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INTRODUCTION :

Cette thése est composée de 5 parties. Chacune de ces parties est en. principe indé-
pendante, méme si des références croisées sont parfois inévitables. Cette étude est le fruit
d’un travail commun impliquant Marc Lachiéze-Rey et Roland Triay pour la partie B, et

Dick Henriksen et Marc Lachiéze-Rey pour les parties C, D et E.

Dans la partie A, je replace le sujet de cette these dans son contexte. Si Punivers est
réellement homogene et isotrope a trés grande échelle, sa dynamique est complétement
caractérisée par les trois paramétres d’univers Ho, ¢o et {o. La hiérarchie de struc-
tures actuellement observée a "petite” échelle (typiquement inférieure a 50 Mpc) est
alors étudiée dans I’approximation newtonienne comme une perturbation locale de la
densité moyenne de matiere présente dans 'univers. La dynamique de ces fluctuations
peut étre en partie étudiée par I'analyse de la distribution des galaxies dans 1’espace, et
complémentairement par 1’étude du champ des vitesses propres associé aux perturbations
locales de la densité totale de matiere. L’étude cinématique des grandes structures de

I'univers fait 'objet de cette thése.

Dans la partie B, nous montrons comment déterminer le champ des vitesses propres
de notre entourage & partir des données observationnelles disponibles. On n’a acces en
pratique qu’a la composante radiale de la vitesse propre d’une galaxie, si on est capable
d’estimer sa distance ainsi que la constante de Hubble Hp. On ne possede en fait que
des indicateurs statistiques de la distance d’une galaxie lointaine. Ces estimateurs sont
souvent soumis & des biais difficiles & corriger a l'aide des techniques usuelles. Nous
introduisons dans cette partie une formalisation statistique adéquate qui nous permet de
traiter ces problémes de biais qui interviennent également dans 1’évaluation de Hp. La
valeur estimée de la vitesse radiale propre d’une galaxie, aprés un traitement correct des

biais, comporte encore une incertitude intrinseque d’environ 20%.

I’étude du tenseur de corrélation des vitesses est abordée dans la partie C. L’évaluation
des composantes de ce tenseur permet en théorie d’accéder au spectre des fluctuations de

la densité de matitre totale présente dans I'univers. La comparaison de ce spectre avec




la fonction de corrélation spatiale de la matire lumineuse (les galaxies) dévoile alors le
comportement de la masse non visible. L’estimation des composantes du tenseur a partir
du champ des vitesses radiales seulement est impossible si on ne postule pas que le champ
des vitesses observé est statistiquement homogene et isotrope, c’est-a-dire que l’échantinon
&tudié est représentatif de la cinématique de 'univers dans sa globalité. Nous montrons
dans la partie D que les échantillons disponibles ne vérifient pas cette hypothése. Pour
cette raison, 'évaluation du tenseur de corrélation des vitesses est actuellement impossible.

De plus, la présence d’incertitudes sur 'estimation du champ des vitesses radiales propres

interdit en pratique I'obtention des composantes de ce tenseur.

La partie D est consacrée au ”Grand Attracteur”, un flot de vitesses convergent,
cohérent 3 une échelle d’au moins 60 Mpc, qui domine la cinématique des catalogues
de redshift-distance actuellement disponibles. Les difficultés rencontrées par les théories
classiques de formation de structures afin d’expliquer existence d’un tel flot ont poussées
certains auteurs a douter de la fiabilité de D’étude statistique de Lynden-Bell et al. (1988)
ayant mis en évidence le "Grand Attracteur”. Nous proposons dans cette partie des tests
géométriques simples basés sur les propriétés d’invariance du champ des vitesses qui nous
permettent de détecter ]a présence d’un flot convergent, ceci indépendamment du repere
de référence dans lequel est effectuée 'analyse. Sile catalogue de Faber et al. (1989) est
fiable, nos résultats confirment existence du ”Grand Attracteur” et indiquent de plus
que cet attracteur ainsi que toutes les galaxies de ’échantillon possédent un mouvement

d’ensemble par rapport au repere absolu défini par le fond diffus cosmologique.

Dans la partie E, nous proposons une méthode alternative a la méthode POTENT
proposée par E. Bertschinger et A. Dekel (1989) qui permet de reconstruire totalement
un champ de vitesses si il est irrotationnel (c’est a dire dérivant d’un potentiel) a par-
tir de sa composante radiale seulement. Notre méthode est basée sur 'utilisation de la
transformée en ondelettes et hérite 3 ce titre des propriétés puissantes dont jouie cette
transformation. Notre procédure de reconstruction est ainsi linéaire (vis-z‘x—vis du champ
des vitesses), ce qui est une propriété appréciable lorsqu'il s’agit de traiter le champ de
vitesses radiales propres observe, bruité par les incertitudes inhérentes a sa détermination.
De plus l'utilisation de la transformée en ondelettes nous offre un controle naturel du lis-
sage des données intervenant obligatoirement lors de la reconstruction du potentiel des
vitesses ou d’autres quantités. L’application de notre méthode aux &chantillons actuelle-

ment disponibles est en cours.
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Présentation du sujet : 9

L’étude de I’univers dans son ensemble apparait a priori trés complexe. Toutefois si on
se place a suffisamment grande échelle, on peut modéliser son contenu énergétique par un
gaz de galaxies, de pression actuellement négligeable, en intéraction auto-gravitationnelle.
De plus, on soupgonne que ce fluide cosmique est distribué de fagon homogene et isotrope

a trés grande échelle (c’est le principe cosmologique).

La théorie de la relativité générale nous permet alors de déduire la métrique d’espace-
temps de notre univers. Il existe un systéme de coordonnées privilégié (le repere comobile)
pour lequel le temps et I’espace sont séparables. Les galaxies au repos dans ce repere
tracent les lignes d’univers et leurs distances propres évoluent au cours du temps comme
le facteur d’expansion a(t). La dynamique de l'univers a grande échelle est complétement
caractérisée par cette fonction a(t) qui dépend seulement des 3 paramétres Ho, qo et Q.
Un modéle d’univers est alors spécifié par les valeurs de-la constante de Hubble Ho, du

~ paramétre de décélération gy et de la densité réduite de 'univers Q.

Mais localement, les galaxies ont tendance & se regrouper pour former une hiérarchie
de structures (amas et super-amas de galaxies). On attribue l'origine de ces grandes
structures & la présence des fluctuations initiales de la densité du fluide cosmique qui
ont évoluées sous l'influence de la gravitation. Parce que ces perturbations sont de faible
intensité et d’échelle caractéristique relativement modeste comparée & la taille actuelle
de ’horizon, la dynamique globale de 'univers n’est pas modifiée. De plus en se plagant
dans le repere comobile, on peut définir un champ d’accélération ainsi qu’un champ des
vitesses propres a ces fluctuations dont I’étude est possible dans le cadre de la mécanique

purement newtonienne.

La dynamique des grandes structures actuellement observées peut étre déduite de
P’analyse de la distribution spatiale des galaxies et de fagon complémentaire, de Pétude
du champ des vitesses propres de ces galaxies qui fait l’objet de cette thése. L’étude
cinématique des fluctuations locales du fluide cosmique permet en principe d’estimer le
champ de densité de masse totale a grande échelle. Néanmoins, on a acces en pratique
qu’a la composante radiale du champ des vitesses propres, ce qui nous oblige a postuler
certaines hypothéses que devra vérifier le champ des vitesses. De plus, la détermination de
la vitesse radiale d’une galaxie est un probléme complexe et est soumise a des incertitudes

statistiques importantes.
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1. LES MODELES D’UNIVERS :

Il s’agit de donner une description globale de l'univers, c'est-2-dire d’étudier la dy-
namique 3 grande échelle de son contenu énergétique, soumis principalement a I’action
des forces de gravitation. Le principe d’équivalence stipule qu’une modification de la
géométrie de ’espace-temps peut rendre compte de ces effets gravitationnels. On affecte
alors a l’espace-temps une structure riemannienne et la théorie de la relativité générale

nous fournit les équations gouvernant sa métrique définie en chaque point.

La modélisation de notre univers nécessite néanmoins la connaissance de son contenu
énergétique & une époque donnée. Cette information n’étant pas disponible, on postule
alors que le tenseur d’impulsion-énergie (ou la métrique) posséde certaines symétries.
Le modéle standard repose par exemple sur ’hypothese qu’il existe une classe privilégiée
d’observateurs pour lesquels 'univers apparait spatialement homogene et isotrope, c’est le
principe cosmologique (voir section I.1). La métrique de ’espace-temps adopte alors une
forme bien particuli¢re. De plus, si on postule que le contenu de ’univers est constitué d’un
gaz de poussitres froides, trois paramétres (Ho, (o et qo) suffisent alors & complétement

spécifier le modele décrivant la dynamique de notre univers.

Cette modélisation de notre unmivers peut apparaitre quelque peu simpliste et ad
hoc (notamment le principe cosmologique). Toutefois ces modeles prédisent des faits
réellement observés comme l'existence du fond diffus cosmologique ou la dépendance
linéaire (a petite échelle) du décalage des raies spectrales des galaxies en fonction de
leurs distances (la loi de Hubble). L’évaluation des valeurs des paramétres d’univers reste
néanmoins difficile. La constante de Hubble Hy, est en fait mal connue (50 km.s~!/Mpc
< H, < 100 km.s~!/Mpc) et on ne peut seulement fixer que des limites inférieures ou

supérieures pour les valeurs de la densité réduite Qo et du paramétre de décélération qo.




Présentation du sujet 11

I.1. Le principe cosmologique :

L’univers est peuplé d’une multitude de particules élementaires qui sous 1’action des 4
forces fondamentales interagissent pour former des structures de plus en plus complexes.
Néanmoins, si on cherche a déterminer les propriétés globales de 'univers (c’est & dire a
grande échelle), cette apparente complexité peut étre évitée. En effet, au dela d’une cer-
taine échelle spatiale, les galaxies peuplant notre univers apparaissent comme ponctuelles
et la modélisation de ’'univers est notablement simplifiée. Notre tiche se résume alors &
I’étude dynamique d’un gaz cosmique de particules (les galaxies), de pression actuellement
négligeable, qui se meut sous ’emprise de la gravitation ('influence des autres forces étant
négligeable a cette échelle).

L'étude de ce gaz cosmique est réalisée dans le cadre de la théorie de la relativité
générale. En chaqué point de l’espace-temps, le principe d’équivalence nous permet de
définir le tenseur métrique g,, de telle fagon que 'on élimine localement les effets de
la gravitation. On a alors donné a la géométrie de notre espace-temps une structure
riemannienne et le tenseur métrique g,, dépend des caractéristiques énergétiques du gaz
en chaque point (par 'intermédiaire du tenseur d’énergie-impulsion 7),,). La dynamique
du gaz de galaxies est complétement caractérisée par la structure de la métrique ainsi

définie.

Mais les observations ne nous donnent hélas pas accés au contenu énergétique de
Punivers et par conséquent a des quantités comme le tenseur d’énergie-impulsion 7}, par
exemple. Il est alors nécessaire de poser des hypotheéses supplémentaires caractérisant
la structure de notre univers. Il est souhaitable que ces hypothéses nous permettent
de faire des prédictions sur le comportement de ’'univers qui pourront par la suite étre
confrontées aux observations. Le modéle standard, maintenant largement accepté en
cosmologie, postule qu'il existe une classe privilégiée d’observateurs pour lesquels l'univers
apparait spatialement homogene et isotrope a grande échelle. Un volume d’espace de
taille suffisamment importante centré sur un tel observateur (nous par exemple) est alors
représentatif de I'univers dans sa globalité. On donne en fait une symétrie maximale
a l’espace et on contraint le contenu énergétique de I'univers (ou le tenseur d’énergie-

impulsion T),,) & adopter cette symétrie bien particuliere. Pour chaque observateur, la
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mesure invariante propre ds, associée & la métrique de ’espace-temps g,,,, prend alors la

forme suivante (voir par exemple Weinberg (1971), équation 14.2.1) :

2
ds? = J2dt* — aft)? (1_dr’k—z +r2dg* + rzsin20d<;') (A1)
— kr

La fonction a(t) est appelée le facteur d’expansion et la constante k prend les valeurs

—1, 0 ou +1 (avec un bon choix des coordonnées x = (,8, ¢)) selon le type de géométrie

que posséde ’espace.

Le principe cosmologique implique que tous les observateurs pour lesquels I’équation
(A.1) est vérifiée possedent un temps propre ¢ en commun. On introduit donc de nouveau
le concept de temps absolu. Il est possible de séparer le temps et ’espace.

De plus il est facile de montrer que les trajectoires x(t), telles que les coordonnées
(r,0,$) sont constantes définissent les géodésiques de notre espace-temps (ces points x
sont en chute libre). On peut alors définir le repére comobile (¢,x), en prenant comme
origine un des observateurs privilégiés O. Le contenu énergétique de I'univers est alors au
repos par rapport i ce systéme de coordonnées, le principe cosmologique implique ainsi
P’existence d’un repére absolu.

Pour un temps ¢ fixé, on peut étudier les propriétés géométriques de I’espace a 3
dimensions. Cette espace est ouvert, plat ou fermé suivant que la constante k prend les
valeurs —1, 0 ou +1. On peut remarquer que cet espace conserve sa courbure initiale,
méme si son échelle caractéristique a(t) évolue au cours du temps. Le volume V d’un
espace fermé (k = +1) est par exemple proportionnel au cube du facteur d’expansion a(t)
(V o a(t)?). Enfin, la distance propre d,(t) entre deux points de coordonnées comobiles
r1 et ra varie au cours du temps. Si (7,0, ¢) est la position de rz dans le repére comobile

d’origine ry, leur distance propre dy(t) s’exprime de la fagon suivante :

4(t) = alt) [ L (4.2)
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1.2. Le contenu énergétique de univers :

Il s’agit maintenant de spécifier le contenu énergétique de notre univers. Le principe
cosmologique contraint en fait le tenseur d’énergie-impulsion a posséder la forme suivante
(voir Weinberg (1971), équation 16.2.3) :

Ac?
87 G v

La constante ¢ est la vitesse de la lumitre, G la constante de la gravitation, U le

P

Tuu = ‘c;g,,u + (% + P)UpUu - (A3)

vecteur quadri-vitesses (U; = 1 et U, = Usg = Uy = 0, en coordonnées comobiles), A la
constante cosmologique et p(t) et p(t) deux fonctions du temps propre t seulement. Ce
tenseur s’identifie alors avec le tenseur d’énergie-impulsion d’un fluide parfait de pression
p et de densité p. Le principe cosmologique implique que la pression et la densité de ce

fluide cosmique ne varient qu’en fonction du temps propre ¢.

Les équations d’Einstein qui relient I’expression du tenseur d’impulsion-énergie ala
métrique d’espace-temps vont nous permettre alors de déterminer le parameétre d’expansion
a(t) en fonction du temps propre. Si on néglige la pression du fluide cosmique (ce qui est
une approximation honnéte pour le gaz de galaxies dans son état actuel), la fonction a(t)

vérifie en fait 1’équation différentielle suivante :

(d_(tl>2 — HZ[1 + Qo (L'.'O_) ~1)] (A.4)

ap a(t)

Le fonction a(t) est la dérivée de a(t) par rapport au temps, et les contantes aq, Ho
et Qo s’expriment de la fagon suivante. Soit ¢, le temps actuel, on définit la constante de
Hubble Hy, la densité réduite o et le facteur de décélération go (ces 3 parameétres sont

en principe accessible par 1'observation) :

87G p(to)

A5
sy Y

Hy = H(to) = %@; 0 = q(to) = +%(:_02; Qo = Q(to) =

Et le facteur d’expansion actuel ao = a(to) ainsi que la constante de courbure k sont
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déduits par les formules suivantes (voir Rindler (1969), équation (9.93)) :

kc? 12 3
ap = ; k = st = -1 A6
o= (mEmas) signe[G0 + 00— 1] (AS)

L’évolution du parameétre d’expansion a(t) est donc fixée par la données des trois
constantes Ho, go et 29. En fait, si le fluide cosmique vérifie bien les symétries postulées
par le principe cosmologique, la mesure de la constante de Hubble H,, du paramétre de
décélération gy et de la densité réduite 2, suffisent & complétement spécifier le modeéle
décrivant la dynamique i grande échelle de notre univers.

I.3. La validité du principe cosmologique :

On peut a juste titre s’interroger sur le principe cosmologique. L’hypothése d’homogéné-
ité et d’isotropie de I’espace a grande échelle est -certe satisfaisante (parce que elle nous
permet de tirer des conclusions globales sur la dynamique de 1’univers dans son ensemble
a partir de ’étude locale de sa structure), mais est-elle réaliste 7. En d’autres termes, les
modeles d’univers que l'on a dérivés en postulant le principe cosmologique prédisent-ils
des faits observationnellement vérifiables ?.

1.3.1. Le décalage des raies spectrales :

Les télescopes nous permettent de collecter les ondes lumineuses que nous envoient
les galaxies. La matiére constituant ces galaxies posséde les mémes propriétés que les
composants terrestres par exemple. Notamment, les raies d’absoption ou d’émission des
différents atomes présents dans les galaxies lointaines possédent les mémes longueurs
d’onde que sur terre. L’étude du spectre des galaxies nous permet de mesurer ces
différentes longueurs d’onde, pour ensuite les comparer avec leurs équivalents terrestres.

En fait, la longueur d’onde observée A, pour une raie spectrale donnée d’une galaxie
lointaine ne correspond généralement pas avec sa valeur déduite en laboratoire A;. On

mesure traditionnellement cette différence de longueurs d’onde par la quantité z appelée

le décalage des raies spectrales ou "redshift” définie comme suit :
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_ Ag = N
z = p» (A7)

Quelle est V’origine de ce décalage des raies spectrales z 7. Les modéles d’univers
précédemment présentés répondent a cette question.

La lumiére qui nous parvient d’une galaxie lointaine doit parcourir la distance qui nous
sépare de cette galaxie. Durant ce parcours, 'onde lumineuse est soumise aux variations
de ’échelle caractéristique a(t) de la métrique spatiale. Une onde de longueur d’onde A,
émise au temps ¢; par une galaxie lointaine nous arrive au temps ¢, avec une longueur
d’onde A, telle que :

A1 _ a(tl)

Ag B a(to)

On peut alors exprimer le temps d’émission ¢, en fonction de la distance propre

actuellement mesurée d,(¢o) de la galaxie. Si le redshift z est petit devant 1 (ou d,(to) <

(A.8)

a(to)), il est possible de développer le facteur d’expansion a(t) en série afin d’obtenir la
relation suivante (voir Weinberg (1971), équation (14.6.8)) :

Ho

z =
f 4
C

(t) + (1 + 2q0) ’Z—fd,,(to)z + .. (A.9)

Pour des petits redshifts, le décalage des raies spectrales z d’une galaxie esi pro-
portionnel 4 sa distance propre actuellement mesurée d,(to), c’est la loi de Hubble.
Cette dépendance linéaire entre distance et redshift est effectivement observée. Une
des prédictions des modéles d’univers postulant la validité du principe cosmologique est
ainsi réalisée. De plus, on estime la valeur de la constante de Hubble Hy (Ho ~ 100
km.s"!/Mpc). Les raies spectrales des galaxies sont alors toutes décalées vers le rouge,

notre univers est actuellement dans une phase d’expansion.

1.3.2. Le rayonnement du fond diffus cosmologique :

Les observations montrent que 'univers est actuellement dans une phase d’expansion.
D’aprés les modeles d’univers présentés dans la section précédente, le facteur d’expansion

a(t) n’a alors pas cessé de croitre, I'univers était plus concentré dans le passé et la métrique
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d’espace-temps de 1'univers admet alors une singularité, un temps ¢t = 0 (c’est le "big-
bang”). De nombreux indices tendent & confirmer ce scénario, soit que I'univers dans le
passé était plus chaud et plus condensé qu’actuellement.

Il a alors dii exister une époque a laquelle les atomes qui peuplent I'univers étaient
ionisés, la température importante ne permettant pas aux noyaux et aux electrons de
s'assembler. Par exemple lorsque la température est supérieure a 3000 K environ, I’hydro-
géne atomique ne peut pas étre formé et les protons et les electrons cohabitent en équilibre
thermique avec un rayonnement electromagnétique. Lorsque la température descend en
dessous de 3000 K, les atomes d’hydrogéne sont fabriqués et se découplent du gaz de
photons en équilibre thermique (un rayonnement electromagnétique de corps noir).

Les modéles d’univers reposant sur la validité du principe cosmologique prédisent
que Dhistoire de I'univers passe par une telle phase. Une fois découplé de la matiere,
le rayonnement de corps noir se refroidit au rythme imposé par la variation du facteur
d’expansion a(t). On doit donc observer actuellement ce rayonnement fossile. De plus, ce

gaz de photons doit étre réparti uniformément dans l'espace, comme le veut le principe
cosmologique.

On observe effectivement ce rayonnement de corps noir & une température de 2.7
K. Ce rayonnement du fond diffus est sans doute d’origine cosmologique et possede une
remarquable isotropie. En fait, les photons que 'on détecte maintenant ont parcouru
’espace durant 10 milliards d’années environ, et proviennent donc des régions de ’espace
situées sur une sphére d’environ 3000 Mpc de rayon dont nous occupons le centre (c’est la
surface de derniére diffusion). L’isotropie détectée jusqu’a cette échelle tend a confirmer

observationnellement la validité du principe cosmologique.

I.4. Les valeurs des paramétres d’univers Hy, qo et 2 :

Les données observationnelles tendent a confirmer la validité du principe cosmologique.
La dynamique de notre univers a grande échelle est alors complétement caractérisée par
le facteur d’échelle a(t) et donc par les valeurs des trois parametres d’univers Ho, qo et

Q. L’évaluation de la valeur de ces parameétres apparait alors fondamentale.

L’équation (A.9) nous permet en principe d’accéder aux valeurs de la constante de
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Hubble H, et du parameétre de décélération go.

On mesure les redshifts z des galaxies et en estimant par exemple leurs distances
propres dp(to), il est possible d’évaluer statistiquement Ho et go. Malheureusement,
’estimation de la distance d’une galaxie est soumise & des incertitudes ainsi qu’a des
biais difficiles & corriger (voir partie B). De plus, ’homogénéité de 1'univers n’intervient
qu’a de trés grandes échelles (supérieures a 200 Mpc) ce qui compromet sérieusement
Pestimation des parameétres d’univers. Nous verrons par la suite qu’il existe par exemple
un champ des vitesses propres qui par effet Doppler-Fizeau contribue a la valeur purement
cosmologique du redshift z. En fait, la valeur de la constante de Hubble estimée par ce
genre de méthode fluctue d’un facteur 2 suivant les techniques et les catalogues employés
(50 km.s~!/Mpc < Hy < 100 km.s™'/Mpc).

La détermination du paramétre de décélération est encore plus difficile, go intervenant
au deuxiéme ordre du développement dans 1’équation (A.9). Il est alors plus question
d’utiliser des estimateurs de la distance des galaxies. Certaines techniques statistiques
permettent néanmoins de déterminer gy, au prix ‘d’hypothéses sur les caractéristiques
de la population des galaxies étudiées (par exemple sur sa distribution spatiale ou son
évolution au cours du temps). Actuellement, nous ne sommes pas en mesure de donner

une estimation fiable de go.

La détermination de la densité réduite Qo peut étre effectuée en estimant la masse
de matiére présente dans un volume donné. Mais cette approche pose de nombreux
problémes. On soupgonne en effet qu’il existe de la masse non visible, peut étre méme
sous forme non-baryonique. On ne posséde alors que des limites inférieures pour la valeur
de Q. Si on ne tient compte que de la matiere visible par exemple, QL =~ 0.02. L'étude
de I'abondance relative des constituants de l’univers nous fournit une limite supérieure
pour la densité de matitre sous forme baryonique (2§ < 0.3). Nous montrons dans la
suite que 1'étude du champ des vitesses propres donne accés en théorie 3 la valeur de la

densité réduite totale . En pratique néanmoins, cette valeur est aujourd’hui inconnue.

On voit donc que la situation actuelle est loin d’étre satisfaisante. Sur les 3 parametres
d’univers caractérisant le modéle, c’est la valeur de la constante de Hubble Hy qui est la
mieux connue (& un facteur 2 prés).

Le modéle standard postule que la constante cosmologique A est nulle, le parametre de
décélération est alors égal a ’opposé de la moitié de la densité réduite (2o (R = —24q0).
Cette hypothése porte alors & deux le nombre de parametres indépendants. De plus, on
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a tendance a privilégier les modéles d’univers plat, c’est & dire possédant une densité
réduite o = 1 (théorie inflationniste, etc...). Il ne reste alors plus qu’un paramétre libre,
la constante de Hubble. Cette élimination progressive des paramétres libres ne posséde
aucune justification observationnelle. Elle semble plutét significative de notre incapacité

actuelle a déduire les 3 parameétres d’univers des observations disponibles.
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II. LA DYNAMIQUE LOCALE DE L’UNIVERS :

L’hypothése d’homogénéité et d’isotropie du contenu énergétique de I'univers semble
valide & trés grande échelle. L’observation montre que cette homogénéité est violée locale-
ment, typiquement pour des échelles inférieures & 100 Mpc, les galaxies ayant tendance a
se regrouper pour former une hiérarchie de structures (les amas et super-amas de galax-
ies). On attribue l'origine de ces structures & des fluctuations initiales de la densité de
matiére, amplifiées au cours du temps sous l'action de la gravitation. L’étude de la dy-
namique & petite échelle de notre univers nous permet en principe de quantifier I'influence
qu’ont ces perturbations locales sur la métrique de Robertson-Walker et ainsi d’accéder

aux vraies valeurs des parametres d’univers Hp, go et .

I1.1. L’approximation newtonienne :

Les observations montrent que les galaxies forment des grandes structures de tailles
importantes (au moins 20 Mpc pour le super-amas local) dont on attribue l'origine a
des fluctuations initiales de la densité de matiere ayant évoluées sous l'influence de la
gravitation. La description de 'univers a partir de la métrique de Robertson-Walker
(équation (A.1)) n’est alors plus valable, la densité du fluide cosmique étant dépendante
de la position spatiale des galaxies (p = p(x,t)). L’étude de ces perturbations va étre

notablement simplifiée pour les deux raisons suivantes.

D’une part, nous étudions ces pertubations dans des volumes de taille trés petite
(typiquement 50 Mpc) par rapport a la taille actuelle de ’horizon (environ 3000 Mpc). Les
effets de courbure peuvent alors étre négligés (la structure de ’espace devient euclidienne).
En effectuant le changement de coordonnées y = a(t)x (y = (¥1,92,¥3) et x = (r,0,9)
(voir équation (A.1)), il est possible d’écrire la métrique de P’espace-temps de la fagon

suivante :
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ds? ~ cdt? — (dy! + dy; + dyi) (A.10)

D’autre part, les perturbations de la densité de matiere ne créent pas un champ de
vitesses d’amplitude importante (typiquement 500 km.s~!, & comparer avec la vitesse de
la lumiére ¢ = 310° km.s7!). Le fluide cosmique‘ est ainsi non relativiste (v < ¢), et
on peut traiter les perturbations dans I’approximation linéaire des champs faibles. La
composante temporelle de la métrique d’espace-temps perturbée §,, devient alors (voir
Peebles (1980), équation 6.12) :

gu ~ & + 2%(y,t) (A.11)

Et les équations d’Einstein imposent la relation suivante entre le potentiel ®(y,t) et
la densité du fluide cosmique p(y,t) (dans le cas particulier ol la pression du fluide est

négligée) :

Vi® = 4xGp(y,t) — A (A.12)

Les géodésiques de I’espace-temps sont alors données par I’équation suivante (voir

Peebles (1980), équation 6.14)) :

dy
= -V, % (A.13)

Si les perturbations de la densité de matiere sont eflectivement petites, leurs présences
n’affectent alors pas le comportement dynamique global de notre univers. En particulier,
1’équation (A.4) reste valable et I’expression du paramétre d’échelle a(t) reste inchangée.
On étudie généralement la dynamique locale de 'univers dans le repére comobile (t,x)
afin de séparer les contributions locales et globales a des quantités comme la vitesse v
ou ’accélération 7. On définit alors le constraste en densité 5(x,t) & partir de la densité

perturbée p(x,t) et la densité moyenne p(t) de l'univers au temps ¢ :

S(x,0) = PRit) — () - (A.14)

On introduit ensuite le potentiel gravitationnel propre ¢,(x,t) vérifiant I’équation :




Présentation du sujet 21

V2, = 4nGa(t)?p(t) 6(x,t)  (A15)

Compte tenu des conditions imposées aux limites, ce potentiel propre admet en fait

comme solution (voir Peebles (1980), équation 8.1):

5(x',t)

bixt) = —Ga®?p) [ X T (A.16)

1l reste & définir le champ des vitesses propres vp(x, ) ainsi quele champ d’accélération

propre gy(x,t) engendrés par les fluctuations locales de la densité de matiére :

dv,

vP(x7t) = a’(t)(‘il_):'; gp(x’t) = _d_t— (A17)

Et d’aprés ’équation (A.13), la dynamique locale dans le repere comobile est régie par

I’équation suivante :

s (A.18)

Les quantités comme la distance propre d,(t) (équation (A.2)), le contraste en densité
8(x,1) (équatibn (A.14)), le champ des vitesses propres vy(x,t) ou le champ d’accélération
gp(x, t) (équation (A.17)) évoluent au cours du temps. La vitesse de la lumiére étant finie,
il nous est en principe impossible de connaitre ces quantités au temps actuel {o. Pour une
galaxie située & une distance de 100 Mpc par exemple, nous avons au mieux accés qu’aux
valeurs que possédaient ces quantités il y a 100/c Mpc.m~1.s, soit environ At = 108
ans. Les valeurs actuelles doivent donc étre différentes. Si la galaxie possédait une vitesse
_propre de 500 km.s~! dirigée vers nous, sa distance actuelle est alors d’environ 100 Mpc
— Ad avec Ad = 500 x 10% x 3.15107 km.

Mais ici encore, le fait que 1’on étudie I'univers localement va considérablement sim-
plifier les choses. Notre volume d’analyse est petit par rapport a la taille de ’horizon et
le temps que met la lumiére pour le traverser est négligeable par rapport au temps propre
d’évolution des structures que nous étudions. La valeur de Ad est par exemple trés faible
comparée aux distances impliquées (Ad = 1.8107° Mpc). Il en va de méme pour le

temps At. Il est alors possible d’identifier les valeurs des quantités au temps actuel avec
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celles effectivement mesurées. De méme, on considérera que la force de gravitation agit
spontanément a distance.

On peut donc effectuer en toute quiétude 'étude de la dynamique locale de notre
univers dans le cadre de la mécanique purement newtonienne. Il est alors nécessaire
de se placer dans le repere comobile (¢,x) et de travailler avec les quantités propres

précédemment définies.

II.2. Le champ des vitesses propres :

Le passage a la mécanique newtonienne introduit a nouveau la notion de référentiel
absolu des vitesses. Un observateur quelconque est généralement en mouvement par
rapport 3 ce repere absolu (le repére comobile). Il faut alors corriger le champ des vitesses
observées de ce mouvement relatif.

Le champ des vitesses propres contribue au décalage des longueurs d’onde des raies
spectrales des galaxies par effet Doppler-Fizeau. Le redshift z d’une galaxie se décompose
ainsi en un terme purement cosmologique (c’est la loi de Hubble) et un terme dii aux
perturbations locales du champ des vitesses. La mesure de ce redshift nous donne acces
en pratique i la composante radiale (la projection le long de la ligne de visée) de la vitesse
propre d’une galaxie.

I1.2.1. Le repére absolu des vitesses :

Nous avons vu dans la section .1 que le repére comobile définit en fait un repere absolu
dans lequel le contenu énergétique de 1'univers est globalement au repos. Pour un obser-
vateur quelconque M, le champ des vitesses propres actuel vp(x, to) (défini précédemment
par 1’équation (A.17)) est alors le champ des vitesses propres observées v} (x,to) corrigé

. A 3 M,
du mouvement relatif de I’observateur dans le repére comobile vg :

v(X,t0) = vM(x,t0) + v (A.19)
La vitesse relative v peut étre determinée par les deux techniques suivantes.

Nous avons montré section 1.3.2 que les modéles d’univers du type big-bang prévoient
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Pexistence d’un rayonnement électromagnétique fossile effectivement détecté. Les photons
de ce rayonnement d’origine cosmologique proviennent alors de la surface de derniere
diffusion (voir section 1.3.2) qui est en fait au repos par rapport au repére comobile
(t,x). Pour un observateur M au repos par rapport au repére comobile (v¥ = 0), ce
rayonnement apparait parfaitement isotrope. Par contre si cet observateur possede une
vitesse relative non nulle, cette isotropie subit une altération due a ’effet Doppler-Fizeau.
La longueur d’onde des photons détectés dans la direction du mouvement doit en effet
étre décalée vers le bleu et celle des photons dans la direction opposée au mouvement vers
le rouge. De plus, 'amplitude du décalage de ces longeurs d’onde est proportionnelle ala
vitesse de ’'observateur.

Une telle anisotropie dipolaire a été détectée dans le fond diffus cosmologique. Si
notre modéle de big-bang est réaliste, ce dipole est alors la trace du mouvement de notre
galaxie par rapport au repére comobile et nous permet de déterminer la direction ainsi

que le module de cette vitesse.

Une autre possibilité existe pour estimer la vitesse relative d’un observateur. Le
principe cosmologique postule en effet qu’un volume d’espace suffisamment grand est
représentatif de 'univers dans son ensemble. Le champ des vitesses propres v,(x) (dans
le repére comobile) doit donc étre nul en moyenne dans ce volume. La moyenne du champ
des vitesses propres observé v} (x) dans ce volume est alors égale & 'opposé de la vitesse
relative de I’observateur par rapport au repere comobile v¥. Malheureusement, nous ne
possédons pas encore des échantillons de vitesses propres couvrant un volume représentatif

de I’univers dans son ensemble. Cette méthode est ainsi actuellement inapplicable.

11.2.2. La composante radiale du champ des vitesses propres :

Nous avons montré dans la section 1.3.1 que ’expansion de 1'univers était responsable
d’un décalage vers le rouge z de la longeur d’onde des raies spectrales d’absorption et
d’émission des galaxies. Le champ des vitesses propres v,(x) va alors contribuer a ce
redshift z d’origine purement cosmologique par effet Doppler-Fizeau. Dans le repere ou
notre galaxie est au repos, I’équation (A.9) est alors modifiée de la fagon suivante (les

termes d’ordre 2 sont omis) :
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cz = H()D + 'U; (A20)

avec D la distance propre de la galaxie (D = a(to) || x ||) et v}, la projection de
la vitesse propre de la galaxie le long de la ligne de visée (v; = vp(a(to)x).%). C’est
en mesurant le redshift z et en estimant la distance D des galaxies que ’on obtient en
pratique le champ des vitesses radiales propres vj(x) (voir partie B).

On trouve parfois dans la littérature la notion de champ de Hubble vy qui donne
une interprétation newtonienne de I’expansion de 'univers. Le décalage vers le rouge z
d’origine cosmologique est alors associé & un champ de vitesses vy centré sur l'observateur
et d’amplitude variant avec la distance (vi(x) = Hox). Le champ des vitesses observées

v(x) se décompose alors en 3 termes d’origines différentes :

v(x) = vu(x) + ve + vy(x) (A.21)

avec v,(x) le champ des vitesses propres exprimé dans le repére comobile (¢,x) (le
référentiel absolu), v¢ la vitesse relative de l'observateur (voir section I1.2.1) et vi(x)
caractérisant I’expansion de Punivers.

L utilisation de I’équation (A.21) nécessite néanmoins une certaine prudence, parce
que le champ de Hubble n’est pas un champ de vitesses & proprement parler. Notam-
ment, le champ de Hubble ne subit pas les mémes transformations que les champs de
vitesses ordinaires (par exemple vy(x)) lorsqu’on on effectue un changement de repere
dans 'espace. Toutefois, I’équation (A.21) est d’ordinaire projetée le long de la ligne de
visée liant notre galaxie a une galaxie observée au point X, ce qui fait disparaitre ce type

d’ambiguité :

cz = Hp Hx || 4+ veX + vy(x) - (A.22)
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III. ’ETUDE CINEMATIQUE DES GRANDES STRUCTURES :

Nous avons présenté dans les sections précédentes les idées générales qui conditionnent
la modélisation de notre univers. On postule en fait que le contenu massique de l'univers
est distribué dans sa globalité de fagon homogene et isotrope dans I’espace. Sa dynamique
a grande échelle est alors complétement caractérisée par les trois parameétres d’univers Ho,
go et €. Cette uniformité est toutefois troublée localement par de faibles fluctuations de
la densité de matiére dont la longueur de cohérence est petite devant la taille actuelle de
’horizon. Un volume d’espace de rayon supérieur a I’échelle caractéristique des fluctua-

tions de la densité de matiére est alors représentatif de 'univers dans son ensemble.

L’étude de ces perturbations actuellement observées présente deux principaux intérets.
D’abord, elle permet d’analyser les caractéristiques propres de ces fluctations et ainsi de
découvrir leur origine. Ensuite, la détermination des paraméetres d’univers est bruitée par
la présence de telles perturbations. La connaissance de la dynamique de notre voisinage
nous offre alors en principe la possibilité de corriger les estimations des parametre d’univers
Hy, qo et Qo.

Depuis une quinzaine d’années maintenant, des catalogues de galaxies dont on a mesuré
le redshift et estimé indépendamment la distance sont disponibles. Ces échantillons
nous donnent alors accés i la connaissance locale du champ des vitesses radiales pro-
pres. L’étude cinématique des grandes structures peuplant notre entourage est en fait
complémentaire de I’analyse de la distribution des galaxies dans l’espace. Notamment,
elle nous permet en principe de déduire le comportement de la matiere non visible. De
plus, I'obtention du champ des vitesses radiales propres n’est pas soumise au probléme de

complétude des échantillons. Une information est ainsi disponible a plus grande échelle.
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IIL.1. Le comportement de la matiére non visible :

L'analyse de la distribution des galaxies dans ’espace nous permet de déterminer les
caractéristiques propres des fluctuations de la densité de matiere lumineuse. On a calculé
par exemple que la fonction de corrélation spatiale des galaxies £(r) vérifiait une loi de
puissance (d’exposant —1.8) pour des séparations r entre 0.1 et 10 Mpc environ. Mais
tout porte & croire que la matiére lumineuse (principalement les galaxies) ne représente
qu’une petite partie de la matiere totale dont est composé notre univers. Il est méme
possible que les propriétés de la distribution spatiale des galaxies ne refletent en rien
les caractéristiques de la densité de matiere totale p(x) introduite précédemment dans
’équation (A.14).

L'étude du champ des vitesses propres nous permet en fait de déduire le comportement
de la matiere non visible. En effet, le champ des vitesses propres Vp(X) défini en (A.17)
est directement relié a la densité de masse totale p(x) par Iintermédiaire des équations
(A.18) et (A.15). On peut donc en principe dériver le champ de densité de matiére totale
a partir de la connaissance du champ des vitesses propres (voir partie E).

Une comparaison de cette densité avec la densité de matiere lumineuse (déduite de la
distribution des galaxies) nous donne alors acces a la distribution spatiale de la matiére
non visible. Notamment, il est possible par cette méthode d’estimer le paramétre de
biais b introduit dans les scénarii de formations de structures dans le but de quantifier
la différence entre masse lumineuse et masse totale (voir partie C, section 1[.2). Nous
montrons dans la suite (partie D, section 1.3.1) que les densités dérivées a partir du
champ des vitesses propres et de la distribution des galaxies présentent des différences

remarquables.

IIL.2. Une information & plus grande échelle :

Les échantillons de galaxies actuellement disponibles sont soumis a des effets de
sélection. Par exemple, il existe une magnitude apparente de coupure au dessus de laquelle
les télescopes ne sont plus capable de détecter une galaxie (sa luminosité apparente est
trop faible). A partir d’une certaine distance donc, on observe plus alors les galaxies de

faible luminosité absolue. Sil'on veut déterminer la distribution des galaxies dans Pespace,
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il est nécessaire de tenir compte de ces effets de sélection qui éliminent du catalogue cer-
taines galaxies pourtant présentes en réalité. Il est possible de corriger statistiquement ces
effets de sélection. Toutefois, ces extrapolations deviennent trés vite incertaines lorsqu’on
désire connaitre la distribution des galaxies a des distances importantes ou si les effets de
sélection sont mals connus. Ces problémes de complétude des échantillons interdisent en

pratique de tirer de l'information de la distribution des galaxies a grande échelle.

L’étude du champ des vitesses radiale n’est pas soumise & ces problémes de complétude.
Peu importe en effet que ’on n’ait pas accés aux vitesses radiales de toutes les galaxies.
Il suffit simplement que le champ des vitesses soit mesuré assez uniformément dans le
volume d’espace couvert par le catalogue. La sélection des objets de 1’échantillon, si
elle transforme la fonction de distribution des galaxies observées, ne va pas modifier la
valeur du champ des vitesses radiales propres. Elle définit en fait le support spatial
sur lequel on connait les valeurs du champ des vitesses. Cette remarque est importante
puisque en pratique, le champ des vitesses nous permet d’analyser les fluctuations de la
densité de matiére a plus grande échelle (voir partie C, section II.1). C’est par exemple &
partir de I’étude du champ des vitesses radiales propres que le ?Grand Attracteur” (une
concentration de matiére dominant notre cinématique locale dans un rayon de 50 Mpc

environ) a été détecté (voir partie D).

II1.3. Une connaissance incompléte du champ des vitesses :

L’étude de la cinématique des grandes structures de I’'univers permet donc d’estimer
le champ de densité de masse totale a grande échelle. Néanmoins, seule la composante
radiale du champ des vitesses propres nous est observationnellement accessible. De plus
la détermination de ce champ de vitesses radiales est entachée d’incertitudes intrinséques

a la procédure d’évaluation de la distance la plus probable d’une galaxie.

On estime la vitesse radiale propre d’une galaxie via ’équation (A.20). Il faut alors
mesurer le redshift z, déterminer la distance D de la galaxie et connaitre la constante de
Hubble H,. La distance d’une galaxie lointaine est estimée statistiquement a partir des
indicateurs secondaires de distance (voir partie B, section I). Méme correctement calibrées

et débiaisées, ces relations statistiques nous donnent la distance de la galaxie avec une
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incertitude intrinséque d’environ 20%. De plus, si on ajoute les erreurs commises lors de
’estimation de la constante de Hubble Ho (voir partie B, section III), on voit que le champ
des vitesses radiales propres est assez mal connu. Il sera alors nécessaire de tenir compte
de ces incertitudes en vitesses lors de nos diverses analyses de la cinématique locale de

1’univers.

Outre ces incertitudes, seule la composante radiale du champ des vitesses propres
est disponible. Si on souhaite dériver des quantités comme la densité de masse totale
p(x) a partir de vr(x), il est alors obligatoire de faire des hypothéses sur la géométrie
du champ des vitesses propres (par exemple de postuler que ce champ est irrotationnel a
grande échelle (voir partie E)). De méme, il faudra supposer que le champ des vitesses est
statistiquement homogéne et isotrope pour évaluer le tenseur de corrélation des vitesses
(voir partie C). Ces hypotheses ne pourront en aucun cas étre testées dans le cadre de ces

analyses.
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On attribue Porigine du décalage vers le rouge des raies spectrales d’une galaxie (le
redshift z) 3 l’expansion de l'univers. En premiere approximation, ce décalage vers le
rouge est proportionnel i la distance D qui nous sépare de la galaxie : c’est la loi de
Hubble (c.z = Hp.D, avec c la vitesse de la lumiére et Hp la constante de Hubble). Mais
A cette composante cosmologique du redshift vient s’ajouter un terme supplémentaire. En
effet, les fluctuations primordiales de la densité de matiere dans ’univers ont engendré, par
intermédiaire de processus gravitationnels, un champ de vitesses propres V. Ce champ
de vitesses, statistiquement homogene et isotrope a grande échelle, crée des écarts a la loi
de Hubble localement. Chaque galaxie posséde alors une vitesse propre qui contribue au
redshift observé z par effet Doppler-Fizeau. Si v} est la vitesse radiale propre d’une galaxie
exprimée dans le repere des vitesses oil notre galaxie est au repos, I’équation suivante est

vérifie : c.z = Ho.D + v .

La mesure du redshift z et la détermination de D et Hy nous permettent ainsi d’accéder
4 la composante radiale du champ des vitesses propres v,. La distance d’une galaxie est
obtenue & partir de relations statistiques (les indicateurs de distance). Ces estimateurs
sont souvent soumis & des biais difficiles & corriger & I'aide des techniques usuelles. Nous
introduisons dans cette partie une formalisation statistique adéquate qui nous fournit une
base théorique solide afin de traiter ces problémes de biais, intervenant également dans
dans D'évaluation statistique de la constante de Hubble Hy. La valeur estimée de la vitesse
radiale propre d’une galaxie, aprés un traitement correct des biais, comporte encore une

incertitude intrinséque d’environ 20 %.

A titre d’exemple, nous présentons I’échantillon de Faber et al. (1989), composé de
512 galaxies elliptiques pour lesquelles les vitesses radiales propres sont déduites par les
techniques usuelles. Cet échantillon posséde une profondeur d’environ 60 Mpc. C’est

donc le catalogue en redshift-distance le plus étendu actuellement disponible.
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Méthode Indicateur primaire Indicateur secondaire
de de de
triangulation . distance distance

Distance des '
étoiles proches Calibration

de notre galaxie

Distance des - )
galaxies proches ——@

(Groupe Local)

Mesure du
redshift z
@:t Doppler-Fizeaa
|
Vitesse radiale Distance des

des galaxies galaxies éloignées

Vr - C.Z D
Détermination
statistique de
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Vitesse radiale propre
des galaxies
vP = c.z — Hy.D

Figure B.1 : Procédure permettant Pobtention de la vitesse radiale propre d’une galaxie.
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1. DETERMINATION DE LA DISTANCE D'UNE GALAXIE :

Si I'on connait la luminosité intrinséque d’une source lumineuse, la mesure de sa mag-
nitude apparente permet de déterminer la distance qui nous sépare de cet objet. Mais
Jestimation de la magnitude absolue M (ou de la luminosité intrinséque) d’une galaxie
n’est pas chose aisée. Il existe néanmoins des relations statistiques (les indicateurs de
distance) liant la magnitude absolue M d’une source avec certains paramétres physiques
mesurables (p). On distingue deux classes de relations : les indicateurs primaires de
distance, qui s’appliquent a des objets lumineux (étoiles pulsantes, novas ou supernovas)
présents a l'intérieur des galaxies, et les indicateurs secondaires de distance s’appliquant
aux galaxies elles-mémes. ‘

La détermination de la distance d’une galaxie lointaine au moyen des indicateurs
secondaires de distance nécessite plusieurs étapes, notamment une calibration de la re-
lation statistique liant la magnitude absolue M et le paramétre physique observable p
(M = a.p + b). Lors de cette phase de calibration, deux problemes apparaissent. D’une
part, sans une connaissance plus intime du processus physique sous-jacent aux indica-
teurs secondaires de distance, la calibration de cette relation n’est pas unique : il faut
alors choisir & priori une calibration. D’autre part, la technique statistique classiquement
employée dans cette phase de calibration (méthode de régression) semble mal adaptée
lorsqu’il s’agit de traiter des échantillons de galaxies soumis a des effets de sélection non
triviaux (cas dits "biaisés” dans la littérature).

Nous introduisons ici un formalisme statistique plus général qui nous permet de clar-
ifier ces problemes. Nous établissons une correspondance entre le choix d’une calibration
et la descriptioh de ’échantillon par son modele statistique associé. Nous montrons que
utilisation d’un modele statistique (ou le choix d’une calibration) plutét qu’un autre
introduit une erreur négligeable dans le traitement des données.

Cette propriété nous permet alors de choisir le modele statistique le plus apte & traiter
les effets de sélection auxquels est soumis ’échantillon. Nous illustrons par des exemples
quels sont les avantages du formalisme introduit (notamment pour le traitement des cas

"biaisés”) et comment la sélection des données influence le choix du modele statistique &
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utiliser.

Nous décrivons de plus la procédure globale permettant l'obtention de la distance
la plus probable d’une galaxie, connaissant sa magnitude apparente m ainsi que son
parametre physique observable p. En pratique, les données observationnelles sont soumises
3 des effets de sélection assez mal connus. L’estimation de la distance la plus probable
d’une galaxie isolée, aprés une calibration et un traitement des "biais” aussi correct que

ossible. comporte encore une erreur intrinseque de 20 %.
b

L1. Les indicateurs de distance :

Il est possible de déterminer la distance qui nous sépare d’une source lumineuse en
mesurant d’une part sa magnitude apparente m et d’autre part, en évaluant sa magnitude

absolue M. La distance r de cette source est alors donnée par les relations suivantes :

p=m-—-M avec p le module de distance. (B.1)

p="5loge(r)+25 (r en Mpc) (B.2)

On possede des relations statistiques (les indicateurs secondaires de distance) qui
permettent d’estimer la magnitude absolue M d’une galaxie lointaine a partir de cer-
tains parametres physiques observables p. Mais ces relations statistiques doivent étre
préalablement calibrées sur des galaxies dont on a déterminé indépendamment la dis-
tance. Pour se faire, on utilise les galaxies proches pour lesquelles la distance est con-
nue grace aux indicateurs primaires de distance, c’est 4 dire des relations statistiques
liant la luminosité intrinséque de certains types d’étoiles avec des quantités physiques
mesurables. La calibration de ces indicateurs primaires de distance s’effectue au moyen
des étoiles proches peuplant notre galaxie dont on évalue les distances par la méthode de
triangulation. On voit donc que le processus permettant la détermination de la distance
d’une galaxie lointaine n'est pas simple et présente certains inconvénients. D’une part,
les erreurs commises lors des différentes phases de calibration sont cumulatives. D’autre
part, du fait du caractére statistique des indicateurs de distance, on ne peut estimer que

la distance la plus probable d’une galaxie. Ainsi, aprés un traitement idéal des données
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(prise en compte de tous les problemes statistiques inhérents a la méthode), V'incertitude

sur la distance d’une galaxie reste d’environ 20 %.

I.1.1 Les indicateurs primaires de distance :

On obtient la distance des étoiles proches appartenant a notre galaxie par la méthode
de triangulation. Parmi ces étoiles, certaines montrent des propriétés particulieres qui
permettent d’estimer leurs magnitudes absolues indépendamment de leurs magnitudes
apparentes.

Les populations d’étoiles variables du type Céphéides ou RR Lyrae possédent par ex-
emple une période de pulsation proportionnelle a leur magnitude absolue. Ainsila mesure
de la période de pulsation de ces étoiles permet d’estimer leurs distances, via la relation
période-luminosité de cette population.

La variation au cours du temps de la luminosité intrinséque des Novas ou des Super-
novas semble avoir un comportement universel. Encore un indicateur donnant accés a la
distance de ces objets.

D’autres indicateurs de distance sont disponibles (nébuleuses planétaires, amas glob-

ulaires etc...). (Voir Van den Bergh (1989) ou Bottinelli et al. (1990) pour une revue).

Ainsi ces types d’objets possédent des caractéristiques physiques observables qui per-
mettent I’estimation de leurs magnitudes absolues, via les indicateurs primaires de dis-
tance. Aprés avoir calibré ces indicateurs primaires a 1’aide des étoiles proches peuplant
notre galaxie, il est possible d’appliquer ces relations aux étoiles des galaxies environ-
nantes. Bien siir, il est alors nécessaire de mesurer leur magnitude apparente ainsi que
leur paramétre physique observable, et donc de distinguer individuellement ces objets.

Actuellement, nous pouvons déduire par ces méthodes les distances de quelques galax-
ies appartenant pour la plupart & notre Groupe Local. Les différents indicateurs pri-
maires de distance, correctement calibrés et recoupés, nous donnent en fait les distances
d’environ 30 gala.xxes avec une erreur de moins de 10% (voir Van den Bergh (1989),
Tamman (1984)). Ces galaxies dont les distances sont inférieures a 7 Mpc nous serviront

ultérieurement a calibrer les indicateurs secondaires de distance.
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I1.1.2 Les indicateurs secondaires de distance :

Il s’agit maintenant d’estimer la distance des galaxies lointaines, c’est & dire n’apparten-
ant pas au Groupe Local et pour lesquelles ’obtention de la distance ne peut se faire au
moyen des indicateurs primaires de distance. Heureusement, certaines quantités physiques
mesurables sont fortement corrélées a la luminosité intrinséque de ces galaxies. La méthode
est en fait basée sur D’existence de relations statistiques linéaires, reliant ces quantités

physiques observables a la magnitude absolue, de la forme :

M=ap+b+¢( (B.3)
avec ( une variable aléatoire centrée
p la mesure de la quantité physique observée

a et b deuz constantes

La quantité physique impliquée dans ’équation (B.3) ainsi que la physique sous-jacente
a cette relation dépendent de la morphologie de la galaxie. On distingue notamment la
relation de Tully-Fisher pour les galaxies spirales et la relation de Faber-Jackson pour les

galaxies elliptiques.
A] RELATION DE TULLY-FISHER :

La quantité physique observée pour les galaxies spirales est W}, la largeur du profil
de la raie HI. Elle est en fait directement reliée & la vitesse de rotation de la galaxie
spirale, en tenant compte de certaines corrections & adopter (Tully et al. (1977) ou Van
Den Berg (1989)). Or, si I'on considére que les galaxies spirales sont des objets virialisés,
la vitesse de rotation de la galaxie et sa masse sont reliées par une loi de puissance.
Sachant par ailleurs que le rapport masse-luminosité pour une population de galaxies du
méme type est sensiblement constant, on déduit que la luminosité d’une galaxie spirale est
approximativement proportionnelle au logarithme de sa vitesse de rotation. Le parametre
p introduit dans la relation de Tully-Fisher est le logarithme de la largeur de la raie HIL.

M = a.log Wi +b (B.4)
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Les observations de galaxies regroupées dans les amas, et donc possédant la méme

distance, confirment bien la linéarité de cette loi (Pierce et al. (1988)).
B] RELATION DE FABER-JACKSON :

La quantité mesurée est la dispersion des vitesses o dans la galaxie elliptique. Si les
galaxies elliptiques sont des corps virialisés, le logarithme du rapport masse-dispersion
des vitesses est alors constant. Il s’en suit le méme raisonnement que pour les galaxies

spirales, p étant alors le logarithme de la dispersion des vitesses :
M =alogo+b (B.5)

La relation de Faber-Jackson a été vérifiée pour plusieurs amas (Faber et al. (1976)).

Un équivalent de 1’équation (B.5), faisant intervenir le module de distance g, la dis-
persion des vitesses o et une nouvelle quantité physique mesurable, le parameétre pho-

tométrique D,, s’exprime :
n

SA RS

= a.log o —log D, + b (B.6)

Le paramétre photométrique D,, est défini comme le diamétre d’une ouverture circu-
laire pour laquelle la brillance moyenne de surface de la galaxie observée est égale a une
certaine valeur X (Dressler et al. (1987)). L’introduction de ce paramétre permet de
réduire la dispersion intrinséqﬁe de la relation de Faber-Jackson, la rendant ainsi quanti-

tativement comparable a la relation de Tully-Fisher pour les galaxies spirales.

I.2. Les problémes rencontrés lors de ’évaluation de la distance d’une galaxie :

L’équation (B.3), M = a.p + b+ ¢, nous fournit donc la possibilité d’estimer la mag-
nitude absolue M d’une galaxie, ou tout au moins la valeur la plus probable de M,
connaissant le paramétre observé p. Toutefois, il faudra avant tout calibrer cette relation,
C’est & dire estimer statistiquement la valeur des constantes a et b & partir des galax-
ies proches dont les distances ont été évaluées indépendamment & 1’aide des indicateurs
primaires de distance. Ensuite, connaissant les valeurs du parametre p ainsi que la mag-

nitude apparente m , on pourra estimer la valeur la plus probable de la distance d’une
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galaxie.

Mais la formalisation statistique de ces problémes réclame beaucoup d’attention. D’une
part, sans une information supplémentaire sur la physique sous-jacente a la relation (B.3),
le couple (a,b) n’est pas défini de fagon unique. Ainsi, il faudra choisir arbitrairement une
calibration plutét qu'une autre. D’autre part, on rencontre des difficultés lorsque I'on tente
d’estimer le couple (a,b) ou la distance la plus probable d’une galaxie en présence d’effets
de sélection avec la technique généralement utilisée (méthode des droites de régression).

1.2.1 Existence de plusieurs couples (a,b) :

Le probléme statistique soulevé lorsqu’il s’agit de déterminer les constantes a et b est
connu depuis fort longtemps. En effet, nous possédons un nuage de N points {Gx} de co-
ordonnées (px, M), pour lequel nous voulons trouver la droite de régression A, d’équation
M = a.p + b telle que la "distance du nuage de points a la droite A” soit minimale.
1l reste cependant & définir la notion de distance d’un nuage de points a une droite. La
littérature nous fournit les ”distances” les plus généralement utilisées (droite de régression
verticale, droite de régression horizontale etc...) (Tully (1988), T. Isobe et al. (1991)),
mais d’autres définitions de la distance d’un nuage de points & une droite sont tout aussi
valables. Il est alors clair qu’a chaque définition d’une distance correspondra une valeur
différente du couple de constantes (a,b). A titre d’exemple, nous montrons figure (B.2)
et figure (B.3) une famille de distances possibles ainsi que la variation de la valeur de a
pour un nuage de points donné.

Dans la littérature, on fait référence a ce probléme en introduisant la notion de rela-
tion directe (M = aq.p + by) et de relation inverse (p = ai.M + b;) (voir Teerikorpi
et al. (1990), par exemple). Lorsqu’on utilise la relation directe, on fait implicitement
’hypothése que l'incertitude intrinséque présente dans les indicateurs secondaires de dis-
tance (la variable () concerne les magnitudes absolues Mg, ce qui revient a pratiquer une
régression verticale, ou choisir § = —m/4 dans notre exemple. La relation invefse est
applicable si les erreurs sont distribuées sur le parametre p, ce qui correspond au choix de
la régression horizontale (ou § = 7/4 pour notre exemple). Le choix d’une relation plutot
qu’une autre n’est pas évident (Lynden-Bell et al. (1988), Teerikorpi (1990) ou Fouqué

et al. (1990)) et revient & introduire une hypothése supplémentaire sur la distribution de

’échantillon de galaxies étudié.
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Ainsi, la donnée du nuage de points n’est pas suffisante pour déterminer les coefficients
de la droite de régression puisque I’estimation de leurs valeurs est dépendante du choix de
la distance de régression (ou de I’hypothése faite sur la distribution des erreurs). En fait,
il faudrait connaitre la facon dont a été engendré le nuage de points afin d’accéder a la
vraie valeur des coefficients a et b. Hélas, la physique sous-jacente a la relation (B.3) est
actuellement mal connue, et I'information sur le processus générateur du nuage de points
observé n’est pas accessible. On est donc obligé de choisir arbitrairement une distance de

régression, en espérant que D’erreur introduite par ce choix n’est pas importante.

Heureusement, nous montrerons par la suite que cette notion de vrais coefficients a et b
n’est pas fondamentale. Le probléme peut étre mieux compris si ’on utilise un formalisme
statistique plus général que celui des droites de régression. Dans la section 1.3. , nous
introduisons ce formalisme, en établissant une correspondance entre processus générateur

d’un échantillon et modele statistique associé.

1.2.2 Le probleme des "biais” statistiques :

Les échantillons de galaxies observés sont souvent soumis 3 des effets de sélection. Cer-
tains effets de sélection, comme la limitation en magnitude apparente (m < myim) sont
facilement modélisables. D’autres, par exemple le critére de sélection pour le parametre
physique observable p, sont encore assez mal connus. Le traitement d’échantillons de
galaxies possédant des effets de sélection s'avere difficile, notamment avec la technique
employée classiquement (méthode de régression). On sait par exemple que pour un
échantillon limité en magnitude apparente, la calibration de la relation (B.3) au moyen de
la régression verticale (’erreur intrinséque est sur les M) est biaisée (Teerikorpi (1987)).
Des biais d’une nature différente interviennent de plus lorsqu’il s’agit d’estimer la distance
la plus probable d’une galaxie connaissant la valeur de son paramétre p et de sa magnitude
apparente m (Teerikorpi (1975), Teerikorpi (1984) ou Gouguenheim et al.). Le traitement
de ces biais est complexe et est abordé dans la littérature de différentes fagons, souvent
empiriquement.

Nous proposons dans la section suivante de clarifier cette situation en introduisant
une formalisation statistique rigoureuse du probléme, qui généralise la méthode classique

- . ’
de régression. Nous montrons les avantages de ce formalisme, notamment en presence

d’effets de sélection pour 1’échantillon.
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1.3 Formalisation statistique du probléeme :

Nous introduisons ici le formalisme des densités de probabilité afin de décrire le
probléme posé par la calibration des indicateurs secondaires de distance ainsi que par
’évaluation de la distance la plus probable d’une galaxie. Ce formalisme fait apparaitre
’existence de plusieurs modéles statistiques possibles afin de traiter 'échantillon.

Nous établissons une correspondance entre ces différents modeles statistiques et les
différentes définitions de ”distance d’un nuage de points a une droite” exposées précédem-
ment dans la section 1.2.1 . Nous avons montré que sans une information supplémentaire
sur la physique du phénoméne, ’estimation des coefficients a et b n’était pas unique mais
dépendait du modéle statistique adopté. Actuellement, aucune raison physique ne nous
incite & choisir un modéle statistique plutét qu'un autre. '

En toute rigueur, il n’existe qu’un seul modéle statistique capable de décrire P’échantil-
lon réellement observé, et le fait de traiter cet échantillon avec un ”mauvais” modéle
statistique introduit une erreur dans l’estimation des distances. Néanmoins, nous mon-
trons que cette erreur s’avére négligeable comparée i lincertitude intrinseque présente
dans la relation (B.3) par exemple. En pratique donc, on pourra choisir le modéle statis-
tique le plus apte & traiter les données observationnelles, et nous verrons plus loin que
cette propriété est trés précieuse lorsqu’il s’agit de traiter des échantillons soumis a des
effets de sélection.

1.3.1 Le formalisme statistique des densités de probabilité :

Nous nous proposons donc de décrire ’échantillon de galaxies observées en utilisant le
formalisme mathématique des densités de probabilité (voir Bigot et al. (1990a)). Com-

mengons tout d’abord par citer les variables aléatoires impliquées dans cette modélisation:

- La magnitude absolue M

- La magnitude apparente m

- Le paramétre physique observé p

- Le module de distance p précédemment défini (équation (B.2))

- La variable aléatoire centrée ( introduite dans 1'équation (B.3), ¢ étant en fait

’erreur intrinséque présente dans la relation M = a.p +b
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Nous posons maintenant les hypotheéses suivantes :

. Hypoth&se 1 : 1l existe une relation liant les variables aléatoires M, p et ¢ de
la forme M = a.p + b + ( telle que { soit une variable aléatoire centrée (indicateurs
secondaires de distance). Pour des raisons de simplicité, nous ferons ’hypothese que ¢
est distribuée gaussiennement autour de 0 avec une dispersion o¢. Nous introduisons ici

la fonction g(z,zo,0%) :

1
9(z,z0,0;) = Jone exp(— ——— (B.7)

Par la suite donc, nous admettrons que la densité de probabilité de la variable ( est

y(ﬁ’ 0, 0'() dg.

. Hypothése 2 : Les N galaxies {Gi} de I’échantillon sont des événements indépend-
ants, ainsi la densité de probabilité de I’échantillon s’écrit : dPschantition = [, dP(Gx)

. Hypothése 3 : Nous admettrons de plus que la population des galaxies étudiées
n’est soumise & aucune évolution en luminosité, c’est a dire que les variables aléatoires M
et p ne sont pas corrélées au module des distances p. Cette hypothese semble bien vérifiée

dans la plage des distances inspectées (typiquement de 1 a 100 Mpc).

Nous sommes maintenant en mesure d’écrire la densité de probabilité pour une galaxie
de I’échantillon. Nous noterons dPipéorique la densité de probabilité en I’absence d’effets

de sélection et dP.p,eruvee la densité de probabilité réellement observée :

1
dPthéorique = = F(M, P) dM dp h([L) d[L (BS)

Athéorique

. F(M, p) la fonction de distribution des variables M et p.
. h(g) la fonction de distribution spatiale de I’échantillon.

. Athéorique le facteur de normalisation.

Ahéorique = / F(M, p)h(p) dM dpdp (B.9)

Mais la densité de probabilité observée est soumise aux effets de sélection :




Le champ des vitesses radiales propres 47

L $(m, p, u) F(M, p) dM dp h(p) dp (B.10)

dP, observée —
Aobservée

. @(m, p, p) la fonction de sélection dépendant des variables m, p et
p sous sa forme la plus générale possible. Si 1’échantillon est soumis & un cut-off en
magnitude apparente, la fonction de sélection s’écrit #(m, p, p) = O(miim — m) avec O

la distribution de Heaveside et mym, la magnitude apparente de coupure.

Agpservée le facteur de normalisation pour la densité de probabilité

réellement observée.
Actrersic = [ $(m, p, 1) F(M, p) () dM dpds (B.11)

Il s’agit maintenant d’introduire la variable ¢ dans I’expression de la densité de proba-
bilité F(M, p) dM dp. L’hypothese 1 (la densité de probabilité de { s’exprime 9(¢,0,0¢) d¢)

nous assure qu’il existe une variable aléatoire u telle que :
F(M, p) dM dp = fu(u)du g({,0,0¢) & (B.12)

. avec v = u(M, p), une variable aléatoire s’exprimant en fonction de

M et p telle que u et ( soient des variables aléatoires indépendantes.

Nous voulons préciser la signification de la variable aléatoire u précédemment intro-
duite. Si nous désirons simuler un échantillon de N galaxies vérifiant les hypothéses 1,
9 et 3 définies dans cette section, il faut engendrer simultanément deux distributions de
N valeurs. D’une part, les valeurs (x de la variable ¢ dont la distribution doit vérifier
I’hypothese 1. D’autre part, les valeurs u; d’une autre variable aléatoire u nécessairement
indépendante de (. On peut ensuite calculer pour chaque événement k, les valeurs My et
pi vérifiant les deux équations [M,c = a,;pk + b+ () et [ux = u(My, pr)]. On voit alors
que des fonctions u(M, p) différentes vont engendrer des nuages de N points (Mg, px)
différents. Ainsi, ’expression de la variable aléatoire u en fonction de M et p définit un
processus générateur de nuages de points, particulier pour chaque u. Nous appelerons
modele statistique [u(M, p)] I'expression de la densité de probabilité exprimée en (B.10)
avecu = u(M, p) dans I'équation (B.11). Lorsqu’on traite un échantillon avec un modéle
statistique particulier, on fait donc implicitement ’hypothese que cet échantillon a été en-

gendré par le processus générateur associé & ce modele statistique. Nous allons voir dans
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la suite qu’il existe une correspondance entre le choix d’un modele statistique ‘et le choix

d’une distance de régression.

1.3.2 Correspondance entre modéles statistiques et droites de régression :

Nous voyons qu’il existe plusieurs modeles statistiques, complétement définis par
I’expression de la fonction u = u(M, p)- Le formalisme des densités de probabilité
précédemment établi en 1.3.1 étant une généralisation de la méthode de régression, on
peut alors associer i chaque définition de la "distance d’un nuage de points a une droite”,
un modele statistique.

Nous pouvons par exemple, faire correspondre a chaque » distance” dépendant du
paramétre 0 (définie figure (B.2) en 1.2.1), le modele statistique [w(M, p) = (4
tgd) M + (1 — tgd)p)]. De méme, Jestimation de (a, b) pour le modéle statistique
w(M,p) = M ] (nous faisons donc 'hypothése que les variables aléatoires M et ¢
sont indépendantes), correspond a une régression suivant ’horizontale dans le diagramme
{M, p} (relation inverse). A la relation directe (c’est a dire la régression verticale dans
le diagramme {M, p}), on peut associer le modele statistique [w(M, p) = p] (pet(

indépendantes).

Ainsi, l'introduction de 1a fonction u(M, p) définit complétement le modele statistique
rendant compte de la relation M = a.p + b+ ¢. De plus, ceci nous permettra d’estimer
le couple de constantes (a, b) lorsque les méthodes classiques de régression sont inutilis-
ables, par exemple lorsque I’échantillon étudié est soumis a des effets de sélection. Nous

appliquerons pour cela la technique générale du maximum de vraisemblance.

1.3.3 Le choix du modele statistique :

L’expression de u(M, p) va donc déterminer le modele statistique avec lequel nous

allons estimer par la suite le couple de constantes (a, b) et la distance la plus probable
d’une galaxie.
Pour un échantillon donné de galaxies, il existe un seul modele statistique capable

" de décrire la vraie distribution de ses galaxies. Le probleme auquel nous devons faire
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face lorsqu'’il s’agit d’analyser un échantillon observé, c’est I'ignorance de ce modéle. Il
se peut que pour des raisons physiques particuliéres, un modele soit mieux adapté qu’un
autre. Mais notre connaissance de la physique sous-jacente aux indicateurs secondaires de
distance est réduite, et ne peut nous fournir actuellement un tel modele. En traitant les
données observationnelles avec un modéle statistique quelconque, nous commettons donc
théoriquement une erreur. Nous allons montrer & Paide d’un exemple que cette erreur est

en fait négligeable lorsqu’il s’agit de déterminer la distance des galaxies (Triay et al., en
préparation).

Faisons I’hypothése que le processus physique générateur de la relation (B.3), M =
a.p + b+ ¢, implique que ce sont les variables aléatoires M et ¢ qui sont indépendantes.
Le seul modéle statistique capable d’engendrer cette distribution des galaxies est alors le
modele [u(M,p) = M], et la densité de probabilité décrivant ’échantillon s’exprime alors

F(M, p) dM dp = fyu(M)dM g(¢,0,0¢)d( (B.13)

Si nous traitons maintenant cette échantillon avec le modele [u(M,p) = p|, nous
allons alors imposer implicitement une forme a la fonction fys(M). En effet, on contraint

la densité de probabilité de I’échantillon & s’écrire de la fagon suivante :

F(M, p) dM dp = f,(p)dp 9(¢,0,0¢) d( (B.14)

Les équations (B.13) et (B.14) impliquent alors :
£2(2) = a. [ fau(M) g(¢,0,00) dM
fM(M) = / fp(p)g(C,O,Uc)dp

d’ou :
fu(M) = a./ fm(X)g(M —a.p—15,0,0.)g9(X —a.p—5,0,0¢)dpdX
Et donc : |
fu(M) = = [ fuu(X) o, (M = b)/a,0¢/a) alp, (X — B)/a, 0¢/a) dpdX

En intégrant sur p :

fuM) = = [ FulX)g((X — b)/a, (M = b)/a,vBoc/a)dX




|
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Enfin :

(M) = [ fu(X) (X, M, VEo()dX (B.15)

Nous voyons donc que la contrainte imposée i la fonction de luminosité far(M) est une
contrainte de régularité. En effet, il suffit que la fonction de luminosité de I’échantillon soit
relativement lisse (& I’échelle /2 o)), pour que I’équation (B.15) soit quasiment vérifiée.
L’erreur commise est en tout cas négligeable pour les échantillons de galaxies réellement
observées (la fonction de luminosité fs(M) peut étre approchée par une gaussienne de
dispersion o3 ~ 2.5 mg, & comparer avec la dispersion intrins¢éque de la relation M =
ap + b+ ¢, o, = 0.5 mg (Fouqué et al. (1990)) ).

Le traitement de Péchantillon avec un modéle statistique quelconque plutdt qu’avecle
vrai modéle correspondant au processus physique sous-jacent introduit donc une erreur
dans Pestimation des distances. Toutefois, nous montrons a ’aide de I’exemple précédent
que pour les données observationnelles disponibles, ’approximation faite est raisonnable.
La méconnaissance du processus physique impliqué dans les indicateurs secondaires de
distance n’est donc pas importante. Ainsi, la possibilité nous est offerte de choisir le
modele statistique le plus approprié afin de traiter les données. Nous verrons notamment
que lorsque I’échantillon de galaxies est soumis a des effets de sélection, le choix du modele
statistique est fondamental.

1.4. Phase de calibration des indicateurs secondaires de distance :

Il existe deux procédures possibles afin de calibrer les indicateurs secondaires de dis-
tances : soit les coefficients a et b de la relation (B.3) sont estimés directement a partir
des galaxies dont on connait la magnitude absolue M par l'intermédiaire des indicateurs
primaires de distance, soit on détermine a dans les amas de galaxies et b est fixé par la
distance qui nous sépare d’un amas particulier. Dans la littérature, la méthode des droites
de régression est utilisée dans les deux cas.

Nous présentons ici la technique du maximum de vraisemblance qui permet d’estimer
les coefficients a et b dans le formalisme statistique introduit précédemment en 1.3.1 .

Nous montrons & Paide d’exemples que contrairement a la méthode de régression
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classiquement employée, notre formalisation statistique du probléme rend possilﬂe la
détermination des valeurs de a et b pour des échantillons de galaxies soumis & des ef-
fets de sélection non triviaux.

De plus, nous établissons que ce sont en fait les effets de sélection qui nous inciterons
a utiliser un modele statistique plutét qu’un autre afin de traiter I’échantillon (le choix

du modéle étant possible d’apres la discussion en 1.3.3).

I1.4.1. Les procédures de calibration généralement adoptées :

Si on veut utiliser correctement les indicateurs secondaires de distance, il est nécessaire
que I’échantillon a partir duquel on calibre la relation (B.3), M = a.p + b + (, posséde les
mémes propriétés statistiques que I’ensemble des galaxies dont on cherche a déterminer
les distances les plus probables. Or, nous savons que les mesures des quantités impliquées
dans la relation (B.3) sont entachées d’erreurs et que ces erreurs de mesure varient hélas
suivant les techniques d’observations employées. Ainsi, les indicateurs secondaires de
distances ne sont valides que lorsque qu’ils sont appliqués a des données observation-
nelles homogenes, c’est a dire souffrant du méme type d’erreurs de mesure (Fouqué et
al. (1990)). L’inhomogénéité des données observationnelles est certainement 1'un des

principaux problémes rencontrés lors de Iévaluation de la distance des galaxies.
A] A PARTIR DES INDICATEURS PRIMAIRES DE DISTANCE :

L’estimation des coefficients a et b peut se faire a partir des galaxies proches dont on
a déterminé les magnitudes absolues a partir des indicateurs primaires de distance. Cette
calibration a été effectuée & de nombreuses reprises (par exemple Aaronson et al. (1986),
Bottinelli et al. (1986), Kraan-Korteweg et al. (1988), Fouqué et al. (1990) ou Pierce et
al. (1992)) et les valeurs de a et b varient suivant le choix des galaxies con_sidérées et les
magnitudes absolues que les auteurs leurs attribuent. "

Le probléme du choix de la droite de régression est abordé (Bottinelli et al. (1986),
Lynden-Bell et al. (1988) ou Fouqué et al. (1990)) mais il est rare de trouver dans la
littérature une discussion approfondie sur le sujet. Il semble pourtant que la droite de
régression verticale (I’erreur intrinséque de la relation M = a.p + b est sur M, ce qui

correspond aussi & utiliser le modele statistique [u(M, p) = p]) soit la plus frequemment
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employée. En fait, puisque les indicateurs primaires de distance fournissent la valeur de la
magnitude absolue M des galaxies proches avec une incertitude de 10 % environ, il parait
naturel d’utiliser la relation directe qui postule justement que les erreurs viennent de M.

Néanmoins, nous voulons souligner que I'incertitude intrinséque (la variable () présente
dans les indicateurs secondaires de distance s’ajoute a cette erreur sur la valeur de M. De
plus les erreurs de mesure sur M ne sont pas de méme nature que l'incertitude intervenant
dans la relation (B.3). A ce titre, ces deux types d’erreurs réclament des traitements
statistiques radicalement différents (Triay et al., en préparation). Cet argument est ainsi
trompeur et ne peut en aucun cas justifier I’utilisation de la relation de Tully-Fisher directe
afin de déterminer les valeurs des coefficients a et b. De surcroit, nous avons montré en
1.3.3 que Perreur commise en traitant le probléme avec un modele statistique (ou une

distance de régression) quelconque était négligeable.

B] A PARTIR DES AMAS DE GALAXIES :

Une procédure différente permet d’estimer a d’aprés les données observationnelles que
nous possédons pour les amas de galaxies (Dressler et al. (1987) par exemple). En effet,
il est raisonnable de supposer que les galaxies groupées dans un amas possédent toutes la
méme distance. On peut alors remplacer dans la relation (B.3) la magnitude absolue M
d’une galaxie par sa magnitude apparente m. Ainsi pour toutes les galaxies d’'un méme

amas, on a :

m=ap+ b +( (B.16)
avec b] = b — Hamas

et Jtamas le module de distance de l'amas

On voit donc qu’il est possible d’appliquer tout le formalisme précédemment développé
dans la section 1.3 , cette fois-ci en utilisant la relation (B.16).

Les données observationnelles actuellement disponibles concernent en fait plusieurs
amas. Il faudra alors calculer un @ moyen, tenant compte des estimations de a dans

chaque amas individuel.
Il faut cependant rester vigilant lorsqu’on évalue a car la sélection des galaxies dans

les amas se fait en magnitude apparente m. L’estimation de la constante a est alors




Le champ des vitesses radiales propres 53

soumise & un biais, plus connu sous le nom de biais de Malmquist (Teerikorpi (1975),
Teerikorpi (1984) ou Gouguenheim et al). L’importance de cet effet varie suivant les
auteurs, I’erreur commise étant négligeable pour certains (la sélection dans les amas se
fait surtout en fonction du module de distance g (Aaronson et al. (1986), Pierce et
al. (1988)), appréciable pour d’autres (par exemple Teerikorpi (1987)). Dans le cas ou
Péchantillon est libre d’effets de sélection en p, ’utilisation de la relation inverse (c’est a
dire une régression horizontale ou ’emploi du modele statistique [u(M, p) = M]) est alors
recommandée, puisque elle est insensible aux effets de sélection en magnitude apparente
m (Schechter (1980), Teerikorpi (1990)). |

le coefficient a étant connu, il suffit alors seulement de quelques galaxies dont on
connait la distance pour que la statistique liée a I’estimation de b soit solide. Cependant,
il faut remarquer que c’est dans cette étape de calibration que se répercutent les erreurs
intrinséques contenues dans la phase primaire de calibration (Pierce et al. (1992)). Cest
pourquoi certains auteurs (Lynden-Bell et al. (1988)) préférent exprimer les distances des
galaxies en fonction de la distance d’un amas particulier. Ceci évite en fait 'utilisation
des indica.teurs.prima.ires de distance. Toutefois, la détermination de la valeur de b au
moyen des indicateurs primaires de distance s’avére nécessaire, par exemple pour le calcul
de la constante de Hubble H,.

I.4.2. La technique du maximum de vraisemblance :

Nous présentons ici la technique générale du maximum de vraisemblance (voir Bigot et
al. (1990b)) qui nous permettra d’estimer la valeur des coefficients a et b, aprés avoir fixé
le modele statistique (la fonction w(M, p)) ainsi que la fonction de sélection ($(m, p, ).

Ce calcul est réalisé dans le cadre du formalisme statistique introduit en 1.3.1.

La densité de probabilité en fonction des variables observées s’exprime & partir de

I’équation (B.10) de la fagon suivante :

1 . ‘
dPopservee = A——_ ¢(ma P,ﬂ) fu(u(m — K P)) g(m —pg—ap— b,0, UC) h(p,)
observée

. J(m, p, p) dmdpdp (B.17)
Ou '

avec J = l(;_u + a.—|, le Jacobien du changement de variable.
4 A

om
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Nous avons alors acces au logarithme de la fonction de vraisemblance :

1 1
‘C(a” b) UC) = —lIn Aobaerue'e + 'J_v— Z In fu(u(mk - F"k,pk)) + In \7 + _ﬁ Z In h(ﬂ'k)
k=1 k=1

1 N
—InV2ro; — —2—J—v—;—g Z (a.pk +b— (mk — ﬂ'k))z (318)
k=1

Et les équations de vraisemblance (6£/8a =0, 8L/8b =0, 8L[0o¢ = 0) impliquent :

1 X 0 i)
A - - = a. — a._ servée B.19
N o? ?::1 pk-(a.pr +b (mk — p1)) Ba(ln I aa(ln A ) ( )

1 & 3] d
NO’% Z (a"pk + b — (mk - p'k)) = _az(lnj) - 'é_l;(ln Aobaervée) (B20)
k=1 :

LS~ (ape +b — (mi— ) = L0 ndger)  (B2D)

N o-g k=1 O'C 60’(

1.4.3. Application pour différents modéeles statistiques :

Nous proposons trois exemples simples de modeles statistiques pour lesquels on es-
timera le couple de constantes (a, b) par la technique du maximum de vraisemblance.
Nous montrons aussi quels critéres nous inciterons a choisir un modele statistique plutot

qu'un autre, par exemple en présence d’effets de sélection.

4] MODELE STATISTIQUE [u(M,p) = M ]
BT FONCTION DE SELECTION ¢(m, p, 1) = #(m; )

’

Nous nous proposons d’étudier un échantillon de galaxies soumis a des effets de
sélection ne dépendant que de la magnitude apparente ™ et du module de distance
p. Cet exemple est intéressant puisque les échantillons de galaxies observés possedent
généralement un cut-off en magnitude apparente, que I’on modélise souvent par une dis-

tribution de Heaveside ¢(m, P, p) = O(mum — m), My, étant la magnitude apparente
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limite de coupure.

D’aprés la discussion en 1.3.3, la liberté nous est offerte d’utiliser n'importe quel modele
statistique pour traiter un tel échantillon. Nous choisirons donc le modele statistique défini
par la fonction [u(M, p) = M] (régression horizontale ou relation inverse) puisqu’il. sim-
plifie notamment 'obtention du couple de constantes (a, b). De plus, il rend les valeurs
estimées de a et b indépendantes de la forme de la fonction de luminosité far(M) et de la

fonction de sélection.

Le facteur de normalisation Agpservee 'écrit :
Acsrersie = —a. [ §(m, ) frr(M) (1) dM dp

Puisque J = 1, les équations de vraisemblance deviennent :

1

N
N Z a.pr -(a.pr +b — (mi — px)) = a?

k=1

1 N
NZ (a.pr +b —(me —pi)) =0
k=1

1 N
— 3 (a-pe +b — (mk — )y’ = ¢
N k=1

Et en posant :

P = YV—E P P = _]\72 (o — D)’ (B.22a, B.22b)
k=1 k=1
— 1 Y 77 1Y A7\2 '
N k=1 k=1
—— 1 X o |
p-M = N Z (px — P)-((m — &) — M) (B.24)
k=1

Les valeurs estimées des constantes a et b sont :
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M?
¢ = =37 (B.25)

T
=l
3l

M?
] (B.26)

Nous avons donc confirmé qu’en I’absence d’effets de sélection en p, le modele statis-
tique [u = M] est particuliérement bien adapté puisqu’il permet d’estimer les constantes
a et b indépendamment de la fonction de sélection ¢(m, p) (la relation inverse permet
d’estimer a et b pour des échantillons possédant des effets de sélection en magnitude ap-
parente m (Schechter (1980)). 1 faut remarquer néanmoins que cette propriété n’est plus

vraie si la fonction de sélection dépend du parametre p.

B] MODELE STATISTIQUE [u(M, p) = 7]
ET FONCTION DE SELECTION §(m, p, p) = #(p: 1)

Les effets de sélection auxquels est soumis notre échantillon ne dépendent cette fois-ci
que du parametre p et du module de distance p. Cet exemple est théorique puisqu’il ne
tient pas compte de Iinévitable cut-off en magnitude apparente. Cependant il illustre le
traitement des effets de sélection en p. Parmi les nombreuses galaxies pour lesquelles on a
observé la magnitude apparente, seulement quelques unes ont une mesure du parametre
p véritablement fiable. Tl semble donc que les échantillons de galaxies que nous possédons
soient soumis & des effets de sélection en p actuellement mal connus (L. Bottinelli, com-
munication privée).

Lorsque nous avons a traiter ces échantillons, c’est le modéle [u(M, p) = p) (relation
directe ou régression verticale) qui est le mieux adapté. Comme dans P’exemple A}, il ne
sera alors pas nécessaire de connaitre la forme de la fonction de sélection ¢(p, p), ni celle
de la fonction de distribution fp(p)-

Le facteur de normalisation Agpservée S'€crit :

Adssorsic = [ 8(ps 1) Fo(p) hl) dp i
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De plus, J = 1 donc les équations de vraisemblance sont :

1

N
N 3 pe(a-pe +b — (me— m)) = o

k=1

1 N
N,CZ (a-px +b — (me — pi)) = 0
=1

1 N
=3 (a-pk +b — (me — p))* = ¢
N k=1

Les valeurs estimées des constantes a et b sont donc :

M '
o = ”F (B.27)
_ M
b= — p.pﬁ (B.28)

L’estimation de a et b ne dépend pas de la fonction de sélection en p et p. Le modéle
[ = p] est donc bien adapté lorsqu'’il s’agit de traiter des échantillons possédant des
effets de sélection en p. Bien siir, les données observationnelles semblent éire soumises
A des effets de sélection dépendant a la fois de la magnitude apparente m ainsi que du
parameétre de distance p. Toutefois, la technique du maximum de vraisemblance nous
permettra tout de méme d’estimer les constantes a et b (ceci étant impossible en utilisant
les méthodes usuelles de régression). Il faudra alors faire des hypotheses sur la forme de
la fonction de sélection ¢(m, p, p) ainsi que choisir le modéle statistique le plus apte a

traiter les données.

O] MODELE STATISTIQUE [u(M, p) = p]
ET FONCTION DE SELECTION ¢(m, p, p) = O(myim —m)

L’échantillon que ’on veut traiter posséde une magnitude apparente limite de coupure
Myim. Nous proposons de le traiter avec le modele statistique [w(M, p) = p|.
Cet exemple est intéressant pour plusieurs raisons. D'une part, il montre 'avantage

de la technique du maximum de vraisemblance par rapport aux méthodes de régression

e
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traditionnellement employées. En effet, la technique du maximum de vraisemblance va
nous permettre d’estimer les valeurs des constantes a et b pour le modeéle [u = p| en
présence d’un cut-off en magnitude apparente m. D’autre part, cet exemple illustre les
différentes approches possibles lorsqu'’il s’agit de calibrer la relation (B.3). Nous pourrons

ainsi comparer les techniques developpées dans les exemples A], B] et CJ.

1l s’agit donc de déterminer a et b pour le modele statistique [u = p|, dans le cas
ou ¢(m, p, p) = O(myim — m). Cet exemple est donc différent des exemples A] et B]
puisque le facteur de normalisation Aopservée va cette fois-ci dépendre de a et b. C’est une
illustration typique des cas que ’on nomme ”biaisés” dans la littérature (utilisation de la
relation direct avec un cut-off en m). Pour estimer a et b nous serons alors obligés de faire
des hypothéses sur la fonction de distribution f,(p) ainsi que sur la distribution spatiale
de P’échantillon h(p)dp.

Hypothésel : La fonction de distribution en p est une gaussienne de moyenne po
et de dispersion oy, :
f(p)dp = g(p, po, op) dp (B-29)
Hypothése?2 : La distribution spatiale de Péchantillon peut s’écrire sous la forme
p(r)dr o 7P dr (cas homogéne § = 2) et en posant :

« = ﬁﬂ_fris)’_"l_" (B.30)
La distribution en fonction du module de distance p s’exprime :
h(p)dp oc e* dp (B.31)

Nous allons maintenant calculer Agpservée. D’apres I’équation (B.11) :

Acbservée = / 9(p, po, 7p) O(Miim — m) dpdm g(p,m —a.p - b,o¢) exp(ap)dp

En intégrant sur p :

al crg

+ a(m — b)) dp

Aobservée = / G(mlim - m) dm g(p, Do, GP) eTp (—a'ap +

Puis sur p :

a2ag alalo

2
Aobservée = / G‘)('rnh'm - m) Cfﬂp( 2 + 2 P4 a(m — apo — b)) dm
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Et enfin en intégrant sur m 3

1 a2 a2 2
Aobservée = _a_ emp[a (m“m ~— a@po — b) + ?0'2 + 2a

o] (B.32)

Nous pouvons alors déduire les équations de vraisemblance d’aprés les équations

(B.19), (B.20) et (B.21) en ajoutant la condition supplémentaire 8L/8po = 0. Nous
obtenons alors le sytéme d’équations suivant :

1 N
I_V—I; pr-(apr +b — (mi + i) = (apo - aa20',2;) 0’?
1 N
¥ 2 (api +b = (mi+m)) = aof
k=1

5>

2
AT Pk = Po — aQo,
Nk:l 7

Ce qui nous donne avec les notations définies précédemment en (B.22), (B.23) et

(B.24):

p.-M
a = 2 (B.33)
b=M — ap + ao; (B.34)

L’estimation des valeurs des constantes a et b est donc différente suivant la technique
utilisée afin de traiter les données.

1.4.4. Comparaison des différents modéles statistiques :

En fait, nous pouvons tirer deux conclusions des résultats obtenus dans les exemples

A}, B] et C] de la section 1.4.3 .

A] LES VALEURS DE o ET b VARIENT AVEC LE MODELE EMPLOYE :
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Nous avons simulé figure (B.4) un échantillon de 50 galaxies engendré a partir du
modéle [u(M,p) = M] et soumis a un cut-off en magnitude apparente ¢(m,p,p) =
O(myim — m). Le processus physique sous-jacent est alors connu, puisque on impose
aux variables aléatoires M et ( d’étre indépendantes. On va maintenant analyser cet
échantillon avec les techniques developpées dans les exemples A] et C] (section 1.4.3).

L’analyse avec le modéle [u = M] permet de retrouver les "vraies” valeurs des con-
stantes a et b introduites dans la phase de simulation de I’échantillon. Ceci n’est pas
étonnant puisque I’analyse [u = M] est insensible aux effets de sélection dépendant de la
magnitude apparente m ainsi que du module de distance p.

L’analyse avec le modéle [u = p| et en supposant un cut-off en magnitude apparente
#(m,p,p) = O(mim — m) détermine des valeurs de a et b différentes, mais nous avons
montré que ces valeurs n’en étaient pas pour autant inutilisables afin de calibrer la rela-
tion (B.3). Néanmoins, nous remarquons que l’analyse [u = M ] est plus apte a traiter
ce genre d’échantillon puisqu’elle ne fait aucune hypothése sur la forme de la fonction de
sélection ainsi que sur la fonction de distribution en p.

La figure (B.4) confirme donc le résultat précédemment établi, a savoir que les valeurs

des constantes a et b varient suivant le modéle statistique employé.
B] LE CHOIX DU MODELE EST FIXE PAR LES EFFETS DE SELECTION :

La figure (B.5) présente un échantillon de 50 galaxies cette fois-ci engendré a partir
du modeéle [u(M,p) = p|, les effets de sélection étant les meémes que pour la figure (B.4),
$(m,p,p) = O(mpm — m). Nous allons appliquer sur cet échantillon les méthodes des
exemples B] et C] (section 1.4.3).

L’analyse avec le modéle [u = p| et un cut-off en magnitude apparente d(m,p,p) =
O(myiym — m) permet donc bien de retrouver les valeurs des constantes a et b.

Par contre, 'analyse avec le modéle [u = p] et les effets de sélection sont supposés ne
pas dépendre de la magnitude apparente m ( ¢(m,p,n) = $(p, ) ), va nous donner une
estimation du couple (a, b) biaisée. Le modéle statistique a beau étre le méme que celui
ayant servi & engendrer ’échantillon, la technique introduite dans I’exemple B] s’avere
incapable de traiter correctement les données.

1l est donc possible de conclure d’aprés la figure (B.5) que ceux sont les effets de

sélection auxquels est soumis I’échantillon qui vont orienter le choix de la méthode a
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Figure B.5 : Ceux sont les effets de sélection qui vont déterminer le choix de la
technique de calibration.
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utiliser.

Nous avons donc montré ’existence de plusieurs couples de constantes (a, b). Afin
d’estimer la valeur de ces constantes, il est nécessaire de définir un modéle statistique
décrivant la structure génératrice de ’échantillon étudié. Modulo une erreur négligeable
lorqu’il s’agit de déterminer la distance des galaxies, nous sommes libres de choisir ce
modéle statistique. Les exemples A], B et C| de la section 1.4.3 nous apprennent qu’en
présence d’effets de sélection particuliers, certains modeéles statistisques sont privilégiés si
P’on souhaite traiter correctement les données observationnelles mises a notre disposition.
La technique générale du maximum de vraisemblance est sans doute la mieux appropriée

pour ce genre d’étude.

I1.5. Estimation de la la distance la plus probable d’une galaxie :

Nous avons vu dans la section 1.4 comment calibrer la relation (B.3), M = a.p+ b+ (.
Le probléme est maintenant de déterminer la distance la plus probable d’une galaxie apres
avoir adopté un modéele statistique avec lequel nous avons évalué les valeurs des constantes
a et b. Nous rappelons que les paramétres effectivement mesurés sont la magnitude
apparente m ainsi que le parameétre p. Il s’agit donc de calculer la valeur moyenne de la
distance » ou du module de distance p, pour m, et p, observés. La densité de probabilité

pour m, et p, fixés s’écrit d’apres ’équation (B.10) :

1
Ammpo

AP, p, = §(m —m,)6(p — po) F(m — p,p) dpdm h(p) ¢(m,p,p)dp  (B.35)

avec §(z — o) la distribution de Dirac

Et le facteur de normalisation A,,,p, vérifie :

Apopo = [ Flmo = pt,20) h(1) §(mo, poymo — ) dis (B.36)

La distance la plus probable < r >,, , d’une galaxie pour laquelle on a mesuré la

magnitude apparente m, et le paramétre p, sera alors :

T gy = / r dPp. . (B.37)
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Nous allons calculer la distance la plus probable d’une galaxie en employant le modele
statistique [u = M] ainsi que le modéle [u = p]. Pour rester (éohérent, il faut bien
entendu choisir le méme modéle statistique dans la phase de calibration et dans la phase
d’obtention de la distance la plus probable.

Nous sommes obligés de faire des hypothéses sur la distribution spatiale de I’échantillon
h(p) ainsi que sur la fonction de sélection ¢(m,p,u). Dés maintenant nous posons deux

hypotheéses communes aux modeles statistiques [u = M] et [u = p).
Hypothésel : La distribution spatiale de 1’échantillon peut s’écrire sous la forme
(voir équations (B.30) et (B.32)) : |

(B+1)In10

h(p)dp oc e** du avec a = 5

Hypothése?2 : Les effets de sélection ne dépendent pas du module de distance p.
¢(m1P7P’) = d’(m,P)

On peut remarquer néanmoins que si les données observationnelles sont rarement
soumises aux effets de sélection en module de distance g, ’hypothése sur la forme de
la distribution spatiale des galaxies ne reflete pas la réalité, les galaxies étant souvent

regroupées en amas par exemple.

I.5.1. Estimation pour le modéle statistique [u = p| :

Nous allons calculer ici le module de distance le plus probable ainsi que la distance la
plus probable d’une galaxie sachant que le modéle statistique utilisé durant la phase de
calibration était [u = p]. Nous expliciterons aussi o,, l'incertitude intrinséque présente

dans la détermination de la distance d’une galaxie.
D’aprés ’équation (B.35), la densité de probabilité s’écrit :

1 ,
deo,po = A fp(pO) ¢(mo, Po) g(l",mo —a.p,—b+ aag’UC) dp
Mo,Po

On voit donc que la distribution des p, pour m, et p, fixés, est une gaussienne de dispersion

o¢ et de moyenne m, — a.p, — b+ a ¢?. Nous pouvons maintenant estimer le module de
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distance le plus probable < g >,,, p., €n posant :
e = M, — a.p, — b (B.38)

On a alors :
< B >mop,= Me + aag (B-39)

L’estimation du module de distance le plus probable est donc affectée d’un biais,

~improprement appelé dans la littérature du "type biais de Malmquist”. En effet ce biais

n’est pas di au cut-off en magnitude apparente et n’appartient donc pas a la méme classe
de biais étudiés originellement par Malmquist (voir Triay et al., en préparation). Il faut
souligner que la correction de ce biais est entiérement dépendante de I’hypothése que nous
faisons sur la fonction de distribution spatiale de I’échantillon (Lynden-Bell et al. (1988)).
Ainsi, la correction effectuée dans I’équation (B.39) est plus démonstrative qu’applicable

aux échantillons de galaxies réellement observés.

Il est possible d’évaluer la distance la plus probable < » >,,_, en posant :
re = exp( —g (pe — 25)) (B.40)
L’estimation de < r >, p, donne :

7
< T >mop.= Te €zp( m o a’f) (B.40)

Nous calculons enfin, ’incertitude intrinséque présente dans ce processus d’estimation
de la distance d’une galaxie. Nous appelons o, cette incertitude pour une galaxie dont la

distance la plus probable est <7 > :

1
o, =< 1> \/e:cp(gaza'g)—l (B.41)

L’erreur relative commise sur la détermination de la distance d’une galaxie au moyen
des indicateurs secondaires de distance est donc constante. L’estimation de cette erreur
pour les relations de Tully-Fisher et de Faber-Jackson est d’environ 0.2. Ainsi, la distance

d’une galaxie lointaine ne sera connue qu’a 20 % prés.

1.5.2. Estimation pour le modéle statistique [u = M] :
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La densité de probabilité s’exprime cette fois-ci :

1

AP, p, = 57— $(mar o) frr(mo — 1) gk, m0 — a.po — b+ aol,0¢)dp
MoPo

Il est donc nécessaire de faire une hypothése supplémentaire sur la fonction de lumi-

nosité fyr(M). Pour des raisons de simplicité, nous prendrons une gaussienne.

Hypothése3 : La fonction de luminosité far(M) est une gaussienne de moyenne
My et de dispersion o : '

F(M)dM = g(M, My, op)dM

En définissant :

2 2
po = pe M— + (mo— Mo) 5—— oy = M
L I P S R

L’estimation du module de distance le plus probable < g >, p, donne :

<P Smope= Mo + a0 (B.42)
: “
Et en posant ro = ezp( 2(po — 25) ), la distance la plus probable < r >p,, est :

7
, <P Smope= To €zp( I o’al) (B.43)
Si nous voulons traiter les données avec la modéle statistique [u = M], il faudra
alors supposer une forme pour la fonction de luminosité fys(M). L'utilisation du modele
[« = p] semble donc moins contraignante, mais le choix du modele statistique dépend
aussi de la phase calibration. Nous illustrons dans la section suivante, les problémes

rencontrés lorsqu’il s’agit de choisir un modéle statistique plutét qu’un autre.

1.5.3. Exemples de différentes analyses :

Les indicateurs secondaires de distance nous permettent donc d’estimer la distance

des galaxies lointaines. Nous illustrons a I’aide d’une simulation quels problémes risquent

1

|
___—_______——_J
. i
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d’apparaitre lors du traitement des données. Nous confirmons d’une part le résultat établi
en 1.3.3 , soit que la connaissance de la physique sous-jacente aux indicateurs secondaires
de distance n’est pas fondamentale. D’autre part, nous montrons que le choix du modele
statistique impliqué dans la phase de calibration ainsi que dans la détermination de la
distance la plus probable s’avére fondamental si ’on désire traiter correctement notre

échantillon de galaxies.

Nous avons simulé un échantillon de galaxies engendré a partir du modéle [u(M, p) =
p|] et soumis & un cut-off en magnitude apparente ( ¢(m,p,p) = O(mum — m) ). De
plus, nous avons imposé a la distribution spatiale de cet échantillon d’étre homogéne
(p(r)dr = r%dr ) et nous avons choisi comme fonction de distribution de la variable p une
gaussienne ( f,(p) = g(p,po,0p)). Les erreurs intrinséques intervenant dans la relation
M = a.p + b + ( pour un tel échantillon sont donc sur p. Le traitement classique de ces
données simulées avec la relation direct aboutirait & une estimation biaisée de la distance
de chaque galaxie, ’échantillon possédant une magnitude apparente limite de coupure

Miim -

Nous allons maintenant réaliser le traitement complet de ces données simulées avéc
trois modéeles statistiques différents. C’est a dire que pour chacun des trois modéles, nous
évaluerons premierement la valeur des coeflicients a et b intervenant dans la phase de
calibration de la relation (B.3) et deuxi¢mement, nous estimerons a 1’aide de ces valeurs
la distance la plus probable de chaque galaxie appartenant a ’échantillon simulé. Pour
chacun des trois modéeles statistiques, nous serons donc en mesure de comparer la distance

vraie D, qic de chaque galaxie avec sa distance estimée De,timee-

A] ANALYSE 1 : Modéle statistique [u = p| et fonction de sélection ¢(m,p,p) =

@(ml.-,,. - m)

Nous supposons donc dans I’analyse 1 que I’échantillon a été engendré par le modele
statistique [u = p| et posséde une magnitude apparente limite de coupure my;m (¢(m,p, )
= G)(mu,,. - m))

On retouve donc bien lors de la phase de calibration les valeurs originales des coef-
ficients @ et b. Nous estimons ensuite le module de distance ainsi que la distance pour

chaque galaxie de ’échantillon. Nous montrons figure (B.6a), le module de distance estimé
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Pestime €n fonction du vrai module de distance porq; et figure (B.6b), la distance estimée
Destimee €n fonction de la vraie distance Dyraie- Nous vérifions d’une part, que les points
sont bien répartis de part et d’autre de la bissectrice (I’évaluation de la distance la plus
probable pour chaque galaxie n’est pas biaisée) et d’autre part, que Pincertitude o, sur

Pestimation de la distance est proportionnelle a la distance.
B] ANALYSE 2 : Modéle statistique [u = p| et fonction de sélection $(m,p,p) = é(p)

Comme dans P’analyse 1, nous supposons que les données ont été engendrées par
le modéle statistique [u = p]. Par contre, nous faisons cette fois-ci I’hypothése que
’échantillon n’est soumis qu’a des effets de sélection en p (¢(m,p,p) = é(p)).

Cette analyse va donc se révéler impropre du fait que la condition imposée aux effets de
sélection ne s’applique pas A notre échantillon simulé. En fait, estimation des constantes
a et b est biaisée. Ce biais qui apparait donc lors de la phase de calibration va induire
une erreur dans la détermination de la distance la plus probable (figure (B.7a), (B.7b)).

Ainsi, il est primordial d’utiliser un modele statistique capable de rendre compte des

effets de sélection réellement présents dans ’échantillon, que ce soit dans la phase de -

calibration de la relation (B.3), M = a.p+ b+ ¢, ou dans la phase finale de détermination
de la distance la plus probable.

C] ANALYSE 8 : Modéle statistique [u = M) et fonction de sélection ¢(m,p,p) = (m)

Nous supposons dans cette derniére analyse que ’échantillon a été engendré par le
modele statistique [u = M] et que les effets de sélection ne dépendent que de la magnitude
apparente m.

Les valeurs des coefficients a et b sont donc différentes de celles introduites dans la
simulation puisque nous ne calibrons pas la relation (B.3) avec le bon modéle statistique
ayant engendré les données. Néanmoins, la détermination de la distance la. plus probable
n’est pas biaisée pour autant (figures (B.8a) et (B.8b)). Nous voyons que les distances
estimées sont comparables a celles obtenues dans 1’analyse 1.

Ce résultat confirme que I’erreur commise, lorsqu’on utilise un modéele quelconque af'm
de traiter les données, est négligeable. Ce qui importe en fait, c’est de conserver ce modeéle

statistique tout au long de 1’analyse, c’est a dire durant la phase de calibration ainsi que
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la fonction de luminosité fa(M). Toutefois, cet avantage est perdu dans la phase de
calibration, lorsqu’on analyse un échantillon soumis a des effets de sélection en magni-
tude apparente m, puisque une hypothése sur la fonction de distribution fy(p) est alors
nécessaire. Il semble donc qu'il n'y ait pas de modéle "miracle” permettant de traiter les

données observationnelles disponibles, pour lesquelles les effets de sélection sont souvent

mal connus.

1.5.4. Conclusion :

Nous avons donc vu que par l'intermédiaire de la relation (B.3), M = a.p + b + ,
il était possible d’estimer la distance la plus probable des galaxies lointaines. Nous avons
montré que pour ce faire, il nous fallait choisir un modele statistique afin de calibrer
cette relation. Le choix de ce modele statistique dépend en fait des effets de sélection
auxquels est soumis Péchantillon. Apres avoir estimé les valeurs des constantes a et b, nous

sommes en mesure de déterminer la distance la plus probable d’une galaxie pour laquelle
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montré que pour ce faire, il nous fallait choisir un modéle statistique afin de calibrer
cette relation. Le choix de ce modele statistique dépend en fait des effets de sélection
auxquels est soumis ’échantillon. Apres avoir estimé les valeurs des constantes a et b, nous
sommes en mesure de déterminer la distance la plus probable d’une galaxie pour laquelle
on a mesuré sa magnitude apparente m, ainsi que son parameétre Po- Si Pon souhaite
rester cohérent, il est alors nécessaire d’utiliser le méme modéle statistique que dans la
phase de calibration. Dans tous les cas, 'estimation de la distance la plus probable d’une
galaxie dépendra des hypothéses choisies afin de décrire 'échantillon observé, notamment
de I’hypothése sur la distribution spatiale des galaxies. L'incertitude intrinséque présente

dans ce processus de détermination des distances est d’environ 20% pour une galaxie

isolée.
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II. LE CHAMP DES VITESSES :

La mesure z du décalage des raies spectrales d’une galaxie nous donne acces i sa vitesse
radiale v" dans le repére des vitesses ol notre galaxie est au repos. On décompose cette
vitesse radiale en deux termes. D’une part un terme cosmologique qui rend compte de
Pexpansion de 'univers vy = Ho.D et qui peut étre évalué si ’on a déterminé la distance
D de la galaxie ainsi que la constante de Hubble H,. D’autre part, la composante radiale
du champ des vitesses propres v}, engendré par la croissance des fluctuations primordiales

de la densité de matitre sous l'influence de la gravitation.

IL.1. Le décalage des raies spectrales d’une galaxie :

Le spectre lumineux d’une galaxie posséde des raies d’absorption et d’émission bien
définies. Chaque raie témoigne de la présence dans la galaxie d’un élément spécifique.
En comparant la fréquence & laquelle apparait cette raie avec la fréquence obtenue en
laboratoire, on peut donc mesurer le décalage en fréquence auquel est soumis le spectre
de la galaxie. On interpréte alors ce décalage comme un effet Doppler-Fizeau : la galaxie
est en mouvement par rapport a I’observateur. La mesure du décalage des raies spectrales
d’une galaxie (le redshift z) nous permet donc d’obtenir la valeur de la vitesse radiale de
la galaxie par rapport & l'observateur (v" = c.z), cest a dire la projection de la vitesse
totale sur la ligne de visée joignant 'observateur et la galaxie.

La vitesse radiale d’une galaxie est souvent donnée dans le repére oll notre galaxie
est au repos. Il faut alors corriger le redshift mesuré du mouvement de ’observateur par
rapport au centre de la terre, puis du mouvement de la terre par rapport au soleil et enfin

du mouvement du soleil dans notre galaxie.
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I11.2. La composante radiale du champ des vitesses :

On obtient donc la composante radiale du champ des vitesses en mesurant le décalage
des raies spectrales des galaxies. On a vu précédemment dans la section I1.2.2 de la partie
A que le champ des vitesses v se décomposait dans I’approximation newtonienne de la
fagon suivante : |

v=vy+ Vv, + V¢ (A.21)

Nous rappelons que ’on a introduit un champ de vitesses constant vo dans cette
équation pour régler le probléme du repere absolue (voir section A.IL.2.1). Si I’'on choisit
maintenant un repére de référence (par exemple le repére des vitesses dans lequel notre
galaxie est au repos), la vitesse radiale propre v} d’une galaxie dans ce référentiel s’exprime

alors :

v = c.z — Ho.D (B.44)

p

Nous voulons ici faire deux remarques importantes.

D’une part, nous n’avons accés qu’a la composante radiale du champ des vitesses
) q P
. . ’ ’_* —_ T ) 4)
propres. Si on exprime ce champ en coordonnées sphériques (v, = ('vp,'up,'vp)), nous
ne possédons aucune information sur les composantes v} et v¢. On devra alors faire
des hypothéses supplémentaires sur ces composantes. Les études du champ des vitesses

propres dépendront donc fortement du choix de ces hypotheses.

D’autre part, ’équation (B.44) nous montre qu’il est nécessaire d’estimer la constante
de Hubble Hy ainsi que la distance de la galaxie D. Nous avons vu dans la section I.
que I’évaluation de la distance la plus probable d’une galaxie comporte une incertitude
intrinséque d’environ 20%. Cette incertitude sur la distance D se répercute alors sur
l’estimation de la vitesse radiale propre v]. Ainsi, plus une galaxie est éloignée, plus la
détermination de sa vitesse radiale propre est incertaine. Nous ne pouvons donc espérer

qu’une connaissance locale du champ des vitesses propres.
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III. ESTIMATION DE LA CONSTANTE DE HUBBLE H, :

La détermination de la constante de Hubble est nécessaire si 'on veut connaitre le
champ des vitesses propres. Plus généralement, la valeur de Hy impose des contraintes a
tous les modéles cosmologiques du type Big-Bang, par exemple sur I'dge de notre univers.

Lors de P’évaluation de cette constante, on est confronté & deux difficultés. D’une part
le flot de Hubble vy est localement contaminé par le champ de vitesses propres v, et ce
champ n’est pas statistiquement homogene et isotrope dans les catalogues de galaxies que
nous possédons actuellement. Ainsi il faudra soustraire aux données observationnelles un
champ de vitesses propres modélisé. D’autre part, ’estimation de la constante de Hubble
H, nécessite la détermination des distances des galaxies. On sera donc soumis aux mémes
types de problemes que ceux developpés dans la section I .

Nous présentons dans cette section la calibration généralement adoptée. De plus,
nous montrons a 1’aide d’un exemple quels avantages apporte 'application du formalisme
statistique présenté précédemment en 1.3 lorsqu'il s’agit de déterminer la valeur de Hj la
plus probable.

II1.1. La calibration généralement adoptée :

On a vu dans la section I1.2 que 'expression de la vitesse radiale observée d’une galaxie
fait intervenir la constante de Hubble Hy de la fagon suivante : v = Ho.D + vy, (équation
(B.44)). On peut alors estimer Ho, par exemple par la méthode des droites de régression,
si les deux hypothéses suivantes sont vérifiées. Les vitesses radiales propres des galaxies
doivent étre distribuées aléatoirement et de moyenne nulle. L’échantillon étudié doit étre
libre de tout effet de sélection qui biaiserait alors la détermination de la valeur de Ho la
plus probable. Notamment, les distances D des galaxies de I’échantillon ne doivent pas

souffrir de biais.
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Mais ces deux hypotheses ne s’appliquent pas aux catalogues de galaxies actuellement
disponibles. La littérature nous offrent quelques méthodes dans le but de surmonter ces
difficultés. Néanmoins I'estimation de la constante de Hubble Hj varie suivant la méthode
employée ainsi que le catalogue étudié. Typiquement, les valeurs de H, ainsi dérivées sont

comprises entre 50 et 100 km.sec™! /Mpc.

II1.1.1. I’inhomogénéité du champ des vitesses propres :

L’équation (B.44) nous fournit une technique permettant I’estimation la valeur de H,
la plus probable. On cherche en fait Hj telle que la somme des carrés des vitesses radiales
propres de toutes les galaxies de 1'échantillon (3" ;4/0zics v;f = Y salazies (V] — Ho.D;)?)
soit minimale. Mais cette technique n’est valable que si le champ des vitesses radiales
propres n’est pas cohérent a I’échelle du catalogue de galaxies étudié. Notamment, il est
nécessaire que ce champ ait une moyenne nulle et une distribution aléatoire.

Or le champ des vitesses propres réellement observé n’est pas localement homogene
et isotrope statistiquement. On sait par exemple que les galaxies du super-amas local
tombent toutes sur 'amas de Virgo. Et des mouvements cohérents a plus grande échelle
ont été décelés récemment. Le "grand attracteur” domine le champ des vitesses propres
dans un rayon d’au moins 40 Mpc (Lynden-Bell et al. (1988)) et peut étre il existe des
flots de vitesses convergents a plus grandes échelles (Rauzy et al. (1992)).

Il est donc nécessaire de corriger les vitesses radiales des galaxies de ces mouvements
cohérents a grande échelle. Si des modeles de flot virgocentrique sont disponibles dans la
littérature (par exemple Aaronson et al. (1982)), nous ne possédons hélas pas encore de
modeles satisfaisants capables de reproduire la cinématique régissant la région de ’espace
qui nous entoure dans un rayon de 100 Mpc. Ainsi, 'inhomogénéité du champ des vitesses

propres introduit des erreurs lors de la détermination de la constante de Hubble H,.

II1.1.2. Le probléme des biais statistiques :

Les méthodes classiques de calibration de la loi de Hubble nécessitent la connaissance
de la distance des galaxies. Nous avons vu précédemment dans la section I que I’évaluation
de la distance la plus probable d’une galaxie peut étre affectée de biais introduits par la

présence d’effets de sélection dans I’échantillon. Diverses techniques sont présentées dans

N I N
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la littérature (par exemple Bottinelli et al. (1986)) qui prennent en compte ces effets de
sélection. Mais la valeur de la constante de Hubble reste encore mal connue. Elle varie
en effet suivant les catalogues utilisés ainsi que les méthodes employées afin de calibrer
les indicateurs secondaires de distance ou d’estimer les distances les plus probables des
galaxies.

II1.2. Application du formalisme statistique défini en 1.3 :

Nous appliquons le formalisme statistique précédemment présenté en 1.3 afin d’évaluer
la valeur de Hy la plus probable (Triay et al., en préparation). Nous montrons a I’aide d’un
exemple simple quels sont les avantages de notre technique. D’une part nous déterminons
directement H, sans avoir & estimer les distances les plus probables des galaxies. D’autre
part, ce formalisme permet un traitement rigoureux des effets de sélection auxquels sont

soumis les échantillons de galaxies observés.
Nous donnons & I’échantillon que nous voulons traiter les propriétés suivantes :

. Propriété 1 : La fonction de sélection de I’échantillon ne dépend pas du parameétre
p impliqué dans les indicateurs secondaires de distance. C'est le cas par exemple si
Péchantillon est soumis & un cut-off en magnitude apparente. la fonction de sélection
sécrit alors ¢(m, p, p) = $(m, p).

. Propriété 2 : Le champ des vitesses propres v, est négligeable. Nous avons vu dans
la section III.1.1 que les échantillons réellement observés ne vérifient pas cette propriété.

Pour traiter ces échantillons, il faudra faire une hypothése différente.

Nous pouvons alors d’apres la loi de Hubble v = Ho.D, exprimer le module de

distance g en fonction du redshift z :

p = 5logiocz + 25 — 5logioHo ' (B.45)

Nous avons vu en 1.3.3 que nous avions le choix pour le modele statistique. De plus
nous montrons (Triay et al., en préparation) que la valeur estimée de Ho posséde la pro-
priété d’étre indépendante du modéle statistique. Nous traiterons donc cet exemple avec
le modéle statistique [u(M, p) = M) parce qu'il permet d’estimer Ho indépendamment

de la fonction de sélection ¢(m, ) ainsi que de la fonction de luminosité fu(M ). Dans
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le modéle [u(M, p) = M] nous calibrons donc la relation (B.3) afin d’estimer les valeurs
des coefficients a et b (voir 1.4.3 exemple A}).

Nous procédons maintenant & un changement de variables (m,p, p) en (z,y,7) avec :

n = p + 5logio Ho (B.46)
z=m—7 (B.47)
y=ap+b-= : (B.48)

La -densité de probabilité pour une galaxie de I’échantillon s’écrit alors en fonction
des nouvelles variables (z,y,7). D’aprés ’équation (B.10) et pour le modéle statistique
(M, p) = M] (F(M, p) dM dp = fa(M)dM g(¢,0,00)dC), on a:

1

dPpbservée = I.,,—_ Fr(z + 5logioHo) h(n — 5logio Ho) ¢(z + 1) dzdy
servée

x g(y — 5logio Ho,0,0¢) dy (B.49)

L’équation (B.49) nous montre alors que la variable aléatoire y est indépendante des

deux variables aléatoires z et 7. Ainsi son espérance mathématique E(y) vérifie I’équation

E(y) = /y dPoppervée = 5logio H, (B.50)

La valeur de la constante de Hubble Hy la plus probable est donc donnée, en posant

<y>= Eﬁ__glal ¥i, par I’équation suivante :

Hy ~ 10<v>/® (B.51)

On voit donc & 1'aide de cet exemple que l'introduction de notre formalisme statistique
permet de déterminer la valeur de la constante de Hubble Hy sans estimer préalablement
les distances des galaxies. Nous évitons ainsi de poser des hypothéses supplémentaires
comme I’hypothése d’homogénéité de la distribution spatiale des galaxies par exemple.

De plus, le choix du modéle statistique donne la possibilité de traiter des échantillons
soumis & d’autres effets de sélection que ceux présents dans cet exemple. Il faudra alors

trouver le modéle statistique le plus apte & traiter les données. La technique du maximum

de vraisemblance nous fournit certainement un outil puissant lorsqu'il s’agit de déterminer
la constante de Hubble Hj.
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IV. LE CATALOGUE DE FABER et al. (1989) :

Nous présentons dans cette section le catalogue de Faber et al. établi en 1988 (Lynden-
Bell et al. (1988)) et légérement modifié en 1989 (Faber et al. (1989)) afin de prendre en
compte de nouvelles données observationnelles (Lucey et al. (1988)).

Ce catalogue comprend finalement 512 galaxies elliptiques (180 possédant des positions
distinctes) pour lesquelles on a mesuré le redshift z, la dispersion des vitesses o ainsi que
le diamétre angulaire D,.

Une relation statistique (indicateur de distance) liant ces paramétres observés permet
de déterminer la distance la plus probable de chacune des galaxies et donc d’obtenir le
champ des vitesses propres de la région de 1’espace couverte par le catalogue.

La calibration de cette relation est effectuée a partir de 10 amas de galaxies (Dressler
et al. (1987)). Une pente moyenne pour l'indicateur de distance est déduite par une
méthode de régression. Le point zéro de la relation est calibré par rapport a la distance
d’un amas particulier.

Les distances des galaxies sont ensuite estimées et corrigées d’un biais qui affecte
les données. Ces distances sont exprimées en km.sec™! afin d’éviter 1’évaluation de la
constante de Hubble Hj.

Enfin, on calcule a I’aide du redshift z la vitesse radiale propre v;, pour chaque galaxie
de Péchantillon. Le catalogue de Faber et al. donne accés au champ des vitesses propres

de la région qui nous entoure dans un rayon de 6000 km.sec™?.

IV.1. Les données observationnelles :

Faber et al. ont mesuré le redshift z, la dispersion des vitesses o ainsi qu’un nouveau
paramétre photométrique (le diametre angulaire D,) pour 512 galaxies elliptiques.

Le paramétre photométrique D, est défini comme le diameétre d’un cercle tel que la
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brillance de surface intégrée dans ce cercle soit égale a ¥ = 20.75 mag.arcsec”? dans la
bande photométrique B. Certaines corrections doivent étre effectuées sur la valeur de ce
parametre. Il faut soustraire le terme de K-correction qui dépend de la lattitude galactique
de chaque galaxie considérée. On doit tenir compte de I’absorption interstellaire. Enfin,
un terme cosmologique en (1 + z)*! apparait dans I’évaluation de D,. Mais ce terme est

négligeable dans le cas présent, les redshifts mesurés étant petits devant 1.

Les effets de sélection pour ce catalogue sont mal connus. D’une part cet échantillon
n’est pas complet en magnitude. Toutes les galaxies sélectionnées possédent une mag-
nitude ‘apparente dans le bleue B inférieure 2 13.0 mag mais la forme de la fonction de
sélection en magnitude reste inconnue. Les effets de sélection en diamétre angulaire Dy,
existent donc puisque D,, dépend en fait de la magnitude apparente ainsi que de la dis-
tance r pour chaque galaxie. D’autre part, les galaxies ayant une dispersion des vitesses
o inférieure & 100 km.sec™! ont été éliminées du catalogue. Ces galaxies introduiraient en
effet une dispersion trop importante dans les indicateurs secondaires de distance.

On voit donc que la fonction de sélection de cet échantillon va dépendre simultanément
de D, o et r. De plus cette dépendance semble difficilement modélisable.

Sur les 512 galaxies étudiées, nombreuses sont celles qui appartiennent 4 un méme
groupe. Pour obtenir la vitesse radiale propre d’un groupe (c’est & dire en un méme point
de espace), il faut alors faire la moyenne des vitesses radiales des galaxies présentes dans
ce groupe. Il ne reste en fait aprés cette opération plus que 180 points de coordonnées
spatiales distinctes. Nous appelerons NEC ce sous-catalogue. Nous montrons figure (B.9)
la répartition de ces points sur une carte bidimensionnelle en coordonnées galactiques.
Un simple coup d’oeil nous permet d’affirmer que les 180 galaxies de ce sous-catalogue

NEC ne sont pas réparties uniformément dans I’espace.

IV.2. Les indicateurs de distance :

La relation statistique utilisée comme indicateur secondaire de distance est une amélior-
ation de la relation de Faber-Jackson pour les galaxies elliptiques. Si toutes les galaxies

elliptiques avaient le méme diametre intrinséque, le diamétre angulaire D, précédemment

introduit serait proportionnel & l'inverse de la distance. En fait, en notant D; le diametre
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Figure B.9 : Répartition spatiale des galaxies du catalogue NEC

angulaire intrinséque d’une galaxie, I’équation suivante est vérifiée :

D
P o — B.52
= (8.2
Dressler et al. ont remarqué dans les amas de galaxies (Dressler et al. (1987)) que le
diamétre angulaire intrinseque D; est proportionnel 2 la dispersion des vitesses & élevée a
une certaine puissance z (D; o o*). Une telle dépendance implique que le rapport masse-
luminosité pour les galaxies elliptiques évolue lentement en fonction de la luminosité. La

relation statistique jouant le rdle d’indicateur de distance va donc s’écrire :

logr = zlogoe — logDn + ¢ +¢ (B.53)

avec ¢ une constante

. r - I4
et ¢ une variable aléatoire centrée
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L'introduction du paramétre photométrique D,, permet de réduire considérablement la
dispersion intrinséque présente dans la relation de Faber-Jackson originale. La dispersion
intrinséque A de la variable aléatoire centrée ( est évaluée dans les amas de galaxies
(A = 0.21). La relation (B.53) est alors comparable quantitativement avec la relation de

Tully-Fisher pour les galaxies spirales.

IV.3. La phase de calibration :

1l s’agit maintenant d’estimer la pente z ainsi que le point zéro (la constante c) de
la relation (B.53). Nous avons vu dans la section I qu'il est alors nécessaire de choisir
une droite de régression ou plus généralement un modéle statistique décrivant les données.
Les auteurs expriment l'incertitude présente dans l'indicateur de distance au moyen d’une
probabilité conditionnelle p(l | [), c’est & dire la probabilité de mesurer l. = logr. pour
une galaxie dont la vraie distance est 7 (I = logr), le logarithme de la distance estimée

I, étant donné par la relation suivante :
I, = zlogo — logDy, + ¢ (B.54)
Et I, doit étre distribué suivant une gaussienne centrée sur | et de dispersion A :
p(l. 1) = (2rA?) T ezp[—-1/2(1 - 1.)?] A%] (B.55)

On voit donc que les auteurs choisissent implicitement en faisant cette hypothese d’dppﬁqu-
er une régression de log Dy, sur logo. Les raisons de ce choix demeurent cependant assez
obscures et ne peuvent certainement pas &tre justifiées par les effets de sélection auxquels

est soumis 1’échantillon.

IV.3.1. La détermination de la pente z :

Une régression de log Dy, sur logo est effectuée sur 10 amas de galaxies différents
(Dressler et al. (1987)). La valeur de z retenue (z = 1.2 & 0.1) est alors la moyenne des
valeurs de z pour chaque amas.

Nous voulons faire remarquer que la sélection des galaxies dans ces amas introduit un

biais dans la détermination de la pente z. En fait, les effets de sélection vont dépendre
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du diameétre angulaire D,, ainsi que de la distance r. Nous avons montré précédemment
dans la section I que la régression de log D,, sur log o donnait une estimation de z biaisée
dans ce cas. L’utilisation de la relation inverse (c’est & dire une régression de log o sur
log D,)) semble préférable. Hélas, les galaxies sont aussi sélectionnées suivant leur vitesse
de dispersion o. Ainsi P’estimation de z par la relation inverse est tout aussi biaisée que
son estimation par la relation directe. Le formalisme statistique que nous avons introduit

dans la section 1.3 se montre dans un tel cas de figure (des effets de sélection non triviaux)
tres utile.

IV.3.2. La détermination du point zéro :

Les distances des galaxies du catalogue de Faber et al. sont exprimées en km.sec™.
Ceci évite en fait le calcul de la constante de Hubble Hy. Si ’on pose :

R. = Hyr, (B.56)
La relation (B.54) devient alors :

logR, = zlogo — log D, — ¢ + log Hy (B.57)

Ainsi la constante de Hubble Hj intervient dans cette équation de la méme fagon que
la constante c. L’estimation de Hj sera néanmoins nécessaire si 'on désire exprimer les
distances en Mpc.

Le point zéro de I’équation (B.57) (c’est & dire la valeur de I’expression ¢ — log Ho)
est calculé & partir de la distance de I’amas de Coma. La vitesse radiale de 'amas de
Coma est de 7200 km.sec™! dans le repére des vitesses ou le fond diffus cosmologique est
au repos. Les auteurs obtiennent, d’aprés un modeéle du champ des vitesses propres, une
vitesse radiale propre pour Coma de —260 km.sec™!. La valeur du point zéro est alors de
1.411. Léquation (B.57) devient donc une fois calibrée et en ajoutant un terme correcteur

d’origine cosmologique :

1+7/4
logR, = 1.20logo — log D,, + 1.411 + log( + T/4z

1 + 7/4Zcoma ) (B58)

La calibration de cet indicateur de distance est donc loin d’étre parfaite. D’une
part Pestimation de la pente = est biaisée par les effets de sélection auxquels est soumis

’échantillon. D’autre part, la valeur de la distance de ’'amas de Coma n’est pas certaine.
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IV.4. L’évaluation de la distance d’une galaxie :

L’indicateur de distance permet donc de calculer la distance la plus probable d’une
galaxie. Mais cette évaluation est soumise & un biais, improprement appelé dans la
littérature du type biais de Malmquist. Pour corriger ce biais, il est nécessaire de faire
une hypothése sur la distribution spatiale des galaxies. Les auteurs postulent que les
galaxies de ’échantillon sont réparties uniformément dans ’espace (cette hypothése n’est
clairement pas vérifiée) :

p(r) oc »* 1dr aveca = 3 (B.59)

La probabilité conditionnelle p,(!|l.) s’exprime alors :
pi(lll) = 27A%)7 V2 ezp[—1/2(1 — (L + aA?))?/ A?] (B.60)

La distance la plus probable < R > d’une galaxie (exprimée en km.sec™*) pour laquelle
on a déterminé R. par la mesure de D, et o (équation (B.58)) est alors :

<E>= [Rp(l|L)dl = R[1 + (a + 1/2) A% (B.61)

Il faut donc appliquer une correction de "Malmquist” égale a 3.5 A? R, a la distance
estimée R, a partir de la relation (B.58). Nous montrons figures (B.10) et (B.11) les effets
de cette correction pour le catalogue de Faber et al.. Les auteurs appliquent différemment
cette correction suivant que les galaxies sont isolées ou appartiennent a un groupe.

Si les galaxies sont isolées, la correction précédente est appliquée avec une dispersion
intrinséque A égale a 0.21. L’incertitude dans la détermination de la distance la plus
probable d’une galaxie est alors de 17 %.

Si les galaxies sont dans un groupe, la distance de ce groupe est calculée en faisant la
moyenne des distances estimées pour chaque galaxie. Une correction empirique est ensuite
effectuée parce que I’équation (B.58) n’est pas valable pour les galaxies appartenant & un
groupe (présence d’effets de sélection). Enfin, on corrige la distance du groupe du biais

- de "Malmquist” en remplagant dans ’équation (B.61) A par A/N, N étant le nombre de

galaxies contenues dans le groupe. Ceci réduit en principe l'incertitude dans 1’estimation

de la distance d’un groupe de galaxies. Néanmoins 1’évaluation de cette distance est

soumise a un biais supplémentaire dont la correction demeure douteuse.
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IV.5. Le champ des vitesses radiales propres :

La vitesse radiale propre v, pour chaque galaxie est donnée par la relation suivante :

v, = cz— Hor =v" — R (B.62)

Les auteurs préferent exprimer le champ de vitesses radiales propres dans le repere des
vitesses ou le fond diffus cosmologique est au repos (Remp). 1l faut alors corriger toutes
les vitesses du mouvement propre de notre galaxie dans ce repére. La vitesse de notre
galaxie par rapport au repére Ropp est calculée a partir du dipole observé dans le fond

diffus cosmologique.

On a ainsi déterminé la distance et la vitesse radiale propre de 180 galaxies ou groupes
de galaxies. Ces objets sont distribués de fagon non homogéne dans la région de I’espace
qui nous entoure dans un rayon de 6000 km.sec™!. L’incertitude sur ’estimation de la
distance (et donc de la vitesse) pour chaque galaxie est d’environ 20 %. Mais a cette
incertitude intrinséque risquent de s’ajouter des erreurs systématiques introduites lors
des différentes étapes impliquées dans le processus de détermination de la distance la plus
probable d’une galaxie. La correction de ces erreurs nécessite certainement une étude plus

approfondie des effets de sélection présents dans cet échantillon.
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L’étude du tenseur de corrélation des vitesses permet théoriquement d’accéder au
spectre des fluctuations de la densité de matiere totale dans 'univers. La comparaison
de ce spectre avec la fonction de corrélation spatiale des galaxies nous renseigne alors sur
le comportement de la masse lumineuse vis-a-vis de la masse totale. Ceci nous offre en
principe la possibilité de tester la validité des différents modéles proposés afin d’expliquer
la formation des grandes structures actuellement observées dans 'univers (voir section

II).

Si le champ des vitesses propres de ’échantillon étudié est statistiquement homogene
et isotrope (c'est-a-dire que ’échantillon est statistiquement représentatif des fluctua-
tions du champ des vitesses), le tenseur de corrélation peut s’exprimer en fonction de
ses composantes longitudinale Bri(r) et latérale Byn(r) (voir section I). De plus, il est

possible d’évaluer ces fonctions a partir du champ des vitesses radiales v,(x) seulement

(voir section III).

En pratique, 'estimation de ces fonctions de corrélation pour les catalogues de Faber
et al. et de Aaronson et al. ne s’accorde pas avec les valeurs prédites par les théories clas-
siques de formation de structures. Néanmoins 'amplitude des barres d’erreurs impliquées
dans D'évaluation de Brr(r) et Byn(r) est considérable (voir section IV). Il semble en fait
que ’hypothése d’homogénéité et d’isotropie du champ des vitesses ne soit pas vérifiée,
la cinématique de ces deux échantillons étant dominée par un flot convergent, cohérent a

grande échelle (le ”Grand Attracteur”, voir partie D).

I’estimation des composantes du tenseur est donc impossible & partir des données
observationnelles actuellement disponibles. Nous montrons de plus que l'incertitude ren-
contrée lors de la détermination des distances des galaxies introduit un biais et des barres

d’erreurs importantes qui interdisent en pratique d’évaluer le tenseur de corrélation des

vitesses.
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I. DEFINITIONS :

Nous donnons dans cette section les définitions du tenseur de corrélation des vitesses
Bij(r) ainsi que du tenseur des différences D;;(r). Ces quantités ont été introduites dans
le domaine de la mécanique des fluides (plus précisement en dynamique statistique des

fluides) afin de caractériser les propriétés globales du comportement d’un fluide.

La dynamique statistique des fluides permet de décrire toute une classe de phénomenes
physiques (par exemple la turbulence dans un fluide) dont les variables dynamiques lo-
cales sont soumises & des fluctuations statistiques. Les mesures en un point donné de
’espace-temps des variables dynamiques locales (comme la densité du fluide, son champ
des vitesses, etc...) sont alors différentes pour deux expériences possédant le méme en-
semble de conditions initiales macroscopiques. Chaque variable dynamique du fluide (par
exemple sa densité p) est ainsi considérée comme une variable aléatoire p(x,t) définie
en chaque point (x,t) de 'espace-temps. Chaque expérience est une réalisation de cette
variable aléatoire, et pour un point donné (xo,to) de ’espace-temps, la mesure de la
valeur de p(xXo,%0) pour un nombre important d’expériences (de réalisations) nous per-
met en fait d’accéder i la distribution dPyy = pa(p)dp de la variable aléatoire p au
point M = (xo,%0). Les quantités caractérisant globalement la dynamique du fluide sont
alors définies comme des valeurs moyennes sur ’ensemble des différentes réalisations (par
exemple la densité moyenne au point M = (Xo,%o) s’exprime : p(M) = [ p(M)dPy).

En général, il est difficile de reproduire plusieurs fois la méme expérience et ainsi
d’accéder a la mesure des variables dynamiques pour différentes réalisations du méme
phénomeéne physique. Ceci est particuliérement vrai lorsqu’on désire étudier statistique-
ment la dynamique du fluide cosmique, puisque il existe par définition qu’une seule
réalisation de notre univers. Néanmoins si le fluide cosmique posséde certaines propriétés
spécifiques, les théorémes ergodiques nous permettent d’identifier les valeurs moyennes des
quantités prises sur I’ensemble des différentes réalisations avec l'intégrale de ces quantités

effectuée sur un certain volume de I’espace-temps. Nous exposons dans la suite (section
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L.1) quelles hypotheses doit satisfaire le champ des vitesses afin que cette identification
soit valable. Si ces hypothéses sont vérifiées, on pourra alors déterminer des quantités
telles que le tenseur de corrélation des vitesses (ou le tenseur des différences) du fluide

cosmique.

L.1. Le tenseur de corrélation des vitesses :

L’opération qui consiste & remplacer les valeurs moyennes sur I’ensemble des réalisations
par une intégrale sur un volume d’espace (ou de temps) n’est valable que si les variables

dynamiques du fluide possédent certaines propriétés.
. Hypothése 1 : Le champ des vitesses est statistiquement homogene :

Les théoremes ergodigues nous indiquent notamment que le champ des vitesses v(x) =
(v1(x), va(x), v3(x)) du fluide cosmique (défini en tout point x = (xy,z;,z3) de espace
3 3 dimensions) doit étre statistiquement homogene. C’est-a-dire qu'il existe un volume
B, tel que pour tout volume B > B, I'intégrale sur le volume B du champ des vitesses

autour d’un point X converge vers une constante, quelquesoit x :

1
v(x) = B /B v(z1 + (1, 22 + (2,23 + (3) (1 d(2 d(3 = constante (C.1)

Plus concrétement, I’hypothese d’homogénéité statistique du champ des vitesses peut
s'exprimer de la facon suivante. Le champ des vitesses du fluide cosmique est modélisé
comme la superposition de diverses perturbations possédant chacunes un centre, une
amplitude ainsi qu’une longueur de cohérence propres. Si Pamplitude moyenne de ces
perturbations décroit en fonction de leur longueur de cohérence, il existe une longueur de
cohérence caractéristique [, telle que la contribution & I'amplitude du champ des vitesses
des fluctuations de longueur de cohérence supérieure a . est négligeable.v Un volume B, de
taille I. contient alors un nombre statistiquement significatif de perturbations de méme
longueur de cohérence. IL’analyse des caractéristiques de 1’ensemble des perturbations
contenues dans un tel volume B, permet ainsi d’étudier les propriétés globales du champ

des vitesses.

Les théories classiques de formation des grandes structures prédisent que le champ
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des vitesses cosmique vérifie ’hypothese d’homogénéité statistique. Néanmoins elles ne
précisent pas la valeur de I'échelle de cohérence caractéristique I, de ce champ (c’est-a-dire
la taille du volume B.). Or notre connaissance du champ des vitesses est spatialement
limitée au volume V couvert par les catalogues actuellement disponibles. L’évaluation des
quantités globales (comme le tenseur de corrélation des vitesses) n’est alors possible que
si le volume V du catalogue est supérieur au volume caractéristique B.. Dans un tel cas
de figure, le tenseur de corrélation des vitesses Bi;(r) est défini de la fagon suivante (voir

Monin and Yaglom, Vol.2, Chap. 7 (1975)) :

By(r) = w0 u(x + 1) ~ % [ wix)uilx + 1) &x (C2)

Le tenseur de corrélation des vitesses B;;(r) posséde 9 composantes qui dépendent
de la variable vectorielle r = (ry,72,73). Nous voulons souligner encore une fois que
cette définition du tenseur n’est valable que si le champ des vitesses est statistiquement
homogéne dans le volume V' couvert par le catalogue. Ceci interdit par exemple la présence

d’une fluctuation dominant  elle seule la cinématique de Péchantillon de galaxies étudié.

I.1.1. Si le champ des vitesses est homogéne et isotrope :

L’hypothése d’homogénéité statistique du champ des vitesses est nécessaire lorsqu’on
souhaite estimer le tenseur de corrélation des vitesses. Si 'on postule de plus que le
champ des vitesses est statistiquement isotrope (voir Monin and Yaglom, Vol. 1, Chap. 2
(1975)), le tenseur Bj;(r) ne dépend plus que de la variable r =|| r || et peut s’exprimer

A Paide de 2 fonctions scalaires Bri(r) et Bnn(r) seulement.
. Hypothése 2 : Le champ des vitesses est statistiquement isotrope :

Soit v'p(x) = Vv(R(x)) le champ résultant d’une transformation du champ des vitesses
par une rotation de l'espace R. Si le champ des vitesses est statistiquement isotrope, il

doit vérifier quelquesoit R une rotation spatiale :

v/p(x) = v(x) = constante (C.3)

L’hypothése d’isotropie statistique du champ des vitesses exclue notamment les champs

de vitesses admettant une direction privilegiée (les champs constants par exemple).
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On peut maintenant simplifier 'expression du tenseur de corrélation des vitesses grace
aux symétries impliquées par les deux hypothéses précédentes.

Pour chaque vecteur r, on exprime le tenseur de corrélation des vitesses B;;(r) dans
un repére (M, o}, z}, z}) tel que 'axe (Mz}) soit paralléle & r et les axes (Ma}) et (Mz5)
définissent le plan perpendiculaire au vecteur r. On note B}j(r) l'expression du tenseur
dans ce nouveau repére (par définition, ce tenseur ne dépend plus que de r = [| = |l).

On utilise alors les symétries du probléme. En effectuant une rotation de 180° au-
tour de (Mz}), on transforme les composantes du champ des vitesses (v; — vi, v2 —
—vy, v3 — —v3). Ce champ étant statistiquement isotrope, cette transformation n’affecte

pas les valeurs moyennes (équation (C.3)), ainsi :

() = vi(X)va(x + 1) = —vi(x)ve(x + 1) = —Bj,(r) =0

De méme B!,(r) = 0. On peut en fait déduire a I'aide de ces symétries par rotation

et réflection que :
Bly(r) = By(r) = Bis(r) = By(r) = Byy(r) = Byy(r) = 0
Bjy(r) = By(r)

Deux fonctions sont alors nécessaires afin de caractériser ce tenseur. Bj,(r) = B wo(r) = o
vr(x)vr(x + r) que ’on nomme fonction de corrélation longitudinale parce qu’elle mesure
la corrélation du champ des vitesses vi(x) dans la direction du vecteur r. Bi,(r) =
Biy(r) = Byn(r) = wn(x)vn(x + r) la fonction de corrélation latérale qui décrit les
corrélations des vitesses vn(x) dans le plan orthogonal au vecteur r. L’expression du
tenseur de corrélation des vitesses B;;(r) s’obtient alors par changement de repére (voir
Monin and Yaglom, Vol. 2, Chap. 7, équation (12.29) (1975)) :

Ty

:j + Bnn(r) bij - (C4)

Bi;(r) = [Brr(r) — Bnn(7)] r
avec §;; = 1sii =3, 0381 # 7.

1 est utile de définir la trace (,(r) du tenseur de corrélation des vitesses (Peebles

(1987) ou Kaiser (1989)) dont 'expression est invariante par changement de repere :
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€uo(r) = Brr(r) + 2 Byn(r) (C.5)

On remarque alors que la valeur de la trace pour une séparation 7 = 0 est égale au

carré de la dispersion du champ des vitesses :

£w(0) = v(x).v(x) (C.6)

1.2. Le tenseur des différences :

Il possible de former & partir du champ des vitesses v(x) une quantité tensorielle
invariante par translation. Le tenseur des différences D;j(r) (ou fonctions de structure)
est défini de la fagon suivante (voir Monin and Yaglom, Vol.2, Chap. 7, équation (13.64")
(1975)) :

Dij(r) = (wilx + r) — vi(x)).(vi(x + 1) — vj(x)) (C.7)

Contrairement au tenseur de corrélation des vitesses Bij(r), l'expression du tenseur

des différences D;;(r) est donc la méme dans tout repere galiléen.

I1.2.1. Si le champ des vitesses s’écrit : v(x) = v¢ + vu(x) + vyi(x)

Nous avons vu dans la partie A que le champ des vitesses des galaxies se décomposait
dans P’approximation Newtonienne en trois termes, un champ des vitesses constant v¢
dépendant du choix du repére absolu des vitesses, le champ de Hubble v g (x) caractérisant
’expansion de ’univers et le champ des vitesses propres v,(x) engendré par la croissance

des fluctuations primordiales de la densité de mati¢re sous l'influence de la gravitation :

v(x) = v¢ + vu(x) + vp(x) (A.21)

. Hypothése 1 : Le champ des vitesses propres est homogene et isotrope

On suppose que le volume de P’espace dans lequel on étudie le champ des vitesses est
assez grand pour que le champ des vitesses propres soit homogene et isotrope vp(Xx) =

vi1(x) (voir section 1.1).
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De la méme mani¢re que pour le tenseur de corrélation des vitesses, on va montrer que
. ’
lorsque le champ des vitesses vérifie les hypotheses précédentes, le tenseur des différences

est dépendant de r =|| r || seulement et s’exprime & partir des deux fonctions scalaires
Drr(r) et Dyn(r).

. Champ des vitesses constant : v¢

Par définition, toutes les composantes Dg(r) du tenseur des différences pour un champ
de vitesses constant pur sont nulles :

Dg(r) =0  pour tout couple (3,5) (C.8)

. Champ des vitesses homogene et isotrope : vg(x)

Pour un champ homogéne et isotrope, le tenseur des différences est soumis aux mémes
symétries que le tenseur de corrélation des vitesses B_-’f I(r) (voir section I.1.1). On définit
donc les fonctions de structure longitudinale D¥/(r) et latérale DFL(r) (voir Monin and
Yaglom, Vol. 2, Chap. 7, équation (13.70) (1975)) :

Di(r) = (of (x + r) — v} "(x) (C.9)

Dyn(r) = (wf'(x + r) — vf(x))? (C.10)

Le tenseur des différences pour un champ des vitesses statistiquement homogéne et

isotrope s’exprime alors :

Ti.T;

Di!(r) = [DEL(r) — DRN()] + Dn(r) & (C.11)

r

- . . - . 7
On remarque qu'il existe une relation liant le tenseur des différences avec le tenseur

de corrélation des vitesses :

Dij'(x) = 2[B'(0) — Bjj'(r)] (C12)

. Champ de Hubble : vy(x)
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Le champ de Hubble agit sur deux points de coordonnées x et X + r comme un champ
longitudinale (c’est & dire paralléle a la direction de r) et d’amplitude proportionnelle a
r (vg = Hy.r). Ainsi en appliquant la méme démarche que pour le champ des vitesses
homogene et isotrope, le tenseur des différences pour un champ de Hubble pur s’exprime

de la fagon suivante :

Dg(r) = DfL(r) r;::j avec DgL(r) = Hg.rz (C.13)

. Champ total : v = vg + vg + VHI

Le tenseur des différences pour le champ de vitesses total v se décompose en plusieurs

termes :

D;;(r) = D,-(’;-(r) + Dg(r) + Dg’(r) + termes croisés (C.14)

Des termes croisés interviennent effectivement dans 1’équation (C.14) en raison du
caractere non-linéaire du calcul tensoriel. Dans ce cas précis néanmoins, ces termes croises

sont tous nuls. Ainsi on a pour le tenseur des différences D;;(r) du champ total :

T:.T

2" + Dnn(r) &, (C.15)

D.'j(l') = [DLL("') - DNN(T)]

T

avec Dpi(r) = Hg.'r2 + Dg[{('r) et Dnn(r) = Dﬁ{v(r)
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II. LES INTERETS :

~ Les théories classiques de formation des grandes structures de 'univers permettent de
relier le tenseur de corrélation des vitesses avec la fonction de corrélation spatiale de la
distribution des galaxies dans ’espace, et ainsi d’accéder au spectre primordial des fluc-
tuations de la densité de matiére. L’étude du tenseur de corrélation des vitesses présente
en fait de multiples intéréts.

D’une part, ’évaluation du spectre des fluctuations a I’aide du champ des vitesses est
insensible au probléme de complétude de I’échantillon rencontré lorsqu’on calcule la fonc-
tion de corrélation spatiale des galaxies. Ainsi les corrélations des vitesses donnent acces
au spectre des fluctuations a plus grande échelle. Ceci doit permettre la discrimination
entre les différents modéles de formation de structures actuellement proposés.

D’autre part, le tenseur de corrélation des vitesses décrit les corrélations de la densité
de masse totale. En comparant alors ces corrélations avec la fonction de corrélation des
galaxies (la masse lumineuse), une information supplémentaire nous est offerte sur le com-
portement de la matiére lumineuse vis-a-vis de la matiere totale (on pourra par exemple
évaluer le parametre de biais b).

Enfin, le tenseur de corrélation des vitesses permet de tester certaines hypotheses sur
le champ des vitesses lui-méme. Par exemple, on peut en théorie déterminer a quelle

échelle le champ des vitesses cesse d’étre irrotationnel.

I1.1. Les fonctions de corrélations :

Les théories classiques de formation des grandes structures dans 'univers (comme par
exemple le modéle standard de matiére sombre froide (CDM)) postulent l'existence, a
I’époque du découplage matiére-rayonnement (z4 ~ 1000), de petites fluctuations de la

densité de matitre. Ce sont ces fluctuations primordiales, amplifiées sous 'influence de la
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gravition, qui donnent naissance & la hiérarchie de structures actuellement observées dans
’espace. Le champ de densité de matiére p(r) est modélisé par un champ moyen constant
p perturbé par un champ aléatoire scalaire gaussien A(r) (voir par exemple Peebles (1980)
ou Kaiser (1989)).

o(r) = B(L + A() (C.16)

Un tel processus est alors complétement caractérisé par le spectre de puissance P(k) =
< A(k).A*(k) >, avec A(k) la transformée de Fourier du champ des fluctuations A(r)
(A(k) = (27)~'/2 [ A(r) ezp(—i k.r) d®r). La fonction de corrélation spatiale £(r) s’expr-
ime en fonction du spectre de puissance P(k) de la fagon suivante :

£(r) = (20%)! fo * k2 P(k) jo(kr) dk (c.17)

sinz

avec  jo(z) =
T

Chaque modele prédit en fait une forme ainsi qu’une amplitude pour le spectre de
puissance P(k) des fluctuations de la densité de matiere. L’évaluation de la fonction
de corrélation spatiale £(r) ou du tenseur de corrélation des vitesses Bj;(r) & partir des
données observationnelles donne acces a ce spectre de puissance et donc permet de tester

la fiabilité des différents modéles de formation de structures.

I1.1.1. La fonction de corrélation spatiale des galaxies :

Il est possible d’évaluer la fonction de corrélation £(r) & partir de la distribution des
galaxies dans ’espace. Grossi¢rement, £(r) est pour chaque séparation r, proportionnelle
au nombre de paires de galaxies de 1’échantillon séparées par la distance r. L’estimation
de cette fonction présente néanmoins plusieurs problemes. 4

D’une part la distribution des galaxies (c’est & dire de la masse lumineuse) ne reflete
pas forcément la distribution de la masse totale présente dans ’univers. Ainsi, I'’étude de
la distribution des galaxies permet seulement de déterminer la fonction de corrélation de
la masse lumineuse {1(r).

D’autre part, les échantillons de galaxies observées possedent des effets de sélection

(par exemple une magnitude apparente limite de coupure) qui compliquent I’évaluation de

la fonction de corrélation £.(r). En raison de ces effets de sélection, le nombre de galaxies
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observées décroit rapidement lorsqu’on dépasse une certaine distance caractéristique. Au
dela de cette distance, le nombre de paires de galaxies séparées par une distance r diminue
considérablement en fonction de 7. En pratique donc, la statistique permettant 'obtention
de £(r) & partir de la distribution des galaxies observées cesse d’étre fiable pour des
séparations r de l’ordre de 10 h~! Mpc (voir par exemple Davis et al. (1983)).

Enfin, les distances des galaxies sont déduites pour ce genre d’études, a partir du
décalage vers le rouge mesuré (D = cz). On fait alors implicitement ’hypotheése que le
champ des vitesses radiales propres est nul, ou du moins négligeable. Il a été montré (Davis
et al. (1983), Kaiser (1987)) que cette hypothése entrainait des erreurs systématiques dans
’estimation de la fonction de corrélation spatiale des galaxies £L(r). La correction de ce

type d’erreurs s’avére hélas difficile.

La fonction de corrélation spatiale des galaxies a été estimée pour plusieurs échantillons
de galaxies et s’accorde relativement bien dans la plage des distances considérées (typ-
iquement de 0.1 A~! Mpc & 10 A~' Mpc) avec une loi de puissance (Peebles (1980), Davis
et al. (1983)) :

E(r) = (:—0)’1'8 avec 1o = 5h™ Mpc (C.18)

Cette valeur de £.(r) ne remet pas en cause les modeles classiques de formation de
structures (Bardeen et al. (1987)). Aux petites échelles donc, les théories comme CDM

restent cohérentes avec les données observationnelles.

I1.1.2. Le tenseur de corrélation des vitesses :

Les fluctuations de la densité de matiére induisent en se developpant un champ des
vitesses propres. Dans le domaine linéaire (c’est & dire lorsque les pertubations de la
densité de matitre restent petites A(r) < 1), Péquation de continuité permet de déduire
Pexpression de ce champ. Le champ des vitesses propres v(r) est ainsi un champ vectoriel

aléatoire gaussien relié au champ scalaire A(r) par I’équation (dans l’espace de Fourier) :
v(k) = —i Ho f(0) k/k? A(k) '- (C.19)
avec  f(Q0) =~ 0Q9°

On peut alors utiliser le champ des vitesses propres afin d’estimer le spectre de puis-

sance P(k) des fluctuations de la densité de matiere. La méthode des multipoles par
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exemple (Szalay (1989) ou Regds et al. (1989)) permet théoriquement d’évaluer ce spec-
tre (en pratique néanmoins, des difficultés intrinséques a la méthode apparaissent). Plus
généralement, on préfére utiliser le tenseur de corrélation des vitesses.

Si le volume de P’espace dans lequel on étudie le champ des vitesses est assez grand,
Cest & dire si ’hypothése d’homogénéité et d’isotropie du champ s’applique a ’échantillon
(voir section I.1.1), alors les équations suivantes sont vérifiées (Davis et al. (1985), Gérski
(1988), Kaiser (1989) ou Szalay (1989)) :

_ HIQ? e 71(kr)
Br(r) = == [7 (k)22 dk (C.20)
HZ 91.2 00 . i (kr
Bnn(r) = —;ﬂ_—;’— ./(; P(k) (jo(kr) — 2'—71—56;—)) dk (C.21)
) sinze cosz
avec Ji(z) = =~ .

Et la trace (,,(r) du tenseur de corrélation des vitesses s’exprime en fonction du spectre

de puissance P(k) :

HZ QL2
2n?

Enl(r) = fo * P(k) jo(kr) dk (C.22)

Ainsi I’évaluation des composantes latérale et longitudinale du tenseur de corrélation
des vitesses B;;(r) nous donne acces au spectre de puissance P(k) de la densité de matiére.
De plus, 'estimation des composantes Byn(r) et Byrr(r) n’est pas soumise au probleme
des effets de sélection rencontré lors de la détermination de la la fonction de corrélation
spatiale des galaxies (voir partie A, section II1.2). Le tenseur de corrélation des vitesses
nous offre donc une information sur P(k) & de plus grandes échelles (environ de 5h1

Mpc a 40 h~! Mpc).

11.1.3. Discrimination entre différents modéeles :

Le modéle CDM ou le modéle PIB (Peebles (1987)) prédisent bien la valeur de la fonc-

tion de corrélation observée pour les galaxies (Bardeen et al. (1987)). Néanmoins certaines
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études montrent que la dispersion du champ des vitesses propres mesurées n’est pas en
accord avec la théorie CDM (Clutton-Brock et al. (1981), Aaronson et al. (1982a)).
De plus la fonction de corrélation spatiale amas-amas est trop importante par rapport
aux prédictions classiques. Mais ces résultats sont contaminés par des incertitudes et
nécessitent confirmation.

En fait, toutes les observations montrent des corrélations trop fortes aux grandes
échelles. Clest donc I'analyse des corrélations de la densité de matiére a grande échelle
qui va permettre la discrimination entre les différents modeles de formation de struc-
ture (Kaiser (1988), Vittorio et al. (1989)). Maintenant que nous possédons des grands
catalogues de vitesses propres, le tenseur de corrélation des vitesses parait étre un outil
puissant lorsqu’on veut confronter les modeles théoriques avec les observations (Vittorio
et al. (1986), Kaiser et al. (1989), Landy et al. (1992)). Nous verrons par la suite (sec-
tion IV) qu’en pratique, il est actuellement impossible de metire en défauts les théories
existentes & 1'aide du tenseur de corrélation des vitesses (Juszkiewicz et al. (1990)).

I1.2. Le paramétre de biais :

Le modele standard de matitre sombre froide (CDM) a été assez vite modifié en vue
d’expliquer les observations récentes comme par exemple 'amplitude de la fonction de
corrélation des galaxies. Un nouveau parametre a été introduit dans cette théorie, qui
quantifie la différence entre la masse lumineuse (les galaxies) et la masse totale (voir par
exemple Davis et al. (1985), Peebles et al. (1989) ou Kaiser (1989)). Le paramétre de
biais b relie en fait le champ des fluctuations de masse totale Af(r) avec le champ des

fluctuations de la masse lumineuse Ar(r) suivant 'équation suivante :

Ar(r) = bAr(r) . (C)

La détermination de b est alors possible en comparant le champ des vitesses propres
(qui est induit par les fluctuations de masse totale) avecla distribution spatiale des galaxies
dans espace. En fait on utilise la relation (C.22) qui lie la trace €vu(r) du tenseur de
corrélation des vitesses et le spectre de puissance Pr(k) (Po(k) = b? Pr(k)). L’équation

(C.22), modifiée afin de prendre en compte le paramétre de biais b s’exprime alors :
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HIQL?
.6"”(r) = o2 b2

/0 * Pu(k) jo(kr) &k (C.24)

On évalue le spectre de puissance de la matiere lumineuse Pr(k) a partir de la fonction

de corrélation spatiale des galaxies (r(r) (équation (C.17)).

Aux petites échelles (typiquement 1 Mpc), les mesures simultanées des vitesses ainsi
que de la fonction de corrélation spatiale suggérent une valeur du paramétre de biais
d’environ 2.5 (Davis et al. (1985), Juskiewicz et al. (1989)). En revanche, les fortes
corrélations de vitesses observées aux grandes échelles imposent une limite supérieure
pour la valeur de b (b < 2) (Kaiser (1988), Kaiser (1989), Lahav et al. (1990)). Ces
résultats tendent & montrer que le lien entre la distribution de la matiére lumineuse et
de la matitre totale est plus complexe que celui postulé dans l’équz-;tion (C.23). Une
étude approfondie sur le processus responsable de la formation des galaxies est & méme

d’éclaircir ce genre de probleme.

I1.3. La connaissance du champ des vitesses :

Les théories de formation de structures prédisent qu’aux grandes échelles, le champ
des vitesses propres actuellement observé est irrotationnel (V x v = 0). La dynamique
régissant I’évolution des perturbations primordiales de la densité de matiére stipule en effet
que la composante rotationnelle du champ des vitesses décroit au cours du temps et seule
sa composante divergente subsiste encore & notre époque (Peebles (1980)). Néanmoins,
lorsque les fluctuations de la densité de matieére deviennent suffisamment importantes
(A(r) ~ 1), les équations d’évolution sont dominées par des termes non-linéaires qui
induisent & nouveau une composante rotationnelle pour le champ des vitesses. Il apparait
ainsi dans les modéles de formation de structure une échelle privilégiée . au dessous de
laquelle le champ des vitesses dérivant d’un potentiel est contaminé par une composante
rotationnelle. La détermination de cette échelle nous permettrait alors de tester la validité
des différentes théories, certaines prédisant une faible valeur pour ce paramétre (CDM par

exemple), d’autres une valeur considérablement plus importante (Henriksen et al. (1990)).

Si ’échantillon étudié occupe un volume de I’espace suffisamment grand pour que

’hypothése d’homogénéité et d’isotropie statistique du champ des vitesses soit vérifiée,
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le tenseur de corrélation des vitesses permet d’évaluer ce parameétre r.. Si le champ des
vitesses est irrotationnel par exemple (V x v = 0), il existe en fait des relations liant
les composantes latérale Byn(r) et longitudinale By(r) du tenseur (Monin and Yaglom
(1975), équation 12.70) :

BNN(’I‘) = %/(‘)" BLL(:B) dz | (025)

On remarque alors que (Monin and Yaglom (1975)) :

pour toute séparation r, Bnn(r) > Brir(r) (C.26)

De méme si le champ des vitesses propres est purement rotationnel (V.v = 0) (Monin
and Yaglom (1975), équation 12.70) :

Buu(r) = ;2; [ Bune)s do (C.27)

On peut donc en théorie estimer I’échelle r, au dela de laquelle la composante rota-
tionnelle du champ des vitesses est négligeable (I’équation (C.25) n’est plus vérifiée pour

toute séparation r inférieure a r.).
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II1. LE CALCUL DU TENSEUR DE CORRELATION DES VITESSES :

Le calcul du tenseur de corrélation des vitesses B,;(r) nécessite la connaissance de
toutes les composantes du champ des vitesses v(x). Or les observations ne donnent
accés qu’a la composante radiale v,(x) du champ des vitesses (voir partie B, section II).
Néanmoins, si le champ des vitesses est statistiquement homogéne et isotrope dans le
volume de P’espace étudié, il est possible d’estimer statistiquement les composantes du
tenseur de corrélation des vitesses a partir du champ des vitesses radiales seulement. Les
valeurs des composantes latérale Byy(r) et longitudinale Br;(r) du tenseur sont alors

’ ’ rd . . ’ -
évaluées par une régression multiple pour chaque séparation r.

IT1.1. Nécessité d’une hypothése :

La connaissance du champ de vitesses radiales v,(x) d’un champ de vitesse quelconque
v(x) n’est pas suffisante si ’on désire calculer les 9 composantes B;j(r) du tenseur de
corrélation des vitesses. Il est alors nécessaire de faire une hypothése sur le champ des
vitesses qui lui conférera des propriétés particuliéres.

On sait par exemple que si le champ des vitesses étudié est irrotationnel, on peut
reconstruire complétement ce champ a partir de sa composante radiale seulement (voir
partie E) et ainsi accéder a toute l'information concernant le tenseur de corrélation des
vitesses. Mais dans la mesure ol 'on souhaite justement tester si la composante rotation-
nelle du champ est bien nulle & grande échelle (voir section I1.3), une hypothése moins
puissante est désirable.

Les théories classiques de formation de structures stipulent que le champ des vitesses
propres est actuellement un champ vectoriel aléatoire gaussien aux grandes échelles (équat-

ion C.19), certainement contaminé aux petites échelles par une composante rotationnelle

apparaissant durant la phase non-linéaire de 1’évolution des structures peuplant notre




Le tenseur de corrélation des vitesses 109

univers. Si I’on étudie un tel champ de vitesses dans un volume d’espace suffisamment
grand, c’est & dire si ce volume est statistiquement représentatif de la répartition globale
de la matiére dans ’univers, alors ce champ posséde la propriété d’étre statistiquement
homogéne et isotrope.

Nous allons donc poser ’hypothése que ’échantillon de galaxies étudié est assez grand
pour étre représentatif de la population globale des galaxies dans ’univers. Le champ des
vitesses doit alors étre statistiquement homogéne et isotrope pour cet échantillon et satis-
fait les relations (C.1) et (C.3). Le tenseur de corrélation des vitesses est caractérisé par
les fonctions de corrélation longitudinale Brr(r) et latérale Byn(r) et vérifie I’équation
(C.4). Nous montrons dans la section suivante comment évaluer ces deux fonctions a

partir de la composante radiale du champ des vitesses v,(x).

Nous voulons faire remarquer dés a présent que 1’évaluation de ces deux fonctions
Bpi(r) et Byn(r) tepose entitrement sur la validité de 'hypothése d’homogénéité et
d’isotropie du champ des vitesses étudié. Si I’hypotheése s’avere fausse, on ne peut alors
tirer aucune conclusion de ’estimation des fonctions Bir(r) et Byn(r). On montrera
d’ailleurs dans la section IV que cette hypothese ne semble pas vérifiée par les cata-
logues de vitesses propres actuellement disponibles, le champ des vitesses des galaxies
dans ces échantillons étant dominé par la présence d’un flot de vitesse convergent cohérent
3 grande échelle. La partie D sera d’ailleurs dévouée a démontrer Pexistence d’un tel flot
(le "Grand Attracteur”). Il nous est donc impossible actuellement d’estimer sans erreurs

les composantes du tenseur de corrélation des vitesses.

II1.2. L’évaluation de B..(r) et Byn(r) :

Il s’agit donc de déterminer a partir de la composante radiale v,(x) d’un champ de
vitesses statistiquement homogéne et isotrope, les composantes latérale Byn(r) et longi-

tudinale By (r) du tenseur de corrélation des vitesses.

Pour une séparation » =|| r || fixée, on sélectionne toutes les paires de galaxies de
’échantillon telles que leur séparation soit comprise entre r et 7 + Ar.

On forme ensuite a partir d’un angle solide Af, une collection de N classes disjointes
de direction C;(r) = [, #: + Af] telles que ces classes recouvrent entiérement toutes les

. - -~ L - - - ,I ..
directions de 'espace (Af sera choisi en fonction des caractéristiques de Péchantillon).
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Figure C.1 : La géométrie du nouveau repére (M, ey, ez, es)

Pour chacune de ces classes de direction C;, on sélectionne alors toutes les paires de
galaxies MM’ telles que la direction de leur vecteur séparation MM appartienne & Ci(r)
(# < MM < # + A#). Pour chacune de ces paires MM !, on définit un nouveau repere
(M,e1,ez,es) tel que ey soit colinéaire a r (voir figure (C.1)). On exprime dans ce
nouveau repére le champ des vitesses v au point M, v(OM) = (v1,v2,v3) et le champ
des vitesses au point M’ (OM’' = OM + r), v(OM') = (v,v;,v3). Par définition (voir
section 1.1.1) on a donc B,(r) = < v;.v} >, 'opération <. > indiquant une moyenne sur
toutes les paires MM’ de galaxies de I’échantillon appartenant a la classe de direction

Ci(r).
Fn notant les cosinus directeurs OM/OM = (cos,a,3) et OM'/OM’ = (cost’,d, 8"

(voir figure C.1), on obtient alors la relation suivante entre le produit des vitesses radiales

Vvl = v,(OM).v,(OM’) et les composantes B};(r) du tenseur de corrélation des vitesses

exprimé dans le repére (M, e1,ez2,e3) :
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< vvl > = B (r) < cosf.cosd’ > + Byy(r) < a.ol > + Bi(r) < B0 >

" Les termes croisés n’apparaissent pas dans cette équation puisque, pour @ # 7, les

B!,(r) sont tous nuls par symétrie (voir section I.1.1). De plus la géométrie du probleme
impose que a.o’ + B.0' = sinf.sinb'.

Ainsi pour chaque séparation r =|| r ||, on posséde une collection de N classes de
direction C;(r) telles que :

< vl >;= Brr(r) < cosb.cosb’ >; + Bnn(r) < sinf.sinf’ >; (C.27)

On obtient ainsi les valeurs de Brr(r) et Byn(r) par une régression multiple. En

posant :

L’équation (C.27) se réecrit :

Z; = Brr(r) X + Bun(T)Y:

Tl reste & définir la fonction covariance S(z,y) pour un ensemble de N réalisations

(2i,v:) des variables z et y :
1 N
S(zy) = v 1 ;(w-‘ - E)(y: — %)

On a alors pour chaque classe de séparation [ryr + Ar]:

S(¥,2)S(X,Y) = S(X,2)S(V,Y)
Bui(r) = §(X, %) S(Y,Y) - 8(X,Y)S(X,Y) (€-28)

S(X,2) S(X,Y) — S(Y,2) S(X,X)
Bin(r) = 5(X,X)S(Y,Y) — 8(X,¥)S(X,Y) (C-29)
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L’estimation de By (r) et BnN(r) est soumise & des erreurs statistiques de variances
orr(r) et onn(r) (voir par exemple Hald (1952)) :

2 S(1,Y) 2
orr(r)’ = S ST = S(X.7) SE T o(r) (C.30)
) S5(X,X) 2
G'NN("') = S(X, X) S(Y, Y) — S(X, Y) S(X, Y) 0'(7') (031)
avec o(r)? = ]_VIT3 Z [Z; — Bri(r)X; — Bnn(r)Yi]?

Nous avons donc déterminé I’expression des composantes latérale et longitudinale du
tenseur de corrélation des vitesses sous I'hypothése d’homogénéité et d’isotropie du champ

des vitesses. Nous désirons faire plusieurs remarques.

. Remarque 1 :

La méthode précédemment exposée n’est valide que lorsque le champ de vitesses étudié
est statistiquement homogene et isotrope. Si le champ des vitesses est contaminé par la
présence d’un champ constant ou d’un champ de Hubble par exemple, les termes croisés
du tenseur Bi;(r) ne s’annulent plus pour chaque classe de direction C;. L’évaluation de
Bnn(r) et Byr(r) par la technique de régression multiple est alors soumise a des erreurs.

Nous avons vu dans la section 1.2 que ’étude du tenseur des différences D;;(r) permet
de traiter un champ de vitesses composé d’un champ de Hubble, d’un champ constant et
d’un champ homogene et isotrope (équation (C.15)). Hélas, 'estimation des composantes
Dyn(r) et Dpr(r) de ce tenseur est impossible & partir de la connaissance du champ des
vitesses radiales v,(x) seulement. On ne peut pas en effet construire de quantité a partir
de v,(x) qui soit invariante par changement de repere galiléen. Ainsi le champ des vitesses

que l'on veut étudier ne doit comporter ni flot de vitesse constante, ni champ de Hubble
résiduel.

. Remarque 2 :

La méthode de régression multiple est appliquée dans la littérature (Kaiser (1989),
(Groth et al. (1989), Gérski et al. (1989)) dans le cas limite ot chaque classe C; ne

contient qu’une seule paire de galaxies. Nous voulons faire remarquer que les termes
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[
i
seulement). Si ce choix n’affecte pas I'estimation des fonctions Byn(r) et Bp(r), ceci

< v;wh > pour i # j ne s’annulent alors plus (la moyenne est prise sur un élément
risque en revanche d’augmenter les valeurs des variances onn(r) et orr(r) impliquées
dans la méthode de régression (équations (C.30) et (C.31)). Le nombre N de classes
de direction C; pour chaque classe de séparation [r,r + Ar] doit donc vérifier les deux
conditions suivantes. D’une part, il faut que ce nombre de classes N soit assez important
pour permettre I’application de la technique de régression multiple. D’autre part, il est
désirable que les paires de galaxies dans chaque classe C; soit assez nombreuses afin que
les composantes croisées du tenseur B;(r) s’annulent statistiquement (c’est & dire qu'’il
n’y ai pas trop de classes C;). Le choix de N dépendra en fait de I’échantillon de galaxies

considéré.

. Remarque 3 :

L’évaluation des composantes latérale et longitudinale du tenseur de corrélation des
vitesses est en principe insensible aux effets de sélection auxquels est soumis ’échantillon.
Néanmoins en pratique, la distribution spatiale trés dispersée des données peut affecter
des poids fantomes 3 certaines galaxies. On introduit alors une pondération spatiale w(x)
afin de corriger les inhomogénéités de cette distribution. La fonction de covariance est

donc modifiée et s’exprime maintenant :
N

S(z,y) = > wi(z:i — 7)) (v — 7)
i=1

La modélisation de cette fonction de pondération w(x) varie largement suivant les
auteurs (Kaiser (1989), Kaiser et al. (1989), Groth et al. (1989), Gérski et al. (1989)) et
les arguments en faveur d’une fonction plutoét qu’une autre demeurent assez obscurs. A

ces problémes de pondération viennent s’ajouter les effets de bords qui rendent impossible

’évaluation des composantes du tenseur pour des séparations r supérieures de 2/3 ala

taille de 1'échantillon (Groth et al. (1989)).
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IV. LES APPLICATIONS :

Nous évaluons dans cette section les composantes longitudinale et latérale du tenseur
de corrélation des vitesses pour le catalogue de galaxies elliptiques NEC (partie B, section
IV.) ainsi que pour 1’échantillon de spirales de Aaronson et al. (1982b).

Les estimations de Br;(r) et Byn(r) ne s’accordent pas avec les prédictions des
modeles classiques de formation de structures comme CDM ou PIB, Pamplitude des
corrélations observées étant trop grande. Néanmoins I'importance des barres d’erreurs
impliquées dans la méthode de régression (voir section III.) indique clairement que les
valeurs estimées des composantes B.L(r) et Byn(r) ne sont pas fiables. Il semble en fait
que I’hypothése d’homogénéité et d’isotropie du champ des vitesses propres ne soit pas
vérifiée par les 2 catalogues. Ainsi 1'évaluation du tenseur de corrélation des vitesses se
révele actuellement impossible.

De plus nous montrons que l'incertitude présente dans le processus de détermination
de la distance des galaxies (voir partie B) biaise ’évaluation des fonctions Brr(r) et

Byn(r). La correction d’un tel biais apparait fort complexe.

IV.1l. Les données :

Nous avons présenté le catalogue de Faber et al. (1989) (NEC) dans la partie B
(section IV.). Cet échantillon de galaxies elliptiques posséde une profondeur d’environ
6000 km.s! et permet donc d’étudier le champ des vitesses propres a grande échelle.

La distribution spatiale des galaxies de cet échantillon n’est hélas pas homogene ce

qui risque de créer des problémes lors de 1’évaluation des composantes du tenseur de

corrélation des vitesses. Nous avons donc simulé un échantillon de galaxies possédant
la méme distribution spatiale que NEC, mais pour lequel le champ des vitesses radiales
propres est aléatoire, de moyenne nulle et de dispersion 300 km.s~!. Ce catalogue (NECHI)
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coordonnees galactiques (1,b)

Figure C.2 : Répartition spatiale des galaxies du catalogue de Aaronson et al.

nous permettra alors de visualiser les erreurs dues au mauvais échantillonnage ainsi qu’aux
effets de bords (voir section IV.2.1).

De plus nous analyserons le catalogue NECMGA, c'est & dire un échantillon possédant
le champ des vitesses propres de NEC auquel on a soustrait un flot de vitesses convergent
en un point. Un tel flot représente la possible contribution d’un "Grand Attracteur”
(Lynden-Bell et al. (1989)) dominant la cinématique du catalogue NEC (voir partie D).

Le catalogue de Aaronson et al. (1982b) est un échantillon de galaxies spirales dont les
_distances sont évaluées par la relation de Tully-Fisher. Nous sélectionnons 211 galaxies
pour lesquelles 1'estimation des distances est précise (Gérski et al. (1989)) et qui appar-
tiennent pour la plupart au super-amas local (Aaronson et al. (1982a)). La profondeur
de ce sous-catalogue (GAAR) est d’environ 3000 km.s~!. Nous simulerons un catalogue
(GAARHI) possédant la méme distribution spatiale que GAAR et un champ des vitesses

aléatoire (comme NECHI) afin d’examiner les effets d’échantillonnage et un catalogue
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GAARMGA (comme NECMGA) . I’

pour nous un double intérét.

D’une part, il permet d’analyser la différence de comportement entre les populations
de galaxies spirales et elliptiques. On sait par exemple que les galaxies elliptiques peu-
plent préférentiellement les amas de galaxies alors que les spirales se répartissent plus
uniformement dans Pespace. Un tel comportement explique peut étre la différence de
corrélation des vitesses observée entre ces deux types de population (Kashlinsky (1989)).

D’autre part, ’échantillon GAAR posséde une incertitude intrinséque impliquée dans

les indicateurs secondaires de distance plus faible (A =~ 15%) que le catalogue NEC.
De plus P’estimation de la distance de ces 211 galaxies se
statistiques que I’échantillon d’elliptiques.

étude du catalogue de Aaronson et al. présente

mble moins soumise aux biais

IV.2. L’estimation de Bri(r) et Byn(r) :

Nous appliquons donc la technique de régression afin d’évaluer les composantes By (r)
et Byn(r) du tenseur de corrélation des vitesses.

Nous avons choisi un pas Ar = 500
km.s~! et un angle solide A # divisant la sphére en

II1.2). Nous préférons traiter chaque paire de galaxies avec le méme poids (w; = 1) (Kaiser
(1989), Kaiser et al. (1989)), plutdt que d’utiliser certaines fonctions de pondération
rencontrées dans la littérature (Groth et al. (1989), Gérski et al. (1989)).

400 directions différentes (voir section

IV.2.1. Les effets de bords et d’échantillonnage :

Nous testons donc 'influence de Péchantillonnage ainsi que des effets de bords sur les

catalogues NECHI et GAARHI définjs précédemment section IV.1 .

Nous montrons figure (C.3) P’estimation de Bri(r) et Byn(r) ainsi que les barres
d’erreurs impliquées dans la méthode de régression (o, (r)

et onn(r)) pour le catalogue
NECHI. On voit clairement que Iévaluation des comp

osantes du tenseur cesse d’étre

fiable pour des séparations r supérieures & 5500 km.s~!. De plus le nombre de paires de

galaxies possédant une séparation inférieure & 1500 km.s~! n’est pas suffisant. Sien théorie

'inhomogénéité spatiale de Péchantillon n’affecte pas ’évaluation de Bri(r) et Byn(r),
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Figure C.3 : Lévaluation de Brp(r) et Byn(r) avec le catalogue NEC est possible
pour des séparations comprises entre 1500 et 5500 km.s™
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Figure C.4 : L’évaluation de BrL(r) et BNN(r) avec le catalogue GAAR est possible
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en pratique la statistique pour le catalogue NEC est correcte pour des séparations entre
1500 et 5500 km.s~!. L’amplitude des barres d’erreurs (=~ 310° (km.s~!)?) nous servira

dans la suite de référence pour déterminer dans quelles mesures la régression est fiable.

La figure (C.4) décrit Bri(r) et Byn(r) et les barres d’erreurs pour le catalogue
GAARHI. Les barres d’erreurs deviennent importantes a partir de r supérieur a 5000

km.s™1.

On remarque néanmoins que le catalogue GAAR ne souffre pas d’un mauvais
échantillonnage aux petites échelles comme le catalogue NEC. On peut expliquer ce com-
portement d’une part parce que ’échantillon GAAR est moins profond et donc accueille
plus de paires de galaxies possédant une petite séparation, d’autre part parce que la

distribution des galaxies de GAAR est plus uniforme que celle de NEC.

IV.2.2. Les fonctions Br.(r) et Byy(r) :

Les composantes longitudinale et latérale By, (r) et Byn(r) du tenseur de corrélation
des vitesses estimées pour le catalogue d’elliptiques NEC sont exposées figure (C.5), et
celles pour le catalogue de spirales GAAR figure (C.6).

Nous montrons aussi les prédictions théoriques pour deux modeles de formation de
structures (BpL(r) : ligne continue, Byy(r) : ligne hachurée). Le modéle CDM classique
assume un spectre de puissance P(k) proportionnel & k (P(k) o k) alors que le modéle
PIB ("Peebles Isocurvature Baryons”, Peebles (1987)) posséde un spectre en k! (P(k) o
k~'). Nous nous référons & Groth et al. (1989) pour la normalisation du spectre de
puissance. Les corrélations de vitesses sont nettement plus importantes pour le modéle
PIB que pour le modele CDM dans la mesure ot PIB a été crée en vue d’expliquer ces

fortes corrélations observées.

On peut tirer deux conclusions des figures (C.5) et (C.6). D’une part, si ’estimation
des composantes B (r) et Byn(r) est fiable, c’est a dire si ’hypothése d’homogénéité et
d’isotropie du champ des vitesses est vérifiée par les catalogues NEC et GAAR, alors les
modeles de formation de structures du type CDM ou PIB ne prédisent pas les fonctions de
corrélation observées. D’autre part les résultats ne sont pas les mémes pour D’échantillon
de galaxies spirales ou pour celui d’elliptiques. Le champ des vitesses propres d’un type de
~ population de galaxies n’est alors pas représentatif du champ des vitesses & grande échelle

dans l'univers. Kashlinsky (1989) explique par exemple que 1’excés de corrélation aux
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petites échelles pour la population des elliptiques est di au fait que ces galaxies peuplent

principalement les amas de galaxies.

IV.2.3. Les barres d’erreurs pour la régression :

Nous montrons figures (C.7) et (C.8) les barres d’erreurs de régression pour 1’évaluation
de la composante longitudinale By (r) avec les catalogues NEC et GAAR.

L’erreur dans la régression o1 (r) pour I’échantillon NEC est 10 fois plus importante
que ’erreur de référence calculée a partir du catalogue NECHI (section IV.2.1). On peut
alors déduire que les données < v,.v! >;, < cosf.cosd’ >; et < sinf.sin§’ >; pour
chaque classe de séparation r (voir section III.2) ne sont pas corrélées suivant ’équation
(C.27). Ainsi Pimportance des barres erreurs de régression pour ’estimation de By (r)
nous apprend que le champ des vitesses propres des galaxies elliptiques ne semble pas
statistiquement homogene et isotrope (dans le cas contraire, il vérifierait 'équation C.27)).

La situation est en revanche moins claire pour le catalogue de spirales GAAR. Les
barres d’erreurs ne sont en effet que 3 fois plus grandes que les barres d’erreurs de référence
(évaluées & partir du catalogue GAARHI). On peut donner deux interprétations différentes

de ces résultats.

Interprétation 1 :

Soit ’échantillon GAAR est effectivement homogéne et isotrope statistiquement. L’év-
aluation des composantes Bpr(r) et Byn(r) est fiable. La figure (C.8) nous montre alors
que le modéle PIB est mis en défaut. Le modéle CDM est en accord avec les données
observées. Néanmoins les larges barres d’erreurs ne permettent pas de discriminer entre
les différents modéles CDM (par exemple d’estimer la valeur du paramétre de biais b).

Mais si le champ des vitesses propres est homogene et isotrope a 1’échelle du catalogue
GAAR (3000 km.s~!), il doit a fortiori vérifier cette propriété a I’échelle du catalogue
NEC. La figure (C.7) nous montre que ce n’est pas le cas (les barres d’erreurs sont trop
importantes). Il faut donc admettre que, pour une raison ou pour une autre, le catalogue
NEC n’est pas représentatif du champ des vitesses propres réel. Cet échantillon peut
par exemple souffrir de biais systématiques dans la détermination de la distance la plus
probable des galaxies qui se répercutent sur ’estimation des vitesses radiales. Le champ

des vitesses propres est alors perturbé par un champ fictif qui détruit I’homogénéité et




Le tenseur de corrélation des vitesses

Catalogue NEC : Barres d'erreurs

4x10°
T

T e .2 \d T T r

(PiB)

w(r) du tenseur (en (xm.s™"H?)
2%10°
T

0
T

—2x10°

Composante longitudinale B

—4x10°

1 . i i 1

Lo .

L

2 |8

o] 1000

Figure C.7 : Les barres d’erreurs (régression) de Brr(r) pour le catalogue NEC

2000 3000

separation r (en km.s™")

Catalogue GAAR : Barres d'erreurs

4C00

50G0

© — e ——— .
o ' 4
T l
a2
E >
=3
5 ]
v;._

w 0 )
3
9
§ (PiB)
3 s, et
o bt ..,u" L
S o F S ER S PRDEOU VLU SENN SN ShALLTY SRR .
o l (Com)
0
©
[ =4
T L
2
g\ﬂo.
o - B
CRA ol &
o W
< 1}
o
n
o
o
€
<
o
©
[ SNV | o et e 1 i L
10 1000 2000 3000 4000 5000

separation r (en km.s™")

Figure C.8 : Les barres d’erreurs (régression) de Br(r) pour le catalogue GAAR

121




122 Partie C :

Pisotropie originelle du flot. On s'attend donc & des barres d’erreurs importantes lors de

J’estimation des composantes du tenseur de corrélation des vitesses a partir du catalogue

NEC.

Interprétation 2 :

Mais une autre interprétation est possible. On pense en fait que le champ des vitesses
propres a ’échelle du catalogue NEC est dominé par un flot convergent vers une certaine
région de I’espace (le "Grand Attracteur”, voir partie D). Ce champ des vitesses ne vérifie
pas ’hypothése d’homogénéité et d’isotropie statistique et les barres d’erreurs impliquées
dans estimation de Bpr(r) & partir du catalogue NEC sont donc importantes.

Les effets d’un tel flot convergent cohérent a grande échelle vont étre moins significatifs
sur un échantillon de profondeur plus petite comme le catalogue GAAR. Nous avons
illustré ces effets figures (C.9) et (C.10). Les catalogues NECMGA et GAARMGA sont
définis dans la section IV.1 . Lorsqu’on soustrait le flot de vitesses du ”"Grand Attracteur”
du champ de vitesses observées, on restaure I’homogénéité et isotropie statistique de ce
champ. Le "grand attracteur” est en effet un "monstre” dont la présence interdit le
traitement statistique du champ des vitesses. On voit figure (C.9) que la taille des barres
d’erreurs diminue considérablement (d’un facteur 5 environ) pour le catalogue NECMGA
(les barres d’erreurs sont alors 2 fois plus grandes que les erreurs de référence mesurées a
partir de NECHI).

La figure (C.10) confirme I'idée qu’un échantillon mois profond comme le catalogue
GAAR est moins sensible aux effets du "Grand Attracteur”. Les barres d’erreurs pour
NECMGA sont réduites d’un facteur 2 seulement (& comparer avec un facteur 5 pour
NECMGA). Ainsi on s’attend a des barres d’erreurs plus modestes lors de 1'évaluation
des corrélations des vitesses & partir de I’échantillon de galaxies spirales GAAR, ce que

nous observons figure (C.8).

L’étude des barres d’erreurs introduites lors de 'estimation des composantes du tenseur
de corrélation des vitesses nous incite en fait & préférer la deuxieme interprétation a
la premitre : L’échantillon de galaxies elliptiques NEC est significatif du champ des
vitesses propres réel mais est dominé par un flot de vitesses convergent cohérent  grande
échelle. L'hypothése d’homogénéité et d’isotropie statistique du champ n’est pas vérifiée.
L’évaluation des composantes du tenseur de corrélation des vitesses est donc impossible

a partir des catalogues actuellement disponibles.
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Catalogue NEC — GA simule : Barres d'erreurs
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Figure C.9 : Les barres d’erreurs (régression) de Bz (r) pour le catalogue NEC aprés
soustraction d'un modéle de ”"Grand attracteur”
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50 catalogues NECHI avec distances modifiees : Barres d'erreurs et bicis
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Firure C.11 : Biais et barres d’erreurs de Bpr(r) (dis & incertitude sur les
distances) pour le catalogue NECHI e

I1V.3. Les incertitudes sur les distances :

Nous avons vu dans la section précédente que I’évaluation des fonctions de corrélation

des vitesses est soumise 3 des erreurs de régression. A ces erreurs viennent s’ajouter les

incertitudes sur la valeur du champ des vitesses radiales.

On 2 démontré en effet dans la partie B que l'estimation de la distance d’une galaxie
(et donc de sa vitesse radiale propre) posséde une distribution lognormale autour de sa
valeur la plus probable et de dispersion A =~ 0.2. Nous avons simulé, dans le but de quan-
tifier I'effet produit par cette incertitude sur les distances des galaxies, 50 échantillons
dérivant du catalogue NECHI (voir section IV.1.) et perturbés par une telle distribution

lognormale pour les distances qui induit alors une nouvelle vitesse propre pour chaque
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50 catalogues NIC avec distances modifiees : Barres d'erreurs et bicis
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Figure C.12 : Biais et barres d’erreurs de Bprr(r) (dis & Pincertitude sur les
distances) pour le catalogue NEC
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galaxie. Pour chacun de ces échantillons, nous estimons la valeur de la composante longi-
tudinale By (r) du tenseur de corrélation des vitesses. Nous calculons ensuite la moyenne
Bri(r) de Bpi(r) sur ces simulations (EZL—(rj = 1/N ¥ Brr(r)) ainsi que sa variance
o (r) (62(r) = 1/N T(Bri(r) — Brr(r))?). Nous montrons figure (C.11) cette valeur
- moyenne Brr(r) et ces barres d’erreurs pour le catalogue NECHI. les fonctions Bri(r)

et Byn(r) pour le catalogue NEC sont exposées figures (C.12) et (C.13). Nous désirons
faire deux remarques.

Remarque 1 :

L’estimation de _BL—L(—T—) pour le catalogue NECHI s’avere biaisée, c’est a dire que ses
valeurs ne sont plus réparties uniformément autour de 0. L’origine de ce biais provient de
I'inhomogénéité du champ avec lequel on perturbe les vitesses radiales de ’échantillon.
En fait, le champ des vitesses perturbateur (engendré par la distribution lognormale des
erreurs en distance) ne vérifie pas I’hypothése d’homogénéité et d’isotropie statistique. La
technique de régression n’est alors plus appliquable & cet échantillon perturbé. Ainsi le
caractére particulier des incertitudes sur les distances introduit un biais systématique dans
I’évaluation des composantes longitudinale et transversale du tenseur de corrélation des
vitesses. Le correction de ce biais semble délicate, compte tenu de I'aspect non-linéaire du
calcul tensoriel. L’estimation non biaisée des fonctions de corrélation des vitesses apparait

donc fort compromise.
Remarque 2 :

L’amplitude 0P, (r) des barres d’erreurs dues a l'incertitude sur les distances est envi-
ron 2 fois plus importante que les erreurs de régression. Nous avons démontré dans la sec-
tion précédente que le volume occupé par I’échantillon NEC (d’une profondeur d’environ
6000 km.s~') n’était pas assez grand pour permettre ’homogénéité statistique du champ
des vitesses propres et donc 1’évaluation des composantes du tenseur de corrélation. Or
la valeur de aEL(r) augmente de maniére évidente avec la profondeur de I’échantillon
étudié (Ierreur sur la distance d’une galaxie est en effet proportionnelle a la distance
(voir partie B, section 1.5)). Il est alors & craindre que ’'ampleur des valeurs aP.(r), pour
’échantillon de profondeur minimum satisfaisant la contrainte d’homogénéité du champ
des vitesses, interdise une quelconque estimation de Br(r) et Byn(r). Nous avons re-

.
marqué précédemment que 1'évaluation des composantes du tenseur de corrélation des

vitesses était biaisée, elle est de plus fortement incertaine.
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LE "GRAND ATTRACTEUR”
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Notre connaissance de la cinématique locale des perturbations de la densité de matiere
totale présente dans I’univers s’améliore au fur et & mesure que des catalogues en redshift-
distance de plus en plus profonds sont disponibles. La mise en évidence du mouvement
de notre Groupe Local dans le repére du fond diffus cosmologique, puis de la chute des
galaxies du super-amas local sur 'amas de Virgo ont dévoilé la complexité du champ des
vitesses propres local. Derniérement, une analyse du catalogue de Faber et al. réalisée
par Lynden-Bell et al. (1988a) montre que ce champ est en fait dominé par la présence
d’un flot de vitesses convergent, cohérent & une échelle d’au moins 60 k' Mpc : le ”Grand
Attracteur”.

La présence du "Grand Attracteur” perturbe alors toutes études statistiques de la
cinématique régissant notre voisinage (par exemple 1’évaluation du tenseur de corrélation
des vitesses), les échantillons actuellement disponibles n’étant pas assez grands pour étre
représentatifs de I'univers dans sa globalité. De plus l'existence d’un tel flot pose de
sérieuses difficultés aux théories classiques de formation de structures. : la contrepartie
optique du "Grand Attracteur” n’est pas détectée, ’échelle de cohérence du flot est con-
sidérable et son potentiel gravitationnel associé doit en principe créer des fluctuations non
encore détectées dans le fond diffus cosmologique. Ces difficultés ont poussées certains
auteurs & douter de la fiabilité du catalogue de Faber et al. (1989) ainsi que de l’analyse
réalisée par Lynden-Bell et al. . Cette étude ayant permis la mise en évidence du(‘ ?Grand
Attracteur” souffre en effet de quelques faiblesses (sensibilité au repére des vitesses de

v

référence et fragilité statistique).

Nous proposons dans les sections IL. et III. de cette partie des tests géométriques
basés sur les propriétés d’invariance du champ des vitesses qui permettent la détection
d’un flot engendré par un attracteur, ceci indépendamment du repére des vitesses de
référence dans lequel est effectuée 1’analyse. L’application de ces tests au catalogue de
galaxies elliptiques de Faber et al. (1989) confirme la présence d’un attracteur d’extension
spatiale importante. De plus, nos tests révélent l'existence d’un mouvement d’ensemble
du ”Grand Attracteur” ainsi que de toutes les galaxies de I’échantillon par rapport au
repere dans lequel le rayonnement du fond diffus cosmologique est au repos. A

Ces résultats, en accords avec ceux de certains auteurs (Willick (1990), Mathewson
et al. (1992b)) portent alors la cohérence de notre champ de vitesses local & une é‘qhgﬂe
d’au moins 100 A~! Mpc. -
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1. MISE EN EVIDENCE DU "GRAND ATTRACTEUR” :

Avec la création de catalogues de vitesses propres de galaxies de plus en plus pro-
fonds, la conception de la cinématique régissant notre voisinage a été considérablement
modifiée. C’est avec scepticisme que la communauté scientifique accueillit en 1988 la
mise en évidence par Lynden-Bell et al. du »Grand Attracteur”, un champ de vitesses
convergent vers un point distant de 42h~' Mpc dans la direction (I = 309, b= 18 en
coordonnées galactiques) et cohérent & une échelle d’au moins 60 A~" Mpc.

Si ’étude de Lynden-Bell et al. (1988a) n’est pas sans faiblesses (sensibilité au repere
de référence et fragilité statistique), la réalité d’un flot cohérent & grande échelle ne fait
aujourd’hui guére de doute.

Mais P’existence du ”Grand Attracteur” pose de sérieuses difficultés aux théories clas-
siques de formation de structures. D’une part, on a du mal & identifier parmi les concentra-
tions de matiére lumineuse actuellement observées la source massique d’un tel champ de
vitesses convergent. D’autre part, le potentiel gravitationnel du »Grand Attracteur” doit
théoriquement créer une anisotropie dans le rayonnement du fond diffus cosmologique.
Cet anisotropie n’a pas encore &té détectée, compte-tenu de la limite expérimentale de
détection des appareils de mesure. Néanmoins amplitude des fluctuations de température
dans le rayonnement cosmologique engendrées par une structure du type "Grand At-
tracteur” s'approche dangeureusement de cette limite supérieure de détection dictée par
'observation. Les prochaines années devraient étre déterminantes pour le devenir des

modeles décrivant le processus de formation des grandes structures dans I’univers.

1.1. Le champ des vitesses propres local :

On a longtemps cru que le champ des vitesses des galaxies, a I'image de la cinématique
régissant notre Groupe Local, était bien décrit par un flot de Hubble perturbé par un
champ de vitesses propres aléatoire de faible dispersion. Cet vision simpliste fut pourtant

mise en défaut lorsque Rubin et al. (1976a) établirent un catalogue des vitesses propres de
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96 galaxies spirales dont les distances sont comprises entre 3500 et 6500 km.s~'. Rubin
et al. (1976b) montrérent en effet que notre Groupe Local posséde, dans le repere o
cet échantillon est au repos, une vitesse d’environ 500 km.s~! dans la direction (I =
163, b = —11). Un an plus tard, on découvrait une anisotropie en' température dans le
fond diffus cosmologique (le dipole, voir par exemple Smoot et al. (1979)), interprétée
comme ’empreinte de notre mouvement dans le repére pour lequel le fond diffus est au
repos. La création d’un catalogue de vitesses propres plus précis fut alors décidée afin de

découvrir ’origine de ce mouvement (600 km.s~! dans la direction (I = 270, b = 30)).

L’échantillon de galaxies spirales de Aaronson et al. (1982a) permit en fait une
étude appronfondie de la cinématique du super-amas local, dominée par un mouvement
d’ensemble de chute sur I’amas de Virgo (& une distance d’environ 1000 km.s~! dans la
direction (I = 280, b = 70)). Aaronson et al. (1982b) déduirent que la contribution de

ce flot virgocentrique & la vitesse de notre Groupe Local (250 km.s™! dans la direction

(I = 280, b = 70)), n’expliquait que partiellement notre mouvement dans le repére du

fond diffus cosmologique. Il doit alors exister des champs de vitesses cohérents a plus
grande échelle, responsables de ce mouvement. La détection d’un flot quadripolaire (sig-
nature d’un centre de convergence pour le champ des vitesses) dont 1’axe d’expansion
pointe vers la direction (I = 308,b = 13) par Lilje et al. (1986), le suggere d’ailleurs

fortement.

Le catalogue de galaxies elliptiques de Faber et al., environ 3 fois plus profond que
celui de Aaronson et al., confirma 'existence d’un champ de vitesses cohérent & grande
échelle. Dressler et al. (1987) montrerent que ’échantillon d’elliptiques est soumis a
un mouvement d’ensemble d’amplitude 600 km.s™' vers la direction (I = 312,b = 6).
Une étude plus raffinée (Lynden-Bell et al. (1988a)) permit de détecter le cataractére
quadripolaire du champ des vitesses et d’introduire le concept.de ”Grand Attracteur”, un
champ de vitesses cohérent a une échelle d’au moins 60 h~! Mpc, convergent vers un centre
situé 3 une distance de 4200 km.s~! de notre Groupe Local dans la direction (I = 309, b =
18). L'influence du "Grand Attracteur” sur la vitesse du Groupe Local (500 km.s~! dans
la direction (I = 309, b = 18)) conjuguée avec celle du flot Virgocentrique, ne suffit pas
néanmoins i expliquer notre mouvement dans le repere du fond diffus cosmologique. 1
est alors nécessaire d’ajouter des contributions supplément_a.ireé a ces flots, soit & petites

échelles comme D’anomalie locale (Burstein et al. (1989)), soit & plus grande échelle

(Willick (1990)).
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1.2. Le "Grand Attracteur” :

dotse L€ I AN L2BHD2 WL D22 S

La présence d’un flot de vitesses convergent a grande échelle vers un région de 1’espace
centréeen (I = 30910 ,b = 18+10 et r = 42001300 km.s~!) (le ”Grand Attracteur”)
a été mise en évidence pour la premiere fois par Lynden-Bell et al. (1988a).

La méthode utilisée lors de cette étude (technique du maximum de vraisemblance)
posséde néanmoins quelques faiblesses. D’une part le nombre de paramétres libres in-
voqués dans la maximisation de la fonction de vraisemblance est important, d’autre part
cette analyse est sensible au choix du repere des vitesses de référence ainsi qu’au choix du
modéle de champ des vitesses engendré par l'attracteur.

La mesure des vitesses propres des galaxies demeurant derri¢re la région du ?Grand
Attracteur” devrait théoriquement permettre de confirmer la réalité de ce flot convergent
a grande échelle. Néanmoins, la détermination de ces vitesses propres est soumise a des
biais d’autant plus importants que les galaxies sont éloignées (Dressler et al. (1990) ou
Bothun et al. (1992)) qui rendent toutes conclusions difficiles. Ainsi contrairement a
Mathewson et al. (1992), Burstein et al. (1990) détectent un mouvement de chute des

galaxies derri¢re le "Grand Attracteur”.

1.2.1. Analyse par la technique du maximum de vraisemblance :

L'étude de Lynden-Bell et al. (1988a) repose sur la technique du maximum de vraisem-
blance. I s’agit de postuler une forme particuliére que le champ des vitesses v(r) vérifiera,
cette modélisation du champ des vitesses dépendant d’un certain nombre de parametres
libres. Il est alors possible d’écrire la densité de probabilité dPg pour chaque galaxie
de ’échantillon en fonction de ses variables observées. Ensuite, la maximisation de la
fonction de vraisemblance permet d’évaluer les valeurs les plus probables des parametres

introduits lors de la modélisation du champ des vitesses.

Les variables observées dans 1'analyse de Lynden-Bell et al. sont la vitesse radiale
v, = c.z (exprimée dans le repere du fond diffus cosmologique) et la distance estimée R,
(voir partie B (section IV 4, équation (B.58)). Le champ des vitesses modélisé v(r) est
décomposé en 3 termes : v = vy + Vv + U, avec vy un champ aléatoire de distribution

gaussienne et de dispersion oy, Vv un modéle de flot Virgocentrique et u un champ des

|
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vitesses qui prendra par la suite plusieurs formes. En notant v, = v, — vv.F (vl est la
vitesse radiale observée corrigée du modéle de flot Virgocentrique), I'équation (B.60) (voir
partie B, section IV.4) permet d’exprimer, avec une bonne approximation, la densité de

probabilité dP; pour une galaxie de ’échantillon de la fagon suivante :

dPs(v!, R.) = (2wo2) 7!/ e:z:p[——%(d — u(r).#)?/a?] dv, dR, (D.1)

avec 0l = of + R’ (expA® — 1) , A =0.21
et R = R, (exp[(a + 1/2)A%] , a =3

La fonction de vraisemblance L de ’échantillon de galaxies s’exprime alors en fonction
des variables mesurées v/ (ou v,) et R, (L = II dPc(v}, R.)/ dv, dR.) et dépend des
parametres libres introduits lors de la modélisation du champ des vitesses u(r) ainsi que
de la dispersion o; du champ des vitesses aléatoire vj. Les auteurs testent plusieurs
formes pour le champ des vitesses u(r) (un champ constant, un flot quadripolaire et un
flot engendré par une concentration de masse) afin de déterminer lequel de ces modeles

décrit le mieux la réalité.

. Un champ constant :

Le champ des vitesses u(r) est modélisé par un champ de Hubble Hr plus un flot de
vitesses constant ug : u(r) = ug + Hr. La maximisation de la fonction de vraisemblance
permet d’évaluer les paramétres libres du modéle, c’est-a-dire la dispersion des vitesses
o; = 365 km.s~! ainsi que les composantes du champ constant (d’amplitude 521 + 89
km.s~! dans la direction [ = 307 + 11, b = 9 £ 8). Le x” est alors réduit de 30 unités
par rapport au x? évalué pour un champ de Hubble seulement. Les données sont donc
bien mieux décrites aprés l'introduction de ce flot constant, ce qui confirme les résultats
précédemment établis (Dressler et al. (1987)).

. Un champ quadripolaire :

Les auteurs introduisent une anisotropie quadripolaire dans le champ de Hubble qui
rend compte d’un mouvement plus complexe qu’une simple vitesse de groupe. On s’attend

notamment 3 détecter un tel flot quadripolaire si le champ des vitesses est engendré
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par une concentration de masse localisée au bord de 1’échantillon. La constante H
précédemment définie est alors remplacée par la quantité tensorielle H et le champ des
vitesses u(r) prend la forme suivante : u(r) = u + H.r.

Une anisotropie est bien détectée dont I’axe d’expansion (d’amplitude 1.25 + 0.06)
pointe vers la direction (I = 336, b = 18). Ce résultat confirme les conclusions d’une
étude réalisée par Lilje et al. (1986) sur 1’échantillon de galaxies spirales de Aaronson
et al. . L’existence de ce flot quadripolaire pratiquement aligné avec le champ constant
ug est en fait la signature d’un mouvement plus complexe qu’un déplacement Yen bloc”
des galaxies par rapport au fond diffus cosmologique. L’échantillon doit étre soumis a un
champ de vitesses convergent & grande échelle engendré par une forte concentration de

masse : le "Grand Attracteur”.

. Un champ engendré par une concentration de matiere :

Les auteurs testent un modéle de champ de vitesses engendré par une concentration
de masse centrée au point de coordonnées (R, I = 307, b = 9). Le profil des vitesses
est fixé & partir du centre de l’attracteur par I’équation suivante : v(r) = Vi Bm /7 avec
V.. la vitesse induite par 1’attracteur pour notre Groupe Local. De plus un flot constant
supplémentaire est autorisé.

Les résultats de la maximisation de la fonction de vraisemblance sont trés positifs.
D’une part le x? est réduit de 56 unités par rapport au x? obtenu en modélisant le
champ des vitesses par un flot de Hubble pur (3 comparer avec une réduction du x?
de 30 pour la modélisation avec flot constant). D’autre part la dispersion des vitesses
o; diminue significativement (o; = 245 km.s™'). De plus Pamplitude du flot constant
chute sensiblement (106 + 78 km.s™! dans la direction [ = 308 + 49, b = 13 +£31). La
cinématique de ’échantillon d’elliptiques semble donc bien expliquée par la présence d’un
"Grand Attracteur”.

Les auteurs retiennent finalement pour caractériser le "Grand Attracteur” une solution
sans vitesse de groupe (peut-étre dans le but de réduire le nombre de parametres libres
du modéle). La concentration de masse est alors centrée & une distance de 4350 + 350

km.s~! dans la direction (I = 307, b = 9) et induit une vitesse pour notre Groupe Local

V., = 570160 km.s~'. Ces résultats seront légérement transformés par la suite (Burstein
et al. (1989), lga = 309+10,b64 = 18410, rca = 4200350 km.s~!et V,, = 535160

km.s~!) afin de prendre en compte les modifications apportées au catalogue initial (par
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exemple Lynden-Bell et al. (19881))).

1.2.2. Les faiblesses de la méthode :

La mise en évidence en 1988 du ”Grand Attracteur” a été accueillie sceptiquement
par la communauté scientifique et continue d’ailleurs aujourd’hui d’étre un sujet de con-
troverse. Les difficultés rencontrées par les modéles classiques de formation de structures
afin de rendre compte d’un champ de vitesses cohérent & une échelle d’au moins 60 A"
Mpc, ont poussées certains auteurs (par exemple Silk (1989) ou Rowan-Robinson et al.
(1990)) a remettre en cause la validité du catalogue d’elliptiques de Faber et al. ainsi que
I’analyse de Lynden-Bell et al. (1988).

Nous avons exposé dans la section IV. de la partie B quels étaient les problemes
rencontrés lors de la détermination des vitesses radiales propres des galaxies du catalogue
de Faber et al. . La calibration de la relation donnant accés aux distances des galaxies est
peut-étre biaisée (voir section IV.3, partie B) et I’estimation de la'distance la plus probable
d’une galaxie est effectuée sous I’hypothése nulle que les galaxies de I’échantillon possedent
une distribution spatiale uniforme (voir section IV.4, partie B). De plus, il est possible
que le champ des vitesses des galaxies elliptiques ne soit pas représentatif du champ des
vitesses & grande échelle présent dans ’univers, ces galaxies peuplant préférentiellement les
amas de galaxies (voir section IV.2.2, partie C). On voit donc que les doutes exprimés par
certains auteurs sur la fiabilité du catalogue de Faber et al. ne sont pas sans fondements,
et une étude plus appronfondie des problémes de biais semble nécessaire. Néanmoins,
un catalogue de 1355 galaxies spirales couvrant un bonne partie de I’hémisphere Sud
(Mathewson et al. (1992a)) confirme I'idée d’un flot cohérent a grande échelle, méme si

ce catalogue ne permet pas la mise en évidence du "Grand Attracteur”.

Sil’on crédite la validité des données de Faber et al., la méthode employée par Lynden-
Bell et al. (technique du maximum de vraisemblance) présente cependant 3 principaux
défauts. D’une part le nombre de parametres libres impliqués dans la maximisation de la
fonction de vraisemblance est considérable (13 paramétres libres pour 200 points données
indépendants). D’autre part, la détection du "Grand Attracteur” dépend fortement du
repére des vitesses dans lequel est effectuée I’analyse (Groth et al. (1989)). "Enfin, la

position ainsi que la distance du "Grand Attracteur” varient sensiblement suivant les
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caractéristiques choisies afin de modéliser le champ des vitesses di a Dattracteur.

_Le nombre de paramétres libres impliqués :

Le modéle de champ des vitesses finalement retenu par Lynden-Bell et al. possede
13 paramétres libres (Burstein et al. (1989)) dont les valeurs sont déterminées par la
technique du maximum de vraisemblance. Compte tenu du faible nombre de points
données indépendants (environ 200), on peut a juste titre s’interroger sur la fiabilité
statistique de la méthode. La dispersion des vitesses aprés soustraction du champ des
vitesses modélisant le ”Grand Attracteur” reste d’ailleurs importante (640 km.s™! inclu-
ant la dispersion due aux erreurs en distance plus la dispersion oy du champ des vitesses
aléatoire). Les valeurs estimées des paramétres du modele (par exemple la position du

»Qrand Attracteur”) nécessitent donc une certaine prudence.

. Influence du repére de référence pour les vitesses :

Lynden-Bell et al. postulent implicitement dans leur analyse que la vitesse observée
de chaque galaxie de Péchantillon est engendrée par le "Grand Attracteur”, au repos
dans le repere des vitesses défini par le fond diffus cosmologique. Les caractéristiques
de 1'attracteur sont alors déduites par la technique du maximum de vraisemblance. 1l
est toutefois fort possible que le "Grand Attracteur” possede un mouvement propre par
rapport au repére du fond diffus cosmologique, charriant avec lui toutes les galaxies de
’échantillon. Dans un tel cas de figure, P’analyse de Lynden-Bell et al. ne permet plus de
dériver les valeurs correctes des caractéristiques de P'attracteur, la technique du maximum
de vraisemblance n’étant effectivement appliquable que dans le repere des vitesses dans
lequel le "Grand Attracteur” est au repos. En d’autres termes, la mise en évidence du
»Grand Attracteur” ainsi que Pestimation de ces caractéristiques par la méthode du max-
imum de vraisemblance dépend fortement du repere de référence dans lequel est effectuée
I’analyse (Gunn (1988)). Groth et al. (1989) remarquent par exemple que Péchelle de
cohérence du ”grand Attracteur” diminue considérablement lorsqu’on exprime le champ

des vitesses observées dans le repere oti notre Groupe Local est au repos.

Or diverses études indépendantes tendent 3 montrer que le »Grand Attracteur” possede
en effet un mouvement propre par rapport au repere du fond diffus cosmologique.
Willick (1990) (puis Han et al. (1992)) démontre que les vitesses des galaxies du super-
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amas Perseus-Pisces (I ~ 120, b~ —30etr ~ 7000 km.s~') d’environ 450 km.s~! dans
la direction du "Grand Attracteur” ne peuvent étre inférées par le "Grand Attracteur”
uniquement (contribution d’environ 100 km.s™! seulement). La vitesse propre de Perseus-
Pisces ne peut alors étre expliquée que si l’on suppose ’existence d’un champ de vitesses
cohérent & une échelle d’au moins 100 h~! Mpc dont la source serait localisée dans les
régions situées derriére le ”Grand Attracteur”. Un tel champ de vitesses doit alors com-
muniquer au "Grand Attracteur” un mouvement propre dans le repére du fond diffus
cosmologique.

L’utilisation de tests géométriques invariants par changement de repére (Rauzy et al.
(1992), voir section D.I1.) nous permet de corroborer cette hypothese.

Des études plus récentes confirment d’ailleurs la présence d’un flot de vitesses a tres
grande échelle (Shaya et al. (1992)) dont la direction est grossitrement paralléle a la
direction du ”Grand Attracteur”. Il est alors fondamental d’échantillonner le champ des
vitesses derriére la région du "Grand Attracteur”. Sile "Grand Attracteur” est au repos
dans le repere du fond diffus cosmologique, les galaxies derriere le "Grand Attracteur”
doivent posséder une vitesse de chute importante (Dressler et al. (1990) ou Burstein et
al. (1990)). En revanche, cette vitesse de chute sur l'attracteur est atténuée dans le cas
de figure ou I'attracteur posséde une vitesse propre qui compense le mouvement de chute
des galaxies situées derri¢re le "Grand Attracteur”. Mathewson et al. (1992b) ainsi que
Bothun et al. (1992) ne détectent qu’une faible chute de ces galaxies situées derriere le
”Grand Attracteur”. Plus significativement encore, il semble que les galaxies loin derriére
le "Grand Attracteur” (r =~ 7000 km.s™!) possédent des vitesses similaires en inten-
sité ainsi qu’en direction aux vitesses des galaxies peuplant le super-amas Perseus-Pisces
(Mathewson et al. (1992b)). Ce comportement est bien caractéristique de la présence d’un
attracteur (peut-étre d’amplitude moins importante que cdle déduite par Lynden-Bell et
al. (1988a), transporté par un flot de vitesses cohérent a trés grande échelle (au moins
15000 km.s™') dont la direction est approximativement parallele a celle de 'attracteur.

L'origine d’un tel flot réclame alors ’existence de concentrations de matiére gigan-
tesques (peut-étre détectées par Scaramella et al. (1989) au alentour de » = 14000
km.s~! grossiérement dans la direction du "Grand Attracteur” et 3 fois plus éloignées). Il
est néanmoins difficile d’expliquer avec les théories classiques de-formation de structures
la cohérence du champ des vitesses a de telles échelles.

Il semble donc que les galaxies qui nous entourent dans un rayon de 100 Mpc en-
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viron adhérent & un mouvement d’ensemble par rapport au repére défini par le fond
diffus cosmologique. Ce mouvement d’ensemble disparait quasiment si ’on choisit comme
référentiel des vitesses le repére dans lequel notre galaxie est au repos. Gunn (1988)
remarque que si le dipole en température détecté n’est pas la signature du mouvement
propre de notre galaxie par rapport au fond diffus cosmologique (soit que notre galaxie
serait grossiérement au repos par rapport a ce rayonnement), on élimine les problemes liés
a la présence d’un flot de vitesses cohérent a trés grande échelle. Néanmoins, il est alors
nécessaire d’expliquer l'origine de cette anisotropie dipolaire en température détectée.
Des cosmologies du type Tolman-Bondi impliquant un univers inhomogéne a symétrie
sphérique prévoient par exemple I’existence d’une anisotropie dipolaire dans le fond diffus
cosmologique (Paczynski et al. (1990)).

. Influence des caractéristiques de 'attracteur :

L’analyse de la cinématique de 1’échantillon de Faber et al. par la technique du
maximum de vraisemblance nécessite la modélisation du champ des vitesses. Le concept de
"Grand Attracteur” stipule qu’il existe une concentration de masse, & symétrie sphérique
autour d’un centre, responsable du champ des vitesses régissant la cinématique de notre
voisinage dans un large volume. D’aprés les théories classiques de formation de structures,
ce champ des vitesses & grande échelle reste parallele au champ d’accélération, et donc
converge vers le centre de la concentration de masse. La géométrie du flot étant ainsi
fixée, on doit choisir une forme pour le profil des vitesses engendrées par ’attracteur.

Initialement, Lynden-Bell et al. (1988a) modélisérent ce profil des vitesses par I’équat-
ion v(r) = V,, R, /7 avec 7 la distance séparant le point du centre de 'attracteur, R,, la
distance du Groupe Local a P’attracteur et V,, la vitesse induite par 'attracteur a notre
Groupe Local. On s’attend 2 un tel profil lorsque la densité de matiere varie en 1/7% &
partir du centre de ’attracteur.

Des modifications ont été apportées plus tard a cette modélisation (voir Bertschinger
et al. (1988) par exemple). Le nouvel attracteur, qui posséde un cceur de rayon ca,
une densité de matiere pa(r) oc r"4*! et d4 = R, va = Vi, est décrit par I'équation

suivante :

(45 + )"

o(r) = ~valg) (A e (D-2)
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Aprés avoir maximisé la fonction de vraisemblance, on obtient les valeurs : v4 = 535
km.s~!,ry = dg = 4200 km.s!,ny = 1.Tetcqy = 0.34d4 . Siles caractéristiques de ce
"Grand Attracteur” n’ont pas énormément variées par rapport au modele précédent (150
km.s~! en distance et 15° en direction), il est pourtant & craindre que le choix du modéle
influence la détermination des paramétres définissant le ”Grand Attracteur”. En fait, il
n’existe aucune raison théorique nous incitant a choisir un profil de vitesses plutét qu’un
autre, et ceci va introduire un arbitraire difficilement quantifiable dans 1’évaluation des

paramétres. C’est 'un des points faibles de la technique du maximum de vraisemblance.

1.2.3. Le flot de vitesses derriere le ”?Grand Attracteur” :

Les nombreuses polémiques soulevées par I'existence du "Grand Attracteur” ont pous-
sées Dressler et al. (1990) & mesurer les vitesses propres des galaxies derriere la région du
»Grand Attracteur”. Si le flot de vitesses convergent est vraiment dominé par le ”Grand
Attracteur”, les vitesses radiales propres des galaxies observées dans la direction du centre
du flot possédent en effet des propriétés particuliéres. Les vitesses radiales propres des
galaxies résidant entre l'observateur et le centre du "Grand Attracteur” doivent étre

positives et celles derriére I’attracteur négatives.

Dressler et al. (1990) montrent figure (D.1a) le diagramme de Hubble (les vitesses
radiales des galaxies en fonction de leurs distances estimées) pour 136 galaxies appartenant
4 un cone pointé vers la direction (I = 310 et b = 20) et d’ouverture 40°. La courbe
hachurée est calculée & partir du modéle de ”Grand Attracteur” de Faber et al. (1989)
(centréenr = 42h~! Mpc) et représente les effets d’un attracteur sur le champ de vitesses
radiales des galaxies. La figure (D.1b) présente le méme diagramme pour les galaxies a
Pextérieur de la région du "Grand Attracteur”.

Les vitesses radiales propres dans la région du "Grand Attracteur” sont nettement
positives jusqu’a une distance d’environ 3000 km.s~! et semblent devenir négatives vers
4500 km.s~!. Ce comportement n’est pas observé pour les galaxies a extérieur de la
région du "Grand Attracteur”. Les auteurs concluent de ces mesures la vraisemblable
existence du "Grand Attracteur”.

La détection de la chute des galaxies derri¢re Le ”Grand Attracteur” ne peut pourtant

pas étre affirmée avec certitude (Dressler et al. (1990), Burstein et al. (1990)). Certains
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Figure D.la (Dressler et al. (1990)) : 136 galaxies dansla région du GA.

La courbe hachurée (S-courbe) représente les prédictions pour le GA théorique.
Figure D.1b : Les galaxies a D'extérieur de la région du GA.
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Figure D.2a (Mathewson et al. (1992)) : 657 galaxies dans la région du GA.
Figure D.2b : Les galaxies 3 Pextérieur de la région du GA.
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biais, du type "biais de Malmqﬁist”, apparaissent en effet lors de ’évaluation des distances
les plus probables des galaxies. Ces erreurs, qui se répercutent sur l'estimation du champ
des vitesses propres, sont hélas difficiles & corriger compte-tenu de I'inhomogénéité spatiale
de la distribution des galaxies par exemple. Ainsi, le mouvement de chute détecté pour
’échantillon de Dressler et al. (1990) n’est pas statistiquement significatif.

Plus récemment Mathewson et al. (1992b) ont réalisé la méme étude pour un échantil-
lon de 1355 galaxies elliptiques situées dans ’hémisphere Sud (Mathewson et al. (1992a)).
La figure (D.2a) présente le diagramme de Hubble pour 657 galaxies dont les coordonnées
galactiques sont comprises entre I € [260,360] et b € [—40,45] (leurs directions pointent
donc vers la région du ”Grand Attracteur”) et la figure (D.2b) montre le méme diagramme
pour les galaxies & ’extérieur de cette région. On constate que ces données n’indiquent
nullement un mouvement de chute derriere la région du ”Grand Attracteur”. Au con-
traire, les vitesses radiales des galaxies restent positives jusqu’aux limites du catalogue.
Mathewson et al. remarquent que ce comportement est la signature d’un flot de vitesses
constant transportant avec lui toutes les galaxies de I’échantillon, y compris un éventuel

attracteur.

Ainsi la cinématique dans la région du ”"Grand Attracteur” est dominée pour les uns
par les effets du "Grand Attracteur” (Dressler et al. (1990), Burstein et al. (1990)), et par
la présence d’un champ de vitesses constant (du moins jusqu’aux limites de I’échantillon)
pour les autres (Mathewson et al. (1992)). Nous proposons dans la section suivante
(Rauzy et al. (1992)) une interprétation réconciliant ces deux effets : Le champ des
vitesses est engendré par un attracteur en mouvement par rapport au fond diffus cos-
mologique. Cette interprétation posseéde le mérite de rendre compte d’une part de la
détection du flot quadripolaire (Lilje et al (1986), Lynden-Bell et al. (1988)) et d’autre
part des vitesses radiales positives observées derriere le ”Grand Attracteur” pai' Math-
ewson et al. . Une étude appronfondie du catalogue de Mathewson et al. devrait nous

permettre de tester cette hypothese.




148 Partie D :

I.3. Les implications :

Dans la section précédente, nous avons montré que la cinématique de notre voisinage
dans un large volume semble gouvernée par la présence du "Grand Attracteur” et peut-
étre méme par un champ de vitesses cohérent & plus grande échelle. Mais ’existence de
tels flots représente un ”challenge” pour les théories classiques de formation de structures.

D’une part le champ de densité de masse totale (reconstruit & partir du champ des
vitesses) et le champ de densité de matiére lumineuse possédent des différences remar-
quables. D’autres part, la présence actuelle de structures du type "Grand Attracteur”
doit créer des fluctuations dans le rayonnement du fond diffus cosmologique (par diffusion
Compton inverse ou par effet Sachs-Wolfe pour des structures actuellement non-linéaires),
non encore détectées. Le seuil expérimental de détection de ces fluctuations permet alors
d’obtenir des limites supérieures pour la longueur de cohérence ainsi que 'amplitude du

champ des vitesses engendré par ’attracteur.

1.3.1. Identification du ”Grand Attracteur” :

Si le "Grand Attracteur” de Lynden-Bell et al. est réellement présent, il doit alors
exister une forte concentration de masse approximativement localisée autour de (r = 4200

km.s=!, | = 310 et b = 20) et responsable de ce champ des vitesses cohérent a grande

échelle.

En fait, on détecte dans la direction du "Grand Attracteur” deux principales con-
centrations de galaxies : I’amas de Centaurus (& une distance d’environ 3000 km.s!)
et une concentration lumineuse & 4500 km.s™! qui pourrait étre associée au ”Grand At-
tracteur” (Lynden-Bell et al. (1988b)). Dressler (1991) remarque néanmoins que, du fait
de ’absorption galactique, I'identification optique du ”"Grand Attracteur” est difficile (le
»Grand Attracteur” est approximativement situé dans le plan galactique). En pratique
donc, les observations dans le domaine du visible ne permettent pas une étude quantitative

de la distribution de mati¢re dans la direction du ?Grand Attracteur”.

En revanche, le catalogue de redshifts mesurés par le satellite IRAS (Infrared As-
tronomical Satellite) nous fournit la distribution des galaxies jusqu’a une profondeur
d’environ 140 A~! Mpc (Saunders et al. (1991)). Cet échantillon est particuliérement bien
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adapté  Pétude de la densité de matiére lumineuse puisque les magnitudes collectées dans
Iinfrarouge sont moins concernées par ’absorption galactique que leurs équivalents dans
le domaine du visible (les données IRAS couvrent tout le ciel pour | b | > 10°). Des études
préliminaires ont montré que les galaxies IRAS ne possédaient pas les mémes propriétés
que les échantillons établis dans le domaine du visible (Yahil et al. (1986)). Il semble
cependant que les données IRAS actuelles (environ 3000 galaxies) soient représentatives
du champ de densité de la matiére lumineuse pour des échelles supérieures a5—10hn"1
Mpc (Strauss et al. (1992)).

En supposant que la distribution spatiale des galaxies du catalogue IRAS est représent-
ative de la distribution de la masse totale (soit que la masse cachée posséde le méme
comportement que la masse visible), il est possible de déterminer le champ des vitesses
propres engendré par cette distribution de matiére (Yahil et al. (1991)). Notamment, on
peut déduire de cette densité de masse lumineuse la vitesse de notre Groupe Local par
rapport au repére défini par le fond diffus cosmologique (Rowan-Robinson et al (1990)
ou Lynden-Bell et al. (1989) dans le domaine du visible). Cette vitesse converge vers celle
évaluée indépendamment par le dipole observé dans le fond diffus cosmologique lorsque
la contribution massique de toutes les galaxies dans un rayon de 100 h~1 Mpc est prise
en compte. Autrement dit, si la matiere lumineuse (les galaxies) trace la matiere totale,
notre mouvement propre dans le repere du fond diffus cosmologique est engendré gravi-
tationnellement par la distribution de masse présente dans une sphere de rayon 100 h!
Mpec.

Rowan-Robinson et al. (1990) concluent de ce résultat qu’il n’est pas nécessaire
d’introduire un "hypothétique Grand Attracteur”. La présence de 12 amas de galax-
ies identifiés optiquement suffirait en effet a expliquer le mouvement de notre Groupe
Local. Une conclusion un peu hative semble-t-il. D’une part le concept de ”Grand At-
tracteur” ne signifie pas forcément une concentration de masse fortement localisée (voir
par exemple Heavens (1991)). D’autre part, il faut que le champ des vitesses déduit a
partir des données IRAS coincide en tout point de espace avec le champ de vitesses

réellement observé (et non pas seulement a la position de notre Groupe Local).
En fait, deux approches permettent de dériver les propriétés dynamiques locales de
notre univers, comme le champ de densité de masse totale ou son champ des vitesses

propres associé :
(1) En supposant que le champ des vitesses propres est irrotationnel A grande échelle
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Figure D.3 (Bertschinger et al. (1990b)) : Champ de densité (dérivé des vitesses).
Plan supergalactique. lignes pleines = surdensité, hachurées = sous-densité

Figure D.4 (Saunders et al. (1991)) : Champ de densité (dérivé des données IRAS).
Plan supergalactique. lignes pleines = surdensité, hachurées = sous-densité
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(typiquement supérieure & 5 Mpc), il est possible de reconstruire le champ de densité total
3 partir du champ des vitesses radiales observées (méthode POTENT (Bertschinger et al.
(1989), Dekel et al. (1990) et Bertschinger et al. (1990)). .

(2) En supposant que la masse cachée posséde le méme comportement que la masse
lumineuse (la distribution massique des galaxies dans l’espace est représentative de la
distribution de la masse totale), des méthodes permettent de reconstruire le champ de
densité total a partir de la distribution observée de la population des galaxies (Yahil et
al., Saunders et al. (1991), Strauss et al. (1992)).

Nous montrons figures (D.3) et (D.4) les isocontours du champ de densité (les courbes
de niveau en traits pleins indiquent les surdensités, celles en traits hachurés les sous-
densités) reconstruit dans le plan super-galactique a partir de : (D.3) La méthode PO-
TENT appliquée au catalogue de vitesses radiales propres de Faber et al. (1989) (Bertsch-
inger et al. (1990)). (D.4) La distibution massique des galaxies de I’échantillon IRAS dans
I’hypothése que celle-ci trace la distribution de masse totale (Saunders et al. (1991)). La
différence est marquante. Le pic de densité correspondant au "Grand Attracteur” (2
gauche sur les figures) est présent pour les deux reconstructions. Mais le pic identifié
au super-amas Perseus-Pisces dans la reconstruction IRAS (3 droite sur la figure) est
complétement absent de I’analyse a partir du champ des vitesses. Plusieurs explications

peuvent étre avancées afin d’expliquer cette différence :

La distribution de la matiére lumineuse n’est pas représentative de la densité totale
de masse présente dans ,l’univers" (Dressler (1991)) et nous devons abandonner tout espoir
d’étudier la dynamique de notre univers & partir de la distribution des galaxies (Gunn
(1988)).

L'échantillon de galaxies IRAS n’est pas suffisamment grand de sorte a contenir toute
la masse responsable des propriétés dynamiques de notre voisinage dans un rayon de 50

Mpc environ.
La reconstruction du champ de densité par la méthode POTENT n’est pas fiable dans

la région du super-amas Perseus-Pisces (Bertshinger et al. (1990)).
Le catalogue de vitesses radiales de Faber et al. est soumis a des biais.

La différence remarquable entre ces deux reconstructions du champ de densité de

matiére totale reste actuellement une énigme a élucider.
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1.3.2. La cohérence du champ des vitesses :

Nous avons déja présenté dans la partie C (section 11.1.3) les difficultés rencontrées par
les théories classiques de formation de structures afin de rendre compte de la cohérence
du champ des vitesses a grande échelle. 11 ne fait aucun doute maintenant que des flots de
vitesses cohérents & une échelle d’au moins 60 h~! Mpc régissent la cinématique de notre
voisinage.

Dans les scénari de formation de structures comme CDM, la probabilité d’observer
de tels flots est assez faible. Néanmoins ces prédictions varient considérablement suivant
les auteurs. Si le "Grand Attracteur” signe ’arrét de mort des modeles CDM pour cer-
tains (par exemple Bertschinger et al. (1988)), Kaiser (1991) démontre que Pexistence du
»Qrand Attracteur” ne permet pas d’éliminer les modéles CDM mais tout au plus pose
certaines contraintes sur la valeur des parametres impliqués dans ces modéles.

On peut toutefois remarquer qu’on a dii progressivement ajouter des nouveaux para-
métres aux modéles classiques de formation de structures afin d’expliquer les observations
du champ des vitesses (comme le parametre de biais pour le modéle CDM). La multi-
plication de ces parameétres altére quelque peu la simplicité originelle de ces modeéles, les

rendant de ce fait moins attrayants.

1.3.3. Les anisotropies dans le fond diffus cosmologique :

Des structures telles que le "Grand Attracteur” perturbent en principe I’homogénéité
du rayonnement du fond diffus cosmologique. Les photons qui nous parviennent cedent
en effet une partie de leur énergie lorsqu’ils traversent la région de I’espace occupée par
un attracteur. Il est alors possible, connaissant l’ampleur des fluctuations du potentiel
gravitationnel engendrées par la présence du ”"Grand Attracteur”, de prédire Pamplitude

de V’anisotropie résultante pour la température du fond diffus cosmologique.

La valeur de ’amplitude de cette anisotropie varie néanmoins sensiblement suivant les
processus et le choix des paramétres pris en compte durant la phase de calcul (Vittorio et
al. (1984), Martinez et al. (1989)). L’amplitude maximum de ]’anisotropie engendrée par
la présence du ”Grand Attracteur” est atteinte pour un angle d’environ 1°, ce qui corre-

spond actuellement & une région de l’espace d’un diamétre de 100 Mpc. Typiquement, la
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valeur prédite des fluctuations en température est de I'ordre de AT/T =~ 1.7107° pour un
angle de 1° (Bertschinger et al. (1990)), AT/T > 1075 pour un angle de 2° (Juszkiewicz
et al. (1987)) ou une anisotropie quadripolaire d’environ 7.107% (Gérski (1991)).

La limite expérimentale de détection des fluctuations de température du rayonnement
du fond diffus cosmologique est actuellement au dessus de toutes ces prédictions théoriques.
En fait, aucune anisotropie n’est détectée dans le fond diffus cosmologique, ce qui impose
une limite supérieure a I'amplitude des perturbations du rayonnement engendrées par le
"Grand Attracteur” (AT/T < 310~° pour un angle de 1° (Gérski (1991)). Ce seuil
expérimental de détection devrait étre amélioré ces prochaines années pour passer sous la
barre des AT /T = 1075. Les résultats récents obtenus par le satellite COBE (Smoot et al.
(1992)) annoncent d’ailleurs la détection d’une possible anisotropie dans le rayonnement
cosmique pour un angle de 7° (ce qui correspond & une échelle d’environ 800 h~' Mpc
actuellement). Ces mesures ne nous apprennent malheureusement rien sur des anisotropies
a plus petites échelles, directement comparables aux prédictions théoriques établies a par-
tir des flots de vitesses observés (Wrigth et al. (1992)). De plus, il est nécessaire d’attendre
la confirmation de ces résultats, le signal observé étant a la limite du seuil de détection
du radiometre embarql}é a bord du satellite COBE.

Les observations simultanées des flots de vitesses cohérents a grande échelle et des
fluctuations du rayonnement du fond diffus cosmologique représentent un test fondamen-
tal pour les théories classiques de formation de structures.

L’obtention de catalogues de vitesses de galaxies de plus en plus profonds nous per-
met d’étudier la cinématique de I’univers & grande échelle, dominée par des champs de
vitesses cohérents dans un volume d’au moins 100 A~' Mpc de diameétre. Le potentiel
gravitationnel associé a de tels flots de vitesses crée alors des fluctuations dans le ray-
onnement du fond diffus cosmologique d’amplitude d’autant plus grande que le pic du
potentiel est prononcé. Ainsi 'amplitude des champs de vitesses observés (comme le
"Grand Attracteur”) impose une limite inférieure pour l’anisofropie en température du
rayonnement cosmologique.

Les tentatives de mesure de fluctuations de température da.ns le fond diffus cos-
mologique pour des angles de quelques degrés ont été jusqu’a présent infructueuses. Si
des anisotropies existent dans le rayonnement cosmologique, leurs amplitudes est alors
inférieures au seuil expérimental de détection des appareils de mesure.

Les prochaines années vont étre déterminantes pour le devenir des theones classiques
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de formation de structures, puisque le seuil de détection des perturbations du fond diffus
devrait tomber sous les limites inférieures imposées par la présence de structures telles que
le "Grand Attracteur”. Si des fluctuations en température du rayonnement cosmique ne
sont pas détectées dans la direction du "Grand Attracteur”, alors c’est la fin des modeles
classiques décrivant le processus de formation des structures i grande échelle actuellement

observées.
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II. LES TESTS DES SPHERES :

Nous avons vu dans la section précédente que 1’analyse de Lynden-Bell et al. ayant
permis la mise en évidence du "Grand Attracteur” souffrait de quelques faiblesses. D’une
part, ’estimation des valeurs des parameétres libres du modéle n’ést pas indépendante
du repére de référence choisi afin d’exprimer le champ des vitesses propres observé (voir
section 1.2.2). D’autre part, le nombre important de paramétres libres intervenant lors de
la maximisation de la fonction de vraisemblance rend cette étude statistique fragile.

Nous présentons dans cette section une méthode impliquant un minimum de parameétres
libres qui permet la détection de champs des vitesses du type "Grand Attracteur”, ceci
indépendamment du repere des vitesses de référence. Notre analyse est basée sur la pro-
priété géométrique suivante. A chaque flot de vitesses convergent vers un centre G, il est
possible d’associer une sphére (Z RV S) qui passe par G ainsi que par I'observateur O telle
que OG est I'un de ses diametres. Le champ des vitesses radiales observé est alors nul sur
cette sphére, positif & l'intérieur et négatif a I'extérieur. L’utilisation de cette propriété
ainsi que de certaines symétries inhérentes au probléme nous permet en fait de distinguer
un champ de vitesses engendré par un attracteur d’avec un flot de vitesses constant. De
plus nos tests géométriques sont théoriquement insensibles & la présence d’un champ de
Hubble résiduel affectant les données (dii par exemple & une soustraction incomplete du
champ de Hubble) et ne nécessitent pas la modélisation du champ des vitesses.

 L’application de ces tests & I’échantillon de galaxies elliptiques de Faber et al. (1989)
révele la présence d’un attracteur d’extension spatiale importante centré a une distance
T = 3800 km.s~! dans la direction (I = 280, b6 = 10 (en coordonnées galactiques)). Si
le catalogue de Faber et al. est fiable, les résultats de notre analyse nous permettent de
plus de conclure que cet attracteur ainsi que toutes les galaxies de I’échantillon ne sont

pas au repos dans le repére défini par le fond diffus cosmologique.
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I1.1. Définitions :

Nous désirons, avant de présenter les définitions de nos différents tests, caractériser les
propriétés géométriques du champ des vitesses a analyser. On a vu précédemment dans
la partic A (section I1.2.2) que le champ des vitesses des galaxies se décomposait dans

Iapproximation Newtonienne de la fagon suivante :

v=vy+ve+ Vp (A.21)

On peut théoriquement soustraire le champ de Hubble vy afin d’obtenir le champ des
vitesses propres v,. Néanmoins cette opération nécessite ’estimation de la constante de
Hubble Hp ou la détermination de la distance réelle d’un amas de galaxies (voir partie B,
section IV.3.2). Nous avons vu que Hj est en fait mal connue (voir partie B, section III).
Tl est donc fort possible qu’aprés soustraction du flot de Hubble, le champ des vitesses
propres v, demeure contaminé par un champ de Hubble résiduel. Plus généralement, une
mauvaise correction du biais de "Malmquist” intervenant dans 1’évaluation de la distance
d’une galaxie perturbe l’estimation du champ des vitesses propres réel par un champ
radial Vg dont Dintensité varie seulement en fonction de la distance a l’observateur.

Le flot constant v apparait naturellement dans l'expression du champ des vitesses
total. Il varie selon le choix du repére de référence pour les vitesses. En général, on
fait I’hypothése que ce champ constant est nul dans le repere pour lequel le rayonnement
du fond diffus cosmologique est au repos (soit que le repére défini par le fond diffus est
absolu (voir partie A, section 11.2.1)). Toutefois il peut exister des flots a grande échelle qui
provoquent un mouvement d’ensemble de toutes les galaxies de 1’échantillon par rapport
a ce repére absolu. Nous retenons donc a priori une possible composante constante V¢
pour le champ des vitesses propres.

Enfin, nous voulons mettre en évidence des champs de vitesses convergents vers un
centre du type ”Grand Attracteur”. De tels flots V4 possédent une symétrie sphérique
autour du centre de 'attracteur. Afin d’introduire un minimum de paramétres dans notre
analyse, nous ne modélisons pas le profil des vitesses engendrées par l'attracteur. Nous

permettons de plus la présence d’un champ statistiquement homogéne et isotrope Va1, de

moyenne nulle pour un volume assez grand. Nous faisons donc ’hypothese que le champ

des vitesses propres des galaxies de I’échantillon a analyser s’exprime de la fagon suivante
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V=Vg+Vec+ Va+ Vg (D.3)

Nos tests sont basés sur les propriétés géométriques vérifiées par le champ des vitesses
V4 convergent vers un centre GA. Nous associons a ce flot V4 la sphére (ZRV'S, Zero
Radial Velocity Sphere) passant par le point centre GA et Pobservateur O telle que le
segment d’extrémités O et GA soit un diamétre de cette sphere, En chaque point de cette
sphére (ZRV S) la vitesse radiale observée (V, = £.V4) est alors nulle, le vecteur V4
formant un angle droit avec la ligne de visée (voir figure 1 de Particle en annexe). On
constate de plus que le champ des vitesses radiales est positif a I’intérieur de la sphere et
négatif & extérieur. La détection de cette spheére nous permet en fait de déterminer la
direction ainsi que la distance du centre du flot convergent qui lui est associé.

Nous proposons deux tests complémentaires qui permettent d’exploiter au maximum
les symétries présentes dans la géométrie du champ des vitesses. Nous définissons deux
boules B, et B_ de diametre D et tangentes en O, telles que la droite passant par les
centres des deux boules ainsi que par I'observateur O ait pour directiond = (I, b) (orientée
vers la boule B, ) (voir figure 2 en annexe). Nous formons les deux fonctions linéaires F,

et F_ suivantes :

F+(d,D;V) = /B FV AV /B £V AV (D.4)
+ pu—

Ces deux quantités F, et F_ sont donc fonctions de 3 paramétres qui fixent le diametre

D ainsi que la direction d des boules B, et B_ .

II.1.1. Le test dipolaire des sphéres :

Le test dipolaire des spheres (DTS) implique la quantité F_. La linéarité de cette
fonction nous permet de traiter indépendamment les différentes composantes du champ
des vitesses total V. '

Pour un volume d’espace assez grand, l'intégrale dans les boules B, et B_ de’la com-
posante radiale d’un champ des vitesses statistiquement homogene et isotrope s’annule.

Ainsi, quelquesoient la direction d et le diametre D des boules :

F_(d,D;Vyr) =0 (D.5)
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On peut de plus montrer facilement que pour un champ a symétrie sphérique autour
de l’observateur O du type champ de Hubble Vi, la fonction F_ est nulle, 'intégrale du
champ radial dans la boule B, étant égale a l'intégrale dans la boule B_. On a donc:

F_(d,D;Vg) = 0 (D.6)

La quantité F_ ne dépend plus que du champ engendré par ’attracteur V4 ainsi que
du champ constant V¢ :

F_(d,D;V) = F_(d,D;V4) + F_(d,D; V¢) (D.7)

On voit clairement dans le cas du champ convergent V4 que F_ est maximum lorsque
la boule B, est superposée a la sphére Z RV S associée a ’attracteur. De méme, la valeur
maximale de F_ pour un champ constant V¢ est atteinte lorsque d est alignée avec la
direction du flot constant et le diamétre de B, et B_ tend vers l'infini.

Le test dipolaire des sphéres nous permet donc de déterminer la direction d’un flot
constant V¢ ou les coordonnées du centre d’un flot convergent V4. Il faut néanmoins
remarquer que si ces deux flots sont simultanément présents, le test dipolaire des spheres

n’est pas apte a séparer les contributions des deux champs.

11.1.2. Le test quadripolaire des sphéres :

Nous nous intéressons cette fois a la fonction F,. De la méme fagon que pour F_, la

contribution d’un champ statistiquement homogéne et isotrope a F, est nulle :

F+(d,D;VH[) =0 (DS)

De plus, le test quadripolaire des sphéres est insensible & la présence d’un champ
constant, la contribution & l'intégrale de chaque point dans la boule B, s’annulant avec

la contribution de son symétrique par rapport & O dans la boule B_ :

F,(d,D;V¢) =0 (D.9)

L’expression de la quantité F'; devient alors :

F.(d,D;V) = Fi(d,D;V,) + Fy(d,D; Vy) (D.10)
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On peut aussi remarquer que le diametre des boules étant fixé, la contribution & F

d’un champ de Hubble Vy ne change pas suivant la direction :

F+(d,Df,-,,é;VH) = constante (D.11)

Le maximum de F', pour un flot convergent V4 étant atteint lorsque la boule B, est
superposée i la sphére associée a lattracteur, le test quadripolaire des spheres nous per-
met donc de détecter un champ de vitesses du type "Grand Attracteur” indépendamment
du repére de référence.

Ainsi nous pouvons utiliser les tests dipolaire et quadripolaire de facon complémentaire.
Premiérement, nous localisons le "Grand Attracteur” a l'aide du test quadripolaire des
sphéres. Deuxiémement, nous comparons la position des maxima des fonctions Fy et F_.
Si les galaxies de I’échantillon sont soumises a un champ constant V¢, alors la présence
de ce flot modifie la position du maximum de la quantité F_. Ainsi la détection d’une
différence entre la position des maxima des tests dipolaire et quadripolaire des spheéres
indique la présence d’un mouvement d’ensemble de toutes les galaxies de ’échantillon par

rapport au repere des vitesses dans lequel est effectuée I'analyse.

I1.2. Application :

Afin de quantifier la significativité de notre analyse, nous avons d’abord appliqué
les tests dipolaire et quadripolaire des spheres 3 des données simulées. L’inhomogénéité
spatiale de la distribution réelle des galaxies altére sensiblement les propriétés d’invariance
de nos tests. Néanmoins, nous introduisons un processus de pondération qui corrige ces
effets indésirables. Ceci nous permet en fait de localiser la présence d’un attracteur simulé

1

" avec une incertitude d’environ 10° en direction et 200 km.s™! en distance.

L’analyse de Péchantillon de galaxies elliptiques de Faber et al. (1989) dans le repere
du fond diffus cosmologique nous permet de tirer les deux conclusions suivantes.

Le test quadripolaire des spheres converge vers une région de ’espace centrée en (r =
3800 km.s~!, | = 280 et b = 10) d’extension spatiale importante (entre » = 3400
km.s~! et r = 4200 km.s™!). Ce résultat, indépendant du repere des vitesses dans lequel
est effectuée ’analyse, confirme l'existence du ?Grand Attracteur”. _

A une distance de » = 4000 km.s7!, le test dipolaire des sphéres converge vers la
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direction (I = 330 et b = 30). Cette direction differe de plus de 50° par rapport a la
position du maximum du test quadripolaire des spheres. Le "Grand Attracteur” ainsi que
toutes les galaxies de 1'échantillon doivent donc posséder une vitesse de groupe dans le

repére pour lequel le rayonnement du fond diffus cosmologique est au repos.

II.2.1. La significativité de notre analyse :

Dans le but de tester Pefficacité de notre méthode, nous avons simulé un échantillon de
galaxies possédant la méme distribution spatiale que le catalogue de Faber et al. (1989) et
un champ de vitesses engendré par un attracteur modélisé par Bertschinger et al. (1988).
Nous avons placé le centre de cet attracteur a une distance de r = 4200 km.s~! dans la
direction (I = 310 et b = 20). L’application des tests dipolaire et quadripolaire a ces

données simulées nous permet en fait de quantifier I'influence de I'inhomogénéité spatiale

de la distribution des galaxies du catalogue de Faber et al. sur les résultats de notre

analyse.

Ce mauvais échantillonnage détruit les propriétés d’invariance que posseédent nos tests.
On voit par exemple que pour le test quadripolaire des sphéres, le nombre de galaxies dans
les boules B, et B_ doit étre identique si 'on veut que la contribution d’un flot constant
V¢ s’annule effectivement. Nous avons donc introduit dans I’évaluation des quantités F,
et F_ une procédure de pondération destinée a éliminer ces effets indésirables.

‘ Nous avons divisé chaque boule B, et B_ en une famille de croissants emboités {C;}

d’épaisseur AD qui recouvrent tout le volume de la boule. A chaque croissant Cj, nous
avons affecté le poids P; égal au volume du croissant C;. On remplace alors la valeur
de lintégrale dans les boules B, et B_ par la somme pondérée sur tous les croissants
de la valeur moyenne des vitesses radiales des galaxies appartenant a chaque croissant.
En notant W; = P;/N;, avec N; le nombre de galaxies appartenant au croissant Ci, les
fonctions F, et F_ s’expriment :

Fr= Y WX &V, £ Y WX £V, - (D12)

Ci€B4 JE€C; Ci€B_ JEC;

Une telle procédure donne un poids égal aux boules B, et B_ et ainsi restaure les

symétries vérifées par les tests dipolaire et quadripolaire des spheéres.

Pour une distance D de 4000 km.s™*, le test dipolaire converge vers la direction (I =

320 et b = 20) et le test quadripolaire vers (I = 310 et b = 20) (voir figures 3 et 5
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dans 'article en annexe). Nos tests détectent donc le "Grand Attracteur” simulé avec
une précision en direction d’environ 10°. La détermination de la distance de 'attracteur
4 Daide du test quadripolaire des sphéres posséde une incertitude intrinséque de 200
km.s~! (voir figure 5c). Ces erreurs ne dépendent que légérement des caractéristiques de
lattracteur simulé et proviennent en grande partie des effets du mauvais échantillonnage
non complétement corrigés par notre procédure de pondération. Nous avons de plus vérifié

que le test quadripolaire des sphéres est effectivement invariant par changement de repere
galiléen.

11.2.2. Les résultats :

Nous avons appliqué le test quadripolaire des sphéres au catalogue de galaxies ellip-
tiques de Faber et al. (1989). Nous détectons, pour une distance D de 4000 km.s™! un
maximum dans la direction (! = 280 et b = 10) (voir figure 6 dans l'article en annexe).
Nous montrons figure 6c la valeur de F, dans cette direction en fonction de la distance D.
Nous observons un maximum centré en 3800 km.s™! et d’extension spatiale importante
(entre 3400 km.s™" et 4200 km.s~!). De plus nous avons effectué la méme analyse dans le
repére LSR (Local Standard of Rest) dans lequel notre Groupe Local est au repos. On
retrouve bien la méme direction de convergence pour le test quadripolaire des spheres.
Le test quadripolaire nous permet donc de détecter la présence du ”"Grand Attracteur”

indépendamment du repére des vitesses dans lequel est effectuée ’analyse.

Nous appliquons ensuite le test dipolaire des spheres dans le repere LS R pour une
distance de 4000 km.s~!. La valeur maximale de F_ (dans la direction (I = 0 et b =
60)) ne coincide pas avec le maximum du test quadripolaire. Cette différence angulaire
d’environ 140° n’est pas étonnante et nous permet de conclure que I’échantillon de galaxies
n’est pas au repos dans le repere LS R.

Les résultats obtenus pour le test dipolaire des sphéres dans le repere des vitesses défini
par le fond diffus cosmologique sont en revanche plus intéressants. Pour une distance de
4000 km.s~!, le maximum de ce test pointe vers la direction (I = 330 et b = 30) (voir
figure 4) et differe donc d’un angle de plus de 50° par rapport au test quadripolaire. De
plus la fonction F_ évaluée dans la direction (I = 280 et b = 10) continue de croitre

avec la distance jusqu’aux confins de I’échantillon, contrairement a la fonction Fy (figure
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Figure D.5 : Récapitulatif des résultats des tests des sphéres.

6c). Ce comportement est fortement significatif de la présence d’un champ de vitesses

constant V.

J1.2.3. Les conclusions :

Des résultats des tests dipolaire et quadripolaire des sphéres appliqués au catalogue

de Faber et al., nous tirons les deux principales conclusions suivantes.

Premitrement, le test quadripolaire nous permet de détecter la présence d’un at-
tracteur d’extension spatiale importante (environ 800 km.s7!) distant de 3800 km.s™!
dans la direction Q (I = 280 et b = 10, voir figure (D.5)). La direction de notre at-
tracteur differe de 30° par rapport & la direction standard G du "Grand Attracteur”.
Nous expliquons cette différence entre les directions G et Q du fait que, contrairement a
notre étude, 'analyse de Lynden-Bell et al. (1988a) est dépendante du choix du repére
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des vitesses de référence.

Deuxiémement, la direction de convergence du test dipolaire des sphéres ne correspond
pas avec la direction @ du test quadripolaire des spheres, du moins lorsque le repére
dans lequel notre groupe local est au repos (LSR) ou le repére défini par le fond diffus
cosmologique (C'M B) sont choisis comme référentiel des vitesses. On peut remarquer que
la différence en direction entre Doap et Q est moins importante que. celle entre Dy et
Q, soit que 1’échantillon de Faber et al. posséde une vitesse de groupe plus importante
dans le LSR que dans le CM B. Le repére du fond diffus cosmologique est ainsi meilleur
candidat que le repere LSRR pour occuper la place de référentiel absolu des vitesses.

Néanmoins nous interprétons 1’écart angulaire d’environ 50° entre Q) et Dcarp comme
la signature d’un mouvement d’ensemble de toutes les galaxies de I’échantillon par rapport
au repére C M B. Hélas, nos tests ne nous permettent pas d’évaluer I'amplitude ainsi que

la direction de ce flot.
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IIl. LE TEST DE CONVERGENCE :

Les tests des spheres nous offrent donc la possibilité de détecter tout flot de vitesses
convergent vers un point du type "Grand Attracteur”. Nous avons appliqué les tests
dipolaire et quadripolaire pour une distance D de 1000 km.s~! dans le but d’identifier le
flot Virgocentrique. Mais nos tests ne montrent aucune convergence vers la direction de
I'amas de Virgo. Il semble que le nombre réduit de galaxies présentes dans les boules B,
et B_ (une vingtaine environ) nous interdise une quelconque analyse & cette distance. En
fait, c’est 'un des points faibles de nos tests dipolaire et quadripolaire. La position d’un
attracteur étant spécifiée, ces tests n’utilisent pas toute l'information disponible contenue
dans le catalogue.

Nous présentons dans cette section un nouveau test de convergence qui nous permet
de détecter le flot Virgocentrique. Cette analyse prend en compte toute Iinformation de
I’échantillon. Néanmoins, elle perd les propriétés d’invariance rencontrées précédemment
pour les tests des sphéres.

Ce test de convergence peut étre vu comme une décomposition imparfaite du champ
des vitesses sur une certaine famille de fonctions de I’espace. Le test de convergence nous

conduit naturellement vers une analyse par ondelettes du champ des vitesses (partie E).

II1.1. Définition :

Pour un point M de position r et un attracteur A centré en ry, nous notons le vecteur
séparation R = AM = r—rj. Il est alors clair que le cosinus de ’angle entre le vecteur
R et la ligne de visée (cos§ = [R.r|/[Rr]) est nul sur la sphere associée & 1’attracteur,

négatif a intérieur et positif a I’extérieur. On définit alors la fonction suivante :

G.(d,D; V) = /V —cos8 V, dV (D.13)
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Lorsque les paramétres fixant la distance D ainsi que la direction d de la sphere
coincident avec la position ra de lattracteur, le produit —cos6.V; est maximum pour
chaque galaxie contribuant a l'intégrale. Ainsi le test de convergence défini par la quan-
tité G, atteint sa valeur maximum lorsque D.d = ry et donc permet de détecter un
attracteur. Nous remarquons d’une part qu’en évaluant I'intégrale sur tout Pespace, toute
information du catalogue est utilisée. D’autre part, le test de convergence n’est pas in-
variant par changement de référentiel. A ce titre, il peut étre comparé au test dipolaire

des sphéres.

Afin de tenir compte des inhomogénéités dans la distribution réelle de I’échantillon
de galaxies, il est nécessaire d’introduire une pondération lors de ’évaluation de la fonc-
tion G4. Des considérations théoriques nous pousseraient & choisir une pondération en
—cos 8/ R? (voir article en annexe). En pratique néanmoins, cette procédure accorde trop
de poids aux galaxies demeurant & proximité du point de convergence de la quantité G, .

Nous avons finalement adopté 1’expression suivante pour G :

1 .
Gy = =Y, —cosb; 'V} avec p = Y |cosb;| (D.14)
S i

I11.2. Application :

Le test de convergence appliqué a I’échantillon des données simulées nous permet de
retrouver les coordonnées du ”Grand Attracteur” avec une trés bonne precision, ce qui

valide ainsi notre choix pour la procéd{xre de pondération.

Pour I’échantillon réel et 3 une distance D de 4000 km.s™", le maximum de la fonction
G, est nettement observé pour la direction (! = 310etd = 20) (voir figure 7 de
l’article en annexe). Ces résultats confirment ’analyse réalisée précédemment avec le test
dipolaire des sphéres. L’écart angulaire entre la direction du test quadripolaire et du test
de convergence (sensible au repére de référence) est significatif de la présence d’un flot
constant V. De plus, la recherche en distance pour une direction fixée (voir figure 9)

. ’ . L3 ’ = "
nous montre que la fonction G, ne décroit pas derriere la région du ”Grand Attracteur”.
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IT1.2.1. Le flot Virgocentrique :

Nous avons enfin appliqué le test de convergence pour une distance D de 1000 km.s~?
dans le but de détecter le flot Virgocentrique. On voit figure 8 que le test converge effec-
tivement vers la direction de I’amas de Virgo (I = 280 et b = 70). Le pic du maximum
est néanmoins considérablement perturbé par la présence de champ des vitesses & plus
grande échelle comme le flot constant ou le ”Grand Attracteur”. Toutefois, I'utilisation
de toute 'information contenue dans le catalogue de Faber et al. nous permet de mettre

en évidence la chute des galaxies sur I’'amas de Virgo.

II1.2.2. Vers une analyse par ondelettes du champ des vitesses :

On remarque que le test de convergence fait correspondre au champ des vitesses ra-
diales V;(x) défini en tout point x de ’espace, la quantité scalaire G+(y) par ’équation

suivante :

Guly) = [ Vix) H(x,y) d*x (D.15)
___Y—x X
avec H(x,y) = Ty == <] (D.16)

Nous introduisons ici la famille de fonctions vectorielles Gy (x) indicée par la variable
Y et que Pon exprime a partir de la fonction vectorielle de base g(r) = —r/r de la fagon
suivante : Gy(x) = g(x—y). Les Gy(x) sont en fait la famille des fonctions convergentes

vers un centre y et de profil constant.

Si le champ des vitesses V(x) de notre échantillon est irrotationnel (soit qu’il dérive
d’un potentiel) et que nous travaillons sur un volume limité V de I'espace afin d’éviter
les problémes aux infinis, on peut décomposer le champ des vitesses sur la famille de

fonctions Gy(x) :

V(x) = [ Aly) Gx(y) &y (D.17)

La fonction scalaire A(y) doit étre vue ici comme les coefficients de la décomposition

du champ des vitesses sur la famille des fonctions convergentes vers y et de profil constant.
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Cette expression devient pour le champ des vitesses radiales :

Vix) = [ AW) Hy,x) &y (D.18)

On remarque alors qu’il serait possible d’associer les fonctions A(x) et G (y) (définies
en (D.17) et (D.15)), et donc d’établir une correspondance entre V,(x) et G4(x) si
I’équation suivante était vérifiée : :

K(xy) = [ Hiz,x)H(y,»)d's = 6y ) (D.19)

avec § la distribution de Dirac

Mais cette équation (D.19) n’est pas vérifiée. En fait, la famille de fonctions Gy(x) ne
satisfait pas la condition nécessaire stipulant que la famille sur laquelle on décompose le
champ des vitesses doit étre une base de ’espace des fonctions vectorielles & 3 dimensions.
Le test dipolaire peut néanmoins étre interprété comme une décomposition "imparfaite”
du champ des vitesses sur la famille des fonctions convergentes vers un centre et de profil

constant.

La recherche de familles de fonctions vérifiant ’équation (D.19) nous apparait par
contre prioritaire. De telles bases de fonctions permettent en effet d’évaluer toutes sortes
de quantités intéressantes (comme le divergence ou le potentiel du champ des vitesses) en
correspondance avec le champ des vitesses radiales. La transformée en ondelettes s’avere
un outil idéal si ’on veut construire des bases de fonctions possédant ces propriétés. Nous

exposons dans la partie E les avantages de I’analyse par ondelettes du champ des vitesses.
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Abstract. [n this paper we present several simple geometrical
methods for analyzing the Cosmic velocity field using a sample
ol catalogued galaxies. These methods combined have the merit
of allowing us to distinguish an attractor velocity field from a
velocity field that does not converge within the confines of the
sample, that is which is etfectively ‘constant’. We do not model the
velocity field but rather work directly with the data so that our
tests are parameter tree. The key idea is to transtorm the search
for a "great attractor’ into a search for the associated geometric
quantity. the Zero Radial Velocity Sphere. We have tested our
methods on simulations, and we have applied them to the ellip-
tical galaxy catalogue of Faber et al. (1989). We conclude that a
dominant attractor region is present. largely extended around a
center at galactic coordinates (2807, 10°] and at a distance of 3800
kin sec™'. Moreover, we conclude that the velocity field contains
also a constant component in a direction different from that of
the attractor region.

Key words: Cosmology — Galaxies:elliptical — Reference svstems

1. Introduction

It is by now-.apparent that much information concerning the
distribution of mass in the universe can be extracted trom the
velocity structure that remains after subtracting a mean Hubble
flow from the observed radial velocities. Indeed the earliest re-
sults (Rubin et al. 1976a. 1976b) appeared some 15 vears ago
and sought to establish an “absolute’ streaming motion of the
local group (lg) with respect to a distant shell of galaxies. At
present an absolute frame of reference is generally assumed to
be provided by the last scattering surface which generated the
cosmic microwave background (cmb). so that the observed dipo-
lar anisotropy of the cmb gives (after correction for the carth’s
motion in the lg) our absolute proper motion.

Now as Gunn {1988) has observed. this assumption plays
an important role in the recent work (Lvnden-Bell et al.. 1988:
Burstein et al. 1990 : Dressler and Faber, 1990} interpreting the
large scale coherent velocity structure as a convergent. spherically
symmetric motion towards a localized region of space. the Great
Attractor (GA). For the velocity, at the earth, due to this interred
component ot the velocity field is roughly equal and opposite to
our ‘absolute’ motion as deduced [rom the cmb anisotropy. Thus

Send oifprint requests to: Marc Lachiéze-Rey
Dept. of Physics. Queen’s University. Kingston. Ontario.
Canada K7L 3N6

if this anisotropy were to be due to other causes not related to
the velocity field. one would have created a large scale conver-
gent field on converting to the “absolute” frame. Although such a
bulk flow differs (rom a locally convergent tlow. there is a danger
of confusion and it has not always been clear how efficient the
previous analyses were in detecting such a situation. Since other
interpretations of the cmb and its dipole anisotropy have been in
fact proposed (Paczinsky and Piran 1990). and since this hypoth-
esis has also been questioned recently on observational grounds
{Matthewson, Ford. and Buchhorn, 1991): it is worth trying to
find a clear evidence of the presence of the GA field without cor-
recting to the absolute [rame of reference; that is independently
of the presumed cosmological origin of the cmb. If this can be
accomplished and the same conclusions are teached. this would
be an additional argument favouring the usual interpretation of
the cmb. and so indirectly. big bang cosmology:.

A related complication arises if one wishes: to demonstrate
the existence of a GA region which may be in motion relative
to the absolute frame. For it is likely that such a motion would
carry the galaxies subject to the GA with it. and such a coherent
motion can render the GA ftield much less evident.One of the
principal results of this paper is to provide etvidence of just such un
effect. .

Thus we attempt to establish the existence of GA velocity
fields in a verv simple way based directly on the observed redshifts
as far as possible. and employing the minimum number ot phys-
ical assumptions and free parameters. The resulting procedure
is the fundamental content of this paper.. Moreover since there
is a prejudice tfounded securely on the notion of the formation
of structure by gravitational instability) that large scale velocity
structure should be purely divergent {i.¢ curl-tree) as it remains
in the linear regime. we concentrate here on the detection of such
large scale. coherent. divergent tlows.

2. Decomposition of the velocity field

The field of proper velocities is obtained from measured red-
shifts (reduced to the trame of the microwave background) from
which an estimation of the Hubble flow has been subtracted. A
bad estimation of the Hubble constant {which may occur if the
calibration were made on a catalogue itself dominated by large
scale flows) or a bias in the estimation of distances (for instance
of the Malmquist type] would create errors which may be seen
as an undesirable radial field. whose intensity varies almost only
with distance (non-uniform sampling complicates this simple pic-
turel. We will reter to such fields as residual Hubble type fields



Vu (even il the radial dependance is non linear). 4 merhod inde-
pendent of the presence of such residual Hubble flows would allow
us to work directly with the redshifts without introducing system-

dtic error. and would give results independently of the presence of

Mualmquist “ases. We provide such a method below.

Now et us call V.. the constant velocity flow to which the
sumple under study may be subjected. Its value is evidently not
invariant under Galilean velocity transtormations. This is why
calculations are generally performed in the cmb frame. which
is assumed to be an absolute frame so that V. is zero. This
would not be true as noted above for the galaxies under the
influence of a great attractor which has itself a constant velocity
in the absolute (rame. To dispense with the hypothesis of the cmb
determined absolute frame, or to allow for the uniform motion
ol an attractor's region we must then allow a non-zero V..

Furthermore. assuming that there is no large scale vorticity,
we will decompose the remaining velocity field into a contribu-
tion from the hypothetical large scale attractor flow. Vv, plus a
homogeneous isotropic component. Vui. Such a decomposition
makes sense only after some appropriate intermediate scale in
the data has been chosen. for which the spatial average of vy,
reduces to zero.

Thus we write the decomposition of the velocity field as

V=V 4V, +V, +v,,. (f)

We introduce in the next section the essential geometrical
idea of the Zero Radial Velocity Sphere (ZZRVS) and we propose a
series of tests based on it to determine different components of the
velocity field. They have all proved to be promising when applted
to numerical simulations and to a real catalogue of Galaxies.
We are convinced that thev are the minimum treatment of the
data by which one can reveal a great attractor’s flow. We are
thus able to present some new results in this paper. However
we can not of course address the validity of the field of proper
velocities itself. which may contain large and systematic errors if
the proper distances sutfer rom biases. Moreover such catalogues
always suffer from irregular sampling.

3. The zero radial velocity sphere

A ZRVS is associated with each GA-flow. so that the search for
a GA-region can be identified to a certain extent with the search
for its associated ZRVS. The ZRVS associated with a given GA-
region centered at r = (r ./ 1 b4) = G is defined as the spherical
surface passing through our position O and that of the center
of the GA-region G. in such a way that OG = r is a diameter.
Any galaxy lving on this surface has the property that the radial
fas seen by observer O) component of its velocity induced by the
attractor G is exactly zero, provided that we assume that velocities
remain parallel to accelerations (that is that the flow is pertectly
divergent). This was already pointed out by Lynden-bell et al.
{1988) although the idea was not extensively employed in their
paper. It is moreover also evident from the same geometry that
the GA's velocity field contributes posttively to the radial velocity
ot a galaxy that is inside the ZRVS. while it contributes negatively
when the galaxv lies outside tfigure 1). These observations depend
neither on the wpatial extention of the GA (provided it is distant)
101 on the shape of the radial velocity profile that it induces.

These sunple remarks have motivated the following analvses of

the cosmic radial velocity field.

Fig. 1. The drawing shows the contribution to the observed radial velocity
of the velocity field due to a point attractor: outside. inside. and- on. the
ZRVS associated with this attractor and this observer :

] (1A,6A)

Fig. 2. The drawing emphasizes the sign relations implicit in Agure 1. and
indicates the search procedure using the balls B. and B_. The largest
number of positive contributions to the radial velocity field lies within
the ZRVS

3.1. Dipolar Test using Spheres (DTS )

We refer to the sketch of figure 2. We introduce two balls B. and
B_ of equal diameter D that are tangent at the position O of
the observer. The common direction. d. of the diameters through
O . as well as the common value D of the diameter are freely
variable. For a velocity field V we define the two linear functions

Fod.D:vy = /

V.S d VvV + / \"E‘ d 1. (2)
v B_ !

r B
and we refer to F_ and F_ as the dipolar and qguadrupolar
functions respectively. In this subsection we concentrate on F._.



For a homogeneous and isotropic velocity field. the radial
velocity component will be a random variable so that the integrals
in the 2 balls take a zero value. Hence one sees readily that

Fad.D:Vy) =0. . ()

over sufficiently farge volumes.
Moreover one readily sees that for F_. one has the important
condition that

F_d.D:Vyg) =0. h

since the contributions from the two spheres cancel exactly equal
for a Hubble-type tlow. Thus F_ is insensitive to the presence of
an artificial velocity field created for example by a Malmquist
Bias. Consequently we see that

F_Wd.D:V)=F_(d.D:V.)+F_(d.D:V). 3

Finally it is clear from figure (2) that F. will adopt its
extremal values (maximum for d paralle! r; and minimum when
these vectors are anti-parallel) when D = Dd = r,. A similar
result is evident for the constant component ¥, when d is parallel
to V..

Thus the dipolar test using spheres (DTS) will reveal a GA in
a frame in which no constant streaming motion is present. The
test then consists in evaluating F_ as a function of d. and D until
the extrema are obtained. The values of d. and D then provide
an estimate of r,. This test requires us to adopt the hypothesis
that the anisotropy in the cmb is due to our own streaming
motion in the Universe so that we can correct to the absolute
frame of reterence. As such it can not alone be used to check this
hypothesis.

Should V. be really not zero due either to errors in the cor-
rection to the absolute frame. or to the incorrectness of the basic
hypothesis. or to some convoy motion of the galaxies subject to
the attractor or in general to a combination of these cases: then
we see from equation (3) that F_ should still converge to a direc-
tion that lies in the plane defined by V. and Vv ;. Complementary
tests could then allow us to discriminate between some tvpes of
fields v, and V.

3.2, The Quuadrupolar Test using Spheres (QTS )

This test uses the function F_ defined in equation (2). It is casv
to see that as in the previous test

F_1d.D:vVy)y =0. (6)
but that now in addition
F_Wd.D:v,) =0. (7)

Moreover it is also clear that although F_(d.D:vy) = 0. it
will vary only as a function of D but not with the direction d.
Thus the kev property of F. may be summarized as

F_d.D:VY=F_(d.D:V ) ~F_d.D:Vy), (8)

so that we have found u measure on the data that is sensitive to the
artractor field but independent of a constant component in this field.
Moreover any field Vi will not interfere with the determination
ol the direction to the center of the GA-region provided it remains
U tunction of # only, as remarked already above. Of course o
‘e extent that this feld is small. then the QTS rwhich is the
Mrocess ot finding the extremal values of d. and D for F_) will

~
R}

also provide a good measure of the distance to the center of the
GA. In fact it is this test which proves to be the more reliable in
the present case.

3.3. A procedure to characterize attractor flows

A procedure valid in principle is to use the DTS and the QTS
in a complementary fashion. That is. the invariance properties of
the QTS allow us to use it directly to find the direction to the
center of any GA-region. independent of any assumed absolute
frame. Subsequently, the application of the DTS as a function
of D along this and nearby directions until the extremum is
located for that direction will give an estimate for the distance D
even though there will not in general be an extremum in angle
simultaneously.

However if the catalogue may be reasonably supposed to be
free ot a residual Hubble flow. then QTS can also be used for
the distance determination. as we have in fact done below. For
in practice one finds that DTS is not a reliable distance indicator
on the present sample because of its sensitivity to the sample
inhomogeneity, and that QTS is in this instance the more reliable
for both purposes.

We should also remark here that because of the angular
dependence of the DTS on V, (see equation (5)) the difference in
the angles to which the QTS and the DTS separately converge is
an indication of the presence of u component V. in the caralogue.
In this sense also the DTS is a complementary test to the QTS.
and it gives a very striking monotonic signal for a flow that does
not converge within the limits of the sample (i.e. v,).

Although neither DTS nor QTS uses all of the data simulta-
neously, it should be noted that in fact no information is wasted
since the complete procedure requires displacing the balls over
the whole catalogue. In fact our resuits on both the real cata-
logue and on the simulations show that the tests are sufficiently
sensitive.

3.4. Corrections due to irregular measures on the sampled volumes

We have checked with simulations that the tests work as desired
when the radial velocity field is well sampled: But existing galaxy
cutalogues provide us with a highly irregular sampling of the
cosmic velocity tield rather than one which is homogeneous and
isotropic. [t is thus necessarv to introduce some appropriate
normalization in order to restore the symmetry properties of the
integrals. For example. a regular measure would imply an equal
number of points in the two balls B- and B_. Any deviation
from this equality, which may occur because of edge etfects and
irregular sampling, will distort the tests. Thus estimators for the
functions used in DTS and QTS are given by

N N_
L - I',‘.V.‘ L : ri.\’,»
= — — | —,
F= <4\_) Z:- e (A\/_) Z r )

=1

where .V_ is the number of galaxies in the ball B..
Unfortunately, simulations have shown that this normaliza-
tion does not rectify completely the poor estimate of F., due
to the uneven sampling. Thus the zero values for F. on the
appropriate components will only be approximate. '
We have therefore also used a more subtle weighting
scheme based on the lollowing remark. In each direction d
the ball B_iD) mayv be considered as the ensemble of crescents
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Fig. 3. The result of the search (320°.20°) in angle for the GA using DTS at an assumed distance of 4000 km sec™! on the simulated catalogue. The,
correct direction to the GA is seen to coincide with the peak in both representations B
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DTS on NEC, rA=4000 km/sec
Maximum at 1=330, b=30

Fig. 4. The result (330°.30°} of the search in angle using DTS on the real catalogue at a distance of 4000 & see='. The direction is again well defined

C = td B_."d DYAD encompassing the smallest ball in the family.
Here AD is the bin size taken for the quantity D. Thus one can
accomplish a weighting by crescent in each of our tests by sum-
ming the contributions from the galaxies inside each crescent. and
then multiplying by the ucerage colume per galaxy W calculated
for edach crescent. Finally one adds all of the crescents weighted
in this way comprising each ball. Thus explicitly the estimators
for DTS and QTS become

=S w YL i
Fo= > Wy - =y Wy — (10)

CeBo Cy CeB_ Cp.y

This weighting scheme gives equal weight to the B. and
B_ halls. and thus tends to render the determination of the
GA-center's distance independent of the velocity protile of the
Ty potheticai GA-How., just as would be the case for the ideal test
on a set of perfect medasure.

4. Results

We have used the various tests described above to analyse both
simulated catalogues and a real sample.

4.1, The dara

We work on the New Elliptical Galaxies catalogue of Faber et
al. (1989). Predicted distances are corrected [or the Malmquist
bias in the same way as in Lynden-Bell et al. (1988). From these
data we have constructed a sub-catalogue (NEC) by removing
redundant information concerning galaxies which lie in clusters
o all galaxies belonging to the same clusters are taken as only
one data point. NEC contains finallv galactic coordinates (/. .
distance » tin &m sec™ ) and radial peculiar velocities. tor 180
galaxies 1in ract. data pointsy.
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Fig. 5c. The result of the same search in distance with a crescent weighting
scheme

Similarly, we have simulated a catalogue (NECGA) which
has the same set of galaxy spatial coordinates as NEC. but where
the velocity field is synthetized according to a great attractor
model (we have chosen the one of Bertschinger et al, 1988)
wherein r, = 4200 kin sec™'. 7, = 310°. and b, = 20°. In fact
the simulated attractor is somewhat extended. Thus. since the
velocity field is perfectlv known by construction, and since the
spatial distribution is the same as that in the real catalogue. we
are able 1o evaluate the effectiveness of our various tests under
realistic conditions.

It should also be remarked here that we have repeated our
wests on the real galaxy catalogue after having removed the fa-

h

QTS on NECGA, rA=4000 km/sec
Maximum at 1=320, b=10 (1=130, b=-10)

Fig. 3a and b, The result (320" 10°) of the search in angle on the simulation using QTS at a distance of 4000 km sec™!. There is a small error in angle

mous 11 galaxies which have been claimed (Lucey et al. 1983:
Gorski et al.. 1989) to represent an undue weight in previous de-
terminations of the GA coordinates. This did not alter the results
as reported below.

‘

4.2. The analysis

In this section we use three different kinds of graphical repre-
sentation. To illustrate the search in direction: we display a two
dimensional surface which gives each test’s value as a function of »
direction {/, b}, for a given distance r. A grid measuring {8 x 36 is
used to cover the range (—90. —90°) in b and (—=180", —180") in /
with each grid element covering the range (07 % 10". In addition.
we choose occasionally to display the same information using a
more visually striking contrast luminosity: plot. Here low values
of the test are white and high values are dark. and the grid is the
same as described in the previous paragraph. Finally the search
in distance for an appropriate test is shown in a two dimensional
plot showing the vajue of the test versus the distance r. for a
given direction (7. h).

We begin with a discussion of the DTS-QTS (properly
weighted) sequence as outlined above. Discussing first the re-
sults of the tests on the simulation. we see that both DTS ifigs
3a, 3b) and QTS (figs 3a.5b.5¢) succeed in locating properly the
synthetic GA flow. with an angular precision of about 10°, and
to within 200 km sec™'. We attribute the limited (although rather
good) precision to the fact that bad sampling and edge effects
are not exactly compensated by the normalization. These dis-
crepancies berween the real location and that tound by the tests
may be used as an estimate of our intrinsic errors, since the
sampling of the simulation is the same as tor the real catalogue
by construction. It is not impossible however that this error is
systematic for a given attractor type and a given sampling of the
velocity field. In this case we should correct the direction using an
offset determined from the simulations. This will require turther
extensive investigation to be quantified however. and we proceed
here by treating the error as random.
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Fig.6a and b. The result (280°. 10°) of the search in angle on the real catalogue using QTS at a distance of 4000 km sec™!
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Fig. 6¢. The search in distance with QTS (solid line) and with DTS (dotted

line). The direction is well Jdetined by QTS but the distance indicates an
extended GA

For the real velocity field. the QTS {figs 6a.6b) leads to
the conclusion that an GA-flow is indeed present. towards the
direction (280°. 10°). We emphasize that it has not been assumed
that the cmb provides an absolute frame and that. due to the
nature of QTS this convergence cannot be the result of a constane
relocity field.

On the other hand. a search with the DTS (figs 4a.4b) con-
verges towards a different direction (330°. 30°). Since the disagree-
ment between the two tests wwbout 50°) appears somewhat larger
than the errors estimated ‘rom the simulations (about 13}, we
atarpret it as eal and we must conclude that if. as anticipated.
"he QTS :ndicuted the distance of the center of u real attractor.
then the DTS esuir indicates the ner effect of un attractor field

combined with a constant velocity field. This conclusion is rein-
forced by figure (6¢c) which shows the results of the searches in
distance along the direction {280°. 10°) in the real catalogue using
both DTS and QTS. The DTS continues to increase to the limits
of the catalogue after the QTS has shown the expected. decline.
This behaviour of DTS is very characteristic in the presence of u
velocity field thar does not converge within the limits of the saniple.

This is true even though we tind that DTS does not: work
particularly well even on the simulation when used along’the
known direction. For there the discrepancy is due to poor sam-
pling tn the catalogue. and although it leads to an overestimate
in the distance for the present sampling a decline is seen. \yjthin
the limits of the catalogue. B

We note that the “standard™ direction usually invokeéd. for
the GA center ({309°.18”] : Dressler and Faber 1990 : Eaber
and Burstein 1988) is very near the direction to which our DTS
converges. This DTS direction moreover lies between the .stan-
dard direction and the direction found [rom the QTS. This is
compatible with the hypothesis that the standard effect is due to
the combined influence of an attractor plus a constant velocity
field (Lynden-Bell et al. 1989). These latter authors deduce from
the galactic light distribution that only a part of the local system-
atic motion is due to the GA region, and that the rest is due to
regions which are closer to us. Moreover the associated convoy
motion is not in the same direction as the GA convergence.

To find the distances of the attractors tound by these tests
we have applied the (crescent- weighted) QTS as a function of
distance. in the direction (280°. 10°) resulting trom the search in
angle with the (crescent weighted) QTS. This latter result (Fig 6c)
shows very clearly that a GA ‘region’ (by definition a broad peak
in these zero parameter tests : a distinct peak indicates a localised
GA region as in figure 3c) exists at a distance lying between 3400
and 4200 ki sec™'. This is rather nearer than estimates produced
by other methods =~ 4500 km sec™ (Dressler and Faber 1990).
but is in reasonable agreement with the extended nature of the
light dipole (Lynden-Bell et al. 1989). Thus our results support
the idea that the light traces the mass in at least some average
way (Dressler. 1991).

We would then have to decide in tavour of the coordinates
(280". 10" for the GA-center. ie. in a direction pointing inside
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Fig. 8. The detection of the Virgo infall in the real catalogue is shown here as a result
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the galactic plane. and extended in distance between 3400 and
4200 km sec™'. However based on the evidence of our own tests
alone we can not exclude the possibility of a constant {i.e. not
convergent at the scale of the catalog) velocity component that
has not been removed {rom the catalogue. It would lie somewhere
in the plane containing the directions (280°. 10°) and (330°, 30°).

Exploration of this hypothesis will require a more careful
modelling of the data but it is important to realize how this very
simple test can address this question. Such a resuit. if confirmed.
could call into question the reduction to the absolute reference
frame using the conventional interpretation of the cmb. and thus
it must be checked on more elaborate data sets.

5. The virgocentric flow

Yne obvious question to put to these tests is whether they can
detect reliably the well known nearer attractor convergences such

CTS on NEC, rA=4000 km/sec
Maximum at 1=310, b=20

D
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MY

CTS on NEC, "Virgo Infall”
rA=1000 km:sec, Maximum at 1=280, b=70

of a search in angle using CTS at a distance of 1000 km sec™!.

) is however strongly moderated relative to the background at other angles

as the Virgo infall. The direct answer is that neither DTS nor
QTS succeed in the present form. fundamentally because the
catalogue is not rich enough out to these distances for the tests
to be sensitive. Thus we found it necessarv for these relatively
nearby searches to invent a method which makes use of the whole
catalogue for each assumed position of the attractor, This test
we call CTS and we present it below.

3.1. Convergence Test using Spheres (CTS )

This is again a test that will only work well for a catalogue
accurately corrected to an absolute reference frame so that Hub-
ble. bias and constant components are absent from the velocity
field. Thus once again. differences in ry as determined using this
method and the QTS procedure are an indication of the presence
of either Viy or V' in the tield of proper velocities.

One detines
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Fig.* (he search in distance for the GA using CTS on the real catalogue
in the whirection found in figure 7. There is no clear indication of a point
att o wor. but rather of an extended region

V) / Rr
G V)= [ —— -
of 5. R

where R =f r—ry | is the radius vector to a galaxy drawn from
the o \-center. The integral in equation (11) is to be extended over
the « nure sample. Since however for the real ZRVS associated
wrth 10 hypothetical attractor. each point inside the ZRVS will
contnibute positively while each exterior point will contribute
nepatovelyt it is clear that the location of the algebraic maximum

Ved Vv, (1

as o tunction of (d, D) gives in principle an estimate of .

tlowever the cosine tactor which weights each value of the
radidt selocity is not perhaps an obvious choice. To motivate
thi~ » lwice we recall that an irrotational feld in the absence of
boumlaries can always be written as an integral over its source
(the -lnvergence) multiplied by the appropriate Greens function.
Wi the radial component relative to a given observer is chosen
thi bwvcomes

t [ Rr Vy

r i
b bt [ Rr R “F (2
whewo ur this integral R = r— ¢, For a point attractor at r, the
diveruence is a delta function at ry so that one obtains the trivial
Naw tetitin result, but for an extended attractor the integral must
be vv.luuted over all space. The Greens function multiplying the
divereviice gives the natural weighting for each point in space.
Thw- w principle we should have again used this weighting in
the wtinttion of CTS to best suit the divergent peculiar velocity
ficld whose source we are seeking,
tn practice however it was found best to use the cosine factor
alean s inequation (11) and to weight with the measure

It N cost; (13

—

wihvee cosdo = —Rir/r R),. Thus the estimator becomes

N

t ll‘,‘.R,‘) . .

= ()T e, i
i=1

The reason for taking the absolute values is to avoid biasing
the location of the grand attractor towards the middle of the
sample. For it is clear (see e.g. figure 2) that assuming a nearby
attractor will produce mostly negative cosines in the integral.
while choosing a location at the edge of the sample will produce
mostly positive cosines. A middle distance will tend in a uniform
sample to produce comparable numbers of positive and negative
values. Thus a weighting by the inverse algebraic sum«would
bias r, towards the middle of the sample. In addition both-ithe
irregular sampling with distance and the increasing errors in the
measurements with distance have required us not to give the
points closest to the hypothetical attractor their full weight'Thus
we have not used the inverse square weighting. AR T

Figure 7 shows the results of using CTS on the real catalogue
(the method works extremely well on the simulation and recovers
both in distance and direction the simulated attractor). One sees
that the peak in direction (figures 7a and 7b) is exceptionally
cleanly detined at an assumed distance of 4000 km sec™! to be
(310°,20°). This is in better agreement with the DTS result than
with the QTS result as one would expect. since DTS and*CTS
are both sensitive to bias and constant component velocity fields.
Thus we find a certain consistency in all of our tests regarding
the hypothesis of a large scale bulk velocity component: Figure
9 shows moreover that the distance given by this test is not well
defined, failing to decline markedly in the attractor region’as
found by QTS as might be expected in the presence of a constant
velocity component.

Finally in order to demonstrate that one can be sensitive to
GA flows on smaller scales in the data, we show in figure 8 the
result of applying CTS to the real data at a distance of 1000 km
sec™' which is appropriate for the VIRGO infall. The results of
the search in direction with CTS give a peak that is rather diffuse
(which may of course be real) but which is certainly consistent
with (280°.70°) as required. Thus we certainly concur with the
existence of the VIRGO infall. The correct value is consistent
with the presence of a large scale velocity field since at small
distances it does not dominate the convergent field. However it
is evident from figure 8 that the Virgo feature is superimposed
on a background that increases steadily over a range of angles.

6. Conclusions

We have presented here a very simple geometric idea (the ZRVS)
which allows us to draw extremely direct conclusions concerning
the presence of attractors in a field of radial velocities, We have
shown with simulations that the associated tests allow us to
derive the presence and the localization of an attractor region
with reasonabie precision without any assumptions concerning the
modelling of the associated fow. and without the usual assumptions
regarding an absolute frame used in such a search.

Our tests lead to the conclusion that the kinematics of the
sample by Faber et al. (1989) is dominated by attractor regions
that we are able to localize. We conclude that the velocity field is
dominated by a GA. independently of any assumptions concern-
ing the cmb. Since the velocity at the earth produced by this GA
is close to that of the cmb dipole. this confirms in general rerms
the standard interpretation of this dipole as due to our motion
relative to the absolute frame of the cmb,




However our tests converge toward a direction which differs
by about 30 degrees from the standard direction and we are rea-
. sonably confident that this discrepancy is not due to a systematic
~ Malmaquist type bias where the error depends only on distance.
However we can not exclude the possibility that it is due to a
.+, more complicated bias involving either the irregular clustering
~cincche sample - an hypothesis that neither our method nor the
~.standard analysis already applied can check - or a rotational
~component of the velocity tield.

<. However our tests suggest another possible interpretation :
+.thata dominant attractor is present. approximately centered at
1280 10°. 3800 hm sec™!), that is in fact an extended attractor
_region lying at distances between 3400 and 4200 km sec™' in the
~.same direction: but that the tield is also affected by a constant
e notconvergent at the scale of the catalog) tield in a different
- direction- {in the plane containing the directions (280¢. 10*) and
4330¢..30°)). This hypothesis needs more work on more extensive
catalogues to be validated but it seems compatible with results
-:previously published. For example Groth. Juszkiewicz and Os-
o triker (1989) find that much of the observed large- scale velocity
~correlation can be explained in terms of a constant velocity com-
ponent. It is also consistent with the suggestion made recently
- and independently in a preprint trom Mathewson. Ford and
- Buchhorn (1991). which follows up the work of Willick (1990).
The-importance of the cosmological consequences to which it
-might:lead justifies further analyses of its validity. The simplest
.explanation is that the attractor’s region is itself moving, and
‘thus: so is: the convoy of the galaxies it dominates.
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Les petites fluctuations initiales de densité de maticre, amplifiées sous Pinfluence de
la gravitation, ont engendré le champ des vitesses propres actuellement observé. Les
théories classiques de formation des structures prédisent qu’a suffisamment grande échelle,
ce champ des vitesses est irrotationnel. Ce champ dérive alors d’un potentiel qu’il est
possible d’estimer & partir du champ des vitesses radiales seulement en intégrant celui-
ci le long de la ligne de visée. Cette remarque est & la base de la méthode POTENT
(Bertschinger et Dekel (1989)) qui permet la reconstruction du potentiel des vitesses a

partir du champ des vitesses radiales préalablement lissé.

Dans cette partie, nous proposons une méthode, basée sur I'analyse par ondelettes,
alternative & la méthode POTENT. La transformée en ondelettes est une transformation
linéaire qui permet d’obtenir le comportement spectral d'une fonction tout en conservant
ses caractéristiques spatiales. Ces propriétés conférent a notre méthode deux principaux
atouts. :

D’une part, notre procédure de reconstruction est linéaire vis-a-vis du champ des
vitesses. C’est une propriété appréciable, spécialement lorsqu’il s’agit de traiter le champ
des vitesses propres observé, bruité par des incertitudes inhérentes au processus de détermi-
nation de la distance la plus probable des galaxies.

D’autre part, notre méthode nous offre un contréle naturel du lissage des données

intervenant obligatoirement lors de la reconstruction du potentiel des vitesses ou d’autres

quantités.

Nous avons appliqué notre méthode a des données simulées afin de déterminer sa
fiabilité. Notre procédure de reconstruction et la méthode POTENT s’avérent en fait
complémentaires, le traitement des données réelles nécessitant I'introduction de certaines
corrections effectivement propres a chacune des deux méthodes. L’analyse des catalogues

de vitesses propres disponibles est actuellement en cours.




180 Partie E :

I. TRANSFORMEE EN ONDELETTES :

Nous présentons succinctement dans cette section la transformée en ondelettes, un
outil mathématique puissant permettant une analyse & la fois spatiale et par échelles
d’une fonction.

Nous introduisons le concept d'ondelette mere, de noyau reproducteur ainsi que le
théoreme de reconstruction pour la transformée en ondelettes continue en 1 dimension.
Nous montrons ensuite qu'il est possible de construire une version discrete de la trans-
formée en ondelettes et nous rappelons certaines de ses propriétés.

Enfin nous généralisons ces définitions lorsque les fonctions & analyser agissent sur un
espace 3 N dimensions. Nous introduisons de plus quelques notations propres qui nous

seront utiles par la suite.

I1.1. Transformée en ondelettes en 1 dimension :

Nous sommes régulierement amenés en physique a transformer I'expression d’une fonc-
tion (par exemple les résultats d’une mesure) afin de visualiser plus clairement ses car-
actéristiques propres. Mathématiquement, cette opération correspond a définir une fonc-
tionnelle T qui a chaque fonction d’un espace E associe la fonction T'f dans Pespace F,

généralement différent de E.

E — F
T:{ ‘ (E1)
f— Tf

Parmi ces transformations, on s'intéresse particulierement aux fonctionnelles, que I’on
appelera par la suite transformées, vérifiant les deux propriétés suivantes.

D’une part on désire que T soit une transformation linéaire (T(f + « g =Tf +
aTg)et que la fonctionnelle T' conserve les propriétés métriques des espaces E et F dans

le sens que, si on note <, >g et <, >F les produits scalaires des espaces E et F, la relation
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< f,(g + ah)>g=<f,g > +ta< f, h >g vérifiée pour tout f, g et h appartenant a
E, soit également vérifiée par les transformées dans 'espace F (< Tf,T(9 + « h) >p=
<Tf,Tg>r +a<Tf,Th>F).

D’autre part, on exige que la transformaftion T posséde une transformation inverse
T-' (T-* o T = 1g). Cette condition stipule simplement que 'on ne souhaite perdre
aucune information lors de la transformation (si f # g alors T'f # Tg), c'est-a-dire que
I'on peut toujours reconstruire la fonction f & partir de l'expression de sa transformée
Tf.

La transformée de Fourier est un exemple de transformation vérifiant ces propriétés de
linéarité et d’inversibilité. Soit E D’espace des fonctions de la droite réelle R, on engendre
a partir de la fonction de base g : g(z) = 715; ¢ une famille de fonctions {g,} indicée

par la variable w € R telle que :
gu(z) = g(wz) (E.2)

La transformée de Fourier est alors la fonctionnelle F' de E dans F, définie de la fagon

suivante :

E — FE
F : (E.3)
f— Ff : Ff(w) =< guw, [ >E

avec < gu, f >E= IR dz go(z) f(z) le produit scalaire de g,, et f dans E. La fonction-
nelle F est évidemment linéaire et posséde un inverse lorsqu’on réduit ’espace E a L*(R),
I’espace de Hilbert des fonctions agissant sur R de carré sommable (LX(R) = {f € E
W fll=< f,f > < oo}).

La transformée de Fourier est largement utilisée en physique afin de visualiser les
caractéristiques spectrales d’une fonction. Clest en fait la structure de la famille des
fonctions {g,} qui permet cette analyse par échelles. Les {g.} sont en effet engendrées
3 partir de la fonction de base g par l'action du groupe des dilatations (homothéties de
rapport w) de P’espace. Lorsqu’on applique une dilatation de rapport w a 'espace (z +—
wz), la fonction g est effectivement transformée en g (9(z) +— g(wz) = gu(2)).
La transformée de Fourier est donc caractérisée par les symétries que posséde la famille

des fonctions {g,} et permet une analyse par échelle d’une fonction f, a comparer avec
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expression naturelle de f (f : = — f(z)) qui nous renseigne sur son comportement
spatial.

Car D’expression naturelle d’une fonction f peut trés grossicrement étre interprétée
comme la décomposition de f sur la base de 'espace des distributions de Dirac §.,(z) =
§(z — o) (f(z) = Jg f(z0) 6(z — o) dzo). La famille des {6,,} est alors engendrée par

l’action du groupe des translations de I’espace a partir de la distribution de base 4.

z — & — 3o, 8(z) — &§(z — z0) = 8z(2)

On voit donc que cette procédure générale permet d’établir une correspondance entre
analyse spatiale et groupe des translations de I’espace ainsi qu’entre analyse par échelles et
groupe des dilatations. Nous savons néanmoins que ces deux analyses s’excluent mutuelle-
ment. La transformée de Fourier efface en effet toute 'information spatiale contenue dans
une fonction et 'expression naturelle de cette fonction ne permet en rien de déduire son
comportement spectral. Mais si il est possible d’engendrer une famille de fonctions par
I’action du groupe des dilatations-translations de l'espace a partir d’une fonction de base
g, alors on doit pouvoir définir une transformation fournissant simultanément une vision

spatiale et par échelles d’une fonction. La transformée en ondelettes explore justement

une telle éventualité.

I.1.1. Transformée en ondelettes continue :

On engendre & partir d’une fonction de base g(z) la famille des fonctions {gsu} in-
dicée par les deux parametres s € R** (s le facteur d’échelle) et v € R (v la posi-
tion spatiale). La construction de cette famille est effectuée par ’action du groupe des

dilatations-translations de 1’espace sur la fonction de base g.

2 T, g(@) > 9 ) = geale) (B4

Le paramétre 4 qui intervient dans ’expression des g,.(z) pourra prendre les valeurs
4~ = —louy = —%, suivant le choix de la représentation du groupe des dilations-
translations sur I'espace des fonctions dans R (voir Grossmann et al. (1985)). On définit
maintenant la fonctionnelle W, de E, espace des fonctions sur R, dans F espace des

fonctions de R** x R (<, > est le produit scalaire dans E) :
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E — F
w, : (E.5)
Jf— Wyf : ng(s,'u,) =< gou, f >E

. La condition d’admissibilité :

On peut alors montrer que si E est réduit & L?(R), Pensemble des fonctions sur R de
carré sommable, il existe certaines fonctions de base g(x) telles que la transformation W,
associée a g soit inversible (Grossmann et al. (1985)). Ces fonctions g appelées ondelettes

"meres” ou ondelettes d’analyse doivent vérifier la condition d’admissibilité suivante :

Co=llgl™® [

2 .,
Rt R dpy |< gouy 9 >E|° < 00 , (E6)

avec || g ||=< g,9 >'/? la norme de g dans E = L*(R) et dp, = s~ dsdu la

mesure que ’on associe a 'espace des fonctions L*(R** x R) et qui dépend du choix du

paramétre de normalisation 7 précédemment introduit en (E.4). Nous présentons figure
(E.1) et (E.2) deux exemples d’ondelette mére vérifiant la condition d’admissibilité (E.6).

L'ondelette type ”chapeau haut-de-forme” est a support compact et est définie de la

fagon suivante :

o) = J S0 <|zl<l
g : g(m):-ﬁ;, sil <|z|< 3;
g(z) = 0, sid3 <|z|

Nous montrons figure (E.1) la fonction g,.(z) pour différentes valeurs des parameétres
s et u.
L’ondelette type "chapeau mexicain” (figure (E.2)) est un exemple d’ondelette mere
a support infini :
2 /4 2 z”
o(o) = 2wl (1~ &) enp ()

VE]
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Ondelette mere o support compact ¢ “Chapeau hout—de—forme"

Partie F :
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Figure E.1 : Exemple d’ondelette 3 support compact :
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. La transformée en ondelette.s :

La transformée en ondelettes W, d’ondelette mere g vérifiant la condition d’admissibilité

(E.6), est finalement définie de la fagon suivante :

L2(R) — LZ(RH' X R)
W, : —_— (E.T)
f — Wy.f : ng(sau) = _\/1?_0 fR dz 379($:u)f(2)

On peut alors remarquer que W, est une isométrie de L2(R) dans L?(R** x R) muni
de la mesure dp, = s~(27+3) dsdu, la propriété suivante étant en effet vérifiée quelques
soient f; et f, appartenant & L*(R) :

/R v g din WaFi(s,0) Wofalo,u) = /R dz F.(2) fa(z) (E.8)

Et la fonctionnelle W, étant une isométrie, ’expression de sa transformée inverse Wg‘1

est alors déduite facilement :

L2(R*+ x R) — L*(R)
wt . (Eg)

:r:—u)

! h — W;h : Wilh(z) = :/—l——a Jre+ R Oy h(s,u) 87 g(%5

On peut montrer que, si la fonction de base g(z) vérifie la condition d’admissibilité
(E.4), I'identité W;' o Wy = 1g est vraie pour toute fonction sur R de carré sommable

(E = L¥(R)).

. Le théoréeme de reconstruction :

Cette propriété peut s’exprimer par le théoréme de reconstruction qui stipule que,

quelquesoit f appartenant & L*(R) :

1

f("’) = \/’CT

Aucune information n’est alors perdue lors de 1'application de la transformée en on-

delettes W, puisqu'il est possible de reconstruire la fonction f a partir de ses coefficients

/;.+XR s~ (273) dg du ng(.g,'u,) g,‘u(:v) (E.lO)
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W, f(s,u). La fonction W, f(s,u) nous permet de plus de visualiser le comportement de
f sous deux aspects différents.

D’une part, pour s fixé, W, f(s,u) nous fournit les caractéristiques spatiales de f a
Péchelle s.

D’autre part, pour u fixé, 'étude de la variation de W, f(s, u) avec 1'échelle s dévoile
les caractéristiques spectrales de f au point u. Dans ce sens, la transformée en ondelettes

permet une analyse spectrale locale d'une fonction (B. Torrésani (1989)).

ne redondance d’information :

La transformée en ondelettes posséde néanmoins une propriété particuliere dont est
dépourvue la transformée de Fourier par exemple. Nous avons vu précédemment que
la famille des fonctions {g,.(z)} était engendrée a partir de la fonction de base g(z)
par P’action du groupe des dilatations-translations. Or ce groupe est non-commutatif,
contrairement au groupe des dilations impliqué dans la transformée de Fourier ou au
groupe des translations pour 'expression naturelle d’une fonction. Cette propriété de non-
commutativité implique notamment qu’il existe des couples de fonctions (gs,u(2),9s',w(x)),

avec (s,u) # (s',u’), tels que :

< Gsuy st >E 7£ 0 (El].)

La famille de fonctions {g,.} n’est donc pas une famille orthogonale de ’espace des
fonctions L*(R** x R). En fait, la famille des {g,.} engendre seulement un sous-espace
vectoriel F' de l'espace L*(R** x R), qui est l'image de L*(R) par la transformée en
ondelettes W, ( F' = W,(L*(R)) ). Afin de caractériser ce sous-espace, on introduit
une fonction K (s,u,s',u’) appelée le noyau reproducteur définie pour tout (s,u) et (s',u')

appartenant a (R*Y x R) de la fagon suivante :

1

K(s,u,s',u') = Eg

< gs,uy 9s' ! >E (E12)

D’aprés la remarque précédente (équation E.11), on sait que le noyau reproducteur

K(s,u,s',u") est une fonction plus complexe que la fonction identité pour (s,u) = (s',u').
Afin d’appartenir & F' = W,(L*(R)), la fonction h(s,u) devra alors vérifier la condition :
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h(s,u) = /R g ¥ s du B ) K(s,u, ') (E.13)

La transformée en ondelettes W, f(s,u) de toute fonction f(z) appartenant & L*(R)
vérifie donc ’équation (E.13). Ainsi, les coefficients W, f(s, ) ne sont pas indépendants les
uns des autres. La transformée en ondelettes présente donc une redondance d’information
(voir Daubechies (1988)), dans le sens qu’un nombre réduit de coefficients W, f(s,u) est
suffisant en pratique afin de reconstruire la fonction f(z).

I1.1.2. Transformée en ondelettes discréte :

La transformée en ondelettes continue est donc une fonctionnelle qui a toute fonction f
de L2(R) associe sa décomposition W, f(s,u) sur la famille d’ondelettes {g,,} indicée par
le couple de parametres (s,u) variant continuement sur R*t x R. 1l est parfois souhaitable
de réduire cet espace des indices & un sous-espace dénombrable, c’est-a-dire de considérer
une sous-famille d’ondelettes {gn .} cette fois-ci indicée par le couple (m,n) € Z?, Z
l’ensemble des entiers relatifs. On parle alors de transformée en ondelettes discrete ou de
séries d’ondelettes comme on a défini les séries de Fourier par exemple. Il faut néanmoins
souligner que la transformée en ondelettes discréte s’applique a toute fonction de L*(R),
contrairement aux séries de Fourier qui nécessitent la périodicité de la fonction a étudier

(voir par exemple Meyer (1989)).

La transformée en ondelettes discréte est définie de la fagon suivante. A partir des

constantes so > 1 et uo # 0, on engendre la famille d’ondelettes {gmn} telle que :

nuoso )

gma(z) = (s3')" g( avecm,n € Z | (E.14)

On remarque alors que la famille des {gm n} s’identifie a la famille d’ondelettes continue
{gsu} lorsque 8o — 1 et ug +—— 0. Si la fonction de base g(z) vérifie la condition

d’admissibilité (E.6), la transformée en ondelettes discréte s’exprime (voir Daubechies et

al. (1986)) :
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W, : \LZ(R)_) M) (E.15)

f — ng : ng(min) = fR de gm’"(m) f(m)

Cette procédure de discrétisation de la transformée en ondelettes nécessite néanmoins
quelques précautions. En effet, si dans le cas continu W, posséde toujours un inverse, la
condition d’admissibilité (E.6) n’implique pas obligatoirement I'existence de W, ! dans le
cas discret. Il faudra alors imposer une contrainte supplémentaire a I’ondelette meére g
afin de permettre la reconstruction de la fonction f a partir des coefficients W, f(m,n).
Cette contrainte stipule que si les familles de coefficients {W, fi(m,n)} et {Wy f2(m,n)}
sont "proches”, il en va de méme pour les fonctions fi et fi. 1l existe alors A > 0 et
B < oo tels que, quelquesoit f € L2(R) (voir Daubechies (1988)) :

ANfIP< XN Wf(m,n) [P < BIIFIP (E.16)

La condition (E.16) assure la stabilité de la reconstruction de f. Des exemples de con-
ditions nécessaires et suffisantes pour les fonctions de base g sont donnés dans Daubechies
et al. (1986). 1l est alors possible de reconstruire la fonction f A partir de ses coefficients

W, f(m,n) (voir Daubechies (1989)) :

2

f(=) = (A+ B)

S gmn(z) W f(m,n) + Rf(z) (E.17)

mn

A1—-1
wee || RfIP< 3

BAT 11 Il

Il faut remarquer que la fonction résiduelle Rf(z) peut étre rendue arbitrairement
petite par itérations successives de la formule de reconstruction (E.17) (le facteur %ﬁ;ﬁi—
est en effet strictement inférieur & 1). Ainsi une approximation de la valeur de f est
obtenue quelquesoit la précision désirée. Le choix des parametres 3o et uo permet d’ailleurs

de controler ce degré de précision (voir par exemple Grossmann et al. (1989)).

Parmi les ondelettes méres g vérifiant les propriétés (E.6) et (E.16), certaines possédent
une particularité intéressante, soit que la borne inférieure A est égale a la borne supérieure

B intervenant dans I’équation (E.16). On a alors :
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S N Wof(m,n) 2= Al f (E.18)

Pour de telles fonctions de bases g, la formule de reconstruction (E.17) se reécrit

exactement de la fagon suivante :

F() = 5 3 Gmanl@) Wof(mum) (B19)

W

La transformée en ondelettes discréte W, devient alors dans ce cas précis un multiple
d’une isométrie de L2(R) dans {>(Z?). 1l faut noter que la famille des {gmn} n’est pas
nécessairement orthonormale, soit que la transformée en ondelettes discrete Wy, g vérifiant
(E.6) et (E.18), peut présenter une redondance d’information comme la transformée en
ondelettes continue définie précédemment en 1.1.1 . Cette redondance est parfois utile
pour certains types d’étude et peut étre ajustée a volonté par le choix des parametres so
et ug intervenant dans la définition de la famille d’ondelettes {gmn} (équation (E.14)).
Lorsque 3o est voisin de 1 et ug voisin de 0, la transformée en ondelettes montre une re-
dondance importante que I'on peut éliminer en choisissant so et uo tels que la famille des
{gmn} devienne orthonormale (voir par exemple Daubechies et al. (1986) ou Daubechies
(1988)).

Car la discrétisation apporte une propriété fondamentale a la. transformée en on-
delettes. Il est en effet possible de s’affranchir de la redondance d’information obligatoire-
ment présente dans le cas continu, en travaillant avec une famille d’ondelettes discrete
{gmn} orthonormale. Cette propriété est particulirement importante lorsqu’on désire
stocker dans un minimum de place l'information présente dans une fonction. De plus,
le choix d’une base d’ondelettes orthonormale permet d’obtenir tres facilement les car-

actéristiques spectrales d’une fonction f a partir de ses coefficients W, f(m,n).

Le probleme de la construction de familles d’ondelettes {gmn} a été abordé par divers
auteurs (par exemple Daubechies et al. (1986), Daubechies (1988), Meyer (1989) ou
Mallat (1989)). L’algorithme de S. Mallat nous fournit notamment une méthode élégante
permettant d’engendrer des bases d’ondelettes discrétes orthonormales {gmn} ainsi que
de calculer rapidement les coefficients W, f(m,n) associés & une fonction f de L*(R) (voir

Mallat (1989) ou Daubechies (1988)).
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1.2. Généralisation 3 N dimensions :

La transformée en ondelettes peut se généraliser sans difficulté pour des fonctions
agissant sur RY. Nous donnons dans cette section les expressions en N dimensions des
définitions précédemment exposées dans la section 1.1 ainsi que leurs équivalents exprimes

dans I’espace de Fourier. De plus, nous introduisons quelques notations propres qui nous
seront utiles par la suite.

Nous travaillons donc avec des fonctions définies sur ’espace RY et & valeurs dans
le corps des complexes €, un élément de RV étant noté x = (Z1,T2,--TN). Nous

définissons < fi, f2 > le produit scalaire de deux fonctions fi et fz sur RN et en posant
d¥x = dzidz,...dry,0n a:

<fi,fa>= /RN dVx fi(x) fa(%)

On engendre & partir de la fonction de base ¢g(x) la famille de fonctions {gsu} indicée
par N + 1 parametres : s, le facteur d’échelle et u la position spatiale dans RN. On
construit cette famille par Paction du sous-groupe du groupe des dilations-translations de

’espace RY sur la fonction de base g :

X — X —Uu
X — 2 g(x) — s7g(
S

) = gsu(X) (E.20)

Comme dans le cas & une dimension, le parametre v qui intervient dans l'expression
des g,u(x) pourra prendre les valeurs v = —lou~y = —2. Le choix de v dépend de
Putilisation que I'on fera par la suite de la transformée en ondelettes. En fait, on travaille
généralement en physique avec des variables dimensionnées, la valeur de y fixera alors la
dimension de Pespace des transformées en ondelettes.

De plus, on s’intéresse uniquement a un sous-groupe du groupe des dilatations-transla-
tions sur RM qui ne contient que les dilatations isotropes de l’espace. On pourrait en effet
construire une famille de fonctions {gsu} indicée par 2N parametres (s,u) € (R*+N x RY)

avec 8 = (Sq,82,...,SN). Pour des raisons de simplicité, nous ne traitons ici que le cas
isotrope.

La condition d’admissibilité introduite en (E.6) se généralise en N dimensions de la

facon suivante :
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Cy =llgll™ /R.+XRN dppy |< gom, 9 >|* < (E.21)
et du, = ksds d¥u avec  ky, = s~(1H2NO+1) (E.22)

On exprime souvent cette condition d’admissibilité dans I'espace de Fourier. Si I'on

note F f la transformée de Fourier de la fonction f :

Ff(w) = (2m)7V2 [ d¥x e f(x) (E.23)

La condition d’admissibilité pour la fonction de base g(x) devient alors dans la représen-
tation Fourier :

C,= [ dw ||wl ™" §(w) > < oo (E.24)

RA'V

Notamment, cette condition implique que F' f(0) = 0, soit que I'intégrale de 'ondelette
mere g sur ’espace soit nulle :

/RN d¥x g(x) = 0 (E.25)

Nous pouvons alors définir la transformée en ondelettes W, en N dimensions, d’ondelette
mere ¢ vérifiant la condition d’admissibilité (E.21), qui a toute fonction f de L2(RN)
(LAHRYY = {f, || fll=< f | f >'*< oo}) associe la fonction W, f appartenant a
LX(R** x RYN) telle que :

LXRY) — L*R*F x RY)
4%

g (E.26)
f— Wof + W,f(s,u) = 7107 Jr dVx f(x) sV g((x — u)/s)

1 est parfois utile d’exprimer la transformée en ondelettes W, f(s,u) dans I'espace de
Fourier :

1 ,
W . = (v+1)N dN F iwu E27
Sl = s Py T Eolow) (820
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W, est une isométrie de L2(R") dans L2(R™*xRY) muni de la mesure dp., précédemment

définie en (E.22). Son adjoint W s’identifie alors avec sa transformée inverse W' :

L2(R™ x RY) — L*(RY)
Wg_1 : (E.28)
h — Wrlh @ Wrth(x) = \/1“(;= oo+ RY dity B(s,0) gau(x)
Et si l'on introduit les fonctions f(*)(x), les composantes de la fonction f(x) & U'échelle
s (dépendant du choix de 'ondelette mere g):

’ . u s,u) sV g((x —u)/s .
ﬂwq—wzﬂﬂﬂ Wof(s,u) s g((x = w)/s) (E:29)

. N
Le théoréme de reconstruction pour toute fonction f(x) € L*(R™) prend alors la
forme :

flx) = [ ds FOx) (E.30)

Enfin, le noyau reproducteur K(s,u,s’,u’) qui caractérise la redondance d’information
obligatoirement présente dans la transformée en ondelettes continue s’exprime de la fagon
suivante :

1

K(s,u,s,0) = C—gﬁ” N /R L d¥x g((x —w)/a) g((x — w)/5) (E.31)

Ou dans ’espace de Fourier :
K(s,u,s',u’) = Ls(‘H-l)N g (rHN /N d¥w eiw.(u’—u) g(.sw) g(s'w) (E.32)
Cy R
On remarque alors qu’en notant K,(x,y) = K(s,x,3,y), la fonction f)(x) définie

précédemment en (E.29) s’écrit aussi :
fO(x) = k, /R L dVy f(y) K.(x,Y) (E.33)

La discrétisation de la transformée en ondelettes est aussi possible lorsqu’on travaille

en dimension N. L'algorithme de S. Mallat est par exemple appliqué en dimension 2 pour
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le traitement d’image (Mallat (1989)) et peut se généraliser sans difficulté a 3 dimensions
(méme si en pratique les calculs impliqués dans la phase calculatoire deviennent vite assez
pesants). La discrétisation de la transformée en ondelettes en plusieurs dimensions posséde
néanmoins des faiblesses, notamment si ’on veut travailler avec une base d’ondelettes
orthogonale. On doit dans ce cas faire intervenir un maillage (en 2D) ou un pavage (en
3D) qui recouvre l'espace et qui impose une forme bien précise a 'ondelette meére. On
ne peut alors généralement plus conserver les symétries originelles auxquelles est soumis
Pespace. En dimension 3 par exemple, on doit abandonner la symétrie sphérique pour
l’ondelette meére si I'on désire utiliser une famille d’ondelettes orthonormale.




Partie E :

II. RECONSTRUCTION PAR ONDELETTES DU CHAMP DES VITESSES :

Nous proposons dans cette section une méthode basée sur ’analyse par ondelettes
qui permet de reconstruire totalement un champ de vitesses irrotationnel (c’est-a-dire
dérivant d’un potentiel) & partir de sa composante radiale seulement.

D’aprés les théories classiques de formation des structures présentes dans 'univers,
le champ des vitesses propres des galaxies possede & suffisamment grande échelle cette
propriété d’irrotationnalité. Ainsi notre méthode de reconstruction doit s’appliquer au
champ des vitesses radiales propres actuellement observées.

Notre méthode apporte une alternative a la méthode POTENT (reconstruction du
potentiel des vitesses a partir du champ des vitesses radiales) proposée en 1989 par E.
Bertschinger et A. Dekel. L'utilisation de la transformée en ondelettes présente en fait de
nombreux avantages. D’une part, notre analyse est linéaire vis-a-vis du champ des vitesses.
D’autre part, nous pouvons reconstruire diverses quantités (par exemple les composantes
transverses de la vitesse) sans évaluer préalablement le potentiel des vitesses. Enfin, la
transformée en ondelettes nous permet une analyse par échelle du champ des vitesses
ainsi qu'un contréle naturel des effets indésirables intervenant lors de I'application de
notre méthode & des données discretes (par exemple le probleme de lissage des données).

Nous présentons dans la section suivante une comparaison détaillée entre la méthode

POTENT et notre méthode.

I1.1. L’hypothese d’irrotationnalité du champ des vitesses :

Dans ’approximation Newtonienne et lorsque la dynamique demeure encore linéaire, le
champ des vitesses V(x,1), engendré par des petites fluctuations de la densité de matiere

amplifiées au cours du temps sous l'influence de la gravitation, s’exprime de la fagon

suivante (voir Peebles (1980), chapitre 14 et 15) :
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Vix,t) = —a(t) [T (0) V800 +

oD,

5 (1) V(x| + o™ () F(x) (E.34)

avec V-F=290

ol x est la position (au sens Eulérien) dans 'espace comobile, a(t) le facteur d’échelle
croissant au cours du temps, D;(t) et Dy(t) donnent la dépendance temporelle des modes
linéaires croissant et décroissant des potentiels gravitationnels proportionnels 3 P;(x) et
&,(x). Enfin, F(x) représente la contribution au champ de vitesses a l'instant ¢ d’un
flot possédant une divergence nulle, c’est & dire purement rotationnel. On remarque
donc qu’aux échelles ol les équations décrivant la dynamique du fluide cbsmique restent
linéaires, la composante rotationnelle ainsi que le mode décroissant du champ des vitesses
vont étre supplantés progressivement durant ’expansion de I'univers par le mode croissant
des perturbations de densité. Ainsi, les théories classiques de formation des grandes
structures prédisent qu’a suffisamment grande échelle, le champ des vitesses actuellement

observé V(x) dérive d’un potentiel $(x) :

V(x) = V&(x) (E.35)

On sait bien siir qu’aux petites échelles (typiquement a ’échelle des galaxies ou des
amas de galaxies), les termes non-linéaires présents dans les équations régissant la dy-
namique de ces structures ne sont pas négligeables. Le champ des vitesses propres des
galaxies cesse alors d’étre purement irrotationnel (V x V(x) # 0) et ’équation (E.35)
n’est plus vérifiée. Néanmoins il est possible théoriquement, soit en lissant le champ des
vitesses (méthode POTENT), soit en définissant une échelle inférieure de coupure (notre
méthode), de faire disparaitre ce champ des vitesses turbulent agissant a petite échelle.
Toutefois, nous montrons dans la section II1.2 que la présence de ce champ turbulent

risque en pratique de créer des difficultés lors de la reconstruction du champ des vitesses
V(x).

Si le champ des vitesses V(x) dérive effectivement d’un potentiel $(x), alors il possible
de déduire ce potentiel a partir de la composante radiale V,(x) du champ des vitesses en

intégrant cette composante le long de la ligne de visée :
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o(x) = [ WRAES (E.36)

L'équation (E.36) est a la base de la méthode POTENT (voir Bertschinger et al.
(1989), Bertschinger et al. (1990) et Dekel et al. (1990)) et de notre méthode. Il est alors
possible de reconstruire le potentiel des vitesses ®(x) et donc d’aprés 1'équation (E.35),

le champ des vitesses total en 3 dimensions V(x).

Nous voulons souligner que cette hypothese de travail (le champ des vitesses est pure-
ment irrotationnel : V x V(x) = 0) ne peut pas stre démontrée dans le cadre de cette
étude. Certains tests sont théoriquement 4 méme de vérifier cette hypothese (voir la
discussion partie C, section IL.3), mais ne sont pas applicable en pratique compte-tenu
des données actuellement disponibles. La valeur du potentiel des vitesses reconstruit ne

sera donc d’aucune utilité si le champ des vitesses réellement observé ne vérifie pas notre

hypothese de travail.

IL.2. Reconstruction du champ des vitesses par transformée en ondelettes :

Nous faisons donc I’hypothése que le champ des vitesses V(x) & étudier dérive d'un

potentiel ®(x), soit que les équations (E.35) et (E.36) sont satisfaites. De plus, seul le .

champ des vitesses radiales V,(x) est connu. Nous décomposons ce champ par échelles
suivant les notations introduites dans le chapitre précédent (équations (E.29) et (E.30)

pour un espace a 3 dimensions, avec k, = s~7~%, voir équation (E.22)) :

Vi) = [ ds V) (E37)
avee  V(x) = ké [s du WoVi(s, ) 8 g((x = w)/s) (E.38)

Et si nous décomposons suivant la meme procédure le potentiel des vitesses o(x) :

B(x) = /0 s )(x) (E.39)
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L’équation (E.36) nous assure que la relation suivante entre les composantes ®{°)(x)
et V) (x) est vérifiée :
1
o) (x) = / dl VO (Ix) (E.40)
)

On peut alors définir une familles de fonctions {G,u(x)} a partir de la famille d’ondel-

ettes {g,u(x)} et que nous appelerons ondelettes généralisées :

Grul®) = | " il g,a(ix) (EA1)

Et on a alors ;

ks

C)(x) = \/C_

/Ra d*u W,V (s,u) G,u(x) (E.42)

Les {G,u(x)} ne sont pas des ondelettes dans le sens qu’elles ne vérifient pas généralem-
ent la’ condition d’admissibilité (E.24) par exemple. De plus elles perdent la symétrie
spatiale & laquelle sont soumises les ondelettes {g,u(x)}. Néanmoins, il est possible de
définir (par analogie avec 1’équation (E.28)) la fonctionnelle P5' de L*(R*t x R?) dans

L*(R®) (qui n’admet pas forcément un inverse Pg) telle que :

L(R* x R%) — L2(R®)
Pt (E.43)
h — P5'h : P3'h(x) = —j= gt (g ks dsd®u h(s,u) Gou(X)

vV CQ
L'introduction de cette fonctionnelle P5' nous offre alors une procédure exacte afin
de reconstruire le potentiel des vitesses ®(x) & partir de la connaissance du champ des
vitesses radiales V;(x). On peut en effet facilement montrer d’apres les équations (E.37),

(E.39) et (E.42) que la relation suivante est toujours satisfaite :

O = [P;loW,\V; (E.44)

En pratique donc, la reconstruction du potentiel des vitesses est effectuée en deux

étapes. Premierement nous calculons les coefficients d’ondelettes Wy Vi (s, u) (dans ’espace
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des (s,u)) du champ des vitesses radiales V,(x). Deuxi¢emement, nous reconstruisons le
potentiel des vitesses ®(x) par P'application de la transformation Pg ! sur ces coefficients
W,V.(s,u). Cette procédure peut paraitre quelque peu imposante, notamment lorsqu’il
s’agit de stocker les valeurs des coefficients d’ondelettes W,V,(s,u). Toutefois, la trans-
formée en ondelettes continue présente une redondance d’information caractérisée par son

noyau reproducteur (voir section I.1.1) qui nous permet de simplifier considérablement
cette procédure.

Par analogie avec la définition du noyau reproducteur (équation (E.31)), nous intro-
duisons un noyau généralisé N(s,u,s’,u’) propre a la transformation linéaire P;l oW,

définie précédemment en (E.44) :

1 -
N(S, u, 3,, u') = C_ R3 dsx ga'“(x) G’l'ul(x) (E.45)
g

En notant N,(x,y) = N(s,x,s,y), on peut aisément démontrer la validité de la
relation suivante (voir équation (E.42)) :

3(x) = k, [, &'y V(y) No(x,9) (E.46)

Notre procédure de reconstruction du potentiel des vitesses se limite alors & une con-
volution entre le champ des vitesses propres V, et le noyau généralisé N, suivie d’une
intégration sur les échelles. De plus, nous verrons que cette intégrale sur les échelles peut
étre en pratique remplacée par une somme sur un nombre réduit d’échelles, compte-tehu

de la redondance d’information présente dans la transformée en ondelettes.

I1.2.1. Reconstruction du potentiel des vitesses :

Dans le but de tester la validité de notre méthode, nous avons appliqué la procédure
précédemment décrite 3 des données simulées. Dans cette section, nous présentons en
détails les différentes phases de cette application.

Les données simulées :

Nous avons simulé sur une grille (en 3 dimensions) un champ de vitesses radiales

dérivant d’un potentiel des vitesses ¥ = ¥, + ¥,. Nous avons choisi pour les potentiels
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¥, et ¥, un profil gaussien de dispersion (ou longueur de cohérence) respectivement
oy et o, et de centre M; et M,. La grille posséde 50 x 50 x 50 points et un pds de
200 km.s™!, soit que notre grille définit un cube centré sur l'observateur d’extension
([—5000, 5000}, [—5000, 5000], [-5000,5000}) (en km.s~!). Le potentiel ¥, est centré en
M, de coordonnées (4500,0,0) et posséde une dispersion o, de 4500 km.s™!, le potentiel
¥, en M, (0,2000,0) avec o, = 2000 km.s™'. Nous avons choisi ces potentiels afin de
reproduire trés grossiérement le champ des vitesses propres observé dans le catalogue de
Faber et al. (1989) par exemple. Le potentiel ¥; peut alors étre associé au "Grand
Attracteur”, un flot de vitesses convergent vers un centre situé au bord de 1’échantillon
et cohérent a une échelle importante (voir partie D). Nous avons introduit le potentiel ¥,
afin de reproduire un attracteur local (la chute sur ’'amas de Virgo par exemple), proche
de P’observateur et de longueur de cohérence moins importante. De plus la présence
de 2 attracteurs d’échelles de cohérence différentes nous permettra d’illustrer que notre
méthode nous offre la possibilité de séparer les échelles (voir section I1.2.3). Finalement,
les données en entrée seront la vitesse radiale, en chaque point de la grille, induite par le
potentiel des vitesses P.

Afin de visualiser les résultats obtenus, nous présenterons les valeurs du potentiel
simulé et reconstruit sur le plan P, (une coupe) passant par les centres des attracteurs
M, et M, ainsi que 'observateur O situé au centre de la grille. Nous montrons des a
présent figure (E.3) Pamplitude du potentiel simulé ¥(x) sur la coupe P;. L’observateur

O est donc au centre du carré, le point M; au fond et M, sur la droite.

Le choix de 'ondelette mére :

Nous utilisons dans cette étude l’ondelette d’analyse dite "chapeau haut-de-forme”
généralisée 3 3 dimensions. Cette ondelette posséde une symétrie sphérique g(x) = g'(r)

avec 7 = || x || et ¢’(r) s’exprimant dela fagon suivante :

g’(r)zé, si0 <r <1

g 1 g(r) = —555 sil<r <3 (E.47)
g'(r) =0, si3 < 7.
avec C =

Nous présentons figures (E.4) et (E.5) une projection en 2 dimensions de notre on-
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Figure E.3 : Amplitude du potentiel des vitesses simulé ¥ sur la coupe P1.

delette d’analyse "chapeau haut-de-forme” g(x) ainsi que de son noyau reproducteur

associé K,(x,¥)-
L'utilisation d’une ondelette mére possédant des discontinuités peut en principe créer

i des problemes, notamment nuire 2 la convergence des coefficients d’ondelettes W, Ve(s,u)

chies (1988)). Néanmoins, ces problémes de convergence ne nous

concernent pas dans cette étude puisque nous appliquons, afin de reconstruire le potentiel

des vitesses, la procédure simplifiée décrite précédemment (équation (E.46)). - Seuls les

noyaux reproducteur K. (x,y) ou généralisé interviennent alors, et ceux-ci ne montrent
pas de discontinuités (voir figure (E.5) ou figures (E.9a) et (E.9b)).

De plus notre ondelette d’analyse posséde un support compact (d’extension sphérique

3s autour de x pour Pondelette g,u(x)), ce qui permet un meilleur controle des effets de

bords que pour une ondelette a support infini par exemple.
tre ondelette "chapeau haut-de-forme” nous offre la

nctions intervenant dans la reconstruction du

(voir par exemple Daube

Enfin, 'expression simple de no
possibilité de calculer analytiquement les fo
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Figure E.5 : Projection 2D du noyau K,(x,y) de notre ondelette mere
(centré sur x et y variant).
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potentiel des vitesses comme le noyau reproducteur K,(x,y) ou l'ondelette généralisée
Gou(x) ainsi que le noyau généralisé N,(x,y) associés & la transformation linéaire P5' o

W,

La somme sur les échelles :

La transformée en ondelettes continue nécessite deux opérations d’intégrations. L’une
est une intégration spatiale (dans I’espace des u) que nous évitons en utilisant directement
les noyaux reproducteur K,(x,y) ou généralisé N,(x,y) dans notre procédure simplifiée
(équation (E.46)). L’autre est une intégration sur les échelles que nous devons effectuer
en phase finale de notre étude afin de reconstruire le potentiel ¢ a partir de ses com-
posantes ®(*) (équation (E.39)). Néanmoins dans le cas étudié, cette intégration peut
étre en pratique remplacée par une somme sur un nombre réduit d’échelles, compte-tenu
de la redondance d’information présente dans la transformée en ondelettes. Nos données
simulées possédent en effet, comme les échantillons de galaxies réellement observées, une

échelle supérieure et inférieure de coupure.

D’une part la grille des points données a une résolution minimum s,,;, (dans notre
simulation, s,,;, = 200 km.s™!). L'intégration sur les échelles impliquée dans 1’équation
(E.39) doit alors étre stoppée a partir de cette échelle inférieure 3min- Dans le cas contraire,
les résultats obtenus pour la reconstruction du potentiel ¥ seraient plus caractéristiques
du support de la fonction ¥ (c’est a dire la grille de points) que des valeurs de ¥ en ces
points. On se heurte ici au probléeme du lissage obligatoire inhérent & lorigine discréte
des données physiques (résultats d’une mesure). Lorsqu’on fixe une échelle minimum de
coupure Smin, pour l'intégration intervenant dans I’équation (E.39), on effectue en fait une
interpolation ¥; de la fonction ¥ aux points oti 'information n’est pas disponible (c’est
a dire les points extérieurs au support). Il est clair que ¥; va étre dépendant de la forme
de 'ondelette d’analyse g(x) ainsi que de I’échelle minimum de coupure 8,,;,. Néanmoins
si le potentiel & est suffisamment lisse & cette échelle, la reconstruction de ¥ ne dependra
pas en pratique du choix de 'ondelette mére. Nous illustrerons dans la section ITL.1 que la
transformée en ondelettes nous permet, par l'intermédiaire du choix de s,,i,, un contréle

naturel de ces problémes de lissage.

D’autre part, une échelle supérieure s,,,, est fixée par la taille de I’échantillon (pour

notre grille, 40, = 10000 km.s!). L’information présente dans les composantes ¥(*) du

potentiel au dessus de cette échelle supérieure Smaz est alors complétement contenue dans
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Figure E.6 : Les valeurs du potentiel des vitesses reconstruit ¥, sur la coupe P;.

les ¥(*) des échelles inférieures.

En pratique donc, nos données possédent une échelle inférieure $m;n €t supérieure Smqz
de coupure. La forte redondance d’information présente dans la transformée en ondelettes
continue nous permet de transformer l'intégrale en somme dans I'équation (E.39) avec
une irés bonne approximation. En fait, nous montrons dans notre étude que 6 échelles
distribuées logarithmiquement entre s;,y = 200 km.s~! et s,, = 2000 km.s™! nous

fournissent une bonne reconstruction du potentiel V.

Reconstruction de ¥(x) :

Nous présentons donc figure (E.6) les valeurs du potentiel des vitesses reconstruit ¥,
sur la coupe P;. L'intégrale de 'équation (E.39) a donc été remplacée par une somme sur
les échelles échantillonnées logarithmiquement entre s;ny = 200 km.s7! et s,, = 2000

km.s~!. Qualitativement, nous voyons que cette reconstruction est bonne (& comparer
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avec le potentiel simulé ¥ (figure (E.3))). On retrouve en effet correctement les positions
des 2 attracteurs ainsi que leurs échelles de cohérence. Des distorsions apparaissent aux
limites de la grille, dues aux effets de bords.

I’étude quantitative de notre reconstruction s’avére néanmoins plus délicate puisqu’il
faut définir une quantité ad hoc représentative de la validité de notre méthode. Nous
avons choisi la fonction S(¥, ¥,..) s’exprimant de la fagon suivante (la somme étant prise

ici sur les points du plan P;) :

E[(‘I,‘— <v >) — (‘I’:"ec- < ‘I’rec >)]2)1/2 (E.48)

S(9,¥,.) = ( S W= < ¥ 5]

avec < ¥ >=1/N i o
i=1
Le dénominateur de I’équation (E.48) est représentatif de 'amplitude du signal sur
le plan P, alors que le numérateur quantifie la différence entre les potentiels simulé ¥
et reconstruit ¥,... Notre indicateur S(¥,¥,..) posséde la propriété souhaitable d’étre
invariant si le potentiel ¥ est multiplié par une constante ou si l'on modifie sa valeur
moyenne. La valeur de la quantité S (¥, ¥,.) sera donc d’autant plus proche de 0 que la

procédure de reconstruction du potentiel des vitesses est valable.

Nous avons calculé S(¥,¥,..) pour les différents Urec(Stim) = Xai® ¥() intervenant
dans les étapes du calcul du potentiel reconstruit Uee. ¥,(200) correspond en fait
4 notre potentiel reconstruit final ¥, (sommé sur les 6 échelles), ¥,..(502) n’est plus
sommé que sur 4 échelles (entre s, = 502 km.s™! et 8,4p = 2000 km.s7) et ¥, ..(2000)
ne contient plus que l'information a Péchelle s,p = 2000 km.s~! (un terme seulement

intervient dans la somme). Nous présentons les valeurs de S(¥, ¥,..) pour ces différents

¥,.. dépendant de s, dans le tableau suivant :

Nombre d’échelles | 6 5 4 3 2 1
Siim €n km.s™! 200 | 317 | 502 | 796 | 1262 | 2000

S(T,¥,..) 0.14 | 0.12 | 0.14 | 0.43 [ 0.71 [ 0.86

Nous pouvons tirer 2 conclusions de ces résultats.
D’une part, il est rassurant de constater que la quantité S(¥, ¥,,.) diminue lorsqu’on
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ajoute progressivement les contributions ¥(®) du potentiel des vitesses aux petites échelles.
Ceci confirme la stabilité de notre procédure de reconstruction. Il faut néanmoins remar-
quer que I’adjonction de la derniére composante ¥(290) rehausse légérement la valeur du
test. Nous y voyons l'influence de la résolution finie de la grille. A partir de cette échelle
s = 200 km.s~! donc, 'opération classique de remplacer les intégrales par des sommes
dans ’équation (E.46) devient dangeureuse. On voit cependant que la transformée en
ondelettes nous fournit un moyen naturel de controler les problémes dus au lissage obliga-
toire des données. En effet, on stoppera en pratique la reconstruction a l’échelle s = 317
km.s~1.

D’autre part, la valeur de 0.14 pour S(¥, §(20) (¥, sommé sur les 6 échelles) est
satisfaisante. Ceci nous montre que les effets de bords n’influencent que modestement
notre procédure de reconstruction. De plus, nous voyons qu’un nombre réduit d’échelles
est en pratique suffisant afin de reconstruire le potentiel des vitesses avec une bonne ap-
proximation. Nous voulons ajouter que le test S(¥,¥,..) doit normalement s’appliquer
sur tous les points de la grille (et non pas qu’aux points du plan P;). En fait, nous
avons appliqué le test sur un autre plan P, (passant par les centre des 2 attracteurs et
perpendiculaire & P, (voir article en annexe)). Pour cette coupe P, S (¥, ¥(20) = 0.07
ce qui est légerement meilleur que pour le plan P;. Cette différence est semble-t-il due
aux symétries présentes dans le plan P, qui tendent & compenser les erreurs produites par

les effets de bords.

Nous concluons donc d’aprés ces résultats que notre procédure de reconstruction du
potentiel des vitesses & partir du champ des vitesses radiales est fiable. Les erreurs intro-
duites par les effets de bords ainsi que par la discrétisation de l'intégrale sur les échelles
(équation (E.39)) sont en tout cas négligeables comparées aux erreurs dues a l'incertitude

sur D’évaluation des distances (et donc des vitesses) des galaxies (voir section II1.3).

La soustraction du cone :

Notre méthode ne nous permet en pratique que d’analyser des champ de vitesses
radiales de moyenne nulle sur ’espace. Or le champ des vitesses radiales réellement
observé n’est généralement pas nul en moyenne et il en va de méme pour nos données
simulées (on notera < V; > cette valeur moyenne). Il est alors nécessaire de corriger la
valeur du potentiel reconstruit par une fonction conique représentant la contribution au

potentiel de l'intégrale d’un champ de vitesses radiales constant le long de la ligne de visée
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Figure E.7T : Le potentiel [(¥rec — ¥c] sur la coupe P;.

(voir équation (E.36)). 1l faut ainsi soustraire & la valeur du potentiel reconstruit ¥,..(x)

un "potentiel” ¥ (x) qui prend la forme suivante :

To(x) =< V. > || x|| (E.49)

Nous présentons figure (E.7) les effets de cette correction sur le potentiel des vitesses
reconstruit a partir de nos données simulées (voir figure (E.6)). On remarque que la sous-
traction de ce "potentiel” conique améliore légérement les distorsions aux bords présentes
sur la figure (E.6). L’application du test S (¥, ¥,..) au potentiel reconstruit corrigé nous
confirme d’ailleurs cette impression (S(¥, ¥(200) ¥c) = 0.1).

rec

I1.2.2. Reconstruction d’autres quantités :

Nous avons vu dans la section précédente que notre méthode nous permet de recon-
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truire avec une précision satisfaisante le potentiel des vitesses ®(x) a partir du champ des
vitesses radiales V,(x). Pour se faire, nous avons défini une ondelette généralisée G,u(x)
(équation (E.41)) ainsi que la fonctionnelle P5' (équation (E.43)) qui lui est associée.
Cette opération nous permet d’introduire la transformation linéaire Pg 1o W,, caractérisée
par son noyau généralisé N,(x,y) (équation (E.45)), qui au champ des vitesses radiales
V,(x) fait correspondre le potentiel des vitesses ®(x) (équation (E.44)).

Nous présentons figures (E.8a) et (E.8b) la projection sur un plan de notre on-
delette généralisée G,u(x) pour deux valeurs différentes du paramétre d’échelle s (et le
noyau généralisé N,(x,y) figures (E.9a) et (E.9b)). La symétrie sphérique de 'ondelette
d’analyse g,u(x) (voir figure (E.4)) est remplacée ici par une symétrie plus complexe
faisant intervenir 'observateur O ainsi que le point x oti 'on reconstruit le potentiel. La
fonction G, u(x) n’est plus forcément une ondelette (elle ne vérifie pas généralement la
condition d’admissibilité (E.24)). La forme de G,u(x) va donc étre fixée d’une part par
P’ondelette mere g, u(x) et d’autre part par ’opération associée a I'obtention de ® a partir

de V,, soit une intégration sur la ligne de visée.

On voit alors que notre méthode nous permet de reconstruire d’autres quantités que le
potentiel des vitesses. En fait, on peut associer a toute quantité Q dérivant linéairement
du potentiel & (et donc du champ V; dans Phypothése d’irrotationnalité) une ondelette
généralisée G, u(x) et sa fonctionnelle T L telle que Q@ = [Tg oW, V,. La procédure
3 suivre est alors la suivante. Soit Qx l'opérateur linéaire reliant la quantité Q(x) a
reconstruire avec le potentiel des vitesses ®(x) (par exemple Qx = Ay pour la divergence

du champ des vitesses, Qx = Vx pourle champ lui-méme) :

Q(x) = [Qx%](x) : (E.50)

On associe alors & cette quantité Q Vondelette généralisée G, u(x) suivante :

Gs,u(x) = Qx Gs‘u(x) - ‘/(;1 dl Qx g,,u(l X) (E51)

Et la transformation T 1 associée :




208

1 7R

.,
b YR
LLT T AT TS
\ (77771777 '...
'V,

AL T TR TE
""""'In"'.. ....
‘\ \LLZLT R, 2
2L 1775
v !'/I'..."...
‘\\"’,"“.".....
W\
ALLIT YT
‘ LTLTTZ 7S A
AT
"""‘u'.'.'.‘.'..
O'o".""'.r'.'.'. e,
Brr L 2L 8y,

&

Y3

4z . ;e G"u(x)
jection 2D de l’ondel?tt: g)enerahse
: ; 3 donnée s;).
i E.8a : Proje 2D el
i iant pour un
4 et u var
| (x fixée

énéralisée G, u(x)
jection 2D de I'ondelette gt:x;e; ha
e I)trgftlcrlﬁne échelle donnée s,
é et u varian
(x fixé e

Partie E :




Analyse par ondelettes du champ des vitesses

Zr5
0“::\"" , ”’
L7
AT AL
0020, ZRS
,'o.zt:,'ap.g‘oll
LA TR
%, 'o,,:

Figure E.9a : Projection 2D du noyau généralisé N,(x,¥)
(x fixé et y variant pour une échelle donnée sy ).

Figure E.9b : Projection 2D du noyau généralisé N,(x,¥)
(x fixé et u variant pour une échelle donnée 83, 2 > 81).
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AR x R®) — L*(RY)
;' - (E.52)
h — Té‘lh : Tg_lh(x) = ﬁ JR*+ RN k,ds d*u h(s,u) Gou(x)

Nous pouvons alors reconstruire la quantité Q(x) & partir du champ des vitesses radi-
ales V,(x) (@ = [Tg 1o W,] V;). Et nous appliquerons en pratique la procédure simplifiée

en associant & la transformation linéaire Tg 1 o W, le noyau généralisé N,(u,u') :

1 I
N(ww) = & /Ra Px 70 (X) Gou(X) (E.53)

Chaque quantité @ possédera alors son ondelette généralisée G,u(x) ainsi que son
noyau N,(x,y) généralisé que ’on pourra calculer numériquement ou analytiquement

lorsque ceci est possible.

Cette procédure de reconstruction des quantités reliées linéairement avec le poten-
tiel des vitesses présente un intérét particulier. En fait, nous n’avons pas 3 évaluer
préalablement le potentiel ® puisque nous dérivons ces quantités directement des données
du champ des vitesses radiales propres Ve.

Nous avons vu précédemment (section 11.2.1) que le caractere discret des données
d’entrées introduisait un lissage obligatoire de la fonction & reconstruire. Imaginons qu’a
partir du potentiel reconstruit, nous désirions évaluer une quantité comme la divergence
du champ par exemple. 11 serait alors nécessaire de dériver 2 fois le potentiel reconstruit.
On sait que ces opérations de dérivation conmsistent a extraire du potentiel reconstruit
de Iinformation fortement localisée, justement aux échelles on le lissage obligatoire des
données intervient. Il est alors clair que la valeur estimée de la divergence va dépendre
fortement du choix de la technique de lissage.

Nous évitons complétement ce probleme lors de notre procédure de reconstruction.
Toutes ces opérations de dérivation, intégration et autres sont en effet appliquées sur
les fonctions ondelettes. Le probleme est alors proprement éliminé puisque toutes les
opérations sont maintenant accomplies sur des fonctions que 'on peut choisir continues
et dérivables & notre guise. C’est un des points forts de notre méthode, directement
lié aux puissantes propriétés que possede la transformée en ondelettes. Bien entendu,

nous n'éliminons pas le lissage obligatoire di au phénomene de discrétisation des données




Analyse par ondelettes du champ des vitesses 211

d’entrée, mais ce lissage est adapté a chaque quantité & reconstruire et posséde les mémes
facilités de controle que dans le cas de la reconstruction du potentiel des vitesses par ex-
emple. On arréte en pratique la reconstruction d’une quantité a ’échelle inférieure pour

laquelle 'influence de 1’échantillonnage commence a se faire sentir.

I1.2.3. Séparation des échelles :

Notre méthode nous offre de plus la possibilité de séparer les contributions au champ
des vitesses pour chaque échelle. Les composantes 3(*) intervenant dans I’équation (E.39)

peuvent en effet étre interprétées comme Iexpression du potentiel $ & Péchelle s.

Nous présentons figures (E.10) et (E.11) les fonctions ¥(%) pour les échelles s = 2000
km.s-! et s = 502 km.s"!. On remarque que notre procédure permet effectivement de
distinguer le potentiel ¥, qui agit a grande échelle (oy = 4500 km.s™!) du potentiel
¥, de longueur de cohérence plus modeste (o2 = 2000 km.s7!). Cette propriété est tres
intéressante en pratique si ’on veut séparer des flots de vitesses cohérents & grande échelle
comme le "Grand Attracteur” (qui domine la cinématique des catalogues actuellement
connus) d’avec des attracteurs locaux (le mouvement de chute sur Pamas de Virgo par

exemple) que I'on doit pouvoir traiter en principe d’un point de vue statistique.

Notre procédure de reconstruction ne nous permet néanmoins pas de séparer rigoureuse-
ment les échelles puisque nous utilisons en fait la transformée en ondelettes continue qui
présente une redondance d’information inévitable. Nous pouvons d’ailleurs visualiser cette
propriété de redondance sur les figures (E.10) et (E.11) (sur le coté gauche) ot la cavité
présente a I’échelle s = 2000 km.s~! est compensée par l’excroissance apparaissant aux
échelles plus petites. De plus, les composantes () dépendent de la forme de 'ondelette
d’analyse. Si notre décomposition par échelles n'est donc pas parfaite, les figures (E.10)
et (E.11) nous apprennent que I’analyse des composantes individuelles ®(*) n’est toutefois

pas sans intérét.
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Figure E.10: La composante lI’ﬁf,?; du potentiel des vitesses 3 1'échelle s = 2000 km.s~! .

Figure E.11 : La composante ‘I’ﬁ’c)c du potentiel des vitesses & ’échelle s = 502 km.s~1.
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III. NOTRE METHODE COMPAREE A "POTENT” :

Nous proprosons dans cette section une comparaison entre notre méthode et la méthode
POTENT de E. Bertschinger et A. Dekel (1989). Dans la méthode POTENT, il est
nécessaire de lisser le champ des vitesses radiales observées afin de reconstruire le poten-
tiel des vitesses, les autres quantités étant ensuite dérivées de ce potentiel. le lissage du
champ des vitesses est effectué par I'intermédiaire d’une fenétre tensorielle, ce qui rend la
procédure de reconstruction non linéaire. En fait, notre approche est toute autre. Notre
méthode et POTENT sont ainsi complémentaires, dans le sens que les techniques que
nous employons afin de surmonter les divers problemes présents lors du traitement des
données observées sont complétement différentes.

D’une part, la méthode POTENT effectue un lissage du champ des vitesses afin
d’éliminer la composante rotationnelle du champ présente a petite échelle. Ce lissage
nécessite alors lintroduction de paramétres arbitraires comme la forme de la fenétre de
lissage ainsi que sa taille. Notre procédure nous fournit un moyen naturel de controler
I'influence de ce genre de probléme en agissant sur 1'échelle inférieure de reconstruction
des quantités désirées.

D’autre part, les données réelles possedent des erreurs intrinseques (comme les erreurs
sur les distances des galaxies (voir partie B)). Ces erreurs peuvent alors faire apparaitre
des biais dans P’estimation du potentiel des vitesses. Le caractére tensoriel propre ala
méthode POTENT rend difficile le traitement de ces biais. L’un des points forts de notre
méthode, c’est que notre procédure de reconstruction par I'application de la transforma-
tion générale T ! o W, est totalement linéaire. La prise en compte des erreurs s’en verra
ainsi notamment simplifiée.

Enfin, les catalogues de vitesses actuellement disponibles sont soumis & des inho-
mogénéités spatiales importantes, c’est-a-dire que nous ne possédons pas d’information
sur le champ des vitesses pour certaines régions de l’espace. La méthode POTENT pro-
pose une approche statistique afin de régler ce probleme. Nous y préférons une approche

géométrique basée sur 'analyse du support spatial du champ des vitesses propres. Cette

étude est actuellement en cours.
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II1.1. Le lissage des données :

Sous I’hypothése d'irrotationnalité, I’équation (E.36) permet de calculer le potentiel
des vitesses $(x) & partir du champ des vitesses radiales V,(x). Néanmoins il est nécessaire
de connaitre les valeurs du champ aux points situés le long de la ligne de visée. La
méthode POTENT dérive ces valeurs en lissant le champ des vitesses. Soient {x;} et
{V’} la position et la vitesse radiale des galaxies du catalogue, le champ des vitesses
radiales propres lissé U(x) au point x s’exprime de la fagon suivante (voir Dekel et al.

(1990)) :

Ux) = 3 W(x,x;) V! (E.54)

avec W(x,x;) = [ A7\(x)%]W(x,x:), A= Z W(x,x;) XX;

W (x,x;) est la fenétre de lissage et A sa quantité tensorielle associée, la fonction lissée
étant en effet la projection du champ des vitesses total sur la ligne de visée (V;(x) =
%.V(x)). On remarque dés a présent que cette procédure de lissage n’est pas linéaire
vis-a-vis des données d’entrées (les V). Il faut maintenant faire un choix pour la fenétre
de lissage. Les auteurs testent plusieurs possibilités pour la fonction W(x,x;). L’une

d’entre elles posséde la forme suivante :

. —x: |12
Wi(x, %) = a_K:zezp [_'-'-’-‘-ﬁ’g—”] (E.55)

Avec V; = R3(x;) ot Ra(x;) est la distance moyenne de ’objet i par rapport a ces 4
plus proches voisins. Le facteur V; donne donc plus de poids aux galaxies dans les vides.
La valeur o; quantifie la fiabilité de la valeur mesurée V' pour I'objet i (oy o 7;). On
affecte alors moins de poids aux galaxies éloignées dont les distances estimées r; sont plus
incertaines. Enfin, la fonction fenétre i la forme d’une gaussienne de dipersion R,. La
valeur du champ des vitesses lissé U(x) dépend donc du champ observé V; autour de x
dans un rayon de Pordre de R,,. On remarque que cette procédure de lissage nécessite le

choix arbitraire des quantités comme la taille de la fonction fenétre R,, ou de la fonction

R4(x.-).
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Notre méthode est sur ce point nettement avantagée. En effet, I'utilisation de la
transformée par ondelettes nous fournit un moyen élégant et naturel de lisser les données
(voir section I1.2.1 et 11.2.2). Nous donnons un exemple de la capacité de notre méthode

a résoudre ces problemes de lissage.

On a vu dans la section II.1 que ’hypothése d’irrotationnalité cessait d’étre vérifiée
A petite échelle, lorsque les termes non-linéaires présents dans les équations régissant la
dynamique des structures dominaient de nouveau. Le champ des vitesses observé posseéde
ainsi une composante turbulente de faible longueur de corrélation. Cette composante peut
étre éliminée théoriquement si ’on effectue la moyenne du champ sur un petit volume
(par exemple en prenant la moyenne des vitesses radiales des galaxies regroupées dans
un amas). Néanmoins cette procédure n’est pas réalisable en pratique pour les galaxies
isolées. La présence de la composante turbulente a petite échelle va alors perturber le
champ des vitesses radiales purement irrotationnel que ’on désire étudié.

Nous avons introduit dans nos simulations une telle perturbation, modélisée par un
bruit blanc en chaque point de dispersion op telle que (63 = 1/V [, V;2dV,V le volume
défini par notre grille de données). Nous montrons figure (E.12) la reconstruction du
B  jusqu’a 1’échelle inférieure limite s = 200 km.s™! (sommeée sur
6 échelles). La reconstruction du potentiel est effectivement déteriorée par la présence
du bruit blanc. Le test S (voir section I1.1) appliqué entre le potentiel initial non bruité
UNB ¢t le potentiel reconstruit & partir du champ des vitesses bruité 2, nous donne la
valeur S(¥VB,¥B ) = 0.2), soit 0.6 de plus que la valeur du test appliqué au potentiel
reconstruit & partir du champ des vitesses non bruité ¥X5. Toutefois, nous presentons
figure (E.13) les valeurs de W2 _ reconstruit cette fois-gi jusqu’a ’échelle s = 317 km.s™!
(somme sur 5 échelles seulement). On peut voir que le bruit disparait complétement, ce
que confirme le test § ( S(¥VB,¥B ) = 0.13) & comparer a S(ENB,¥lNBy = 0.12)).

. . . ’ ’ b
Ainsi le choix de notre échelle inférieure de coupure nous permet en pratique de gérer tres

potentiel des vitesses W2

efficacement ces problémes de lissage.

I11.2. L’influence des erreurs en distance :

Nous avons montré dans la partie B que la détermination de la distance des galaxies

. . - . - . . - , - - .
était soumise 3 une incertitude intrinséque, qui se répercutait sur I’estimation de la vitesse
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Figure E.12: Le potentiel 2 (les vitesses étant perturbées par un bruit blanc).

rec

(Reconstruction jusqu’a I’échelle inférieure s = 200 km.s™1)
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Figure E.13 : Le potentiel ¥Z_ (les vitesses étant perturbées par un bruit blanc).
(Reconstruction jusqu’a ’échelle inférieure s = 317 km.s™1)
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radiale propre V,. Ces incertitudes sur les distances risquent alors d’introduire des biais
lors de la reconstruction du potentiel des vitesses a partir du champ des vitesses radiales.
De plus, ces erreurs sur la distance des galaxies sont responsables d’une incertitude sur

I’estimation des valeurs du potentiel, de variance importante en pratique.

L’analyse des effets de ces erreurs en distance sur la méthode POTENT est complexe.
On a vu précédemment que la méthode nécessitait préalablement le lissage du champ des
vitesses radiales observé. Ce lissage présente un caractére tensoriel qui rend effectivement
difficile ’estimation des biais et de la variance dus aux erreurs en distance. En fait,
les auteurs utilisent une méthode perturbative sur les quantités tensorielles impliquées
lors du lissage des données (voir Dekel et al. (1990)). Il est alors possible d’estimer
théoriquement 1’amplitude du biais qui est négligeable, si le champ des vitesses vérifie
certaines hypothéses. L’estimation analytique de la variance s’avére étre un probleme
complexe et les auteurs ont recours a des simulations afin de quantifier les effets des
erreurs en distance sur la reconstruction du potentiel des vitesses. En fait, les résultats
montrent que 'incertitude sur les distances des galaxies est 'une des majeures sources

d’erreurs pour la méthode POTENT.

L'un des points forts de notre méthode, c’est sa linéarité par rapport au champ
des vitesses radiales. Le traitement des effets dus aux incertitudes présentes dans la
détermination des distances s’en voit donc notamment simplifié. Si le champ des vitesses
varie lentement, on voit que le champ des vitesses radiales observé peut étre décomposé
entre le champ vrai plus le champ des vitesses radiales perturbateur induit par les er-
reurs en distance (un champ aléatoire & symétrie sphérique autour de l'observateur et
dont la variance est proportionnelle a la distance & 'observateur). La linéarité de notre
procédure de reconstruction permet de traiter séparément ces deux champs (le champ vrai
et le champ perturbateur). La valeur reconstruite du potentiel des vitesses ne souffrira
donc pas de biais.

Néanmoins les distances des galaxies vont elles aussi varier. Sur nos données simulées
par exemple, il en résulte une distorsion dela grille des points données (le support). Cette
distorsion peut créer des problemes lors de la reconstruction du potentiel des vitesses.
Nous avons donc simulé quelques échantillons perturbés par des erreurs en distance (de
dispersion A = 0.15) & partir de notre potentiel ¥ (voir section II1.2.1). De plus, nous
avons réglé ’amplitude du potentiel ¥ pour que le champ des vitesses radiales engendré

soit comparable en magnitude au champ des vitesses radiales réellement observé. Ainsi
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Figure E.14 : Le potentiel ¥, pour un échantillon bruité par des erreurs en distance

nos simulations nous permettent de quantifier quelle est l'influence des erreurs en distance

pour la reconstruction du potentiel des vitesses réel.

Nous avons vérifié sur nos simulations (en faisant une moyenne) que les erreurs en
distances n’introduisent pas de biais dans notre procédure de reconstruction. La propriété
de linéarité dont jouie notre méthode est donc appréciable. D’autre part, nous montrons
figure (E.14) la reconstruction du potentiel ¥, pour une de nos simulations bruitées. On
voit que les incertitudes dans la détermination des distances des galaxies vont étre une
des principales sources d’erreurs impliquées lors de Vévaluation du potentiel des vitesses

ou d’autres quantités.
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II1.3. L’inhomogénéité spatiéle des catalogues :

Les données réellement observées ne sont pas généralement réparties sur une grille. En
fait, certaines régions de I’espace sont vides de galaxies. Il est alors impossible de déduire le
champ des vitesses dans ces régions. L’opération qui consiste & remplacer les intégrales par
des sommes sur les points de 1’échantillon dans I’équation (E.46) devient alors incorrecte.
1 faudra donc d’une part corriger l'influence de ces inhomogénéités spatiales sur la valeur
des intégrales intervenant dans ’équation (E.46) et d’autre part, évaluer quelles sont les
incertitudes impliquées par ce manque d’information dans certaines régions de l'espace

sur ’estimation du potentiel des vitesses.

La méthode POTENT inclue le terme en Ry(x;) dans la fenétre de lissage afin de
restaurer I’homogénéité spatiale des données. Plus une galaxie est dans une zone de basse
densité, plus son poids est important. La quantification des incertitudes sur la valeur du
champ lissé dues au manque d’information dans les régions vides de l’espace est traitée
par la méthode POTENT de fagon probabiliste. Une fonction de sélection est modélisée
afin de rendre compte de la distribution des galaxies dans ’échantillon réellement observé.
Ensuite, les auteurs simulent d’autres échantillons possédant cette fonction de sélection et
le méme champ des vitesses que le catalogue réel. L’analyse de la variance du champ lissé
de ces échantillons (comparé au champ lissé pour ’échantillon réel) est alors un indicateur

de P’erreur commise sur la valeur du champ des vitesses lissé.

Cette approche probabiliste du traitement des erreurs dues & l’inhomogénéité spatiale
du catalogue ne nous satisfait pas. D’une part, la modélisation de la fonction de sélection
des échantillons disponibles est un probléeme délicat encore trés mal connu. D’autre part,
la méthode POTENT crée un champ de vitesses lissé artificiel dans les régions de ’espace
ot linformation est physiquement manquante. Nous préférons utiliser une approche plus

géométrique du probleme basée sur ’analyse du support du champ des vitesses (les posi-

tions spatiales des galaxies).

Notre méthode est bien sir sensible aux inhomogénéités spatiales présentes dans les
échantillons actuellement disponibles. Nous montrons figure (E.15) les résultats de la re-
construction du potentiel ¥, (jusqu’a Péchelle s = 502 km.s™") lorsqu’on remplace notre
grille de données par les positions réelles des points du catalogue de Faber et al. (1989)

(voir partie B). Il est clair que nous n’analysons pas seulement le champ des vitesses. En
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Figure E.15 : Le potentiel ¥,,. (les points données sont le support du catalogue de Faber et al.)

fait, nos valeurs reconstruites pour le potentiel sont aussi caractéristiques du support des

points. Nous distinguons deux sources d’erreurs responsables de ces effets indésirables.

D’une part, notre méthode est sensible & l'inhomogénéité spatiale du support, et
ceci indépendamment du probleme du manque d'information. En effet, imaginons que
I'information sur le champ des vitesses soit présente mais que les points données ne soient
pas répartis uniformément dans I'espace (il existe par exemple des surdensités). Notre

méthode ne nous permet pas telle quelle de reconstruire le potentiel des vitesses, par exem-

ple parce que l'intégrale (remplacée par la sommes sur les points du support) des ondelettes
ne sera pas nulle comme le réclame la condition d’admissibilité (E.24). Il est possible de
corriger cet effet en pondérant les points données afin de restaurer ’homogénéité de la
distribution spatiale comme ceci est fait dans la méthode POTENT (le facteur Ry(x:)).
Néanmoins, nous souhaitons effectuer cette correction en restant dans le cadre des on-

delettes afin de conserver les avantages de notre méthode (linéarité et controle naturel du
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lissage). Nous sommes actuellement en train de mettre au point différentes techniques
permettant cette correction a base d’ondelettes de 'influence des inhomogénéités spatiales

sur notre procédure de reconstruction.

D’autre part, une deuxi¢éme source d’erreurs vient du manque d’information sur le
champ des vitesses dans certaines zones de I’espace. La méthode POTENT introduit une
information artificielle dans ces vides. Nous préférons aborder le probleme différemment.
En fait, ce sont les bonnes propriétés de localisation a la fois spatiale et spectrale que
posséde la transformée en ondelettes qui vont guider notre approche.

Aux grandes échelles, I'information sur le champ des vitesses radiales est accessible,
méme si le support de I'information (c’est-a-dire les positions spatiales des galaxies du
catalogue) n’est pas reparti uniformément dans I’espace. En appliquant la technique
mentionnée dans le paragraphe précédent, on pourra alors estimer les composantes du
potentiel des vitesses ®(*) qux grandes échelles (la technique en cours d’élaboration per-
mettra en effet de corriger la reconstruction du potentiel dans le cas d’une distribution
non-uniforme des données).

Plus nous descendons vers les petites échelles maintenant, plus le manque d’information
va se faire sentir dans les zones de basse densité du support du catalogue. Ainsi pour cha-
cun de ces vides, il existe une échelle de "coupure” s, sous laquelle nous ne possédons plus
d’information sur le champ des vitesses. Cette échelle de coupure s. est approximative-
ment égale 3 la taille du vide considéré. Plutét que de reconstruire une valeur artificielle
du potentiel dans ces régions pauvrement échantillonnées du catalogue, nous préférons
stopper la reconstruction du potentiel au dessous de I’échelle s.. On pourra de plus con-
tinuer la reconstruction a des échelles inférieures dans les régions biens échantillonnées.
Les caractéristiques concernant les échelles de coupure s.(x) pour les différentes régions
de I’espace nous seront données par I’analyse du support des données.

Ainsi notre approche n’ajoute pas d’information artificielle au champ des vitesses ra-
diales observées. L’analyse par ondelettes du champ des vitesses nous permet en fait
de définir les composantes du potentiel #(*)(x) pour chaque échelle s. Et P'analyse du
support spatial spécifie alors les échelles de coupure 3.(x) au dessus desquelles il est pos-
sible d’estimer les composantes ®(*)(x), compte-tenu de l'information présente dans le
catalogue étudié. Nous sommes convaincus que notre approche nous permet de tirer un
maximum d’information des données. Nous appliquerons cette procédure de reconstruc-

tion aux données réelles dés que notre technique de correction sera au point.
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Abstract. We present a method, based on the properties of
wavelet transforms, for inferring an irrotational velocity field
from its observed radial component. The method is comparable
in its objective to POTENT but it offers in addition a natural
smoothing that does not lose information, and a separation of
the scales. This has required us to conduct for the first time
a wavelet analysis based essentially on the redundancy of the
transform components in frequency-displacement space, and in
three spatial dimensions.

We test the method, in this paper, on simulated data, which
reproduce, with and without noise, the cosmic velocity fields.
The results validate the principles of the method, and illustrate
its properties. An application to the observed cosmic velocity
fields is in progress.

Key words: velocity fields.......

1. Introduction

The study of cosmic velocity fields may provide valuable infor-
mation concerning the distribution of the mass in the universe,
whether visible or not, and of the dynamics which led to the
formation of this pattern. Compared to the direct analysis of
the position of cosmic objects (e.g. galaxies) the analysis of
the velocity field offers at least two advantages. Firstly it de-
pends on the distribution of the mass directly, so that ‘biasing’
of the luminous mass relative to the dark mass does not en-
ter our considerations. Secondly the relevant information can
in principle be extracted even without comprehensive knowl-
edge of the spatial distribution of the objects under study. In
particular the sample need not be complete.

There are however difficulties peculiar to the use of ob-
served velocities. Proper radial velocities are obtained by sub-
stracting from the observed redshift an estimated distance
(multiplied by the Hubble constant Ho). This procedure in-
currs errors of order 15 — 20%, in addition to possible system-
atic biases. However in this paper we will not treat errors in
the estimation of the proper radial velocities but will assume
rather that they are known.

Send offprint requests to: M. Lachiéze-Rey
*on leave from C.P.T. Marseille and Boursier MRT at Univ.
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A more fundamental difficulty is the fact that only the
radial component V. of the velocity field can be measured.
Bertschinger and Dekel (1989) were among the first to recog-
nise that the assumption of purely irrotational velocity fields
allows a complete reconstruction. There are good reasons, in
the standard models of galaxy and structure formation, to
believe that the velocity field is irrotational at large (linear)
scales, and even throughout the quasilinear regime described
by the Zel’dovitch approximation. Although some doubt about
this assurnption is possible (sce, e.g. , Henriksen and Lachiéze-
Rey 1990), here we accept that it applies at least above some
(ill defined) ‘non-linear’ scale without further Jjustification.

Dekel, Bertschinger and Faber (1990) devised the PO-
TENT method for the reconstruction of such a velocity
field, which has already given impressive results (Bertschinger
et al. 1990). Our confidence in these results is a posteriori
strengthened by convergent results derived from independent
approaches (Yahil 1988; Shaya, Tully and Pierce 1992). How-
ever although the principle of POTENT is not in question,
there are limitations in practice, and it is difficult to know
with precision what confidence one can have in the detailed
results. These limitations are all consequences of the fact that.
the data themselves are far from perfect, together with the
difficulty in assessing the manner in which errors in the data
propagate into the results.

One difficulty arises from the necessity, in POTENT, of
smoothing the data. Smoothing is a dangerous process since
it adds and suppresses information in a way difficult to con-
trol. Thus a shape for the window function, and a scale have
to be assumed, which introduces some arbitrariness. This is
particularly critical when a vector (not scalar) field is to be
smoothed.

Another particularity of POTENT comes from its manner
of reconstructing the potential (the primary quantity to be
calculated) step by step, starting from the position of the ob-
server. This propagates any error from nearby positions to the
whole reconstructed field. Moreover, since all other quantities
are derived from the reconstructed potential by the application
of differential operators, errors arc amplified for each derived
field.

For these reasons we have judged it interesting to devise
another method for the reconstruction of a potential velocity
field. We certainly do not claim that it is necessarily better
than POTENT. We analyse its drawbacks in sections 3.2 and




4.2, as well as in a forthcoming paper (Rausy, Lachiége-Rey
and Henriksen, in preparation). But its defects are different
than those of POTENT, so that the two methods are comple-
mentary.

Our method, based on the use of wavelets, does not require
any preliminary smoothing of the data. It is often remarked
that wavelet analysis is merely a form of smoothing, but we
point out that (i) no information is lost or added during the
process ; and (ii) the results depend neither on the shape of
the wavelet chosen nor on the choice of scales. Moreover, the
wavelet transform is not applied here to a vector, but to a
scalar field.

More importantly, as it will appear, the method has a non-
local character : thus the potential is not derived radial step
after radial step, but rather by analysing data in a large re-
gion (with comparable weights). In fact many other quantities
of interest (e.g. the divergence, other components of the veloc-
ity field, components of the deformation tensor, etc.) can also
be calculated directly from the data without first calculating
the potential. This allows an economy of numerical operations,
and hence of possible sources of error.

Finally our methods also allow us naturally to isolate the
structure on different spatial scales. This is of particular in-
terest in cosmology when the constribution of local attractors
(e.g. the Virgo flow), or more distant great attractor type flows,
or of very large scale attractors, are to be distinguished. This
may have a very important consequence when one is interested
in reconstructing the initial conditions of the velocity field (see
e.g. Nusser and Dekel 1992, or Lachiése-Rey 1993). Such a re-
construction can only be performed, given the present limita-
tions on our understanding of dynamical and galaxy forming
processes, in the linear regime. Our scale sensitive method pro-
vides a natural way to select the velocity fluctuations which fall
in this regime and thus to better define the subsequent recon-
struction of the initial conditions.

In this paper we first recall in section 2 some general prop-
erties and definitions concerning wavelets, including their gen-
eralization to three dimensions. In section 3 we show how
wavelets apply to vector fields, and we concentrate on the case
of potential fields. We present the fundamentals of our method
and the formulae which allow us to infer the potential from the
radial component of the velocity. The construction process is
reduced to a single convolution, followed by a sum over a small
number of different scales. Section 4 details how the method
is to be implemented and applied to discrete data. We test it
by applying it to "synthetic data” which simulate a flow sim-
ilar to the cosmic velocity field. In a forthcoming paper (in
preparation) we apply this method to real data and so infer
the complete cosmic velocity field.

2. The philosophy of wavelets

The main characteristic of wavelets is to allow a simultaneous
study of both the spatial and spectral (in the sense of spatial
frequencies) properties of spatial fields, i.e. general functions
of the real vectorial variable x. The spectral analysis may be
compared with Fourier analysis but, unlike it, positional infor-
mation is retained.

Essentially, the wavelet transform of a field is a family of
fields on the same support constructed at different character-
istic scales s. Each member of this family of fields is a compo-
nent of the wavelet transform at the scale 5. It resembles the

original field smoothed to this scale, but the smoothing func-
tion has very special properties discussed below, which in fact
makes it a ‘wavelet’. A reconstruction theorem (Grossmann,
Kronland-Martinet and Morlet, 1990), ssserts that the origi-
nal field f, if square integrable, can be written exactly as a
sum of component-fields f(').

Three kinds of studies can thus be performed : (1) when
a scale s is given, each component may be considered as the
original field examined on this scale. Here the wavelet trans-
form acts as a (natural) smoothing; (2) The variatior of the
properties with s provide spectral information; (3) Summing
the components allows the reconstruction of the field. This last
property, although not much used in standard wavelet analy-
sis (except for image compression) is in fact the basis of our
analysis. We will show below that this allows the construc-
tion of unknown fields implied by the data. Thus we consider
constructions rather than reconstructions.

2.1. The wavelet transform in 1-dimension

The wavelet transform in one dimension is a mathematical
transformation which relates the real, square-integrable, func-
tion f(z) of the real variable z, to its "wavelet transform”

W f(s,u) =3a" / f(z) gl(z — u)/s] d=, ' (1)

where g(z) is a real function called the "analysing” wavelet,
which has to satisfy certain conditions (see below) [remark :
the usual normalization sets v = —1/2. But other normal-
isations, such as v = —1, may be used for special purposes].
For convenience we will denote the normalised dilation of g :
g+(z) = 87 g(z/s), and the wavelet transform appears as a de-
composition over the family of functions gs(z) . The previous
formula make W f appear as a filtering of f with the band pass
filter g.(z). T

To be a wavelet (and especially to allow the "reconstruc-
tion” described below), a function g must obey the "admissi-
bility condition” : Y

C,:/omng(w) |? /wdw < oo, (2)

where Fg denotes its Fourier transform. This implies (if Fg is
differentiable) :

o0

Fg(0)=0, or / g(z)de = 0. (3)

~— 00

A wavelet ¢ must also have a finite "energy” (defined as the
norm in the space of square-integrable functions L)

|g|2=/ |g(a:)|2 dz < oo.

—00
For normalisation purpose, we only consider wavelets such that
| g | = 1, which also implies that | g, |? = 1 (with our choice
of ). Moreover we restrict ourselves to even wavelets i.e. such
that g(—z) = g(=).

A dominant feature of wavelets is the reconstruction theo-
rem :




f(2) =(1/Cy) ‘/0°° ds k, ./°° du Wf(a,u) gz — u), (4)

with k; = _0_5_27. This applies to any function f, as far as
its 'energy’, i.e. the integral of its square, is finite.

It is essential to our arguments that we note that a contin-
uous wavelet transform is redundant, in the sense that the var-
jious components are not orthogonal in s space. Thus, in many
cases, the wavelet transform can be totally reconstructed from
the knowledge of a part of it only. This redundancy can be
expressed thanks to the "reconstruction kernel” (see fig. (1c))
which depends only on the selection of the analysing wavelet
ds

K(s,u,s',u') = (1/C,,)/;°° dz g,(z — u) g, (z —u'). (5)

We have then the redundancy expressed clearly as
. ,,-‘I'V-f(a',u,') =/ ds k,/ du Wf(s,u) K(a,u,2’,u’).
. . 0 —0c0

Moreover using this definition, the reconstruction theorem
may be written (using even wavelets) :

‘f(z:‘)‘——-‘/owda k'./_m dy f(y) K(alzialy) (6)

and it is useful to introduce the notation

£z) =, / " dy £0) K(s,2,0,9),

o0

‘ :s'ulch' that

oo

f(z) = / ds f)(z). (n
o o

This redundancy allow the complete determination (with-
out any loss of information) of the wavelet transform from the
knowledge of its values on a suitable grid in the (z, ) half-
plane. The grid depends only on the shape of the particular
wavelet chosen (Mallat 1988).

2.2. The wavelet transform in 3-dimensions

Wavelets were originally defined in 1 dimension, mainly for the
analysis of temporal signals. The formalism was extended to 2
dimensions, for the analysis of images (see, e.g. , Mallat 1988
and Mallat and Zhong, 1992). Here we extend it to 3 dimen-
sions, without any particular difficulty. Altough it is possible
to construct a more general theory, we restrict ourselves to the
case of wavelets which possess spherical symmetry. Although
wavelets which do not have this simple property (that is no
preferred orientation) may be helpful for cosmology, we do not
consider such cases in this paper.

We consider an analysing wavelet in 3-dimensions as a func-
tion of the radial coordinate r = | x | only : g(x) = G(r). The
dilated wavelet is written therefore

95(x) = 8°7 g(x/s)

and it is easy to generalize the definitions of the previous
section in 3 dimensions. An illustration is given in fig.(1a).
Thus we write the wavelet transform of a scalar field f(x) as

Wf(s,u) = /m d’x f(x) go(x — u); (8)

- Q0

and the reproducing kernel :
K(ou,d'u) = (1/Gy) [ 5 g = w) s
so that
Wf(s',u') = /mda k. /°° d®u Wf(s,u) K(s,u,s’,u’),
) —o0

with k, = 877757, in three dimensions.
Moreover the reconstruction theorem may be written (us-
ing even wavelets) :

F(x) = / " ds f ) ®)
where

f(’)(x) = (k./C‘,)./;m7 d*u Wf(s,n) g.(x —u)

=k, -/‘oo (Iiay f(y) K.(x.y),

— 00

where we defined K,(x,y) = K(a,x,3,¥).
Note that, as in the 1-dimensional case, the wavelet must
obey the condition :

/d‘x g(x) = 41r/:° r’dr G(r) = 0,

and also we define

(10)

gl =ar / dr | G(r) I,
0 .

so that g acts as a band pass filter with no preferential
orientation.

3. Wavelets and vector flelds
3.1. Velocity fields

Wavelets have not been applied to our knowledge previo
vector fields. A general vector field may be consi::leréd
lection of three scalar fields, corresponding fqt ins|
3 components in some rectangular system ol co
though the wavelet transform can indeed‘b ap
these 3 components, this approach offers only
since it fails to represent the spatial struc
There is however no general theorem conc
forms of vector fields.
As a first step towards such an
cosmic velocity fields, we proceed
to the case of purely curl-free fi
tant in cosmology for 2 comple




a ptejud.icé that the process of gravitationaljnstability respon-
sible for the apparition of cosmic velocity fields, only generates
divergent fields (this is well established for the linear devel-
opment of fluctuations). Secondly, only one component (radial
with respect to the observer) of the cosmic velocity field is ob-
servable so that a complete knowledge of the field is not pos-
sible without additional hypotheses, such as purely divergent
or ‘potential’ fields. This latter hypothesis was used by Dekel,
Bertschinger and Faber (1990) as the basis of the POTENT
method and our analysis applies under the same conditions.
This will allow to compare the two methods, and to use them
in complementarity.

3.2. Wavelet analysis of a potential field

A potential field V may be written V(x) = V&(x) where (x)
is the kinematical potential. This implies curl V = 0. Let us
first develop the potential in 3-dimensional wavelets as :

3(x) = / " ds 2)(x),
where

#)(x) = (k./C,)/m d’u W&(s,u) g.(x — u).

(11)

Each component #(*) represent the potential field exam-
ined at the scale s ; the set of the spatially averaged (rms)
values of the #(*) as a function of s is an indication of the
power spectrum of the kinematical potential (see below).

Applying to & the gradient operator we derive :

V(x) = /0. " do vi(x),
with

vi(x) = (k,/C,) /_ ~ da W&(s,u) Vx g,(x — u).

(12)

In particular, defining ¥ = r/r, we can write the radial
(with respect to the observer) component V., = #.V& of V :

Ve(x) = /m ds V) (x),
with
Vi) (x) = (ks /cg)/ &*u Wa(s,u) dg,(x _u)

However from the point of view of the data analysis the
inverse formulae are more interesting. Let us start from

B(x) = /0 "al Vi(l.x),

which is also the basis of POTENT. The integral operator
used here is the reciprocal of d/dr. We can apply it also to the
wavelet and define the function

G,(x,u) =-/o dl g,(l.x —u)

which is not a wavelet (fig. (1b)). It is however very easy to
prove that the component of the kinematical potential at scale
3 is related to the wavelet transform of V; at scale s through
the relation :

() (x) = (k./C,) / " fa WV, (s,u) G,(x,u).

Here we find the essence of the method proposed for the
analysis of the cosmic velocity field in this paper. For this re-
lation offers a practical, ezact, procedure by which we recon-
struct the kinematical potential from V; : first we calculate the
wavelet transform WV, of the data. Then we apply to this field
the G-transform defined for general f as

Gf(s,u) = (Ic,,/C,,)‘/loo d*u f(u) G,(x,u),

x

which according to the theory above gives directly the com-
ponent $(s) of the potential resolved at the scale a.

It may be important to recall that the reconstruction theo-
rem, and consequently our reconstruction method, applies only
if the square of the potential has a finite integral over space.
Thus a component of the potential which is constant over space
is automatically excluded. This is a advantage of our method
since such a potential has no physical meaning, We discuss this
point more deeply in section (4.4). This also excludes from the
analysis a component of the potential which would be a linear
function of the coordinates z,y or z, corresponding to a con-
stant component of the velocity. Thus our method is insensi-
tive to a constant component of the velocity and, connequently,
does not allow to recover it. On the other hand, it reconstructs
correctly a possible component which would be proportional
to r. Of course, the detection of such a component would be
hard to interpret and would probably reflect a bias rather than,
a physical field.

We can immediately see some advantages of this method
of constructing the velocity potential. First of all, no prchm-
inary smoothing of the velocity field is necessary. It is hlghly
desirable to avoid smootlung data which adds or suppressecs
some information and is difficult to control. In fact as noted
above the wavelet transform itself is sometimes compared to a
smoothing procedure. But the following points are lmportant
to emphasise once again. (1) This process does not suppress
any information since the original field may be recovered from,,
the transform. (2) Here the reconstruction procedure does not
depend at all - although an usual smoothing does - of the shape
of the wavelet. This is another way to express the existence of
the reconstruction theorem. (3) A particular difficulty for ve-
locity fields comes from having to smooth a vector field for
which only the radial component is known. In our procedure,
the wavelet transform is applied to a scalar field - the kinemat-
ical potential. (4) When a normal smoothing is applied, there
is always an arbitrariness in the choice of the smoothing scale.
Here the analogue of the smoothing scale, namely the scale of
the analysing wavelet, is adapted continuously to each compo-
nent. Thus, at each scale the "smoothing” introduced by our
procedure is the minimal one necessary.

From a practical point of view, this analysis may however
appear comparatively cumbersome : it involves two successive
operations of convolution ; plus an additional surnmation over
scales for the final reconstruction of the potential. Thus as it
stands, this operational complexity may appear to be a serious
disadvantage compared to POTENT which requires only one
convolution (the smoothing), followed by a second step, the
radial integration. However we proceed to show that our pro-
cedure can be considerably simplified thanks to the powerful
theorems applying to wavelets.




8.3. A practical reconstruction procedure for the potential

In order to reduce the complexity of the procedure, we define
a new opegator L - a generalised kernel - in the same gpirit as
the kernel introduced above (in particular which depends only
on the wavelet and its support) as:

L(a,l;,;s',u') = (1/Cy) /'°° d’u G,(x,u) g (u— u'.). (13)

In the following we will only consider the case when the 2 scales
s and s' are equal so that we simplify the notation and write
L(s,u,s,u’) = L,(u,u’). It then follows that:

3 = k,/ d&x’ Lo(x,x") Vo(x').

. Our procedure is now much simplified since a unique convo-
lution of V; by the generalized kernel L, directly gives the (2,
The kernel, at a given scale s, is a function of the 2 variables
and may be calculated analytically, or tabulated, depending
on the particular shape of the wavelet chosen (an illustration
is given in fig. (1d)). In principle this can be done in an error
free manner.

.7;4.“Récomtructing other quantities

For a potential field, the knowledge of the kinetic potential
is sufficient, and the operator L was constructed specifically
to provide it. Other quantities may however be desired, such
as the other components of the velocity field, its divergence,
ihé deformation tensor, etc. ; or even dynamical quantities if
we devise a dynamical theory that gives access to them. The
ixﬁportant idea is that for each such quantity which depends
linearly on the velocity field, a specific operator similar to L
for the potential can be constructed.

" Assume for example that the quantity g of interest depends
.on"t'hc potential & through a linear operator Ox :

g(x) = Ox %(x)

(here the index indicates that the operator acts on the x vari-
able). Then to g is associated the generalised kernel :

D,(u,u’) = (l/C’g)‘/:_m d*u H,(x,u) g, (u —u’),

where we have defined
H,(x, u) = (k'/cﬂ) OX—‘ ga(x — u),

Ox~! being the inverse of the operator Ox. The operator
Ox has the same scalar, vectorial, or tensorial character as the
quantity g. Thus,

for the divergence,

d2
Ox = Ixdx
while for the velocity itself,
d

and for the deformation tenso

etc.

So, a method similar to that described fof
provides any of these quantities directly, merely b
the quantity G of equation (13) by H as defined gencr‘ally

4. Application of the method
4.1. Scales and spatial resolution

Hence we may calculate in an economical way the wavelet com-
ponents of the potential, and other quantities, from the ra-
dial velocities. The formulae above involve however, for the
complete reconstruction, an integral over the scales. Fortu-
nately, available mathematical theorems (see e.g. Grossmann,
Kronland-Martinet and Morlet, 1990) state that the replace-
ment of these integrals by sums, leads to exactly the same
results. This is due to the fact that the set of all wavelet trans-
forms contains redundant information and there is an optimum
procedure to minimise this redundancy without any loss of in-
formation. In the cosmological case, the presence of a small
scale cut-off (due to the sampling of our sample) and an large-
scale cut-off (the limited size of the sample) yields always a
finite sum. We will see in the next section that the number of
terms to consider is not very large.

The spatial resolution of the wavelet-transform of a field at
the scale s depends on 3. The wavelet becomes wider, in physi-
cal space, as s increases. But the basic property of a wavelet is
to offer finite resolution both in real space and in Fourier space,
that is the (spatial) frequency space. The standard deviation of
an analysing wavelet g in real and Fourier spaces are denoted
ou and o, respectively. The "energy” of a wavelet g.(z — zo)
is concentrated in space around zo, with a standard devia-
tion s oy. In frequency space, energy is concentrated around
wo /8, with a standard deviation o, /a. In the phase-space, the
wavelet is associated with a resolution-cell of surface 4 ouou
which does not depend on scale. Cells corresponding to the
Fourier transform also have a constant resolution, but their ..
shape remain constant. For a wavelet, the shape changes with
scale. This is their essential feature.

Our goal is to reconstruct an original field without loss in
information. A continuous integral over the scales does the job,
but with a considerable redundancy, expressed by the fact that
the celles in phase space recover each other. Mallat (1988) has
shown that the replacement of this integral by a discrete sum
is possible without any loss of information, as far as the phase
space remains totally covered by the reunion of the resolution
cells. He showed that an exponential sampling is sufficient :
with a correct choice of the elementary dilation step «, it is
sufficient to consider a countable sequence of scales a”, (cor-
responding to spatial frequencies ™ ") where n is an whole
number. Then, at the scale ™, the signal is spatially sampled
with a step Ba”, The yolume of the resolution cell remains con-
stant and equals 3 and the phase space is completely covered.
The limits to the sum will result from the sampling and the
size of the sample. . ’

In one dimension, discrete wavelets allow to make an ideal
choice, with no redundancy and no loss of information. This
is however impossible in 3 dimensions without abandon the
spherical symmetry of the wavelet (since this would imply the




tesselation of space with cells representing the suppozrt of the
wavelet). Here however we keep the spherical symmetry and
thus renounce orthogonal wavelets.

4.2. Choice of the "analyzing” wavelet

In. this paper, we perform our analysis with the following 3-
Dimensional "Top Hat” wavelet g(x) = G(r), where r =|| x ||
and . '

G(r)=1/C if 0 < r<1

G(r)=-1/(26 C) if 1 <r<3, (14)
G(r)=0 if 3 < r,

with C = (/4/3x(1+1/26). It is well-known that the dis-
continuity of this particular Haar type analysing wavelet is
sometimes responsible for undesirable effects, such as a poor
convergence of the coeflicients of the wavelet transform. But
we avoid this difficulty by using the generalised kernel as a
reconstruction procedure. Moreover, this wavelet has compact
support and its simple expression allow us to calculate the gen-
eralized kernel analytically.

We give in figures (1a) and (1b) a representation, on a
2-dimensional plane, of our analysing wavelet g,(x), and its
integral along the line of sight G,(x,u), for some arbitrary se-
lected position u. (1c) and (1d) present the kernel K,(x, x'),
which is also a wavelet, and its integral along the line of sight
L,(x,u), which is our generalised kernel, associated with the
potential defined in equation (13). We emphasise that, for a
reconstruction point x, the domain where the values of gen-
eralized kernel do not vanish, is confined to the region at a
distance lower than 6s from E the line joining the origin O
to x. The choice of a compactly supported analysing wavelet
allows us in some respects, to minimise the edge effects.

It is also worth noticing that the integral over the scales
can be replaced by a sum over a set of few scales logarithmi-
cally distributed. In our case, we find that 3 scales per decade
are already sufficient to accurately reconstruct the velocity po-
tential. To reduce the noise, however, we chose to reconstruct
with 6 different scales.

4.3. Synthetic data

Application to real astronomical data involves some additional
practical problems which will be presented in forthcoming pa-
per. Here we check the validity of our method, and illustrate
its capacities by an application to synthetic data. However by
adding random noise to the synthesised velocity field so as to
degrade the effective signal to noise ratio to unity, we are able
to demonstrate that the physical features on the larger scales
are left relatively unaffected, as anticipated by the above the-
ory.

We have claimed that our method has the prop-
erty to separate the contributions of velocity substruc-
ture that is coherent on different scales. In order to illus-
trate this feature, we synthetise on a 3-dimensional grid
([—5000, 5000], [-5000, 5000], [—5000, 5000]), a radial velocity
field induced by a potential ¥ = ¥, 4+ ¥, (length unit can

be thought as km. a_l) ¥, and ¥, have a gaussian shape,
with the same amplitude but different dispersions (i.e differ-
ent coherent scales) and different central locations. We choose
¥, to be centered at M, (4500,0,0) and to have a dispersion

o1 = 4500, which is intended to mimic a large scale flow similar
to the Great Attractor flow in our real universe. Then, we add
¥, as an local attractor flow on a smaller scale {Virgo infall,
for example) located at My (0,2000,0) and having a disper-
sion oz = 2000. Thus, the centers of the potentials ¥y, and ¥,
lie on perpendicular axes in the plane z = 0 as in figure (2).
Our synthesized data are then the values of the induced radial
velocity field V,.(x,) at each point x; of the grid defined above,

In order to visualize the results of our method, we find it
convenient to present the values of both the synthesised and:
the reconstructed potential on 2 cuts through the initial Cl.lblc‘
grid. We choose as the plane P, the cut with the equatlon
z = 0, and which therefore contains the observer O as well" as
the centers of the potentials ¥; and ¥», as discussed above. It
is also of interest to show the results on a plane which doesn’t
contain the origin O. We therefore choose also the plane P,
perpendicular to P, and crossing P; at the line of intersection

(M1 Mz) (ﬁgute 2)

4.4. Reconstruction of the potential

The mean value of the radial velocity field in a sample gener-
ally differs from sero. Since our method allows us only to trqat
square-integrable functions, it reconstructs in fact the poten-
tial ¥,... which yxelds the radial velocity field V,— < V. >,
where < V. > is the mean value of V;(x). In order to.re-
cover the real synthetised potential ‘Il,-mg(x) correspond.mg th
V,, we are obliged to add the conic (in r-s space) functlon'
Weonic(x) = r < V. >. Similarly, our method does not recon-
struct a constant component for the potential, or a component
proportional to cartesian coordinates, which would be ar!;iﬁ—_
cial. '

Finally we have to choose the set of scales over which the
potential will be reconstructed. We take 6 steps in a decade of
scale ([200, 2000]) logarithmically sampled. We expressly kecp“
the large scale in order to visualize the edge effects and also
the smallest one for the same reason since this is a.ﬂ'ccted by
the finite resolution of the data grid. .

4.5. The results o s

We illustrate qualitatively the validity of our method by show-
ing figures of the original (¥) and reconstructed (¥rec) poten-
tials. In order to quantify the discrepency between the values
of these two potentials, we define the following test :

.' 2\ 1/2
S(‘I"‘I’m)z(z[(w < g[(;) (<‘I’:1:°>)]f \I'm>)]) (15)

with the sums performed on the set of points belonging to the
surface where the potential is reconstructed (the plane P, for
example) and < f > denotes the mean value of the function f
on this surface. Our choice for the S test is motivated by its
invariant propertiea with respect to a multiplication of ¥ by
a constant or a shift of its mean value. Finally, the quantity
S(¥, ¥,cc) should be close to 0 if our reconstruction procedure
is valid.

In figure 3 we present both the original (a) and the re-
constructed (b) potential. The level of the surface represents
the intensity of the potential on the "horisontal” plane pass-
ing through observer, and the centers of the two attractors,
that is the plane P1. Figure (3b) represents the reconstruc-
tion in the absence of noise. Only weak distortions due to edge




effects are detectable. The value of the S test is satisfyingly
small (S(¥, ¥,ec) = 0.14). Let us emphasise that we have az-
bitrarily allocated the value s = 200 km.s~! to the small scale
cut-off involved in the summation over the scales. The recon-
struction is better if we choose a larger scale (s = 317 km.s™')
for this small scale cut-off (S(¥, ¥,..) = 0.12), since the com-
ponent W29 of the reconstructed potential is affected by the
finite sampling of the 3-dimensional data grid. The powerful
properties of the wavelet analysis thus provide us with a nat-
ural procedure to deal with the "inevitable” smoothing due to
the discretness of the data. Pratically, one must simply stop
_the reconstruction at the inferior scale (s = 317 km.s™! for
our example) for wich the effects of the discrete sampling are
negligible. '

Figure (3c) represents the result of a more rigorous test
of the method wherein Gaussian noise with gero mean and a
dispersion o = (1/V) fv V.2 dV (V is the sample volume), were
added to the velocity field of (3a). The mean signal to noise
over the sample is thereby adjusted to unity. A comparison
with (b) shows that nevertheless the large scale features remain
reliable (S(¥, ¥,.c) = 0.2). Moreover, the influence of this
noise on our reconstruction procedure can be eliminated by
stopping the reconstruction of the potential at larger scale. In
fact the noise appears only for the small scale components ¥(2)
of the potential and is smeared out at large scale. We have
ré@:oxistmctcd the noisy potential without including the last
component ‘I's.ze?,o) in the sum over the scales. The value of the
S test is noticeably reduced (S(¥,¥,.c) = 0.13). Our method
thus allows us to control naturally the influence of shot noise
by ajusting the inferior limiting scale for the reconstruction of
the potential.
. Fig 4 presents a different cut through the simulated data,
namely in the "vertical” plane P2, othogonal to the previous
one and passing through the two centers. Again figure (4a)
shows the original simulated data in this plane, while figure
(4b) 'shows the (almost perfect) reconstruction (S(¥,¥rc.) =
0.07). Thus the reconstruction works very well in both planes.
Correction for the constant component of the radial velocity
has been included in these reconstructions as indicated above.

It is remarkable that, although the data and the analysis
are effected on a finite volume as opposed to the infinite sup-
port assumed in the mathematical treatment above, no, or at
worst extremely weak, edge effects appear. The original and
reconstructed potential agree well, even near the edges of the
sample.

4.6. Decomposition by scales

This procedure gives by construction the separate components
of the potential at the different scales. This is an indication
of the power spectrum, which is very often desired in order to
compare the kinematics with predictions of dynamical theories.
More generally it is very interesting that the reconstruction of
the potential at some scale is not influenced by the other scales :
this minimizes the effects of the noise. It also allows us to have
a direct knowledge of the characteristic scale of any feature
(e.g. an "attractor”) which is discovered in the data.

In fig 5 we present the components of the reconstructed
potential in the plane P1 at the two different scales s = 500 and
3 = 2000, respectively in (a) and (b), while in figure 6 the same
information is presented for the plane P2. These should be
compared with the exact velocity fields in figure (3a) and (4a)

respectively. As expected, we check that the two components of
the potential at different scales, ¥, and¥> are well separated.
One sees in these figures an interesting illustration of the
redundancy between the scales, where for example in figures
(58) and (5b) distortions of opposite sign along the right hand
edge of the figure must add to give something much more nearly
flat, as is found in (3b). The strength of these effects is at
least partly due to the fact that the integral over a constant
mean radial velocity does not disappear scale by scale. There
is moreover no unique procedure for subtracting these mean
fields as a function of scale. Thus although this information is
‘real’, it shows that one must be careful in deducing a ‘power
spectrum’ at different, even well-separated, scales from a non-
orthogonal wavelet analysis on data with a non-sero mean.
Despite this difficulty we see by comparing the decomposi-
tions with the original data in the two planes, that the method
allows us to describe the velocity field by scales : even if a

power spectrum is probably uniquely meaningful only over an

orthogonal (in the limit a well-separated in scale) basis on a
data set of zero mean.

5. Conclusion

We have devised a method which allows the complete recon-
struction of a vectorial field, assumed to be curl-free, from only
the knowledge of its radial component. This applies to cosmic
velocity fields, allowing one to derive the potential or, similarly,
any desired quantity that is a linear function on the vectorial
field.

This method requires no preliminary smoothing of the
data, and is performed by a convolution of the data with a
known kernel. It gives directly the potential or any desired
quantity as decomposed over a range of scales (less than 6
scales is sufficient to deal with the problem of cosmic velocity
fields). The summation over these scales gives with very good
precision the reconstructed quantity. In addition the method
allows also a study of the dependence on spatial scale and is
indicative of the power spectrum.

We have checked the validity of the method on simulated

data which represents a field not greatly different from what .

the cosmic velocity field might be : i.e. dominated by a ?Grand
Attractor”, with additional smaller scale flows and noise. We
have checked that the method yields a proper reconstruction of
the total field; and also allows an isolation of the contributions
from the flows at different scales. We estimate that it is very
well adapted to the study of cosmic fields. A forthcoming paper
presents its application to real data.
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FIGURE CAPTIONS
1.

(a) The level of the wavelet g,(x) as a function of x in a
plane passing through x =0

(b) The integral G.(x,u) of g, along the line of sight, for
a fixed value of u. '

(c) The kernel K,

(d) The generalised kernel L,(x,u), integral of K, along
the line of sight, for a fixed value of u.

2. This is an illustration of the simulated volume showing
the orientation of the axes and the location of the two attract-
ing centres at M1 and M2. The planes P1 and P2 are indicated.

3.

(a) The original simulated velocity potential represented as
an amplitude over the plane P1.

(b) The reconstructed velocity potential using the method
presented in this paper, and using the simulated radial velocity
field with sero noise.

(c) The reconstructed velocity potential when noise has
been added to the simulated radial velocity field so as to pro-
duce a mean signal to noise ratio over the sample of unity.

4.

(a) The original simulated velocity potential represented as
an amplitude over the plane P2.

(b) The reconstructed velocity potential represented over
the plane P2 based on the simulated velocity field with sero
noise.

5.
(a) The velocity potential &(?) yepresented as an amplitude
over the plane P1 for s = 500.

(b) Same as (a) but for s = 2000.

6

(a) The velocity potential &(*) represented as an amplitude
over the plane P2 for s = 500.
(b) Same as in (a) but for s = 2000.
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