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Résumé:

L’évolution de la luminosité infrarouge et de 'UV peut s’expliquer par une
chute de la formation stellaire entre les décalages spectraux de 0.4 a 1, c’est-
a-dire depuis 7 a 10 milliards d’années. Cette chute est due a deux type de
galaxies: les galaxies infrarouge et les galaxies compactes lumineuses.

Au cours de cette thése, j’ai particulierement étudié un échantillon de spectres
de ces galaxies compactes observées au VLT. Ces objets sont trés importants:
il y a environ 7 milliards d’années ces galaxies représentaient la population
dominante. De plus, malgré leur petite taille, elles rayonnent de I'ordre de 100
fois plus d’énergie que les galaxies locales irréguliéres auxquelles les études
précédentes les ont assimilées du fait de leurs caractéristiques photométriques
et dynamiques semblables.

Pour quelques objets, il existe des images prises par le télescope spatial, elles
montrent que la plupart de ces galaxies sont en interaction ou du moins
possédent une seconde composante & moins de 10 kpc.

L’ensemble des indices réunis suggérent que ces objets pourraient étre non pas
les progéniteurs des galaxies naines compactes locales mais ceux des galaxies
spirales.

Abstract:

The evolution of the luminosity function in UV and IR is related to the
increase in the global star formation rate density up to z~1. This increase is
mainly due to two differents types of galaxies: the luminous infrared galaxies
(LIRGs) and the luminous compacts galaxies (LCGs).

In this thesis, I study a representative sample of LCGs using VLT and HST
data at redshift 0.4-0.9. About 7 Giga years ago, these galaxies were the dom-
inant galaxy population in number density. Despite their relative small size,
they radiate near 100 times more energy than the population of star-forming
Blue Compact Galaxies. Spectroscopic analysis show LCGs are composed of
a mixed stellar populations, which includes at least: a young burst (less than
108 years) superimposed to an older population (more than 1 Giga year).

HST images reveal these galaxies are often in interaction or have a multiple
component at less than 10 kpc.

Our study suggest that these objects may be the progenitors of today’s pop-
ulation of spirals galaxies.
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Chapitre 1

La formation des galaxies :
introduction

Les développements théoriques ou observationnels au début du X X®™€ siécle
ont révolutionné nos connaissances en astronomie, tout particuliérement dans le
domaine de ’astrophysique au moment ou I’Univers est devenu un véritable objet
d’étude scientifique. Mais, comme toute grande révolution, cela amena & se poser de
nouvelles questions dont certaines sont encore a I’étude. Ainsi, en 1920, ’astronome
américain Hubble put, par I'utilisation des étoiles de type Cephéides dans la galaxie
d’Androméde, montrer que notre Univers s’étendait considérablement plus loin que
la Voie Lactée, notre Galaxie. Ces étoiles servent de marqueurs de distance grace
a la relation découverte par 1’astronome Henrietta Lewitt en 1912. Cette relation
permet de prouver que la plupart des nébuleuses diffuses observées dans les télé-
scopes ne faisaient pas partie de fagon intégrante de notre Galaxie : le domaine de
I’étude des objets extra-galactiques était né. Comme dans toute nouvelle discipline
scientifique tout était a faire : classifier ces objets, déterminer leur nature et surtout
comprendre comment et quand ces objets se sont formés. Le vingtiéme siécle permit
de réaliser les deux premiers points mais le dernier reste encore en suspens malgré
les énormes progres réalisés, que ce soit du point de vue théorique ou observationnel
par |'utilisation de télescopes toujours plus grands et d’instruments toujours plus
perfectionnés.

1.1 La machine & remonter le temps

Un des mythes les plus célébres de la science-fiction est probablement la machine
a remonter le temps. Ce mythe n’en est pas un pour les astronomes et les différents
outils observationnels qu’ils utilisent sont autant de machines de ce type. Les dis-
tances dans I’Univers sont telles, que la lumiére qui posséde une vitesse finie ne peut
les parcourir instantanément.

Il est de premiére importance de bien prendre conscience des distances “astrono-
miques” en question. Le soleil est situé & mi-chemin entre le centre et le bord de notre
Galaxie. Cette derniére ressemble, en premiére approximation, & un gros disque. La
lumiére met de 'ordre de 30 000 ans pour parvenir du centre galactique situé dans la
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constellation du Sagittaire. Notre Galaxie n’est pas un objet isolé au milieu de 1’Uni-
vers, mais elle fait partie de différentes structures suivant les échelles d’observation.
Ainsi fait-elle partie en premier lieu du groupe local de galaxies proches. Ce groupe
local est formé d’une trentaine de galaxies éparpillées dans un rayon d’environ 2
millions d’années lumiéres, dont la galaxie d’Andromeéde. Ce groupe, relativement
épars, est au bord d’un gigantesque rassemblement de plusieurs milliers de galaxies,
appelé : le super amas de la Vierge. La lumiére que nous observons en provenance
des galaxies du centre de cet amas a mis plus de 80 millions d’années pour arriver
sur Terre, c’est-a-dire que la lumiére a été émise alors que les dinosaures peuplaient
encore la surface de la Terre. Par conséquent, plus on regarde loin, plus on regarde
dans le passé. Cette propriété permet de reconstruire petit a petit I’histoire de 1’Uni-
vers de nos jours jusqu’a ses prémices. Tout ce qui vient d’étre décrit ci-dessus fait
partie de ce que I’on appelle I’'Univers proche, dit local. Par contre, es objets étudiés
lors de cette thése ne peuvent plus étre considérés comme locaux du fait de leur
distance mais ils peuvent servir & étudier le passé de I'Univers et son histoire. Pour
déterminer les distances des galaxies lorsqu’il n’est pas possible de séparer ses com-
posants en étoiles et donc de trouver des Cephéides, il faut utiliser deux propriétés
disctinctes.

La premiére est fondée sur le décalage Doppler-Fizeau pour déterminer la vitesse
des galaxies. Pour cela, on utilise les spectres de galaxies et on compare la position en
longueur d’onde des raies en émission ou en absorption avec celles dues aux mémes
éléments mais mesurées en laboratoire c’est-a-dire au repos (Cf. figure 1.1).

La deuxiéme propriété a été découverte par Hubble et porte son nom. Il a montré
que la distance des galaxies, non situées dans le groupe local, était proportionnelle &
leur vitesse de fuite ou d’éloignement, c’est-a-dire que plus une galaxie est éloignée
de nous, plus sa vitesse (ou son décalage vers le rouge) est importante. Tout cela est
lié & ’expansion de ’Univers ainsi que nous le verrons dans la partie 1.3 page 15.

Par conséquent, regarder loin c’est regarder dans le passé et si nous voulons
comprendre 'histoire de 1'Univers il faut observer de plus en plus loin afin de voir
les différentes étapes de sa formation et plus particuliérement dans notre cas celui
des galaxies. L’observation d’objets a différentes tranches de décalages spectraux
raméne donc & observer le “méme” type d’objet a des moments différents de son
évolution, ce qui permet de déterminer les propriétés des galaxies ainsi que des
séquences évolutives.

1.2 L’observation des galaxies lointaines ou I’his-
toire d’un jeu truqué

S’il est vrai que les astronomes ont la chance de pouvoir lire quasiment en direct
les toutes premiéres pages de la genése de I'Univers, cela ne se fait malheureusement
pas sans difficulté et sans poser quelques problémes. Du fait de la distance consi-
dérable séparant les galaxies, il est excessivement difficile d’observer les galaxies
les plus lointaines et les plus faibles (I’éclat apparent d’un objet est inversement
proportionnel au carré de leur distance) et, comme nous le verrons plus loin, leur
importance dans ’histoire de 1’évolution de I’Univers est cruciale. Aujourd’hui, les
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FIG. 1.1 — Spectre de la galaxie CFRS14n1103. Les raies d’émission dues aux élé-
ments atomiques ionisés sont observées a une longueur d’onde supérieure a la lon-
gueur d’onde d’émission, déterminée en laboratoire. Le décalage spectral (z = 0.209)
se déduit de la position des raies d’émission observées, Aops = Aemis X (1 + 2), ce
qui permet de calculer sa vitesse de fuite, ¢ z = 60 000 km/s , et sa distance, 2,8
milliards d’années lumiére.
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plus grands télescopes que nous avons & notre disposition sont capables d’observer
des galaxies d’un éclat apparent 1000 milliards de fois plus faible que celui de 1’étoile
Véga qui domine la constellation de la Lyre. Cependant, trois phénoménes limitent
les observations des galaxies lointaines.

Une des limitations principales provient de I’émission lumineuse du ciel nocturne,
due a l’agitation thermique de I’atmosphére. Celle-ci peut étre approximée a un
corps noir avec un pic d’émission dans I'infrarouge. Cette émission, invisible & 1’ceil
nu, est cependant plusieurs milliers de fois plus intense que les galaxies lointaines.
Pour observer ces derniéres, il n’est donc pas suffisant de disposer du plus grand
collecteur de photons, il faut, de plus, utiliser des détecteurs numériques permettant
d’approximer les émissions du ciel nocturne, puis de les soustraire. Cette révolution
technologique a eu lieu au début des années 1980 avec ’avénement des CCD (Charge
Coupled Devices). Les méthodes employées pour récupérer les images ou les spectres
des galaxies font partie de la théorie du signal, le bruit étant le plus souvent dominé
par les émissions atmosphériques. Dans la partie 3.3.2 page 53 je détaillerai les
méthodes de prise en compte du ciel dans le cadre d’observations spectroscopiques.

La deuxiéme limitation est due aux turbulences atmosphériques qui entrainent de
petites variations de la trajectoire de la lumiére traversant ’atmosphére. Ces petites
variations sont responsables, par exemple, du scintillement des étoiles. Les étoiles
n’apparaissent pas sous la forme d’une figure de diffraction, mais plutot comme des
taches d’un diamétre proche de la seconde d’arc!. Le probléme pour les galaxies
lointaines du fait de leur éloignement est leur taille apparente justement de I’ordre
de la seconde d’arc. Il est donc difficile, voire impossible, d’étudier la morphologie de
ces objets dans ces conditions. Ainsi, si I’on place notre Galaxie, une galaxie spirale
géante, & quelques sept milliards d’années lumiére de nous, elle apparaitrait comme
une tache diffuse d’une extension d’environ deux secondes d’arc.

Enfin, la troisiéme difficulté provient du décalage spectral que subissent les ga-
laxies lointaines. Elles ont leurs émissions décalées vers le rouge, au-dela du domaine
visible, en raison de I’expansion de I’Univers. Cet effet, découvert par Hubble, se
caractérise par la relation de décalage vers le rouge (Cf. équation 1.1).

Les galaxies sont composées d’étoiles, elles-mémes composées d’hydrogéne. Le
rayonnement émis par une galaxie, est donc la somme de I’ensemble du rayonnement
des étoiles, auquel il faut rajouter les émissions dues au chauffage des nuages de gaz
HII. La plus grande partie de ces émissions se situe dans le visible avec trés peu de
flux émis dans I'ultraviolet (essentiellement par les étoiles jeunes et chaudes).

Si I’on fait le bilan global du rayonnement d’une galaxie, comme sur la figure 1.2,
ce rayonnement est pratiquement nul en-deca de 0.0912 micron dans 'ultraviolet
lointain, le rayonnement visible est une composante principale et la proportion de
flux dans l'infrarouge croit avec la quantité de poussiére présente dans la galaxie.
Ainsi que nous le verrons plus tard (Cf. 4.8.1 p. 77), la présence de poussiéres dans les
galaxies les plus jeunes peut cacher littéralement le rayonnement dans le visible par
la réémission de 1’essentiel de I’énergie prés du pic thermique en infrarouge lointain.

L’expansion de I’'Univers décalant la longueur d’onde vers le rouge, plus la galaxie
est éloignée plus le flux dans les longueurs d’onde visible devient faible.

Lune seconde d’arc est de la taille d’une piéce d’un eurocent (0,01 €) placée a 3 kilométres
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F1G. 1.2 - Distribution d’énergie des galaxies. Les échelles sont logarithmiques. La
majorité des galaxies sont des spirales, avec une énergie maximale & 1 pm, représen-
tant les populations d’étoiles vieilles et froides. Lorsque la galaxie est dominée par
les poussiéres, les photons ultraviolets sont “re-processés” dans l'infrarouge lointain,
vers 100 pm.

Par exemple, si ’on prend une des galaxies les plus éloignées connues actuel-
lement, son décalage spectral est de z=5,6, c’est-a-dire que la lumiére que nous
détectons a été émise lorsque 1’Univers avait 6% de son age présent. L’essentiel de
son rayonnement est décalé vers I'infrarouge proche, rendant obsoléte les recherches
de galaxies lointaines aux longueurs d’ondes visibles (figure 1.3).

Comme nous avons pu le voir, ces trois problémes dont il est difficile de s’af-
franchir, rendent 1’observation des galaxies lointaines, délicate et soumise & des
contraintes non-négligeables qui doivent donc étre prises en compte lors de I'ana-
lyse des résultats. Toutefois, le tableau n’est pas aussi noir et, petit & petit, les
astronomes par l'utilisation d’instruments situés dans ’espace, dans de nouvelles
longueurs d’onde ou bien en utilisant des techniques instrumentales permettant de
corriger certains de ces effets, améliorent grandement la connaissance des objets
faibles.

1.3 Quelques notions rapides de cosmologie

Dans cette partie, je vais revenir sur quelques notions qui concernent les bases
cosmologiques qui ont servi lors de cette thése. Je ne rentrerai pas dans les détails et
je laisse au lecteur le soin de lire les ouvrages de références pour avoir une approche
plus théorique de la cosmologie. L’idée est plutot de rassembler les différents outils et
définitions dont les observateurs ont besoin. Aussi, toutes considérations théoriques
pures seront-clles banies.
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FiG. 1.3 — La galaxie HDF4-473.0 ne peut étre détectée aux longueurs d’ondes
visibles (3 premiéres images). Seule 'image prise en infrarouge proche a 0,82 um
révele la source, dont ’ensemble de 1’énergie est extrémement décalée vers le rouge
(z=5,6). Cet effet a été utilisé avec succés pour détecter les galaxies lointaines,
notamment avec le grand télescope du Keck.

1.3.1 Les observables

La plupart des observations importantes qui décrivent les propriétés intrinséques
des objets lointains sont le plus souvent indépendantes des modéles cosmologiques.
Ce paragraphe décrit briévement les observables les plus communes utilisées en cos-
mologie observationnelle.

Le décalage spectral vers le rouge ou redshift

Une des observables les plus utilisées en astronomie extragalactique est le dé-
calage spectral vers le rouge. C’est une quantité qui représente le décalage entre la
longueur d’onde observée sur le spectre de ’objet et la longueur d’onde au repos
c’est-a-dire mesurée en laboratoire (Cf. figure 1.1). Ce décalage est da a la vitesse
d’échappement des galaxies par rapport a notre propre Galaxie. C’est, pour 1’obser-
vateur, une sorte de décalage Doppler lié & la structure propre de ’espace-temps et
au fait que celui-ci soit en expansion. Si Agp;s est la longueur d’onde émise par 'objet
Aobs 1a longueur d’onde observée, alors par définition le décalage spectral vaut :

_ /\obs - /\émis (1 1)

)\émis

C’est une forme de décalage Doppler, on peut donc déduire de ce décalage une
vitesse radiale a partir des équations classiques de la relativité :
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1+z=(1+v/c>l/2 (1.2)

1—-v/c

ou :

— v est la vitesse d’échappement ou de fuite

— ¢ : la vitesse de la lumiére

Un des résultats les plus importants de la cosmologie fut de montrer que le
décalage spectral est une mesure du facteur d’échelle R(t) de I'Univers au moment
ou la radiation mesurée a été émise. R(t) est une fonction universelle qui décrit
comment varie, avec le temps cosmique, la distance relative entre deux observateurs.
Ce facteur est défini comme :

R(t) =2 (1.3)

ou p(t) est, par définition, la distance propre mesurée au temps t entre 1’ob-
servateur et la source lumineuse. La quantité r est alors devenue une distance de
référence comobile qui est attachée a la galaxie ou & 'observateur quelque soit le
temps ¢, 7 est donc une différence de coordonnées comobiles entre 1’observateur et
la source lumineuse, leurs coordonnées étant considérées comme fixes au cours du
temps dans le repére lié & I’expansion de I’Univers. On obtient, avec la métrique de
Robertson-Walker (Cf. par exemple Weinberg (1972) [84] :

1+2= (1.4)

C’est-a-dire, lorsque le décalage spectral vaut z = 1, le facteur d’échelle de I’Uni-
vers, au moment de 1’émission de la lumiére, vaut quant a lui R(¢) = 0.5, la distance
entre les deux observateurs (ou les deux galaxies) était la moitié de ce qu’elle est
actuellement.

1.3.2 La loi de Hubble

Un des résultats cruciaux de la cosmologie est la loi de Hubble. Hubble montra
en 1929 qu’il existait une relation entre la distance D d’une galaxie et son décalage
spectral. Il trouva une relation de type distance/vitesse :

¢z = HoD (1.5)

ou :

— c est la vitesse de la lumiére

— 7 : le décalage spectral tel que mesuré avec la définition 1.1
- M, : la constante de Hubble a I’époque actuelle.
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Physiquement, cette loi s’explique par le fait que I’Univers dans son intégralité se
trouve en expansion. Elle décrit donc son taux d’expansion actuel et par conséquent,

nous avons la relation plus générale en nous servant de la métrique de Robertson-
Walker :

R ;
Hy = (E)t = R(to) (1.6)

Les données observationnelles donnent pour cette constante une valeur comprise
entre 50 et 100 km-s~*-Mpc~!. On la trouve aussi, la plupart du temps, écrite sous
la forme :

Hy=100h km - s~ 'Mpc™! (1.7)

la quantité sans dimension hA paramétrise notre ignorance sur la constante de
Hubble, et a probablement une valeur réelle comprise entre 0,5 et 1,0 (les derniéres
observations donnent une valeur de 0,63%0,13 (Kundic et al., 1997 [50]). Dans la
suite de ce travail, sauf indication inverse, je prendrai la valeur h = 0, 5.

1.3.3 Le paramétre de décélération

De la méme fagon que la constante de Hubble Hy mesure ’expansion locale de
I’Univers, on définit la décélaration locale de I’Univers par :

o = R(to) = — <%) (1.8)

Ce paramétre, sans dimension, exprime la variation de la constante de Hubble
au cours du temps. Dans la suite de ce mémoire nous prendrons ce paramétre égal a
qo =0,5, ce qui veut dire que nous faisons I’hypothése de travailler dans un Univers
homogéne et isotrope avec une constante cosmologique A nulle. Dans ce cas-1a, la
densité p (qui régit la forme et le devenir de 1’Univers) est égale a la densité critique
pe (p = pe ~ 1072°g - cm™3). L’Univers subit donc une expansion qui se ralentira
au cours du temps afin de donner un Univers quasi-stable. Ce modéle est appelé
modeéle d’Einstein-De Sitter. Cette hypothése est tout a fait raisonnable d’aprés les
résultats obtenus sur la mesure de la densité de I'Univers qui donnent une densité
excessivement proche de la densité critique.

Exactement de la méme facon, pour une constante cosmologique nulle et un mo-
déle cosmologique de Friedmann qui contient celui de Einstein-De Sitter, on définit
le paramétre de densité :

Q=2q (1.9)
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1.3.4 Distance de luminosité

Aprés avoir adopté un modéle cosmologique en spécifiant les valeurs de Hj et gqo,
nous pouvons définir maintenant ce que 1’on peut appeler “distance”. Si, par exemple,
nous définissons la distance d’un objet a partir de sa luminosité intrinséque L comme
la quantité D tel que le flux observé de la source est f = L/(4mwD?), alors, dans la
métrique de Robertson-Walker, la distance de lumiosité d’une source se situant a un
décalage spectral z est donnée par la relation :

Di= 5 {00+ (1= ) |1 = /202 + 1| } (1.10)

Une fois ces différentes quantités mises en place, nous pouvons comparer de facon
cohérente, c’est-a-dire par le choix d’une cosmologie et une seule, les différentes
données que nous obtenons lors des observations, et cela pour avoir des points de
comparaison absolus entre les différentes observations.

1.4 La formation des galaxies : une histoire, deux
scénarii

La fagon dont se forment les galaxies, en particulier les plus massives d’entre
elles, reste encore sujette & controverses. En effet, comment peut-on expliquer le
passage d’un état trés fortement homogene ainsi que le montre le rayonnement émis
a la fin de la période de recombinaison?, & un état aussi diversifié en densité que I'est
I’Univers que nous observons aujourd’hui avec des étoiles et des galaxies séparées
par de grandes distances de vide quasi total ?

La responsabilité de la structure physique de notre Univers est essentiellement
due aux forces gravitationnelles, c’est-a-dire & 'attraction qui s’exerce entre deux
objets du fait de leur masse. Une toute petite fluctuation de masse attire inélucta-
blement la matiére située dans son voisinage, elle devient donc au fur et a mesure de
plus en plus importante et cela entraine de plus en plus de matiére dans un proces-
sus d’accrétion qui donne naissance aux structures de la taille d’une galaxie ou de
celle d’un amas. Toutefois, la contraction ne peut se faire indéfiniment car d’autres
forces entrent en jeu pour équilibrer et compenser ’attraction gravitationnelle. Par
exemple pour les petites échelles, le rayonnement thermique et les forces nucléaires
vont arréter la contraction ou pour les échelles plus grandes, de la taille d’une galaxie,
la conservation du moment angulaire permet aussi de stopper la contraction.

La structure qui a commencé & se former ne suit plus I’expansion générale de
I’Univers mais commence & suivre son propre chemin évolutif et va former ce qui va

2Moment ot les photons et la matiére n’interagissent plus de facon systématique, on parle de
découplage de la matiére et du rayonnement. Ce moment est caractérisé par I’émission d’un spectre
de corps noir ou de Planck, c’est le rayonnement fossile découvert, par hasard, en 1965 par Penzias
et Wilson. L’étude la plus importante fut réalisée avec le satellite COBE (COsmic Background
Explorer) en 1990, qui confirma la forme du spectre de corps noir ainsi que la formidable isotropie.
La température de ce rayonnement est de l'ordre de 2,7 K, qui correspond & un décalage spectral
de I'ordre de 1000.



20 La formation des galaxies : introduction

étre la base d’une future galaxie. Ce processus de formation des galaxies est encore
méconnu et actuellement deux théories, s’appuyant toutes deux sur des résultats
observationnels et théoriques, s’opposent et présentent deux images totalement dif-
férentes de la formation des galaxies et des grandes structures. La premiére prédit la
formation des galaxies massives trés peu de temps aprés le big-bang (2 > 3) lors d’un
collapse primordial de la matiére, la deuxiéme, au contraire, commence a former les
petites structures puis les plus massives par accrétions successives, c’est le modéle
hiérarchique.

Le modéle du collapse primordial ou modéle adiabatique

Le scénario adiabatique a été proposé au début des années 1970 par Sunyaev, Zel-
dovich et leurs collaborateurs (Sunyaev & Zeldovich 1970). Le point de vue adopté
est le suivant : les petites perturbations adiabatiques ont eu lieu trés tot dans 1’his-
toire de I’Univers. Seules, les perturbations les plus importantes ont survécu jusqu’a
I’époque de la recombinaison. Toutes les perturbations inférieures & une certaine
masse ont été lissées par la diffusion de photons. Les perturbations doivent grandir
trés lentement pour des décalages spectraux z < 5. L’amplitude de la perturbation
doit étre de I’ordre de 1 & ce moment-la pour pouvoir former les grandes structures
et les galaxies & des décalages spectraux compris entre 5 et 3.

Dans ce modéle, seules les perturbations les plus importantes peuvent subsister
a z ~ 5 et leur évolution devient non linéaire. A ce moment de leur existence les
structures formées sont des ellipsoides. En 1970, Zeldovich montra que les ellipsoides
en question s’écrasent suivant le plus petit axe et forment des structures aplaties qu’il
appela “pancakes”. Les galaxies se forment par segmentations de ces pancakes. Dans
cette vue, les galaxies se forment plutot tardivement et uniquement aprés les grandes
structures. Parmi les résulats principaux de cette théorie vient le fait qu’elle rend
bien compte, et de fagon naturelle, de ’échelle des grandes structures.

Le modéle hiérarchique ou isothermique

La deuxiéme théorie de formation des galaxies spirales est appelée formation
hiérarchique des galaxies ou scénario isothermique. Elle fut développée par Peebles
et al. et prend le contrepied de la précédente. En effet, elle dit que la formation
des structures a débuté juste aprés la période de recombinaison, presque toutes les
fluctuations & 'intérieur de la soupe de photons/matiére ont pu donner naissance a
une structure. Dans le passé, I’Univers était beaucoup plus dense qu’aujourd’hui et la
probabilité de rencontre entre deux galaxies d’autant plus importante. Le processus
de formation des galaxies et des structures, se fait dans le sens inverse au scénario
adiabatique et commence, au contraire, par la formation des plus petites structures
qui vont petit & petit s’aggréger pour en former de plus grosses et arriver a la
formation des galaxies, des amas de galaxies etc... Ce scénario a une caractéristique
trés attractive dans le fait que les premiers objets & se former se trouvent étre de la
taille des amas globulaires, ces derniers ayant le bon gotit d’étre les objets connus
les plus agés de I'Univers. Un des résultats intéressants de cette théorie c’est qu’il
permet d’expliquer ’enrichissement rapide du milieu par les métaux comme résultant
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directement des premiéres étoiles massives ou plutot de la mort de celles-ci sous forme
d’explosion de supernovae.

1.5 Observations de I’Univers lointain

Les deux théories précédentes sont purement baryonique® et ’amplitude des va-
riations au moment de la recombinaison doit étre de ’ordre de 3 x 1073, Toutefois,
les résultats du satellite COBE qui mesura le rayonnement émis lors de la recombi-
naison permirent de montrer que les perturbations les plus importantes ne pouvaient
pas dépasser une amplitude de 2 x 1075. Pour résoudre ce probléme, ainsi que celui,
par exemple, du manque de masse lumineuse comparé a la masse dynamique, les
astronomes ont postulé la présence de “matiére noire”. En faisant cette hypothése,
les théoriciens montrérent que les fluctuations découvertes par COBE pouvaient étre
compatibles avec celles nécessitées par les deux théories précédentes, modifiées, de
telle sorte que la masse noire soit prise en compte. Deux nouveaux types de scenarii
émergerent lors de la prise compte de cette matiére sombre. Le premier, le scéna-
rio de matiére noire chaude (HDM?*) postule que cette matiére noire est composée
de neutrinos massiques. Il prédit de larges fluctuations produisant comme dans le
cas du scénario adiabatique les grandes structures en premier puis par subdivisions
les plus petites. Le second ou scénario de matiére noire froide (CDM?) arrive aux
mémes conclusions que le modéle hiérarchique. La matiére noire (non baryonique)
en se découplant trés tot forme les masses trés petites (M < Mg,) puis, petit & petit
par coalescence les plus massives, c’est-a-dire les galaxies et les amas de galaxies.

La formation des galaxies reste un sujet a controverse en particulier en cosmolo-
gie observationnelle ot I’arrivée des grands télescopes permet aujourd’hui d’observer
quasiment en direct les premiers instants de I'univers. Cela va permettre de confron-
ter les prédictions des deux grandes théories avec I’observation (évolution du nombre
de disques, métallicité,formation stellaire. .. ). La clef du mystére pourrait donc étre
révélée en concentrant les observations sur les galaxies lointaines qui sont respon-
sables, dans sa grande majorité, de la formation stellaire (Cf. figure 1.4).

Il est probable que la majorité des phénoménes évolutifs dans les galaxies se
déroule lors de fortes poussées de formations stellaires probablement induites et
induisant de violents changements des caractéristiques dynamiques de la galaxie
hote.

En 1996, Lilly et al. [58] montrérent que 1’évolution de la luminosité UV pouvait
s’expliquer par une chute de la formation stellaire entre les décalages spectraux de
0.4 a4 1, c’est-a-dire depuis 7 & 10 milliards d’années.

Cette chute est principalement due & deux types de galaxies : les galaxies in-
frarouge étudiées par Flores et al (1999) [21] et les galaxies compactes lumineuses
(Guzman et al., 1997 [25]).

Les objets fabriquant le plus d’étoiles émettent la majorité de leur énergie en

3Théorie baryonique : théorie postulant que 1’Univers est dominé par les baryons (les électrons,
les neutrinos, les quarks et leurs anti-particules).

‘Hot Dark Matter

Cold Dark Mater
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F1G. 1.4 — Histoire de la formation stellaire. En abscisse est indiqué I’époque en
fraction de 1’age de I’Univers (0 correspond au temps présent et 1 au Big-Bang). Le
nombre d’étoiles formées par unité de volume et par années est indiquée en échelle
logarithmique. Les points blancs correspondent aux mesures faites dans I'ultraviolet,
les points noirs aux mesures faites a toutes les longueurs d’ondes, c’est-a-dire incluant
la formation stellaire cachée par les poussiéres. Il y avait beaucoup de formation
stellaire, 9 milliards d’années auparavant, quand I’Univers avait le tiers de son age
actuel (z = 1, abscisse=0.66)
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Fic. 1.5 - Galaxies émettant en infrarouge et détectées par le satellite ISO.
Les images sont les contre-parties optiques observées par le Télescope Spatial, et
montrent des galaxies en voie de fusion, a une époque ot I’Univers avait moins de la
moitié de son age présent. La taille de chaque image est de 130 000 années lumiére.

infrarouge lointain. Elles sont par conséquent assez difficiles a observer. Le télescope
ISO pour le rayonnement infrarouge et le télescope spatial Hubble pour la morpho-
logie ont montré que ces objets possédent en leur sein une intense formation stellaire
et bien souvent une interaction est bien visible sur les images ( Cf. figure 1.5). Cette
interaction est probablement responsable du sursaut de formation stellaire observée.
Certaines pourraient ainsi former des galaxies elliptiques massives, aprés accrétion
entre deux grandes spirales (Combes 1999 [14]).

La deuxiéme population qui semble avoir une importance prépondérante dans
I’histoire de la formation stellaire sont les galaxies trés compactes mais trés lumi-
neuses. Ces galaxies étaient particuliérement nombreuses dans le passé mais elles
sont beaucoup plus rares dans ’Univers local. Il y a environ 7 milliards, d’années
ces galaxies représentaient la population dominante (Guzman et al., 1997 [25]). De
plus, malgré leur petite taille (Cf. figure 1.6), elles rayonnent jusqu’a 100 fois plus
d’énergie que les galaxies locales irréguliéres auxquelles les études précédentes les
ont assimilées du fait de leurs caractéristiques photométriques semblables.

Cette thése a eu pour but I'analyse spectroscopique de ces objets particuliers
afin d’en déterminer les caractéristiques physiques, leur impact réel sur I’histoire des
galaxies et ce qu’elles sont devenues, c’est-a-dire vers quels types d’objets locaux
elles ont évolué. Pour ce faire, nous avons utilisé les télescopes du VLT de ’ESOS
installés sur le Paranal au Chili. Ils nous ont permis d’obtenir des spectres de grande
qualité et de déterminer tout un ensemble de propriétés physico-chimiques qui vont
étre détaillées dans de ce mémoire.

SEuropean South Observatory
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F1G. 1.6 — Galaxies compactes observées par le Télescope Spatial, & une époque ou
I’Univers avait moins de la moitié de son age actuel. La taille de chaque image est
de 130 000 années lumiére.

La partie suivante va décrire plus en détail ce que nous connaissions de ces objets
avant le travail effectué lors de ma thése et comment notre échantillon de galaxies
compactes fut sélectionné. Par la suite, je parlerai de la fagcon dont nous avons obtenu
les spectres. La quatriéme partie présentera les principales méthodes d’analyses dont
nous nous sommes servis, ensuite j’aborderai ’analyse des résultats obtenus et enfin
je terminerai cet exposé avec ’hypothése que nous émettons sur la nature de ces
objets.




Chapitre 2

Les Galaxies compactes brillantes

La nature des galaxies les plus faibles qui puissent étre détectées dans les téles-
copes reste une des questions les plus importantes et aussi une des plus intrigantes
de I’astronomie moderne. De nombreux travaux ont été menés pour arriver a mieux
connaitre ces objets.

Les différents recensements menés sur ce genre d’objets, depuis ’avénement des
caméras CCD! qui permirent aux astronomes d’observer a des magnitudes toujours
plus importantes, confirmérent les résultats obtenus en poussant aux limites de dé-
tection les plaques photographiques : il y a un excés trés important de galaxies faibles
et bleues par rapport & ce qui était attendu des mesures faites sur les galaxies locales
et les modéles non-évolutifs.

Dans cette partie je vais commencer par décrire ces résultats qui permirent de
découvrir et surtout de prendre conscience de I'importance des galaxies compactes
lumineuses. Ensuite, je parlerai des premiéres études réalisées sur ce genre d’objet et
enfin je décrirai la fagon dont nous avons choisi notre propre échantillon de galaxies.

2.1 Le probléme de I’excés de galaxies bleues

A la fin des années soixante-dix, les différents catalogues de galaxies réalisés a
partir de plaques photographiques (Kron et al. (1980) [48], Peterson et al. (1979)
[72]...) montrérent que la pente dans la relation du nombre d’objets en fonction
de la magnitude apparente était beaucoup plus importante que celle prédite par les
modéles sans évolution. Cet excés était di & des galaxies faibles plus bleues qu’une
galaxie active au niveau de la formation d’étoiles.

Toutefois, ces résultats étaient sujets & controverse car cet effet ne commencait
a se voir réellement que pour des magnitudes ou 'incomplétude des plaques photos
commencait & se faire sentir. L’apparition des détecteurs CCD et le gain en magni-
tude apporté permit a Tyson [82] et Broadhurst et al. [7] en 1988 de montrer que
I’effet découvert précédemment était bien réel et ne provenait pas d’'un probléme
d’incomplétude. Les points de la figure 2.1 contiennent les mesures de compte de
galaxies réalisées dans deux filtres différents en B (visible) et en K (infra-rouge).

1Charged Coupled Device
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F1G. 2.2 - Distribution en décalage spectral du recensement de galaxies faibles an-
glo/australien (Broadhurst et al.,1988 [7]) ; 'histogramme représente la distribution
en fonction de z du recensement, la ligne en trait plein représente quant a elle la
distribution prévue par un modéle sans évolution. Aucun effet d’évolution de la fonc-
tion de luminosité ne peut étre visible sur cet figure ; Broadhurst et al. n’ont observé
que des objets relativement proches (a z < 0,4, magnitude limite B ~ 21.5). Les
recensement plus profond comme celui du CFRS (B ~ 23 — 24) montrérent que les

galaxies plus lointaines subissaient une évolution importante.

Nous pouvons remarquer sur cette figure que les observations effectuées dans la
bande K sont bien ajustées par un modéle sans évolution avec gg = 0,5. Il est en méme
temps tres visible que les observations réalisées dans la magnitude B montrent une
déviation importante avec le modéle en question. Il y a donc un excés trés important
de galaxies bleues pour les magnitudes apparentes importantes par rapport a ce qui
est attendu des modéles construits & partir des données locales.

Broadhurst et al. (1988) [7] réalisérent des mesures spectroscopiques et mon-
trérent que la distribution du décalage spectral en fonction du nombre de galaxies
(Cf. figure 2.2) était par contre en excellent accord avec les modéles non-évolutifs.

Les comptes s’appuyant sur le décalage spectral ne permettent pas de résoudre le
probléme de I’excés de galaxies bleues en montrant un intervalle de décalage spectral
ou cette population d’objets devrait logiquement se situer.

Comment résoudre le probléme de cet excés et que sont devenues les galaxies
produisant cet effet ?

Pour réconcilier les recensements en décalage spectral et les données photomé-
triques, des hypothéses fondées sur une évolution ont été proposées. Elles incluent



28 Les Galaxies compactes brillantes

une correction sur la forme de la fonction de luminosité locale, de la coalescence de
galaxies et I'existence d’une population & décalage spectral intermédiaire qui aurait
disparu localement.

Les analyses de Lilly et al. (1995) [59], utilisant le CFRS montrérent que les
changements dans la forme de la fonction de luminosité avec ’augmentation du
décalage spectral n’était qu’apparent et montrait une augmentation (~ 2 mag a z =
1) de la fonction de luminosité des galaxies de telle sorte que la fonction de luminosité
globale apparait se déplacer vers les luminosités les plus fortes.

Si 'on ne voit pas d’évolution de la forme de la fonction de luminosité, un
des résultats les plus significatifs des différents recensements réalisés (CFRS, Au-
tofib/LDSS, Keck LRIS...) a été de montrer la dépendance en fonction du décalage
spectral et du type de galaxie de la fonction de luminosité. Les galaxies rouges, qui
ont une couleur U —V > Sbe, ne présentent pas d’évolution de leur fonction de lumi-
nosité. Par contre, pour les galaxies bleues (U — V' < Sbe) la fonction de luminosité
est décalée vers les luminosités les plus brillantes.

L’ensemble des différents recensements réalisés a montré que la densité de for-
mation stellaire croit avec le décalage spectral.

Dans les autres caractéristiques de cette population de galaxies responsables de
cet effet, Hammer et al. (1997) [31]) les identifiérent comme présentant une raie
[OT1] A3727 A intense. Elles sont donc en phase de forte formation stellaire.

La morphologie des galaxies bleues composant la population excédentaire a été
partiellement résolue avec le Télescope Spatial Hubble. Les images obtenues ont
permis & Glazebrook et al. (1995) [23], Driver et al. (1995) [19] et Abraham et al.
(1996) [1] de montrer que la population en question était dominée par des galaxies
irréguliéres ou en coalescence alors que les galaxies elliptiques et spirales suivaient
plus ou moins les comptes attendus a partir des modéles non-évolutifs (Cf. figure
2.4).

Ces résultats sont cohérents avec ceux réalisés par Schade et al. (1995) [78] lors
de I’étude faite sur 32 galaxies du CFRS a z > 0,5. Ils trouvérent qu’un tiers de
ces objets étaient des galaxies bleues & noyau, c’est-a-dire que lors d’une déconvo-
lution bulbe/disque, le bulbe est nettement prédominant. Beaucoup sont apparues
irréguliéres (asymétriques) et certaines d’entre elles montrent aussi des signes d’in-
teractions.

En résumé, nous pouvons décrire une galaxie typique responsable du phénoméne
découvert dans les comptes de la fagon suivante :

— ces objets ne sont pas locaux, leur décalage spectral est compris entre 0,3 < z

et 2<1

— leur luminosité en B est de 'ordre de L.

— ils subissent un événement de formation stellaire marqué par la présence d’une
forte raie [OIT) A3727 A.

— leur apparence est plutét irréguliére, avec des signes d’interaction et parfois
un cceur compact. Le rayon typique englobant la moitié de la lumiére étant
re < 0,5” ou R, < 3 kpe.

Une des hypothéses pour expliquer cet excés de galaxies bleues consiste a pos-

tuler 'existence d’une population ayant trés fortement évoluée en luminosité. Cette
population subirait un épisode de formation stellaire qui expliquerait leur couleur
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F1G. 2.3 — Fonction de luminosité au repos dans la bande B pour différents décalages
spectraux. Elles sont dérivées du CFRS (Lilly et al. (1995) [59], les nombres entre
parenthése indiquent la taille de ’échantillon. La ligne en pointillés représente la
fonction de luminosité locale (Loveday et al. (1992) [60]). Les lignes en traits pleins
et brisés représentent ’ajustement par une fonction de Schechter des données. Il est
visible qu’il y a une évolution de la fonction de luminosité mais uniquement par un
facteur d’échelle.
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FIG. 2.4 — nombre de galaxie en fonction de la magnitude dans le filtre 1814 du téles-
cope spatial (Abraham et al. (1996) [1]. Les points proviennent de différents relevés
et la ligne en trait plein montre les comptes attendus suivant les différentes classes
morphologiques, en supposant que leurs propriétés ne varient pas au cours du temps.
Cette figure montre essentiellement qu’ils y avaient plus de galaxies irréguliéres dans
le passé.
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bleue. La majeure partie de la contre-partie locale n’aurait pas été détectée du fait de
leur faible luminosité. Elle pourrait aussi subir une évolution en nombre. La réalité
se situe probablement dans un mélange des deux hypothéses.

2.2 Le role des galaxies compactes dans 1’évolution
des galaxies

Récemment, les diverses études observationnelles ont montré le role fondamental
joué par une classe particuliére de galaxies bleues. De plus en 1998, en s’appuyant
sur le CFRS, Lilly et al. [55] ont démontré qu’il n’y avait pas d’évolution significative
du nombre apparent de grandes galaxies depuis z = 1. Par contre, la densité des
petites mais lumineuses galaxies a4 un décalage spectral de 0,5 est plus important
d’un facteur dix par rapport a celles observées localement (Guzmén, 1999 [24]).

En 1988, lors de la recherche de quasar, Koo et Kron [47] découvrirent une
population de galaxies compactes bleues avec une formation stellaire importante
et des raies en émission étroites. Ils associérent cette population aux progéniteurs
des galaxies sphéroidales dont la luminosité aurait décru de facon drastique depuis
z ~ 1. Cette partie va détailler de fagon plus approfondie les études menées par le
groupe DEEP sur cette catégorie d’objet.

Les galaxies lumineuses compactes? contribuent de facon majeure a 1’évolution
des galaxies bleues dont la luminosité est de ’ordre de L* depuis un décalage spec-
tral de 'ordre de 1 (ie. : & peu prés les 8 & 9 derniers milliards d’années). Les études
réalisées par Guzméan et al. (1997) [25] puis Hammer & Flores (1998) [30] ont mon-
tré que la contribution totale de ces objets pour la luminosité UV (et donc pour le
taux de formation stellaire) était de plus 40%. Ces galaxies sont responsables, en
grande partie, du pic de formation stellaire observé il y a huit milliards d’années.
Les galaxies compactes lumineuses sont les principaux contributeurs au taux de for-
mation stellaire pour des décalages spectraux inférieurs a 1. Lorsque 'on intégre la
formation stellaire depuis z = 1, on peut montrer (Hammer (1999) [28]) qu’entre un
tiers et la moitié des étoiles actuelles ont été formées depuis z = 1. Les galaxies com-
pactes lumineuses ont donc produit une grande quantité de ces étoiles. Les galaxies
naines, dont elles ont la taille, ne comportent que trés peu d’étoiles ou de métaux.
Bien qu’ayant des propriétés en commun, il est difficile de penser que les galaxies
compactes lumineuses pourraient étre les progéniteurs des galaxies naines.

Malheureusement, ces objets étant particuliérement difficiles & observer du fait
de leur taille et de leur faible brillance apparente, il fallut attendre la fin des années
1990 et l'arrivée des télescopes de la classe des 8 métres (Keck et VLT) pour com-
mencer a déterminer les caractéristiques physiques et chimiques. L’utilisation de la
spectroscopie permet seule d’obtenir ce type de renseignement sur des objets situés
a de telles distances. La nature des galaxies compactes lumineuses et leurs relations
avec les galaxies actuelles restent donc relativement inconnues. Deux études princi-
pales ont été réalisées sur ce sujet, 'une menée par une équipe américaine et dont les

2 Aussi désignées sous le nom de LCG pour Luminous Compact Galaxies.
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premiers résultats ont été publiés en 1997 et I’autre par 1’équipe francaise dirigée par
Francois Hammer. Cette partie va présenter essentiellement les résultats de I’équipe
américaine, le reste de cette thése présentera le travail mené par 1’équipe francaise
dont je fais partie.

2.3 Les premiéres observations et hypothéses sur la
nature des galaxies compactes lumineuses

2.3.1 Les caractéristiques physiques et observationnelles

En premier lieu, je vais présenter rapidement les caractéristiques physiques des
galaxies compactes bleues a décalage spectral intermédiaire qui étaient connues
lorsque au début de ma thése.

Les années 90 ont apporté par 'intermédiaire des images provenant Télescope
Spatial Hubble, la possibilité de faire une analyse morphologique de galaxies loin-
taines. En paralléle, il était fondamental de connaitre leur décalage spectral, c’est-
a-dire leur distance, que ce soit par des méthodes spectroscopiques ou bien photo-
métriques, ces derniéres étant fortement sujettes a caution. Ces études permirent
de montrer que les galaxies en question étaient des objets excessivement compacts
méme avec le Télescope Spatial Hubble, il est trés difficile d’en déterminer la mor-
phologie. Pour donner un ordre d’idée, 1 heure de pose avec le télescope spatial
permet d’obtenir un signal sur bruit > 10 pour une galaxie compacte de magnitude
B ~ 23. Ces objets ont un cceur trés brillant entouré d’une composante diffuse ce
qui rend ’analyse morphologique particuliérement délicate. La plupart des études
morphologiques (Koo et al. (1994) [45] ou Hammer, Gruel et al. (2001) [32]) ont
montré que ces galaxies pouvaient posséder une deuxiéme composante compacte
signe probable de coalescence.

Par la suite, Koo et al. firent un relevé spectroscopique au télescope Keck a
Hawaii et au Télescope Spatial Hubble (HST) d’objets classifiés comme CNELG?3
i.e. c’est-a-dire des galaxies compactes présentant des raies en émissions étroites. Ce
relevé a été effectué dans le cadre du projet DEEP* en 1995 [46].

Ces études se sont concentrées sur I’aspect dynamique de ces objets, en particulier
par une analyse de la forme et de la largeur des raies en émission. Les résultats
obtenus lors de cette étude ainsi que dans les suivantes effectuées sur des objets du
méme type dans les champs du Hubble Deep Field (HDF, Williams et al. 1996 [85])
(Philipps et al. (1997) [73], Guzman et al. (1997) [25]) sont résumés ci-apreés.

Les objets ont été choisis sur des critéres a la fois de compacité, c’est-a-dire que
la moitié¢ de la lumiére émise par I'objet est contenue dans un rayon 7/ inférieur
ou égal 0”)5; le deuxiéme critére concerne la luminosité en I de ces objets. Seuls,
les objets ayant aussi une magnitude plus brillante, dans le filtre 7, & 23,74 ont été
gardés dans ’échantillon final, cela correspond & des galaxies peu lumineuses a z = 1.
Les mesures furent effectuées sur des images dans le filtre Ig;4 du HST et de I’étude
du HDF Nord (Williams et al. 1996 [85]). Ces critéres sont équivalents & un critére

3Compact Narrow Emission Line Galaxie
“DEEP : Deep Extragalactic Evolutionary Probe
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de brillance de surface, c’est-a-dire qu’il faut qu’a ’'intérieur du rayon contenant la
moitié de la lumiére, cette quantité soit inférieure & vyg14 < 22,2 mag arcsec 2. Enfin
pour éviter au maximum toute contamination par des étoiles, les objets ayant un
rayon de moitié de lumiére inférieur a /o < 0”,16 ont été rejetés.

Les observations spectroscopiques qui concernent 1’essentiel de la comparaison
que nous allons réaliser avec le travail effectué lors de ma thése, ont été faites avec
I'instrument LRIS, spectrographe multi-objets installé sur un des télescopes de 10
métres du Keck a Hawai. Les observations ont une résolution de 'ordre de 3 A. Elles
ont été faites avec deux réseaux différents, un dans le bleu et un dans le rouge, le
temps d’intégration des spectres a été de 'ordre de 1500 secondes. Le domaine en
longueurs d’ondes total s’étend de 4000 a 8500 A, bien que les spectres n’aient pas
été calibrés en flux.

Les spectres ainsi obtenus ont montré que ces objets possédent de nombreuses
raies en émissions en particulier [OII] A3727 A, Hp et [OIII] AX4958,5007 A (Cf.
figure 2.5). La présence des ces raies prouve que ces objets sont le lieu de formation
d’étoiles car elles sont émises par un nuage de gaz HII chauffé par des étoiles jeunes
émettant dans ’'UV de fagon trés importante.

Guzman et al. (1997) [25] trouvérent, & partir des mesures sur la raie [OII] A3727 A,
des taux de formation stellaire compris entre 0,1 et 14 masses solaire par an (Cf.
figure 2.6) (pour description de la méthode de ce calcul se référer au paragraphe 4.6
page 72).

L’analyse principale de ce travail a porté sur la forme et la largeur des raies
en émission et ce, pour réaliser ’étude dynamique de ces objets. Philipps et al.
(1997) |73] montrérent que ces raies pouvaient étre bien représentées en ajustant une
gaussienne. De 14, ils déduisirent une vitesse de dispersion (35 < veire < 150 km s—l)
(Cf. figure 2.7).

Par la suite, en se fondant sur les travaux réalisés par Vogt et al. (1996) [83],
Guzman et al. (1996) [27] et Rix et al. (1997) [75], Philips et al. (1997) [73] dédui-
sirent la masse de ces objets. Les masses trouvées sont comprises entre 3 x 10° et
2 x 10'° masse solaire. Les propriétés globales de ’échantillon, couleurs, luminosi-
tés, rayon de brillance, masse (ou vitesse) étant trés semblables a ceux des galaxies
compactes sphéroidales locales ou compactes irréguliéres, Koo et al. (1994, 1995)
[45, 46] et Guzman et al. (1996, 1998) [27, 26] ont suggéré que ces objets étaient
les progéniteurs de ces galaxies locales et les comparérent & des régions HII a trés
forte formation d’étoiles. Ces objets briileraient de facon trés brutale, en un seul
épisode de formation stellaire, I’ensemble de leur gaz. Aprés ’explosion de forma-
tion stellaire qui accroit sa luminosité dans des proportions considérables, ces objets
subiraient une chute de leur luminosité dans ’'UV (4-7 magnitudes en Mp en moins
de 3 milliards d’années).

2.4 L’apport du VLT a I’étude des galaxies com-
pactes

En 1998, les astronomes eurent acces a de nouveaux moyens observationnels par
I'ouverture du premier télescope du VLT & la communauté. Cela suggéra & Francois
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F1aG. 2.5 — Spectres de galaxies compactes obtenus au télescope américains Keck, Le
temps d’intégration est de l'ordre de 50 minutes. Les spectres ne sont pas calibrés
en flux.
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F1G. 2.6 — Taux de formation stellaire des 51 galaxies observées avec le téléscope
Keck, la mesure de ce taux de formation stellaire a été effectué a partir de la lumi-
nosité [OII] A3727 A déterminé a partir du flux dans les raies en émission.
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FIG. 2.7 — Vitesse de rotation des galaxies compactes de I’échantillon de Guzman et
al. On peut voir que ces vitesses sont faibles (~ 65 km - s71).
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Hammer et son équipe d’observer des objets semblables aux galaxies compactes
étudiées précédemment mais cette fois, la sélection des objets se fit dans la base de
données du CFRS. Celle-ci comprend prés de six cents objets étudiés dans un grand
nombre de longueurs d’ondes différentes, allant de la radio a I'infra-rouge en passant
par le visible. Pour chaque objet, nous avons en notre possession la photométrie dans
les bandes U, V et B avec parfois en plus celle dans la bande K. De plus, a chaque
objet est associé un spectre et donc un certain nombre de caractéristiques physiques
déduites de ces spectres.

Je vais en premier lieu indiquer quelles furent les motivations et la stratégie
observationnelle, ensuite je parlerai des critéres que nous avons utilisés pour sélec-
tionner les objets de notre échantillon de galaxies compactes. Enfin, je terminerai
cette partie sur la fagon dont nous avons obtenu nos données, c’est-a-dire sur les
observations & proprement parler.

2.4.1 Motivation et stratégie observationnelle

Les galaxies observées au VLT l'ont été pour confirmer les analyses effectuées
par Guzman et al. Les buts de ces observations étaient de détecter la présence de la
raie [OIT[]A4363 A, d’en faire I’analyse chimique et de déterminer les abondances de
ces objets.

Pour effectuer la sélection des galaxies observées, nous nous sommes servi de la
base de données CFRS (Cf. paragraphe 2.5.1 page 37). Cette base est considérée
comme compléte jusqu’a la magnitude I = 22. Elle permit de construire la fonction
de luminosité jusqu’a z = 1 et d’effectuer une étude sur ’évolution de la formation
stellaire pour la méme période. L’utilisation de cette base permet de comparer les
résultats obtenus pour des objets particuliers, ici les galaxies compactes, avec ceux
obtenus pour ’ensemble des galaxies de cette base. La stratégie observationnelle
choisie par ’équipe américaine n’était pas, a notre avis, adéquate pour étudier les
propriétés d’objets de ce type. Le choix fait par les Américains était d’étudier en
priorité le plus de galaxies de ce type en insistant plus particuliérement sur les études
dynamiques de ces objets a partir des raies en émissions. Pour cela, ils intégrérent la
lumiére émise durant moins d’une heure, le temps de faire ressortir les raies en émis-
sions. Ils n’effectuérent pas de calibration en flux, et ne peuvent donc pas utiliser le
continu du spectre pour effectuer des analyses et ne peuvent rien dire sur les raies en
absorption et/ou la forme globale du continu. A I'inverse, la stratégie que nous avons
adoptée lors de nos observations s’attachait plutot aux propriétés physico-chimiques
de ces galaxies. Aussi avons-nous choisi d’effectuer des poses longues, plus de 4
heures de poses pour chaque objet au minimum, et d’appliquer systématiquement
une calibration en flux sur les spectres réduits. Pour faire cela, nous avons observé,
dans la méme nuit, des étoiles dites de références ou de calibrations.

Les principales différences entre les observations réalisées sur le Keck et au VLT
sont le temps de pause, beaucoup plus long pour les observations VLT, et la cali-
bration en flux puisque 1’on veut déterminer des rapports de raies ([O/H]).
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2.5 Présentation de I’échantillon et des critéres de
sélection

Avant de parler des observations et de la facon dont nous avons obtenu les don-
nées, il est nécessaire de présenter ’échantillon de galaxies que nous avons sélectionné
et quels ont été les critéres utilisés. Toutefois, avant tout cela je vais donner les prin-
cipales caractéristiques de la base de données du CFRS ayant servi de fondation aux
études sur les galaxies compactes que j’ai pu réaliser lors de cette theése.

2.5.1 Présentation rapide du CFRS

En 1992, débuta une collaboration Franco-Canadienne au CFHT dans le but de
réaliser un échantillon complet de galaxies de champs afin de déterminer la fonction
de luminosité des galaxies jusqu’a z~1.

Cette collaboration amena la construction d’un échantillon de 600 galaxies de
champs avec I4p < 22,5 dont les décalages spectraux sont compris entre 0 et 1,4
(0 < z < 1.4) (Lilly et al. 1995 [57, 56], Le Févre et al. 1995 [52], Hammer et al.
1995 [29]), les spectres ont une résolution de 40 A et la bande spectrale s’étend de
4250 A a 8500 A. Les spectres sont tous calibrés en flux a aide d’étoiles de calibra-
tions standard.

Les objets ont été sélectionnés dans la bande I pour réduire substantiellement les
problémes de comparaison avec les galaxies locales et on minimise ainsi la correction
en k pour les décalages spectraux supérieurs & 0,9 ou la lumiére de la bande I
correspond a la bande B au repos.

Le CFRS a aussi permis d’avoir la photométrie profonde dans les bandes B, V,
Iet K.

2.5.2 Sélection des galaxies lumineuses compactes

La sélection a été effectuée dans trois champs CFRS, situés & 0000+00 Le Févre et
al. (1995) [52], 0300+00 Hammer et al. (1995) [29], 2230-+00 Lilly et al. (1995) [57].
Trois critéres furent utilisés pour construire un échantillon de galaxies compactes
cohérent.

Compacité

Le sujet de cette étude concernant les galaxies compactes, le premier critére doit
étre un critére sur la taille de ces objets, c’est-a-dire sur la surface de brillance de
la galaxie et son étendue spatiale. Pour effectuer ce genre d’analyse nous avons a
notre disposition deux types d’images ayant une qualité suffisamment bonne pour
ce genre d’étude : celles obtenues dans le cadre du CFRS au CFHT, c’est-a-dire au
sol mais de grande qualité (fwhm ~ 0”,7) et celles provenant du HST (Brinchmann
et al. 1998 citebrinchmann1998) pour certaines parties des champs. La priorité a été
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naturellement accordée aux images spatiales, qui, seules, permettent de résoudre la
morphologie des galaxies compactes distantes.

Le rayon ot la moitié de la lumiére (r1/3) se trouve doit étre inférieur ou égal a
5hs kpc.

r1 < 5hgy kpe (2.1)

ou hso = Hy/50 avec Hy, la constante de Hubble. Francois Hammer et Hector
Flores ont montré (1998) [30] que ce critére était équivalent & un autre critére qui,
lui, est défini & partir de la concentration de la lumiére suivant le paramétre dit de

concentration :

61 = m;(15h5, kpc) — my(5hsgkpe) < 0.75 mag (2.2)

Pour analyser les images, nous nous somme servi du programme SExtractor
(Bertin et Arnouts, 1996 [3]). Le rayon ou se trouve la moitié de la lumiére a été
dérivé en intégrant la lumiére dans une succession d’ouvertures variant d’'un diamétre
de 0",2 & 3",0 en augmentant par pas de 0",2, et en supposant que la magnitude
isophotale générée par SExtractor est une bonne approximation de la magnitude
totale de la source.

Nous pouvons remarquer la trés bonne corrélation (p = 0.73) entre les deux types
d’images (sol et spatiale) sur la figure 2.8.

Nous avons décidé de nous servir du paramétre de concentration pour construire
notre échantillon puisque les deux critéres sont compatibles et que celui-ci est beau-
coup plus simple & obtenir.

Luminosité et distance

Le deuxiéme critére utilisé est un critére de luminosité absolue, grace a 1'utilisa-
tion des résultats obtenus par le CFRS, au décalage spectral.

Nous n’avons gardé que les galaxies pour lesquelles la magnitude absolue B était
plus brillante que —20 :

Map(B) < —20,0 (2.3)

En effet, les études réalisées sur I’évolution de la densité lumineuse dans I’'UV
ont été effectuées avec cette coupure (Lilly et al. 1996 [58]. Le CFRS est considéré
complet (Hammer et al. 1997 [31]), au sens statistique du terme, pour les galaxies
ayant des décalages spectraux compris entre & 0.45 et 0.95

0,45 < z < 0,95 (2.4)

cela justifie I'intervalle de distance des objets que nous avons observés.

5Par la suite nous prendrons Ho = 50 km - s~ Mpc~! et go = 1.
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F1G. 2.8 — Critére de compacité pour les galaxies compactes lumineuses. (En haut)
comparaison entre le critére de compacité classique (moitié du rayon de la lumiére) et
le paramétre de concentration. Les points noirs correspondent & des objets observés
aussi au HST. Le rectangle en pointillé délimite la portion contenant les galaxies
considérées compactes. (En bas) comparaison entre le paramétre de concentration
déterminé & partir des images du sol et celles provenant du HST.
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Formation stellaire

La base de données du CFRS a servi, encore une fois, pour déterminer quels
étaient les objets qui possédent en leur sein de la formation stellaire. Pour garantir
la présence de raies en émissions nous avons éliminé toutes les galaxies n’ayant pas la
raie [OIT]A3727 A visible, i.e. la largeur équivalente mesurée dans le CFRS Hammer
et al. (1997) [31] doit étre supérieure a 15 A.

EW([OI|\3727) > 15A (2.5)

Ce critére est équivalent au fait de dire que ces galaxies sont bleues. Une galaxie
en formation stellaire va produire des étoiles jeunes et bleues qui vont chauffer le
gaz qui va émettre la raie [OII] A3727 A. Cette raie est uniquement un indicateur
de formation stellaire (Cf. discussion au paragraphe 4.6 page 72); mais il est trés
aléatoire de 'utiliser pour calibrer cette derniére.

2.5.3 Reésultat de la sélection

L’ensemble de ces critéres appliqué aux trois champs du CFRS a donc donné un
échantillon de 59 galaxies qui représentent 23% des galaxies lumineuses (Map(B) <
—20) de ensemble du CFRS. Les observations qui nous ont servi lors des études
réalisées lors de cette thése ont porté sur 22 galaxies de I’échantillon total dont
les différentes caractéristiques photométriques sont rassemblées dans la table 2.5.3.
La prochaine partie présentera les observations, la méthode de réduction que nous
avons employée et la prise en compte de certaines erreurs systématiques inhérentes
a 'observation de spectres & 1’aide de télescopes situés au sol.

En décembre 2000, Rafaél Guzméan est venu travailler & Paris, nous en avons
profité pour comparer les caractéristiques globales de notre échantillon avec celles
de I’échantillon qu’il avait étudié précédemment. Nous avons pu remarquer que les
25% des galaxies les plus brillantes de 1’échantillon de R. Guzmaén, sélectionné dans
le HDF (Guzmaén et al. (1997) [25]) sont similaires (du point de vue photométrique)
aux notres.

Avant de passer a I’étude proprement dite il donc est intéressant de regarder un
peu un diagramme couleur/couleur rassemblant les objets étudiés. Pour cela, nous
avons pu nous servir des mesures photométriques du CFRS dans les bandes B, V, I et
pour certains objets en bande K. A un décalage spectral moyen de 0,6 la magnitude
observée V a la magnitude au repos U et respectivement la magnitude observée I
correspond a la magnitude V au repos. Quant a la magnitude K elle correspond a
celle d’un filtre centré sur 1.4 pm.

Pour obtenir les couleurs au repos précises pour chaque objet il faut corriger de
la différence 6z = 2z — 20y en se servant d’un ajustement systématique des points
photométriques observés a ’aide des modéles de Bruzual et Charlot [8, 9] de 1998.
L’erreur introduite est ainsi minimale, car z n’est jamais trés grand, et ne dépend
que des effets d’extinction au second ordre et du choix du modéle utilisé.

Pour douze des galaxies nous possédons la couleur (V' —1.4um)g et nous pouvons
tracer le diagramme couleur/couleur (U — V)o/(V — 1.4um)o. Notre échantillon de



TAB. 2.1 — Luminosité et photométrie de ’échantillon de galaxies compactes sélectionnées avec les critéres ci-dessus et observées en

spectroscopie avec I'instrument FORS du VLT.

Notes :

CFRS z Mp 22 Err Mg 2 Brr  Lg' gpur Oljsr log(rye)’
00.0137 0.95122 -22.22 2.558 0.164 -23.36 2.109 0.209 18.1  0.22 ~ -
00.0564 0.61051 -20.05 0.347 0.957 -21.94 0.570 0.157 4.92  0.47 E -
00.0763 0.83600 -20.61 0.581 1.020 -22.04 0.625 0.437 5.39  0.38 - -
00.1175 0.63900 -20.75 0.661 0.128  — - - = 0.52 E -
03.0442 0.47807 -20.30 0.436 0.064 -21.06 0.254 0.084 2.2  0.68 E -
03.0523 0.65355 -21.20 1.000 0.147 -22.24 0.752 0.194 6.5 043  0.46 0.58
03.0570 0.64682 -20.38 0.470 0.117 — - - — 0.30 ~ -
03.0595 0.60442 -20.78 0.680 0.119 -22.09 0.655 0.157 56  0.31  0.54 0.65
03.0645 0.52737 -20.77 0.673 0.049 -22.20 0.724 0.113 6.3 062  0.64 0.69
03.1242 0.76786 -21.21 1.009 0.223 -22.99 1.500 0.317 12.9  0.73 - -
03.1349 0.61640 -21.43 1.236 0.114 -23.67 2.805 0.206 242  0.73  0.35 0.52
03.1540 0.68931 -21.52 1.343 0.124 -22.83 1.294 0274 112 9999  0.56 0.67
22.0344 0.51680 -20.30 0.437 0.048 — - - = 0.62 ~ ~
22.0429 0.62433 -20.29 0.433 0.083 -22.13 0.679 0.144 59  0.57 - -
22.0576 0.89050 -20.97 0.809 0.126  — - = = 0.36 0373  0.52
22.0619 0.46706 -20.08 0.356 0.082 — - - = 0.75 - -
22.0637 0.54188 -21.26 1.057 0.107 -21.83 0.515 0.099 4.4  0.61 - -
22.0721 0.40701 -20.41 0.192 0.021 -21.03 0.247 0.141 2.13  0.59 - -
22.0779 0.92523 -21.50 1.318 0.206 -23.42 2.228 0.594 19.23 047  0.44 0.59
22.0828 0.40702 -20.41 0.192 0.026 -21.37 0.337 0.078 291 0.3l ~ ~
22.0919 0.47144 -20.22 0.406 0.034 — — — — 9999  0.37 0.42
22.1064 0.53685 -20.06 0.350 0.074 -22.43 0.895 0.214 7.7 0.1 - -

I en unité : 101° Lg
% concentration lumineuse, m(15h5, kpc) - mr(5hsy kpc) ; 9999 : mesure non réalisable

% r1/2 en kpc

UOI109[9S 9P SOIYPLID SOP 10 UO[[IJURYDIY,[ OP UOIIRIUISIIJ G°T

|8 %
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galaxies a été sélectionné & partir de la présence de raies en émissions et lorsque 1’on
regarde la couleur (U — V') nous remarquons qu’elle se situe dans un intervalle allant
des Irr jusqu’au Sbe, exactement comme 1’échantillon de Guzman et al. (1997) [25].

Sur la figure 2.9, nous pouvons aussi remarquer que si nos objets sont bleus dans
la couleur (U — V')q cela n’est plus vrai lorsque 'on fait intervenir les mesures dans
I'infrarouge proche et la dispersion en (U —V)o/(V — 1.4 um) est assez importante.
De plus, certains objets (00.0137, 03.1242, 03.1349, 03.1540 et 22.1064) ne peuvent
pas étre ajustés par un modeéle & flambée d’étoiles unique de Bruzual & Charlot
(1998). Cet effet peut s’expliquer en superposant a la formation stellaire une popu-
lation d’étoiles plus agées ou par le fait d’une extinction importante ou encore par
la présence d’une population d’étoiles sur-métalliques, voire une combinaison de ces
trois effets en méme temps. Le champ CFRS a 3h a été observé par le télescope ISO
et trois objets de notre échantillon ont été détectés dont deux (03.1349 et 03.1540)
sont trop rouges (Cf. Hammer et al. (2001) [32]). Cette détection prouve que ces
objets contiennent beaucoup de poussiéres ce qui fait qu'une part importante de
leur flux est réémis dans 'infrarouge.

Nous verrons dans la suite de ce mémoire que I’analyse effectuée lors cette thése
a permis de montrer que ces objets étaient en effet soumis & ces trois effets; mais
avant d’aborder ce point, je vais présenter les différentes méthodes utilisées et mises
en place pour réduire et analyser les spectres obtenus au VLT.
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(V- 1.4um), (AB)

(U = V), (aB)

F1G. 2.9 — Couleur au repos (V' — 1,416 um) 45 en fonction de (U — V) 45 pour les
galaxies lumineuses (Mp < —20). Les petits points représentent ’ensemble de la
population de galaxies compactes lumineuses y compris les elliptiques. Les croix
représentent quant a elles les galaxies non compactes. Les gros points indiquent les
galaxies de notre échantillon pour lesquels nous avons la luminosité dans le proche
infra-rouge. Les traits représentent les modéles de Bruzual & Charlot (1998) avec
une métallicté solaire et un taux de formation stellaire exponentiellement décroissant,
de temps caractéristique (7). La ligne en pointillé montre le model avec un temps
caractéristique 7 = 0, 1 Milliard d’années, celle en petit trait est un model avec 7 = 1
Milliard d’années et celle en trait plus long un taux de formation stellaire constant.
La ligne en petit trait gras représente un model avec 7 = 1 Milliard d’années avec
une extinction Av égale & 1. La ligne en point et trais gras montre un model avec
7 = 1 Milliard d’années et une métallicité Z/Z = 3.2. Un model conposite, ot 80%
de la lumiére est produite par des étoiles vieilles de 10 milliards d’années fabriquées
lors d’un événement de formation stellaire instantané et 20% par une population plus
jeune avec un temps caractéristique de 1 milliard d’années est représenté par la ligne
pleine. On peut voir, en raison de la dispersion en (V' — 1,416 um) 45, que plusieurs
galaxies compactes de notre échantillon demande un extinction, un m’élange de
population, une abondance solaire ou plus ou bien une combinaison de ces effets
pour pouvoir étre représenté par ces models.
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Chapitre 3

Observations et réductions de
données

Dans la partie précédente j’ai décrit 'intérét d’étudier les galaxies compactes
lumineuses afin de mieux appréhender I'histoire de la formation stellaire.

Les criteres de sélection ont été appliqués et nous avons construit I’échantillon
de galaxies que nous souhaitions observer. Il faut préparer, acquérir et dépouiller les
observations. Ensuite seulement, nous pourrons passer a l’analyse et 'interprétation
des résultats.

Les observations ont été réalisées avec les spectrographes FORS situés sur deux
des télescopes de 8 métres de 'European South Observatory (ESO), I'unité 1 et 2
du VLT. Ce sont des spectrographes a fentes de résolutions moyennes qui vont nous
permettre, en se servant de deux filtres différents I et R, de couvrir la portion du
spectre comprise entre 5500 A et 9200 A.

Dans cette partie, je vais présenter la fagon dont les données ont été acquises ainsi
que les méthodes de dépouillement et d’analyse. Je vais particuliérement insister sur
le probléme de la correction atmosphérique qui est, comme nous le verrons, cruciale
lors d’observations spectroscopiques d’objets faibles décalés vers le rouge.

3.1 Les observations

Les observations, qui ont permis I’obtention des données utilisées, se sont dérou-
lées en deux temps. La premiére et la seconde séries furent obtenues, respectivement,
lors de I’été 1999 et de 1’été 2000, a 1’aide de I'instrument FORSI1 situé sur le téles-
cope VLT/ANTU situé au Paranal (Chili). Des observations complémentaires ont
été réalisées ’année derniére sur 'instrument FORS2 du télescope VLT /Kueyen. La
table 3.1 rassemble les différentes caractéristiques des observations, les champs, le
nombre de masques observés sur chacun de ces champs, la date d’observation, les
filtres, le temps d’intégration total ainsi que le nombre de poses.

Ces deux instruments possédent un mode de spectrographie réalisé par ’inter-
médiaire de masques a 18 fentes coulissantes directement positionnés sur le ciel. Ils
sont installés au foyer de deux des quatre télescopes (ANTU et Kueyen) de huit
métres constituant le Very Large Telescope (VLT) situés dans le désert du Para-
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Champs CFRS masque date filtres Temps d’intégration Nombre de poses

00h 1 2000 R600 220 min 3
1 2000 1600 220 min 5
03h 1 1999 R600 180 min 4
1 1999 1600 10 min 1
03h 1 2000 R600 88 min 2
/| 2000  I600 44 min 1
27h 1 1999 R600 180 min 1
1 1999 1600 30 min |
22h 1 2000 R600 176 min 1
1 2000 1600 132 min 3
22h 2 2000 R600 220 min )
2 2000 I600 220 min 5

TAB. 3.1 — Tableau récapitulant les caractéristiques des observations

nal au Chili. FORS2 posséde, de plus, un mode dit mzu qui permet de fabriquer
des masques échangeables selon les besoins. Ils sont fabriqués par I'intermédiaire
d’'une machine laser et sont spécifiques a chaque observation. Ce dernier mode a
été utilisé lors d’observations complémentaires non dédiées spécifiquement & ’étude
d’objets compacts mais vu le grand nombre de fentes (~80) disponibles nous avons
pu compléter le masque avec ce genre d’objets.

Nos observations ont été réalisées en utilisant dans les filtres R600 et 1600 a la
résolution de 5 A. Le domaine spectral couvert est compris entre 5500 et 9200 A,
cela nous permet de détecter les raies de [OII] A3727 A et [OIII] A5007 A au repos
pour la plus grande partie des objets constituants ’échantillon sélectionné.

La principale difficulté lors de la préparation d’observations en spectroscopie
multi-objets c’est d’optimiser les masques ou si ’on préfére trouver la meilleure facon
de mettre le maximum d’objets intéressants dans un nombre limité de fentes. Nous
pouvons voir sur la figure 3.1 un exemple de masque crée pour des observations VLT
pour le spectrographe FORS2 dans le mode mzu. Comme nous pouvons le constater
nous avons essayé de placer le maximum de fentes dans 1’espace disponible; pour
cela, l'orientation du masque et son positionnement sur le ciel sont importants,
I’ensemble du processus se fait avec le programme développé par 'ESO FIMS pour
la préparation de ce type d’observation.

Chaque objet est positionné & 'intérieur d’une des fentes qui mesure approxi-
mativement 1" d’arc sur le ciel. Afin de pouvoir éliminer les rayons cosmiques qui
viennent polluer les observations nous effectuons plusieurs poses différentes. Le fait
d’utiliser plusieurs images permet d’éliminer les cosmiques puisque la probabilité
pour qu’un rayon de ce style arrive au méme endroit du CCD décroit avec le nombre
de poses effectuées. Un grand nombre de poses assure que tous les cosmiques seront
éliminés.

Nous avons utilisé la technique du “shift & add” (Tyson (1988) [82]) ; nous avons
décalé les différentes poses effectuées pour chaque masque de quelques pixels. Cela
permet de moyenner la réponse des colonnes et donc de gagner en signal sur bruit.
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.

A

ESO

Target_22h 22:17:53.911 +00:18:46.72 2000/

gruel/Skycat Jul 24, 2001 at 09:44:06 ~
o . -

FiG. 3.1 — Exemple de masque crée avec le logiciel FIMS pour la préparation d’ob-
servation sur les spectrographes FORS installés sur les télescopes du VLT. Le but
principal de la préparation étant I’optimisation des observations, ici ¢’est le nombre
d’objets qu’il faut maximiser en une seule observation.
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Par conséquent, chaque masque a été observé cing a sept fois pendant approxi-
mativement ~40 minutes.

Lors des mémes nuits d’observations nous avons aussi observé 3 ou 4 étoiles dites
de calibration qui nous servirons lors de la réduction des données pour calibrer les
spectres en flux. La calibration en longueur d’ondes s’effectuant quant a elle par
I'utilisation de spectres Néon/Argon/Hélium fabriqués avec les mémes masques que
ceux utilisés pour l'observation des galaxies.

Une fois les observations spectroscopiques réalisées il faut passer a ’étape la plus
longue et la plus délicate : 'extraction des spectres & une dimension & partir d’une
image & deux dimensions.

3.2 Extraction de spectres

Une fois les données obtenues au télescope, nous avons en notre possession un
certain nombre de fichiers qui, pour la plus grande majorité, vont nous servir au fur
et a mesure des différentes étapes amenant a un spectre que nous pourrons analyser.
L’extraction d’un spectre de galaxies faibles n’est pas un exercice des plus simples.
Il est important de bien expliciter la méthode dont nous nous sommes servi et de
détailler les différents problémes que ’observateur va rencontrer lors de cette étape.

Le principal probléme pour obtenir un spectre de galaxie faible utilisable de fagon
scientifique, pour effectuer dessus des mesures physiques, est d’arriver a optimiser le
signal sur bruit.

L’ensemble des étapes de réduction a été réalisé a I’aide du logiciel IRAF! et les
différentes taches associées. Je me suis en particulier servi du logiciel de réductions
spécifiques pour les spectrographes multi-objets multired originellement écrits par
O. Le Févre, H. Flores ’ayant adapté et amélioré pour la nouvelle version d’'IRAF.
Voyons maintenant les différentes étapes de I’extraction qui permettent d’arriver au
résultat souhaité : un spectre & une dimension.

La distorsion

La distorsion est un effet qui “tord” les images, elle est intrinséquement due a
I'optique de 'instrument situé derriére le télescope, en I'occurence ici, le spectro-
graphe FORS. Par conséquent, un spectre pris par cet instrument (ou tout autre du
méme style) ne sera pas parfaitement rectiligne, mais au contraire incliné et plus on
se trouve sur les bords du champ plus cet effet est important.

Au centre du CCD la distorsion est nulle et croit plus on s’en éloigne, jusqu’a
arriver a une valeur de l'ordre de deux & trois pixels aux bords extrémes. Une des
difficultés lors de ’extraction d’un spectre consiste précisément dans le fait de bien
suivre la forme du spectre sur I'ensemble du CCD?, cet effet doit étre corrigé. Pour le
faire, on applique un polynéme a deux dimensions dont la formule exacte est donnée
par I'ESO. Ce polynéme permet de créer une carte de distorsion suivant la position
sur le CCD et par I'intermédiaire des outils appropriés de redresser les images.

'IRAF est distribué par le National Optical Astronomical Observatories NOAQO
2Charged Coupled Device
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Cette correction doit étre appliquée a toutes les images qui vont servir lors de la
réduction que ce soit les biais, les “flats” ou les images des spectres a deux dimensions
des objets.

Soustraction du biais

Lorsque l'on utilise des caméras CCD pour effectuer des observations astrono-
miques, la caméra associée emmagasine des électrons y compris lorsqu’elle n’observe
pas réellement. C’est un bruit de fond thermique qui fait que méme aux endroits ou
il n’y a pas eu de photons provenant du ciel, les cellules du CCD ne sont pas vides.
I1 faut donc soustraire ce biais pour avoir des images avec un véritable niveau zéro.

Pour obtenir une image de biais propre, il faut additionner un nombre important
d’images du CCD réalisées lorsque 'instrument est fermé, c’est-a-dire lorsqu’aucune
lumiére n’est censée 1’éclairer. Il est important d’avoir un grand nombre d’images
de biais (ou de flat) puisque le but de Iextraction est de maximiser le signal sur
bruit des objets. Il est inutile d’introduire lors de cette étape (ou lors de celle de
la division par le flat) une erreur facilement réductible. Le bruit étant inversement
proportionnel & la racine carrée du nombre de poses : plus le nombre d’images est
important plus on améliore le rapport signal sur bruit.

Normalisation de la réponse du CCD

Chaque pixel du CCD a une réponse différente. Cela veut dire que d’un pixel
a l'autre, le nombre de photons collectés pour un éclairage semblable ne sera pas
exactement le méme. Afin de ne pas voir apparaitre des artefacts dus a ce genre
d’effet, il faut normaliser la réponse de chaque pixel du CCD & une valeur semblable.
Pour cela, on éclaire la caméra avec une plage de lumiére uniforme pour que le signal
recu par le détecteur soit le méme sur I’ensemble de la matrice du CCD, ces images
sont appelées “flat” en anglais, puis on divise les images des observations par I'image
de “flat” ainsi obtenue. De la méme facon que les biais, il est toujours préférable
de combiner un certain nombre de “flats” pour avoir un meilleur signal sur bruit de
I'image finale.

Cette méthode en spectroscopie est la méme qu’en imagerie avec juste une pe-
tite différence imposant que le fichier de “flat” soit obtenu en faisant traverser le
spectrographe a la plage de lumiére uniforme.

Lors de la deuxiéme série d’observations, un changement dans la géométrie de
Iinstrument FORS1 a fait que les images de flat obtenues n’étaient pas utilisables,
du moins que certaines précautions devaient étre prises. Il fallut fabriquer deux flats
différents, un pour la partie droite du masque et un pour la partie gauche.

En réalité, nous n’appliquons pas les images ainsi créées sur I’ensemble de I'image
et I’on préfére effectuer cette correction a chaque fente individuelle lors de I'utilisation
du logiciel de réduction.

Réalignement

Chaque objet a été observé dans plusieurs poses différentes. Ces poses doivent
étre réalignées les unes par rapport aux autres. Il est impossible d’effectuer les ob-
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servations successives en ayant les objets strictement a la méme position a I'intérieur
de la fente. Ce réalignement se fait soit en se servant d’une des étoiles de position-
nement, soit en utilisant une, voire plusieurs raies en émissions présentes sur un des
objets observés. Le réalignement que I’on doit généralement appliquer est de ’ordre
de 1 & 2 pixels au maximum si les observations ont été réalisées correctement. Sou-
vent 'optimisation du nombre d’objets sur le masque entraine le positionnement
d’objets prés du bord des fentes. Déplacer de facon trop importante deux observa-
tions successives peut entrainer la perte de ces objets. Il faut effectuer cela pour les
N poses susceptibles de servir lors de la réduction.

Extraction du spectre

Le logiciel de réduction de spectres multi-objets multired va se servir des images
de flat, de calibration en longueurs d’ondes et des images pour en sortir un spectre
de galaxie utilisable scientifiquement.

Le logiciel va découper suivant la position des fentes les fichiers en sous-parties.
L’avantage pratique de cette facon de faire est de permettre de travailler sur des
fichiers plus petits et donc d’accélérer les temps de calculs et d’accés au fichier. De
plus, cela permet de reprendre individuellement chaque extraction, de vérifier ce qui
a été fait et d’appliquer le logiciel de réductions subdivisé en trois taches successives.

La premiére (multiprep) permet de définir les paramétres d’un polyndéme qui
sert & ajuster un flat de correction que ’on appliquera sur I'image du spectre a deux
dimensions, cette tache permet aussi de définir les paramétres de correction du fond
du ciel.

La deuxiéme étape (multibatchsky) va appliquer les paramétres de corrections
déterminées auparavant a chaque sous-images qui composera par sommation des
signaux le spectre 2D final. Il va diviser le spectre image par le polynéme ajustant
le flat puis soustraire le fond de ciel. A la fin du processus nous avons 4 images de
créées par fente (i.e. par objet) :

— une image & deux dimensions contenant les données de calibration en longueurs

d’ondes.

— un fichier contenant les images des différentes poses corrigées du flat et du fond

de ciel

— une image qui est la résultante de la combinaison des N poses individuelles

(c.f. figure 3.2). C’est de cette image que le spectre a une dimension finale sera
extrait.

Enfin, nous arrivons a la troisiéme étape qui va nous permettre d’extraire le
spectre & une dimension et de le calibrer en longueur d’ondes.

On utilise la tache multisky qui va extraire un spectre de I'image Argon, Hélium
et Néon qui va servir & la calibration en longueur d’ondes. La technique est simple et
consiste a identifier différentes raies émises par ces éléments, cela permet d’associer
une longueur d’ondes a chaque pixel en faisant passer un polynéme qui ajuste au
mieux la dispersion en longueur d’ondes.

Ensuite, nous extrayons réellement le spectre de 'image combinée en déterminant
le nombre de pixels que ’on va sommer pour fabriquer le spectre ainsi que pour
effectuer une deuxiéme correction du ciel. Le spectre extrait se fait en ajustant un
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F1G. 3.2 — Images individuelles des différentes poses corrigées du biais, du flat et du

fond de ciel. La derniére image est la combinaison de ’ensemble des précédentes, qui

montre ’élimination de la majorité des effets des rayons cosmiques.
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F1G. 3.3 — Polynome ajustant le tracé du spectre de ’objet. Il servira aussi pour le
spectre du ciel

polynoéme qui suit au mieux le tracé du spectre 3.3.

En méme temps, un spectre du ciel est extrait. Il sert & itérer une fois de plus
une correction du ciel. La premiére version du logiciel, créée pour réduire les spectres
de I'instrument MOS installé sur le CFHT, faisait 'extraction de ce spectre en
faisant passer une ligne rectiligne dans les pixels définis comme étant du ciel. Les
premiéres éxtractions montrérent que les résolutions auxquelles nous travaillons avec
le spectrographe FORS imposaient de faire évoluer ces techniques. Aussi Hector
Flores modifia-t-il le logiciel de telle sorte que le spectre du ciel soit extrait en suivant
le méme chemin que le spectre de ’objet. Nous pouvons appliquer maintenant la
deuxiéme itération dans la soustraction du fond de ciel sans crainte de créer des
artefacts dans le spectre final.

La calibration en flux

Le spectre a une dimension, une fois extrait, il reste a appliquer la calibration
en flux. Elle consiste & transformer le nombre de photons dans chaque pixel en un
flux qui ait une signification physique réelle. Pour cela, nous nous servons d’étoiles
dites de calibration. Ce sont des étoiles dont le spectre est déja calibré en flux. La
comparaison entre le spectre réel et le spectre obtenu dans les mémes conditions
expérimentales que les objets étudiés, c’est-a-dire avec le méme instrument et lors
de la méme nuit d’observation (en raison des conditions atmosphériques) permet de
déterminer la correction & appliquer qui dépend de la réponse de 'instrument et des
conditions observationnelles (masse d’air. ..).
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3.3 Les spectres et les mesures

3.3.1 Les spectres

Dans cette partie je vais décrire les spectres que nous avons obtenus aprés avoir
appliqué ’ensemble de la chaine de traitement décrit ci-dessus. Puis je vais explici-
ter les différentes mesures effectuées dessus ainsi que les précautions que nous avons
prises pour réduire au maximum les erreurs de mesures. En particulier, je dévelop-
perai la méthode mise au point pour tenir compte du probléme de I'atmosphére
intrinséque a toute observation réalisée sur des télescopes terrestres.

3.3.2 L’atmosphére I’ennemi numéro 1 des extra-galacticiens !

La premiére limitation, particuliérement dans le cadre de la spectroscopie, a la-
quelle sont confrontés les astronomes observant des galaxies lointaines est la conta-
mination des résultats par les émissions et les absorptions de ’atmosphére (ou ciel).
Les galaxies en question ont, comme nous ’avons vu dans la partie 1.2, leur flux
décalé vers le rouge dans des zones ou les émissions de l’atmosphére deviennent
importantes surtout pour des objets faibles.

Sur la figure 3.4, nous pouvons voir que le spectre d’un objet tel que les galaxies
faibles étudiées ici est beaucoup plus faible que celui du continu du ciel.

Lors de I’extraction des spectres, nous avons déja pris en partie en compte cet
effet en soustrayant une partie importante de ce continu.

Malgré cela, certaines zones du spectre ne sont et ne peuvent étre parfaitement
corrigées. Le spectre du ciel est composé en plus d’un continu, de raies en émissions
intenses dues aux molécules OH ainsi que de certaines raies en absorptions. Ces zones
ou le ciel est plus important, réduit considérablement le signal sur bruit (S/N) de
'objet et rend totalement inutilisables les portions du spectre possédant un S/N < 1.

Certaines zones, lors de la soustraction, sont soit trop soustraites soit pas assez,
cela peut introduire des artefacts qui peuvent étre excessivement génants pour ef-
fectuer les mesures et les analyses voire, si nous n’avons pas de chance, par exemple
avec l'objet 03.1349 une raie du ciel est exactement & I’endroit ou devrait se trou-
ver la raie HB3. Cela peut nous empécher de faire certaines des mesures nécessaires,
voire,si nous ne prenons pas en compte ce aspect 1a, d’avoir des résultats tout a fait
erroneés.

Nous avons comparé le bruit di au spectre lui-méme (bruit poissonien) et celui
introduit par le ciel. Pour réaliser cela, nous avons mesuré le signal dans une raie
du spectre, calculé le bruit associé (dans le cadre d’un bruit poissonien il est égal a
la racine carrée du signal) a la méme longueur d’onde; nous avons réalisé la méme
mesure sur le spectre du ciel. Le rapport du bruit induit par le ciel sur le bruit
intrinséque au spectre est de l'ordre de 1,5 par éléments de résolution. Le signal sur
bruit sans tenir compte du ciel (c’est-a-dire en supposant que la soustraction est trés
bonne et en ne tenant pas compte des endroits forcément contaminés car sur des raies
intenses toujours mal soustraites) est de l'ordre de 5 a 10. Une bonne soustraction
du ciel et donc primordial, cela ne suffit pas car il faut prendre en compte certaines
zones du spectre non utilisable en raison de la présence de raies trop intense.
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F1G. 3.4 — Nous pouvons voir sur cette figure deux spectres superposés. Ces deux
spectres sont tirés de la méme fente observée. L’un représente le ciel (en rouge)
présent et lautre (en noir) I'objet que nous voulons étudier. Il est visible que la
correction du bruit de fond de ciel doit étre absolument appliquée avant toute analyse
et méme aprés avoir fait la soustraction il n’est pas évident que le spectre soit
réellement débarrassé de tout artefact.
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Afin de ne prendre en compte que les endroits du spectre non contaminés par le
ciel, i.e. correspondant réellement a la lumiére émise par la galaxie, j’ai mis en place
toute une procédure évitant de prendre en compte les zones incriminés.

Cette procédure s’appuie essentiellement sur la création de masques qui vont
servir & cacher les endroits non désirés, c’est-a-dire les régions du spectre polluées
par les raies intenses du ciel et dont le signal sur bruit devient trop faible pour étre
utilisable pour réaliser des mesures physiques. Cette technique de masquage sert
pour les raies atmosphériques mais peut et sera d’ailleurs appliquée pour d’autres
objectifs (Cf. paragraphe 4.8.2 page 86).

La création du masque se fait de deux fagons. La premiére consiste a indiquer dans
un fichier la position centrale des raies du ciel avec la largeur (en pixels) sur laquelle
nous ne voulons absolument pas que les mesures soient réalisées. La seconde fagon est
interactive et s’appuie sur un logiciel en fortran, la bibliothéque graphique pgplot?
ainsi que la librairie cfitsio* qui permet de lire et d’écrire des fichiers sous le format
fits. Ce logiciel permet de couper en autant d’intervalles que 1'utilisateur le souhaite
le spectre d’un objet. Pour cela, il est possible d’effectuer des agrandissements des
endroits que l'on souhaite couper, la précision du positionnement se fait au demi-
pixel prés. Dans le cadre de 1’élimination de raies du ciel, je me suis appuyé, de
facon systématique, sur le spectre du ciel extrait en méme temps que celui de I'objet
et cela afin d’éviter d’éliminer trop de régions spectrales et donc de perdre des
données. La figure 3.5 présente un exemple de spectre pour lequel nous avons utilisé
cette technique, les zones non prises en compte sont indiquées par le spectre situé
en dessous.

La résolution spectrale utilisée pour effectuer nos observations fut suffisamment
importante pour permettre d’appliquer ce genre de technique sans perdre en cours
de route la moitié du spectre ou sur-interpréter nos données.

3.3.3 Mesure des raies

Nous verrons dans les deux parties suivantes que les analyses effectuées lors de ce
travail se servent essentiellement de trois mesures : le flux contenu dans les différentes
raies qu’elles soient en émissions ou en absorption, les largeurs équivalentes (voir la
définition 3.3.3) associées et enfin les largeurs & mi-hauteur des raies en émissions.

Avant de continuer plus loin, je pense qu’il est nécessaire de définir ce que sont
les largeurs équivalentes ainsi que les moyens utilisés et mis en place pour mesurer
ces parameétres.

Largeur équivalente

Lorsque nous examinons la lumiére émise par une galaxie ou bien par une étoile,
nous observons un continu sur lequel sont superposées des raies en absorption et
parfois, comme c’est le cas pour les objets étudiés dans cette thése, des raies en
émissions. La distribution d’énergie dans le continu et dans les raies est déterminée
par les conditions physico-chimiques des objets, vitesse, température, abondance. . .

3California Institute of Technology, http ://www.astro.caltech.edu/~tjp/pgplot
“HEASARC, NASA/GSFC, http ://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software//fitsio/
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F1G. 3.5 — Spectre d’une galaxie au repos sur lequel j’ai appliqué la technique du
masque afin de ne pas avoir des résultats contaminés par des raies du ciel. (En haut
et en noir) le spectre de 1’objet, (en bas et en rouge) le spectre masquant les zones
contaminées par le ciel ou ayant une raie en émission. Les endroits non nul sont ceux
qui ne sont pas pris en compte dans la suite du traitement.
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Une des quantités permettant de récupérer et d’utiliser I'information présente
dans ces raies, qu’elles soient en émission ou en absorption, s’appelle la largeur
équivalente. Elle est définie comme la largeur (en A) de la section du continu prés
de la ligne qui contient autant de lumiére que 'ajout dit a la raie en émission ou
bien que la lumiére bloquée par la raie en absorption.

Mathématiquement cela est défini par :

M N = F)
EW—/Ai Ko (3.1)

— A et Ay sont respectivement les longueurs d’ondes de début et de fin de la raie

— fe(A) la fonction représentant le continu

— f(X) la fonction représentant le spectre

La mesure de ces quantités a été réalisée a ’aide de deux logiciels différents. Le
premier était le logiciel IRAF qui posseéde des fonctions intrinséques réalisant ce style
de mesure. Cependant, les mesures réalisées avec ce logiciel ont un gros défaut : il
est impossible de récupérer I’ensemble des paramétres entrant dans le calcul ; nous
n’avons donc aucune information sur la fagon dont le continu a été positionné.

Deux techniques différentes sont utilisées pour positionner un continu sur un
spectre de galaxie. Le continu, est, je le rappelle, I’enveloppe correspondante a la
somme des spectres de corps noirs des étoiles composant la galaxie, mais les spectres
en question ne sont pas de véritables corps noirs et possedent de nombreux éléments
qui absorbent la lumiére et introduisent sur le spectre théorique des raies en émis-
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