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Résume

Depuis plus de quarante ans, nous savons que notre Galaxie est de type spirale barrée.
Cependant, sa structure reste trés mal connue & ce jour. En particulier, le nombre et la
forme de ses bras atout comme la longueur et 'orientation de la barre sont encore 1’objet
de vifs débats.

La difficulté majeure de I’étude de notre Galaxie vient du fait que nous sommes en
son sein et qu’il nous est (actuellement) impossible d’en avoir une vue extérieure. Une des
techniques & notre disposition pour étudier notre Galaxie est la photométrie, c’est-a-dire
la mesure de la lumiére émise par les astres. Mais cette lumiére est altérée par le milieu
interstellaire traversé entre le point d’émission et le point d’observation. On appelle cet
effet ’extinction interstellaire. Il varie en fonction des propriétés du milieu traversé, c’est
pourquoi il est essentiel de disposer de cartographies détaillées de ’extinction interstellaire.

Peu de cartographies 3D (position / valeur non-cumulative) existent a ce jour et elles
reposent pour la plupart sur un modeéle de population stellaire Galactique. Le but de ma
theése a été d’établir de nouvelles techniques de cartographie 3D de ’extinction, indépen-
dantes de toute modélisation de la Galaxie.

Pour cela, j’ai développé dans un premier temps un algorithme permettant de retrouver
I’extinction interstellaire dans une direction d’observation en exploitant les propriétés des
étoiles du Red Clump. Il est uniquement basé sur des observations en proche-infrarouge
provenant des relevées 2MASS et UKIDSS. En présence d’extinction, ces étoiles forment
une trainée dans les diagramme couleur-magnitude. En arrivant a détecter la position de
cette trainée, on peut ainsi réussir & déduire la relation distance-extinction dans le champ
étudié. En appliquant massivement ce procédé, il nous a été possible d’établir une carte
3D de l’extinction interstellaire dans le premier quadrant.

Dans un deuxiéme temps, j’ai utilisé des procédés d’inférence bayésienne pour mettre
en place une méthode permettant d’établir une cartographie de l'extinction interstellaire
qui sera par la suite adaptable pour obtenir une cartographie 3D de la densité d’étoiles.

L’interprétation et la comparaison a la bibliographie actuelle des résultats de ces mé-
thodes permettent d’étoffer nos connaissances sur la structure Galactique.



Abstract

Our Galaxy has been known to be a barred spiral for more than forty years. Neverthe-
less, its detailed structure is still unknown. In particular, there is ongoing debate on the
number and shape of its spiral arms and bar orientation.

The main difficulty in studying our Galaxy comes from our position within it and it
is impossible to see it from outside. One of the main tools that has been developped to
study our Galaxy is photometry which is the study of stellar light. However, this light is
affected by the instellar medium through which it passes between the emission point and
the observation point. This effect is called interstellar extinction, and how it affects the
light depends on the properties of the environment through which it passes. That is why
it is important to have detailed maps of interstellar extinction.

Few 3D (position - non cumulative values) extinction maps exist today, and most of
them rely on Galactic stellar population models. The goal of my PhD research was to
establish new techniques to map the extinction in 3D, independantly of any model.

Initialy, I developed an algorithm to find the interstellar extinction in a line of sight,
by taking advantage of the properties of Red Clump Stars. I used stars taken from near-
infrared observations from the 2MASS and UKIDSS surveys. In the presence of extinction,
Red Clump stars form a tail in colour-magnitude diagrams. If one can detect the position
of the tail, one can deduce the distance-extinction relation for this field. By generalising
this process to all our data, we build up a 3D map of the insterstellar extinction in the
first quadrant.

Because of the limitation of the above method, I subsequently used Bayesian statistical
inference to develop a method to determine interstellar extinction. The principal benefit

of this method is that it is versatile enough that one can also recover the stellar density.

Comparison of the results of these methods with state of the art observations will allow
us to increase our understanding of Galactic structure.

vi
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Les premiéres tentatives d’interprétation de la structure de ce que ’on appelle mainte-
nant la « Voie lactée » remontent & des millénaires, & travers de nombreux récits mytholo-
giques.

Une des premiéres études scientifiques dont on ait gardé une trace est celle d’Aristote
(ApoTotéhec; 384 - 322 av. J.-C.) dans son traité Du ciel (Ilepl oupavod). Il y décrit la
Voie lactée comme composée d’étoiles distinctes dans la partie supérieure de l'atmosphére
(le monde sublunaire).

Pendant 1’age d’or islamique (VIIIe - XIIIe siécles), une avancée majeure sur la connais-
sance de notre Galaxie a été faite par le scientifique perse Khawaja Muhammad ibn Mu-
hammad ibn Hasan Tust (plus connu sous le nom de Nasir al-Din Tus1 ou simplement Tusi;
1201 - 1274) qui écrivit dans son Mémoire sur I’Astronomie (al-Tadhkira fi cilm al-hay’a) :
« La Voie lactée, c’est-a-dire la Galaxie, est constituée d’un trés grand nombre de petites
étoiles tres fortement agglomérées, qui, de par leur concentration et leur petitesse, semblent
étre des taches diffuses. A cause de cela, sa couleur est semblable & celle du lait. »

Cette vision sera confirmée quatre siécles plus tard, en 1610, par Galilée (Galileo Ga-
lilei; 1564 - 1642), qui observa le ciel a travers sa lunette astronomique. Il publiera ses
observations dans Le messager des étoiles (Sidereus Nienclus). 11 y reporte que la Voie
lactée est constituée de trés nombreuses étoiles dont ’apparence dans la lunette varie peu
par rapport & celle observée & I'ceil nu, au contraire des planétes qui y apparaissent telles
des disques.

William Herschel (né Friedrich Wilhelm Herschel ; 1738 - 1822) et sa sceur Caroline
(1750 - 1848) étudient la distribution des étoiles dans la Galaxie et proposent une des
premiéres cartes de notre Galaxie & travers leur coupe de la Voie lactée (figure 1.1).

FIGURE 1.1 — Coupe transversale de la Voie lactée établie par Herschel (1785, figure 4).

Ce fut Friedrich Bessel (1784 - 1846) qui ouvrit la voie de la mesure de la distance des
étoiles en réussissant a déterminer la parallaxe de 61 Cygni (Bessel, 1838).

Avec 'avancée des techniques, il a été possible de caractériser les étoiles qui composent
notre Galaxie et de mesurer leur distance, permettant d’obtenir des cartographies de la
Voie lactée ainsi que des informations sur sa composition de plus en plus précises.



1.1 La Voie lactée

1.1.1 Structure et composition

Comme le montre la séquence de Hubble (figure 1.2), les morphologies des galaxies sont
trés diverses. La plus difficile & étudier est peut-étre la notre. N’ayant qu’un point de vue
interne, il est difficile de connaitre sa distribution de matiere et ses caractéristiques.

La classification des galaxies

Eiliptiques
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FIGURE 1.2 — Séquence de Hubble illustrant la classification des galaxies. De gauche a
droite : galaxies elliptiques (de type E0 & ET7); a I'intersection des branches, les galaxies
lenticulaires ou SO ; sur la branche supérieure, les galaxies spirales dites normales et sur
la branche inférieure, les galaxies spirales barrées. La séquence de Hubble n’est pas une
séquence dans le temps (contrairement & ce qu’on a pu penser autrefois), les galaxies
spirales n’étant ainsi pas ’évolution des galaxies elliptiques.

Il est actuellement admis que la Voie lactée est une galaxie de type spirale barrée. Elle
est composée d’un bulbe central, d'un disque d’environ 25 kiloparsecs (kpc) de diamétre
ainsi que d’un halo d’environ 100 kpc de diameétre (Brown et al., 2010), comme illustré sur
la figure 1.3.

Le disque Galactique contient des amas ouverts, des régions HII (pouponiéres d’étoiles)
ainsi que du gaz et des poussiéres. En absorbant la lumiére qui provient des étoiles, ces



derniers 'atténuent et la rougissent car l'effet est plus intense dans le bleu que dans le
rouge.

Amag globulaire
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FIGURE 1.3 — Vue de profil de la Voie lactée (vue d’artiste). Le bulbe est situé au centre
du disque dans lequel est contenu le Soleil. Le halo, qui est le composant le plus diffus,
délimite ’étendue de notre Galaxie. Crédits : Yannick Boissel.

Halo

Le halo est constitué des étoiles les plus anciennes de notre Galaxie, avec un age moyen
autour de 13 milliards d’années (Ga). C’est le composant le moins dense de notre Galaxie.

Le halo serait subdivisé en deux populations caractérisées par leur métallicité moyenne
(Searle et Zinn, 1978; Carollo et al., 2007; Nissen et Schuster, 2010; de Jong et al., 2010).
Selon Carollo et al. (2007), le halo interne dominerait pour des distances Galactocen-
triques jusqu’a 10-15 kpc. Ils décrivent les étoiles qui le composent comme ayant des or-
bites trés excentrées, avec une distribution spatiale plutot plate et une métallicité moyenne
de < [Fe/H] > ~ —1.6 dex. Les étoiles du halo externe (& une distance Galactocentrique
au-dela de 15 kpc) ont des excentricités plus faibles, une distribution spatiale plus sphé-
rique, une rotation rétrograde et la métallicité moyenne du halo externe est estimée a
< [Fe/H] > ~ —2.2 dex.x (Carollo et al., 2007, 2010).

Disque

Gilmore et Reid (1983) ont été les premiers a proposer de décrire le disque Galactique



a ’aide de deux populations dont les densités stellaires peuvent étre modélisées par des
exponentielles (Gilmore et Reid, 1983, figure 6).

La premiére, dont I’échelle de hauteur ! est d’environ 300 pc, est associée au disque
mince. Ses étoiles ont généralement moins de 10 Ga et une métallicité moyenne d’environ
0 dex (Karatag et Klement, 2012). Robin et al. (2003) ont estimé qu’approximativement
93% des étoiles du disque appartiennent au disque mince.

La seconde est associée au disque épais dont ’échelle de hauteur est d’environ 1.35 kpc.
Ses étoiles sont plus agées que celles du disque mince, avec une meétallicité plus faible
(< [Fe/H] >~ —0.6 dex; Lee et al., 2011). Ces étoiles tournent plus lentement que celles
du disque mince (elles ont un retard a la rotation d’environ 50 km.s~! ; Chiba et Beers,
2000) et ont une dispersion des vitesses radiales plus élevée dans toutes les directions
(Soubiran et al., 2003).

Les échelles de longueur des deux composantes du disque sont trés similaires : entre 2
et 4 kpc pour le disque mince et entre 2 et 4.5 kpc pour le disque épais. Cependant, des
travaux récents (Bensby et al., 2011; Bovy et al., 2012a; Haywood et al., 2013) suggérent
une échelle de longueur du disque épais courte, de 'ordre de 2 kpc.

Il existe plusieurs méthodes pour déterminer ’appartenance d’une étoile & 'un ou
I’autre des disques. Cela reste malgré tout une étude difficile et les propriétés déduites par
la suite pour les deux disques peuvent varier selon la méthode de séparation des populations
utilisée. Un des critéres le plus courant consiste a déterminer la cinématique de l’étoile
observée (Bensby et al., 2003, 2005). La détermination du rapport [a/Fe|, tout comme
celle de I’excentricité sont également utilisés.

Derniérement, la séparation en deux populations a été remise en cause, certains auteurs
ayant trouvé des étoiles non-compatibles avec le modeéle de deux sous-populations. L’exis-
tence méme du disque épais a été particuliérement attaquée par Bovy et al. (2012¢,b,a).
Dans ces articles, ils expliquent leurs observations par une structure spatiale unique et la
décrivent par une exponentielle & la fois dans la direction verticale et radiale. Ils proposent
de considérer une multitude de populations & mono-abondance en lieu et place de la sépa-
ration binaire classique.

Le disque de notre Galaxie n’est plan que dans ses régions internes. A ses bords, il
se gauchit et prend ainsi une forme de S quand on l'observe par la tranche (Freudenreich
et al., 1994). Ce gauchissement est visible autant dans le gaz neutre HI que dans le disque
stellaire.

Structure spirale

La structure spirale de la Galaxie a été proposée pour la premiére fois par de Vaucou-
leurs (1964) pour expliquer la distribution des vitesses dans des observations de la raie a
21 c¢m de I’hydrogéne en direction du centre Galactique (CG) qui coincide avec celle que
I’on obtiendrait & partir d’une structure Galactique de type spirale barrée. Depuis cette
structure spirale est communément admise mais les détails en restent encore flous.

Cette méme année, la théorie des ondes de densité a été appliquée aux galaxies spirales
par Lin et Shu (1964). Selon cette théorie, les bras spiraux seraient des régions ou la ma-
tiere est temporairement plus concentrée et qui se propagent dans la Galaxie, tout comme
une onde sonore se déplace dans air.

1. L’échelle de hauteur, habituellement notée H, est la distance nécessaire pour que la densité ait
diminuée d’un facteur e, c’est-a-dire p < exp(—z/H), avec z la hauteur.



La difficulté majeure de I’é¢tude de notre Galaxie vient justement du fait que nous en
faisons partie et qu’il nous est (pour le moment du moins) impossible d’en avoir une vue
extérieure. Plusieurs méthodes existent pour établir une cartographie de la Voie lactée et en
particulier pour réussir & positionner les bras spiraux. Les principales utilisent le comptage
d’étoiles (Cabrera-Lavers et al., 2007, 2008; Churchwell et al., 2009), les observations de
nuages moléculaires, de I'hydrogéne neutre ou encore des régions HII (Hou et al., 2009).
Une interrogation demeure toujours autour du nombre de bras que comporte notre Galaxie,
leurs formes et leur répartition spatiale. Une majorité de travaux tendent & montrer qu’elle
en posséde quatre que 'on peut décrire par une fonction logarithmique comme le montre
les études successives de Vallée (1995, 2002, 2008, 2013). Dans ces articles, Vallée a fait
la synthese des études sur la structure de notre Galaxie, ce qui lui a permis d’établir une
cartographie des bras spiraux prenant en compte les différents traceurs utilisés jusqu’a
présent (figure 1.4).

Cependant, certaines études privilégient des structures a deux bras (Francis et Ander-
son, 2012; Pohl et al., 2008; Jackson et al., 2008; Dame et Thaddeus, 2011; Mel'Nik et
Rautiainen, 2011) ou encore a plus de bras, comme par exemple Hou et al. (2009), qui pro-
posent plusieurs structures spirales pour expliquer leurs observations, dont une structure
décrite par un polynéme de logarithmes.

Malgré ce relatif accord sur une structure a quatre bras logarithmiques qui se dégage de
la littérature récente, d’énormes désaccords subsistent entre les différentes études sur la va-
leur du degré de rotation des bras et sur la distance séparant les bras, que 1’on évalue par la
distance entre les bras de Persée et celui du Sagittaire au voisinage du Soleil (Vallée, 2013).

De plus, on associe classiquement la majorité des nuages moléculaires de CO a une
structure appelée « anneau moléculaire » situé a environ 4.5 kpc du centre Galactique
(Stecker et al., 1975; Cohen et Thaddeus, 1977; Roman-Duval et al., 2010). Dobbs et Bur-
kert (2012) ainsi que Khoperskov et al. (2013) remettent en doute 'existence de cet anneau
et montrent que les observations de CO lui correspondant peuvent s’expliquer par la struc-
ture spirale de notre Galaxie combinée & la présence de sa barre centrale.

Bulbe

Le bulbe de notre Galaxie a une structure de « boite » (bozy shape en anglais) et com-
porte une barre dont la forme tri-dimentionnelle en X a été démontrée par de nombreuses
études (McWilliam et Zoccali, 2010; Zoccali, 2010; Nataf et al., 2010; Saito et al., 2011).
Comme exposé précédemment, notre Galaxie a une forme de spirale barrée. Sa barre est
située dans le plan du disque mince Galactique et incluse dans le bulbe tri-dimensionnel.
Le bulbe s’étend jusqu’a un rayon de 2 & 3 kpc avec un axe incliné de a ~ 20 — 30° par
rapport a la direction Soleil-CG (Wegg et Gerhard, 2013; Cao et al., 2013).

Jusque dans les années 2000, il été communément admis que le bulbe et la barre ont
leur axe incliné d’un angle a ~ 15 — 30° (Gerhard, 2002). Le centre de notre Galaxie est
une région riche en gaz moléculaire et en pouponniéres d’étoiles. Cette zone trés confinée
est appelée la « zone moléculaire centrale » (Morris et Serabyn, 1996). Alard (2001) en
a établi une carte basée sur le comptage d’étoiles qui présente un excés dans les quatre
degrés internes, mettant a jour la présence d’une deuxiéme barre, plus petite que la pre-
miére, appelée barre nucléaire. La présence d’une barre interne, plus petite que la barre



kiloparsecs
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FIGURE 1.4 — Figure 2 de Vallée (2013). Cartographie idéalisée des bras Galactiques selon
la méta-analyse de Vallée (2013) (lignes colorées). Les lignes en pointillés sont les tangentes
aux bras, les orbites circulaires autour du CG sont représentées par les traits noirs continus.
Le Soleil est placé en (0,7.8).

principale, semble étre assez courante chez les galaxies spirales. Mais la longueur et le
nombre de barre(s) est actuellement un sujet controversé. En 2000, Hammersley et al. ont
observé une seconde barre qui serait plus longue que la premiére et inclinée de o ~ 43°. Elle
s’'étendrait de la longitude [ ~ 27° 4 [ ~ 10°. De ce fait, les deux barres coexisteraient dans
certaines régions. Cette analyse, tout comme celles la confirmant (Benjamin et al., 2005;
Cabrera-Lavers et al., 2007, 2008; Churchwell et al., 2009), sont basées sur des méthodes
de comptage d’étoiles.

Ces résultats sont remis en question par notre compréhension actuelle de la dynamique
des barres galactiques, comme ’expliquent Martinez-Valpuesta et Gerhard (2011). En ef-
fet, selon celle-ci, deux barres doivent s’aligner 'une sur ’autre aprés seulement quelques
rotations autour du CG. De plus, Martinez-Valpuesta et Gerhard (2011) remettent égale-



ment en question la méthode d’interprétation des données. Ayant produit une simulation
de notre Galaxie dans un précédent article (Martinez-Valpuesta et al., 2006), ils lui ap-
pliquent ici la méthode de comptage d’étoiles développée dans les articles précédemment
cités. Cette simulation ne comporte qu’une seule barre et un bulbe en forme de boit mais
deux barres sont détectées, la seconde étant plus fine et plus longue que la premiére, ce
qui correspond aux résultats précédemment évoqués. Ils démontrent ainsi que 1’observa-
tion de la seconde barre est un artefact de la méthode utilisée par Benjamin et al. (2005);
Cabrera-Lavers et al. (2007, 2008); Churchwell et al. (2009).

D’aprés Zoccali (2010), ’age des étoiles composant le bulbe serait compris entre 10 et
12 Ga. Leur distribution en métallicité qui s’étend de [Fe/H] ~ —1.5 a ~ +0.5 dex avec
un pic a 0 dex est asymétrique. Babusiaux et al. (2010) et Hill et al. (2011) ont montré
la présence de deux sous-populations le long de ’axe mineur du bulbe. Ces deux sous-
populations se différentient & la fois par leur cinématique et par leur métallicité, 'une des
sous-populations étant riche en métaux et ’autre plus pauvre, tout en étant enrichie en
éléments a.

Deux scénarios de formation du bulbe sont classiquement proposés. Comme le suggére
Babusiaux et al. (2010), ils ne sont pas mutuellement exclusifs. La sous-population riche
en métaux serait le résultat de 1’évolution séculaire du disque, entrainant la formation
d’une barre et d’un bulbe en forme de boite. La seconde serait issue d’une structure plus
primordiale, comme par exemple un effondrement gravitationnel du gaz sur lui-méme ou
une fusion majeure de galaxies.

1.2 Enjeux de la connaissance de la Voie lactée

Comme on a pu le deviner a travers les paragraphes précédents, ’étude de notre Ga-
laxie est peu aisée. Nous ne pouvons en avoir une vue externe, ce qui complique I’étude de
la Voie lactée dans sa globalité. Plusieurs scénarios de formation de la Voie lactée ont été
proposés mais il est encore difficile & ce jour de les départager. La connaissance précise de
la structure actuelle de notre Galaxie permet d’ajouter des contraintes sur ses possibilités
de formation et d’évolution. A travers I’étude de sa structure actuelle, on peut ainsi mieux
entrapercevoir son histoire.

Notre Galaxie, comme un bon nombre de ses congénéres, est une galaxie spirale bar-
rée. De part notre position interne a la Voie lactée, nous pouvons cependant obtenir plus
d’informations sur ses composantes que sur celles de ses voisines. En éliminant des scéna-
rios de formation et d’évolution de la Voie lactée grace aux données in situ que 1’on peut
collecter, on les élimine de fait pour ses jumelles. L’étude et la connaissance en profondeur
de la structure Galactique est ainsi essentielle pour notre compréhension de la formation
des différents stades d’évolution des galaxies.

L’étude de la structure Galactique peut également aider la physique stellaire. La connais-
sance de la position de zones particuliéres (telles que les zones de formation stellaire) ou
de la position des bras spiraux peut permettre d’estimer la distance des étoiles (et donc
leur luminosité intrinséque). Cela permet d’ajouter une contrainte lors de la détermination
des parameétres stellaires et ainsi de mieux connaitre le contenu de ces derniéres.



1.3 Différents traceurs de distance

Il existe deux grandes classes de méthodes pour déterminer la distance d’un objet :

— les méthodes basées sur la mécanique céleste. Par exemple, la parallaxe annuelle II,
qui est I’angle sous lequel le demi-grand axe de ’orbite terrestre est visible depuis
I’objet, est inversement proportionnelle & la distance de ’objet comme définit dans
Iéquation (1.1) .

1
i)
En observant 'objet a six mois d’intervalle, on peut déduire la parallaxe de la
configuration des étoiles d’arriére-plan.

D(pc) = (1.1)

— les chandelles standards qui estiment la distance de ’objet a partir de la photomé-
trie. On utilise pour cela I’équation (1.2), qui permet d’obtenir la distance de I’objet
a travers sa magnitude observée m) en supposant sa magnitude absolue M) et son
extinction Ay connue.

Les étoiles variables (RRLyrae, céphéides), les novae et supernovae, les amas globu-
laires, les étoiles de la branche horizontale du diagramme de Hertzsprung-Russell
(diagramme HR) et en particulier les étoiles du Red Clump font partie de cette
classe d’estimateurs de distance.

1.3.1 Etoiles du Red Clump comme indicateurs de distance

Les étoiles du Red Clump (RC) sont des étoiles de masses intermédiaires (0.5 & 2 M)
de la branche horizontale des géantes, dans la phase de combustion de I’'Hélium dans leur
ceeur. Elles ont pour la premiére fois été proposées comme des chandelles standard par
Stanek et al. (1997). La particularité de ces étoiles est d’avoir une magnitude absolue
My et une couleur intrinséque (J — K)o bien établies avec une dispersion intrinséque de
AMpyg = 0.03 mag (Alves, 2000, valeur dérivée des données Hipparcos). La magnitude ab-
solue de ces étoiles dépend cependant légérement de leur métallicité comme on peut le voir
sur la figure 4.6 du chapitre 4.

Sur les diagrammes de Hertzsprung-Russell (diagrammes HR) ces étoiles sont facilement
identifiables car elles forment une sur-densité au niveau de la branche des géantes. Cette
particularité est treés visible sur le diagramme HR des données Hipparcos (figure 1.5).

Sur les diagrammes observationnels (diagrammes couleur-magnitude, CMD), cette sur-
densité est moins visible & cause de l'extinction. En effet, les étoiles du RC sont & des
distances différentes de nous, et donc subissent une extinction différente le long de la
méme ligne de visée. La surdensité bien localisée des diagramme HR se répartit donc en
une « trainée » d’étoiles dans les CMD, comme cela est visible sur la figure 1.6.

Connaissant leur magnitude absolue, on peut ainsi réussir a obtenir leur distance grace
a I’équation (1.2), a condition de connaitre ’extinction le long de la ligne de visée Aj.

1.3.2 Nécessité d’une cartographie de ’extinction interstellaire

Comme il a été mentionné dans le paragraphe précédent (§1.3.1), il est impossible d’uti-
liser les étoiles du RC comme indicateur de distance sans une valeur précise de ’extinction
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FIGURE 1.5 — Diagramme HR basé sur les données Hipparcos en utilisant 41 453 étoiles du
catalogue Hipparcos. L’échelle en couleur indique le nombre d’étoiles dans une cellule de

0.01 mag en abscisse et 0.05 mag en ordonnée. Les étoiles du RC sont entourées en rouge.
Crédits : ESA.
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FIGURE 1.6 — CMD des données UKIDSS pour le champ b = 0°; [ = 40°. Les étoiles du
RC sont entourées en rouge.
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interstellaire Ay sur cette ligne de visée. De plus, 'extinction interstellaire étant liée a la
présence de poussiére dans le milieu interstellaire, la cartographier revient donc a établir
la distribution de la poussiére dans notre Galaxie. Il est donc nécessaire de construire des
méthodes permettant de connaitre précisément ’extinction différentielle en tout point.

Jusqu’a récemment, les seules cartes obtenues étaient en deux dimensions. L’extinction
moyenne ou totale était calculée pour les lignes de visée ciblées mais aucune information
sur sa répartition le long de ces lignes n’était disponible. Les premiéres cartes en trois di-
mensions qui ont été produites I’ont été & partir des données Hipparcos, en se limitant donc
a D’échelle locale (Arenou et al., 1992). La premiére carte a grande échelle en trois dimen-
sions (3D), c’est-a-dire (plan Galactique ; extinction/kpc)=(X;Y; Ay /kpc), a été produite
par Drimmel et Spergel (2001); Drimmel et al. (2003). Ils ont construit un modéle de dis-
tribution de la poussiére dans la Galaxie qui est constitué de bras spiraux, d’'un segment
du bras local d’Orion-Cygnus et d’un disque gauchi avec un gradient de température. L’ex-
tinction dans une direction donnée est calculée en intégrant le modeéle de distribution de
la poussiére jusqu’a ’endroit souhaité. L’inconvénient majeur de cette méthode est qu’elle
est de fait fortement dépendante de la température de la poussiére. Lors des comparaisons
aux résultats obtenus avec les méthodes décrites ci-dessous, il est flagrant qu’elle surestime
fortement ’extinction (Chen et al., 2013, figure 18).

Marshall et al. (2006) ont développé une nouvelle méthode pour établir une carto-
graphie de I’extinction interstellaire Galactique. Ils ont comparé le modéle de population
Galactique développé a Besancon (Robin et al., 2003) et les données 2MASS (voir §2.1
pour une description du relevé) obtenues pour le disque Galactique dans la direction du
centre Galactique (|b] < 0.25°%|l| < 90°). La différence de couleur entre les observations
et la modélisation est attribuée & I'extinction interstellaire. On obtient ainsi une relation
distance-extinction pour chaque ligne de visée étudiée. Chen et al. (2013) et Schultheis
et al. (2014a) ont basé leur cartographie de ’extinction interstellaire sur la méme méthode
que Marshall et al. (2006). Ils ont pour leur part utilisé des données 2MASS, VVV et
GLIMPSE-II ainsi qu’une version plus récente du modeéle de Besangon (Robin et al., 2012)
en incluant lintégralité des informations données par les CMD (c’est-a-dire en incluant
aussi les naines M) contrairement & Marshall et al. (2006). Leurs résultats sont cohérents
avec ceux de Marshall et al. (2006) pour les champs a faible extinction mais assez différents
pour ceux a plus haute extinction comme par exemple en direction du centre Galactique.
Les auteurs attribuent cette différence a la limite de complétude assez basse des données
2MASS utilisées par Marshall et al. (2006).

L’infrarouge n’est pas le seul domaine de longueurs d’ondes qui permette I’étude de ’ex-
tinction interstellaire. Sale et al. (2009) ont mis au point un algorithme (appelé MEAD)
pour cartographier I’extinction a partir des données optiques du relevé IPHAS. MEAD leur
permet de déterminer simultanément la couleur (' —4’) intrinséque de 'objet étudié, sa dis-
tance et son extinction en comparant les observations a des étoiles synthétiques (leur figure
9). La trés grande quantité d’objets contenus dans le catalogue IPHAS (~ 200 millions)
permet une cartographie 3D précise jusqu’a 10 kpc de la moitié nord du plan Galactique.

Les algorithmes utilisant I'inférence bayésienne pour déduire les parameétres recherchés
sont de plus en plus utilisés & mesure que les volumes de données & exploiter augmentent.
C’est ce qu’ont choisi d’utiliser Sale (2012); Sale et al. (2014); Green et al. (2014); Hanson et
Bailer-Jones (2014) pour établir une nouvelle cartographie 3D de l'extinction. Ils utilisent
respectivement les données IPHAS, PanStarrs et SDSS/UKIDSS. Sale (2012) traite la

12



cartographie de l’extinction comme un probléme hiérarchique : les étoiles d'un champ
tracent la relation distance-extinction de la ligne de visée correspondante. On peut prendre
en compte la nature hiérarchique du probléme pour affiner les résultats : 'algorithme utilise
I'information contenue par lintégralité du champ (la relation distance-extinction) pour
contraindre les parameétres propres des étoiles (c’est-a-dire leur distance et leur extinction)
qui vont & leur tour aider a préciser cette méme relation distance-extinction. Sale (2012) a
ainsi construit un algorithme (H-MEAD) qui décrit la relation entre les observations dans
un champ, les parameétres des étoiles observées et la relation distance-extinction qu’elles
suivent. En remontant & la distribution a posteriori, il est possible d’estimer les paramétres
de toutes les étoiles et la relation distance-extinction.

Ces études a grande échelle peuvent étre complétées par des études plus localisée sur
certaines lignes de visée en utilisant la spectroscopie (Babusiaux et al., 2014; Schultheis
et al., 2014b; Puspitarini et al., 2014, liste non exhaustive,).

1.4 Objectifs de la thése

Cette thése a pour but d’approfondir notre connaissance de la structure Galactique, et
en particulier celle du disque mince. Méme si notre Galaxie a été identifiée depuis plus de
quarante ans comme une galaxie de type spirale barrée, de nombreuses interrogations sur
sa structure fine demeurent. Combien notre galaxie posséde-t-elle de bras? Combien de
barre(s) existe-t-il & I'intérieur de son bulbe? Comment les bras sont-ils reliés au bulbe?
Et entre eux?

Pendant ma thése, I’étude du disque mince Galactique s’est faite a travers celle de 'ex-
tinction interstellaire. Cette extinction est due au milieu interstellaire, lui-méme composé
de gaz et de poussiéres. J'ai choisi d’utiliser des données infrarouge pour établir une car-
tographie de l’extinction interstellaire, pour la premiére fois indépendante de tout modéle
de population stellaire Galactique en explorant deux méthodes :

1. I’étude de la trainée du RC dans les CMD ;

2. la déconvolution statistique de la relation distance-extinction.

Au début de ma thése, je me suis concentrée sur I'exploitation d’une particularité des étoiles
du RC : dans les CMD, les étoiles du RC forment une trainée qui est uniquement due a
I’extinction interstellaire. Réussir a détecter la position de cette trainée permet, sous cer-
taines conditions détaillées dans le chapitre 4, de retrouver la relation distance-extinction
du champ étudié.

Par la suite, j’ai décidé d’aborder le probleme & travers un point de vue plus global. J’ai
utilisé une méthode de déconvolution statistique, présentée dans le chapitre 5, pour mettre
a jour la relation distance-extinction d’un champ. Cet algorithme pourra étre adapté par
la suite & la détermination de la densité d’étoiles, contrairement a la premiére méthode.
On pourra ainsi avoir des résultats homogenes lors de la cartographie de la densité stellaire
et de ’extinction interstellaire.
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Depuis la Terre, les observations en direction du centre Galactique sont rendues diffi-
ciles par des nuages de poussiéres qui le masque comme on peut le voir sur la figure 2.1. Les
longueurs d’onde de l'infrarouge sont les moins sensibles a ’absorption par les poussiéres
interstellaires, ce qui nous permet d’obtenir des informations sur ce qui est caché par les
nuages dans les autres longueurs d’onde.

R R A oy g SR AL

.
necr Infraped @

FIGURE 2.1 — Images de la Voie Lactée a différentes longueurs d’onde : en haut, en proche-
infrarouge ; en bas, dans le visible. On voit que le disque Galactique est le plus obstrué par
la matiére insterstellaire dans I'optique alors qu’il est visible dans son intégralité en proche-
infrarouge. Il est donc plus facilement observable dans le domaine du proche-infrarouge.
Crédit : NASAL.

2.1 Two Micron All Sky Survey (2MASS)

FIGURE 2.2 — Télescope et caméra utilisés au Mount Hopkins pour le relevé 2MASS.
Crédits : 2MASS.

Two Micron All Sky Survey (2MASS) est un relevé a grande échelle du ciel en proche-
infrarouge. Les observations du relevé 2MASS ont été réalisées a partir de deux télescopes
de 1.3 métre de diamétre qui lui ont été dédiés entre juin 1997 et février 2001. Le premier

1. http://mwmw.gsfc.nasa.gov
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est situé au Whipple Observatory au sommet du Mount Hopkins, en Arizona (USA). On
peut en voir la photo dans la figure 2.2. Pour permettre une couverture presque compléte
(environ 99.9998%), le second télescope est situé dans ’hémisphére sud, au Cerro Tololo
Inter-American Observatory, au sommet du Cerro Tololo, situé au Chili.

Les télescopes utilisés pour ce relevé étant basés au sol, le choix des bandes en longueurs
d’onde observables a été déterminé en fonction des caractéristiques de la Terre, tant au
niveau de son émission de chaleur qu’a travers ’absorption atmosphérique. La bande dont
la longueur d’onde est la plus élevée tout en correspondant aux contraintes citées précé-
demment est la bande K, centrée sur 2.2 pym. Il a été choisi d’utiliser la bande Kg qui
porte sur un domaine spectral plus réduit plutot que la bande K pour le relevé 2MASS.
Les deux bandes consécutives a la bande Kg, les bandes H et J, centrées respectivement
sur 1.6 et 1.2 pm, ont été choisies pour compléter ce relevé. Les limites de sensibilité sont
respectivement de 15.8, 15.1 et 14.3 mag pour les bandes J, H et Kg.

Ce relevé comporte trois composantes : un catalogue appelé Point Source Catalog (PSC)
de 470 992 970 sources ponctuelles, un catalogue nommé Ezxtended Source Catalog (ESC)
de 1 647 599 sources étendues et 4 121 439 images FITS. Plus de précisions sur les carac-
téristiques du releve 2MASS sont disponibles dans Skrutskie et al. (2006).

Dans le cadre de ce travail, les données 2MASS étudiées sont uniquement issues du
catalogue 2MASS PSC. Les observations ont été sélectionnées dans des champs de 0.24° de
rayon et situées dans le plan Galactique (|b| < 0.5°). Ces différents champs sont espacés de
0.24°, permettant ainsi une couverture continue du ciel. Les données ont été téléchargées
en utilisant Voutil Starlink Tables Infrastructure Library Tool Set (STILTS) 2.

2.2 UKIRT Infrared Deep Sky Survey (UKIDSS)

UKIRT Infrared Deep Sky Survey (UKIDSS) est un ensemble de cing relevés du ciel
a grande échelle dans les bandes photométriques Z, Y, J, H, K et Hy décrites dans la
table 2.1. Les observations ont été réalisées & partir du United Kingdom Infrared Telescope
(UKIRT) de 3.8 m de diamétre, situé a Manau Kea, Hawal (USA). On peut voir une
photo du téléscope dans la figure 2.3. Un des relevés constituants UKIDSS est dédié a
I’étude du plan Galactique : UKIDSS Galactic Plane Survey (GPS). C’est de ce dernier
que proviennent les observations utilisées dans le cadre de ce travail. L’ensemble des sources
disponibles pour ce relevé est contraint par les coordonnées suivantes :

141° < 1 < 250°; |b| < 5°
15° <1< 107°;|b] < 5°
-2°<l<15%b| < 2°

Les observations ont été sélectionnées dans des champs de 0.08° de rayon, a une faible
latitude (]b| < 0.5°) et & une longitude comprise entre 4° et 107° et proviennent de la
version 7 du catalogue (DR7). Ces champs sont espacés les uns des autres par 0.08°. Les
données ont été téléchargées en utilisant 1’outil STILTS 3.

2. L’adresse utilisée pour les données 2MASS PSC est : http://irsa.ipac.caltech.edu/cgi-bin/Oasis/
CatSearch/nph-catsearch?CAT=fp _psc&

3. L’adresse utilisée pour les données UKIDSS GPS est : http://wfaudata.roe.ac.uk/ukidssDR7-dsa/
DirectCone?DSACAT=UKIDSS DR7&DSATAB=gpsSource&
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FIGURE 2.3 — Télescope UKIRT du Manau Kea, Hawai. Crédits : UKIRT.

Bande Mg(pm) Bande passante (um) Largeur (pm)

Z 0.8817 0.836-0.929 0.093
Y 1.0305 0.979-1.081 0.102
J 1.2483 1.169-1.328 0.159
H 1.6313 1.492-1.784 0.292
K 2.2010 2.029-2.380 0.351

TABLE 2.1 - WFCAM bandes passantes utilisées pour UKIDSS (Lawrence et al., 2007).

Les limites de sensibilité d’"UKIDSS GPS sont respectivement de 19.5, 18.5 et 18.0 mag
pour les bandes J, H et K. Cette valeur est nettement plus élevée que celle de 2MASS
PSC qui se situait entre 14.3 et 15.8 mag selon les longueurs d’ondes. UKIDSS GPS a donc
acces a des étoiles que 2MASS PSC ne pouvait pas observer. En combinant les deux relevés
dans cette étude, il est possible d’avoir accés & la fois & une large couverture du ciel et a
un catalogue trés complet des étoiles observées.

Comme 'expliquent Lucas et al. (2008), les erreurs photométriques des données UKIDSS
ont été sous-estimées. Les erreurs fournies dans le catalogue sont basées sur le comptage
du nombre de sources dans 'ouverture, la largeur & mi-hauteur (FWHM) de l'image de
la source et la déviation standard du flux d’arriére-plan de I'image. A cause de la capaci-
tance interpixelle du détecteur qui implique une corrélation interpixelle du comptage dans
la mesure de la déviation standard, ’estimation du bruit obtenue & travers celle-ci est
sous-estimée d’un facteur d’environ 1.2. De plus, il est nécessaire de rajouter 0.02 mag aux
erreurs fournies pour obtenir des valeurs prenant en compte les erreurs de calibration de
I'instrument :

0§ = /(G x 1.2)2 4 0.022 (2.1)
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2.3 Complétude des catalogues

La complétude peut étre définie comme la valeur de la magnitude apparente jusqu’a
laquelle on peut considérer que les étoiles du champ observé sont toutes visibles.

La complétude est calculée grace aux histogrammes du nombre d’étoiles aux diffé-
rentes magnitudes. On effectue une estimation par noyau gaussien des magnitudes du
champ étudié?. La limite de complétude de ce champ est donnée par I’abscisse du maxi-
mum de cette estimation, comme présenté dans la figure 2.4 pour le champ UKIDSS
1 =20°b=0%R=0.08"

Cette limite varie selon les champs et les bandes photométriques considérées comme on
peut le voir dans le cas des données UKIDSS sur la figure 2.5 et elle a donc été calculée
pour chaque champ étudié.

4. On utilise pour cela la fonction density de R.

20



e}
(\!_
(@]
o
AN
= — J
— H
— K
@ 2
=)
{ ciz
[0]
a
e
o
Y]
O
S
o
{ s [
o
| | T I
10 15 20 25

Magnitude apparente (mag)

FIGURE 2.4 - Estimation par noyau des données UKIDSS pour le champ (I,b, R) =
(20,0,0.08)°. Le maximum des histogrammes est mis en valeur par un point. L’abscisse de
ces points représente la complétude du catalogue dans ce champ pour la longueur d’onde
considérée.

21



.....«..a.. i
RO e B
) £ ¥
5 B St
5 P
e

ac

(Bew) apnjo|dwos ap ajwi

cl

100

80

60

40

20

Longitude | (°)

FIGURE 2.5 — Etude de la variation de la complétude en fonction de la longitude Galactique

pour les données UKIDSS. On remarque que le champ [ = 92° a une limite de complé-

tude plus basse que les autres champs. Cela s’explique par le trés faible nombre d’étoiles

présentes dans ce champ.
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Pour évaluer la validité des méthodes de détermination de ’extinction interstellaire,
il est nécessaire de simuler des données qui correspondent aux données réelles qui sont
étudiées.

Les données étudiées proviennent de I’ensemble de la Galaxie. Nous allons supposer
que 'on rencontre la méme population stellaire & toutes les distances et dans I’ensemble
des champs observés. Cette population est supposée similaire & celle du voisinage solaire.

3.1 Simulation de référence

Dans le plan Galactique, le disque mince est prédominant. Différentes études ont mon-
tré que la proportion d’étoiles du disque épais dans le voisinage solaire n’excédait pas 18%,
une majorité la plagant autour de 10% (Cabrera-Lavers et al., 2005; de Jong et al., 2010;
Carollo et al., 2010; Kordopatis et al., 2011; Bensby, 2013). Dans notre simulation de ré-
férence, nous n’incluons que le disque mince.

Les données simulées sont constituées a partir des isochrones de Padoue (Marigo et al.,
2008; Girardi et al., 2010; Bressan et al., 2012). Une isochrone regroupe l’ensemble des
différents stades d’évolution d’une étoile pour un age et une métallicité donnée. Chaque
point d’une isochrone représente une étoile de méme age et métallicité mais d’une masse
différente. Les isochrones sélectionnées présentent une métallicité telle que [M/H| € {-1.5 a
0.5, par pas de 0.05} dex et un age tel que log;o(7) € {6.6 a 10.1, par pas de 0.05}. Girardi
et Salaris (2001) présentent la procédure et les ingrédients nécessaires pour simuler le RC
présent dans les données Hipparcos. Nous utilisons les mémes isochrones (dans leur version
actualisée) mais nous avons choisi de varier légérement les autres parametres selon ce qui
est décrit ci-dessous.

3.1.1 Simulation d’une étoile selon ses propriétés intrinséques

Pour pouvoir simuler un catalogue d’étoiles, il faut disposer d’une distribution pour
chacun des différents paramétres qui définissent une population stellaire (la métallicité,
I’age, la relation age-meétallicité (AMR), la masse et la densité d’étoiles) et de la rela-
tion distance-extinction. Les contraintes sur la population d’étoiles permettent de simuler
une population d’étoiles théoriques et la relation distance-extinction permet de prendre en
compte le milieu interstellaire qui ’entoure.

Dans le but de reproduire le plus fidélement possible le voisinage solaire, nous avons
choisi les distributions des parameétres de population stellaire suivantes :

— Une distribution en métallicité (MDF) qui s’inspire de celle de Casagrande et al.
(2011), c’est-a-dire N'(—0.05,0.17). Casagrande et al. (2011) ont obtenu cette dis-
tribution grace a une étude des données du Geneva Copenhagen Survey (GCS) qui
est bien adapté a la détermination de la distribution en métallicité dans le voisinage
solaire d’aprés Nordstrom et al. (2004); Holmberg et al. (2007).

— Nous avons choisi une relation age-métallicité (AMR) constante car Holmberg et al.

(2007) et Casagrande et al. (2011) concluent qu’il n’existe pas de corrélation signi-
ficative entre 1’age et la métallicité dans le voisinage solaire.
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— Une distribution en ages constante, c’est-a-dire un taux de formation stellaire \(7)
(SFR) constant. On limite 1'age des étoiles a 1'age (supposé) de I’Univers, ainsi
logo(7) € {6.6 a 10.1, par pas de 0.05}. Les isochrones qui sont utilisées ici ont un
pas constant selon log;(7), il faut effectuer un changement de variable pour obtenir
la probabilité de chaque point des isochrones :

1 dr

_ _ o 1
C logw(T) = dé- h](]_O) - (3 )

Comme la distribution selon ’age est constante, on a A\(7) =1, d’ou :
A7)d7 = d7 = In(10)7d¢ = In(10)10%d¢ (3.2)

Apres normalisation, on obtient :
In(10)10¢

)\(O - 1010.1 _ 1066 (3-3)

qui donne la distribution selon un pas constant en log;o (7).

— Une distribution de masse initiale (IMF') issue de Chabrier (2001). La forme clas-
sique

¢(logyg M) oc M135

de Salpeter (1955) est basée sur la fonction de luminosité (L o< M3) des étoiles
de la séquence principale. Chabrier (2001) a mis au point son IMF en incluant une
fonction de masse actuelle (PDMF) et une forme d’IMF différente, permettant ainsi
de discriminer 'IMF entre le disque, le bulbe et le halo. Pour le disque, on a :

log;o(M) — logyo(Mo)
202

§(logig(M)) = Aexp (— ) (3.4)

avec A =0.141pc™!, My = 0.1 Mg et o = 0.627.

Une probabilité peut ainsi étre associée a chaque étoile théorique, c’est-a-dire chaque point
d’isochrone i. Cette probabilité est le produit de la probabilité de chacun des paramétres
de I’étoile :

P(i) = P(M/H];, 7, M;) = @([M/H]s| 1) x §(M;) x A(G) (3.5)

La population théorique est générée en tirant aléatoirement le nombre d’étoiles voulues
selon la loi de probabilité donnée par les P(i).

3.1.2 Simulation d’une population observée

On disperse les étoiles dans la Galaxie en attribuant aléatoirement a chaque étoile
une distance selon une loi de densité d’étoiles. L’effet du milieu interstellaire est re-
transcrit & travers une relation distance-extinction. Grace a la distance et & la relation
distance-extinction que 'on a choisi d’implémenter, on peut simuler les observations de
la population théorique a travers la magnitude apparente issue du module de distance
my = M)y + 5logo(d) — 5 + Aj. Pour représenter les étoiles du disque Galactique, nous
avons utilisé :
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— Une densité d’étoiles suivant la modélisation 3D & N-corps de notre Galaxie de
Fux (1999). Cette modélisation est une des seules a inclure la dynamique du gaz
interstellaire. Elle évolue spontanément vers une répartition spatiale des particules
avec une barre compatible avec les données NIR de COBE/DIRBE. C’est sa valeur
pour [ = 10° et b = 0° qui a été utilisée ici.

— Une relation distance-extinction qui correspond a la relation typique du plan Ga-
lactique, soit Ag = 0.7 X D avec une dispersion log-normale d’écart-type de 0.05
autour de cette loi nominale. Ag est I’absorption a 550 nm, ce qui correspond gros-
sierement a Ay (Bailer-Jones, 2011) et D la distance de ’étoile. Il a été mis en
évidence la nécessité de prendre en compte la non-linéarité des coefficients d’extinc-
tion ky (A = ky X Ap). L'extinction dans différentes bandes photométriques A,,
s’exprime :

f F,\T,\Ej\“Od/\)

T FxThdx (3.6)

F
Ap=m—-m’= ——2.510g10(ﬁ) = —2.5log;, (

avec Ey = 10794 la loi d’extinction d’aprés Fitzpatrick et Massa (2007), F) la
densité spectrale d’énergie (SED) a la longueur d’onde A et T) la transmission pho-
tométrique totale de 'instrument & la longueur d’onde A. On est donc en présence
d’une double non-linéarité (celle de la SED et celle de la relation entre A,, et Ag)
qui n’est pas totalement négligeable, méme si son effet est plus faible que l'incer-
titude de la loi d’extinction elle-méme. Pour chaque étoile, on calcule son Agp a
travers la relation distance-extinction choisie. Cette valeur est alors utilisée pour
obtenir Ay k par une interpolation linéaire sur un tableau de Ag et leurs Ay x
correspondant précédemment généré par ASPOS (Sartoretti et al., in prep) tel que
Ap €{0 a 10, par pas de 0.1}.

Pour approcher au plus prés des conditions réelles, nous avons introduit une probabilité
de détection telle que :

llim —m

1—exp(— (B22)2) gimy < mb™
Paetection (1) = H { = ( ( A ) ) A =T (3.7)

5 0 sinon

avec mf\im la magnitude au-dela de laquelle plus aucune étoile n’est observée. Les valeurs
de a et 3 ont été choisies arbitrairement a 2 & travers ce qui se conformait le mieux aux
données simulées. Ce sont ces valeurs que ’on utilisera dans toute la suite de ce travail. Par
exemple, pour le champ (I = 36.88°;b = 0°), m{' ,« = (22,19.5,19.0) mag. Pour simuler la
détection d’une étoile, on tire aléatoirement un nombre entre 0 et 1 selon une loi uniforme.
La comparaison entre le nombre et la probabilité de détection de I’étoile permet de décider
si elle doit étre sélectionnée dans le CMD final ou non.

Les données ainsi simulées ont été utilisées pour tester les résultats de la méthode
expliquée dans le chapitre 4 et pour développer la méthode présentée dans le chapitre 5.
Le diagramme HR, le CMD et les différentes distributions des paramétres utilisés pour la
simulation de référence sont présentés dans les figures 3.1, 3.2 et 3.3.
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FIGURE 3.1 — Reésultats de la simulation de référence : (a) en noir, la densité d’étoiles
simulées en fonction de la distance pour les étoiles simulées, en rouge celle de Fux (1999) ;
(b) en noir, 'extinction en fonction de la distance (avec une dispersion log-normale) pour
les étoiles simulées, en rouge la loi nominale.
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3.2 Variation des ingrédients

Les données ainsi simulées sont sensibles aux changements de distribution de leurs
ingrédients. Il est possible de faire varier les ingrédients de la simulation d’une étoile théo-
rique (§3.1.1), tout comme ceux d’'une population observée, en particulier sa répartition
spatiale. Des distributions subsidiaires sont proposées dans 5.5 et leur effet y est détaillé.
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Comme évoqué dans le paragraphe 1.3.2, une des cartographies 3D les plus récentes de
Pextinction interstellaire a été établie par Marshall et al. (2006). Comme cela est visible
sur la figure 4.1, ce modeéle ne décrit pas toujours trés bien la « trainée du RC » qui est
pourtant principalement due & I'extinction interstellaire. Ce phénomeéne est d’autant plus
visible sur les données UKIDSS. Le travail décrit ici propose une nouvelle méthode pour
établir une cartographie 3D de D’extinction interstellaire basée sur la détection de cette
trainée dans les CMD des données UKIDSS et 2MASS.
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FI1GURE 4.1 — CMD du champ UKIDSS [ = 22.88°;b = 0°; R = 0.08°. En bleu, le modéle
de Marshall et al. (2006). On peut voir qu’il ne reproduit pas bien la trainée du RC.

4.1 Description de la méthode (DTRC)

L’extinction varie fortement en fonction des champs étudiés. Pour pouvoir comparer les
résultats entre les différents champs étudiés, on se place dans le systéme d’axe décrit par
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Babusiaux et Gilmore (2005) : (abscisse = couleur ; ordonnée = magnitude indépendante de
Iextinction). On définit I'indice de couleur (appelé aussi simplement couleur) d’une étoile
par la différence entre ses magnitudes apparentes dans deux bandes spectrales différentes.
Soient C’, D’ et E’ trois bandes spectrales, C' — D’ = mg: — mps est un des indices de
couleur possible.

En utilisant ces trois bandes spectrales (ou deux uniquement avec C’ = D’ ou E’), il est
possible de définir une magnitude indépendante de ’extinction Ay par :

AC”
P g =0 — s (P = F 4.1
Clyrpp = ' = =55 (D'~ ) (4.1)
Démonstration.
ko
Cly_g = Mcr + 5logyo(D) — 5+ ker Ay — WC@(MD, — Mg+ e =B A7)
ko
= MC/ + 510g10(D) —5— ﬁ(MD/ o ME’)
D’ — hMEY

Le systéme d’axe peut ainsi s’écrire (A’ — B"; C",, _..,).
Yy P )y YDI—F

Comme exposé dans le paragraphe 1.3.1, les étoiles du RC ont une luminosité intrin-
séque (et donc une magnitude absolue) connue. Cela nous permet d’avoir un deuxiéme
systéme d’axes équivalent & (A’ — B"; C,,_p,) valable pour les étoiles du RC : (extinc-
tion ; distance). D’apreés le paragraphe précédent, la magnitude C’,,_ 5, est indépendante
de I'extinction. Elle ne dépend plus que de la distance de I’étoile. Donc, on peut établir
une équivalence entre ces deux axes.

De méme, la couleur est donnée par :

A —B =My + 5log0(D) — 5+ kar Ay — (Mpr + 5logo(D) — 5+ kpAy)
=My — Mp' + (kA/ — kB/)AV (4.2)

Elle ne dépend donc pas de la distance de 1’étoile mais uniquement de son extinction a
condition de connaitre les magnitudes absolues. Il y a ainsi équivalence entre ’axe de la
couleur et I'extinction. On travaillera ici avec les systémes (J—K; Jg_x) et (J—K; Kj_ k).
Le détail des choix des différentes bandes est présenté au paragraphe 4.2.1.

Pour déterminer la trainée du RC, on travaille sur une petite sélection d’étoiles. On se
place au point i tel qu’indiqué sur la figure 4.2 (entouré en vert). La recherche du point
suivant se fait sur une petite sélection d’étoiles définies par un intervalle en couleur. La
premiére borne de l'intervalle est le dernier point calculé du modeéle, ici on se place au
point i. Pour déterminer la borne suivante, on lui impose une translation en couleurs :
(z;9)2 = (x; + n x 0.1, y;) avec n € [1;9]. Les étoiles comprises entre ces deux bornes sont
réduites a un intervalle en ordonnée de +0.7/ — 3 mag par rapport a 'ordonnée des bornes
pour éviter la surdensité principale due a la séquence principale (MS). Elles subissent alors
deux tests :

1. on cherche a savoir si leurs magnitudes sont inférieures a la limite de complétude
du champ. Si ce n’est pas le cas, le calcul s’arréte et le point limite gauche est le
dernier point déterminé pour ce champ. Sinon, les étoiles subissent le test suivant ;
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2. on veut avoir un nombre suffisant d’étoiles dans la sélection avant d’y faire une
recherche de surdensité. On impose donc un signal & bruit minimum : S/N =
V' Ny sélection => 12, avec Ny sslection 1€ nombre d’étoiles dans la sélection. Cela cor-
respond & 144 étoiles sélectionnées. Si le nombre d’étoiles n’est pas suffisant, on
augmente la taille de la sélection en incrémentant n. Si le signal & bruit est suffi-
sant, on recherche la position de la surdensité dans la sélection.
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FIGURE 4.2 — CMD du champ UKIDSS [ = 22.88°;6 = 0°; R = 0.08°. En bleu, le modéle

de Marshall et al. (2006). En rouge, le résultat de la détection de la trainée du RC en
combinant les données 2MASS et UKIDSS. Entouré en vert, le point 1.

Pour rechercher la position de la surdensité, on procéde comme suit :

1. les étoiles sont projetées sur un axe paralléle & un ajustement linéaire des isochrones
de Padoue (Marigo et al., 2008; Girardi et al., 2010);

2. on calcule un histogramme des couleurs projetées;

38



Augmentation lalargeur del’intervalle:n = n+1

3. la position du maximum de I’histogramme est identifiée comme la position de la
surdensité correspondant & la trainée du RC;

4. Cette position est convertie (projection inverse) dans le systéme d’axe (J—K; Jy_k).

La méme recherche est faite en paralléle dans le systéme (J — K; K j_). Si la différence
en ordonnées entre les deux surdensités est inférieure & 0.6 mag, les coordonnées du point
calculées dans le systéme (J — K; Jg_ k) forment les coordonnées du point suivant (i + 1).
L’algorithme de recherche est résumé dans le schéma de principe de la figure 4.3.

Sélection des deux points limite de l'intervalle:
Point limite gauche = pointi (x; v:)

Pointlimite droit =(x+n*0.1;y}avecn € [1;9]

Sélection des étoiles
entre les deux points
fimites

N7

{4, H, K){étoiles

sélectionnées) < limites
de complétude

- Non Oui

Calcul duS/N
de l'intervalle

!

Calcul des coordonnées de la
l surdensité présente dans l'intervalle

—

{ix K ¢ H{surdensite) <= 0.6 mag

Non Oui

] | N

FIGURE 4.3 — Schéma de principe expliquant la recherche des points indépendants du
modéle d’initialisation.

Sans initialisation, cet algorithme aurait du mal & converger car il serait happé par la
grosse surdensité des naines dans les CMD. Les deux premiers points du modéle d’initia-
lisation deviennent les deux bornes de la sélection des étoiles. Elles subissent les mémes
tests que pour les sélections classiques comme exposé dans la figure 4.4.

Si le signal & bruit n’est pas suffisant dans la sélection, la deuxiéme borne (celle de
droite) est décalée au point suivant du modele d’initialisation dans la mesure ou l'inter-
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Sélection des étoiles
entre les deux points
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0.1 mag < largeurde
Pintervalle en couleur <
09 mag

Oui

Calcul du§/N
de l'intervalle

Non

Calcul des coordonnées de la
surdensité présente dans I'intervalle

Augmentation lalargeur de l'intervalle: sélection d'un point supplémentaire

|

(3¢ XKixHsurdensité) <= 0.6 mag

Non Oui

FIGURE 4.4 — Schéma de principe expliquant la recherche du premier point indépendant

du modéle d’initialisation.
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valle en couleur est inférieur a 0.9 mag.

Un nuage peut ponctuellement cacher les étoiles du RC et la condition S/N > 12 n’est
alors plus remplie alors que la trainée est bien présente sur le reste du CMD. Si aucune
surdensité n’a été détectée, c’est-a-dire que 'on a un intervalle entre les points du modéle
d’initialisation maximal et un S/N < 12, on applique un « saut » de 0.5 mag a la deuxieme
borne de la sélection : PyS¢ection — (x5 4+ 0.5;y2). Si le signal a bruit est toujours inférieur a
12, aucun point indépendant du modeéle d’initialisation n’a été détecté et le calcul s’arréte
pour ce champ.

Le modéle de Marshall et al. (2006) est proche de la trainée du RC dans les couleurs
de faible magnitude. Pour combiner les données provenant de 2MASS et d’'UKIDSS, on
applique tout d’abord la recherche de la trainée aux données 2MASS en utilisant le mo-
dele de Marshall et al. (2006) pour l'initialisation. L’initialisation du calcul sur les données
UKIDSS se fait au travers du résultat du calcul sur les champs 2MASS correspondants.
Comme les champs 2MASS ont un rayon de 0.24° et les champs UKIDSS un rayon de 0.08°,
un méme modéle 2MASS sert donc pour Uinitialisation de trois champs UKIDSS.

Pour chaque champ, on obtient un ensemble de points de coordonnées (D; Av) qui
correspond a la relation distance-extinction cumulative pour le champ étudié. La figure
4.2 présente un CMD d’UKIDSS, le modéle de Marshall correspondant et la détection
combinant les données 2MASS et UKIDSS.

4.2 Etudes des différents paramétres de la méthode

L’ensemble des choix présentés ci-dessous sont expérimentaux. Différentes possibilités
ont été testées et celle qui permettait un tracé de la trainée du RC plus conforme & ce que
I’on observe sur les CMD étudiés ont été retenues.

4.2.1 Choix des axes

L’influence de la métallicité se traduit sur la trainée du RC comme une remontée de
celle-ci dans la zone des plus fortes couleurs (avec une forme de « sourire », trés visible
sur la figure 1.6). Comme cela complique la détection de la trainée du RC, on cherche a
minimiser cet effet. On cherche un systéme d’axes qui réponde aux critéres suivants :

— Le plus dépendant possible de la distance et le moins possible de la métallicité pour
I’axe des ordonnées. Toutes les combinaisons sont équivalentes pour la dépendance
en distance. Il faut donc choisir celle dont la dépendance en métallicité est moindre,
c’est-a-dire amplitude en magnitude la plus faible.

— Le plus dépendant possible de ’extinction interstellaire et le moins possible de la
métallicité sur 'axe des abscisses.

Systéme J-K/J

L’intérét de ce systéme d’axe est la forte présence de la bande J (la moins dépendante
en meétallicité) et la faible présence de la bande K (la plus dépendante en métallicité).
Le résultat de la détection de la trainée du RC dans ce systéme d’axes est trés inégal en
fonction des champs considérés. L’isochrone n’est plus perpendiculaire a ’axe des abscisses
(extinction) ce qui n’est pas idéal pour la méthode employée et peut expliquer cette dispa-
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rité. De plus, ce systéme ne régle pas le probléme de la remontée de la trainée méme dans
les champs avec une détection efficace de la trainée. Ce systéme n’est pas retenu.

Systémes d’axes de la forme ((A’'— B'); Cp,_ /)

On cherche & connaitre I'axe le plus dépendant possible de ’extinction sur ’axe des
abscisses. Pour faire apparaitre la dépendance en extinction, on réalise cette étude sur un
systéme (ﬁ;Cb,_ g) qui correspondra au meilleur systéme (A" — B';C},_ /) pour
rechercher la trainée du RC. .

Le meilleur systéme d’axes de la forme (%; Cl_ ) @ été recherché parmi toutes
les combinaisons possibles des bandes J, H et K. Pour chaque combinaison, un graphique
comportant ’ensemble des isochrones des différentes métallicités disponibles dans ce sys-
téme d’axes a été produit. Chaque métallicité est représentée par une couleur différente.
Les graphiques sont centrés sur le RC. La figure 4.5 présente ce type de graphique pour le
systéme (%, JH-K).

Le systéme le moins dépendant de la métallicité est ((,(Cj—:kKlz-), Ju—-Kk). Un autre sys-

téme peu dépendant de la métallicité est (%;K J—k). On choisit donc le systéme

((J — K); Jg—k), présenté dans la figure 4.1, comme systéme d’axes pour la détection de
la trainée du RC.

Malheureusement, dans certains champs, la détection dans ce systéme d’axes n’est pas
efficace car elle est polluée par la grosse surdensité du reste du CMD qui dévie la détec-
tion. C’est pour cela qu’on utilisera le systéme ((J — K); Kj_k) comme « garde-fou » en
limitant I’écart possible entre les coordonnées des surdensités détectées dans chacun des
deux systémes.

4.2.2 Choix de ’ajustement de I’isochrone

Recherche du meilleur ajustement sur une isochrone unique de type solaire
([Fe/H]=0 dex ; Age=5 Ga)

On souhaite avoir un ajustement qui soit proche de la branche des géantes. En effet, il
faut éviter d’étre trop influencé par les naines et pouvoir prendre en compte les étoiles du
RC.

Dans un premier temps, il a été choisi de ne sélectionner que la branche des géantes elle-
méme. Les différentes étapes de 1’évolution des étoiles considérés sont indiquées dans les
données de l'isochrone. Cela permet de sélectionner les données que I'on souhaite utiliser
en fonction de ces étiquettes. Lorsque ’on fait un ajustement sur la branche des géantes
seule, entre les étiquettes RGBb et RGBt, cet ajustement est trop influencé par le turn-off et
les sous-géantes.

Par la suite, on a sélectionné la section d’isochrone telle que log g € [0.1; 4] et obtenu ainsi
un meilleur ajustement. La comparaison des deux ajustements est visible dans la figure 4.6.
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FIGURE 4.6 — Comparaison des ajustements entre 'utilisation de la sélection de la zone
d’ajustement en fonction des étiquettes inclues dans les isochrones ou en fonction du log g.
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Comparaison des résultats pour une seule isochrone et ’ensemble des iso-
chrones

Il faut déterminer si l'utilisation d’une seule isochrone (pour une étoile de type solaire)
suffit ou s’il est nécessaire d’ajuster un ensemble d’isochrones pour prendre en compte
I’ensemble de la population stellaire.

Comme on le voit sur la figure 4.7, 1a différence entre I'utilisation d’une isochrone unique
et 'utilisation de I’ensemble des isochrones n’est pas flagrante. I faut donc choisir entre
une hypothése moyenne sur ’dge et la métallicité ou la moyenne pondérée de ’ensemble
des tracés. La deuxiéme solution n’est pas plus précise car il y a alors plus d’hypotheéses a
faire et la différence sur I'ajustement n’est pas suffisante pour qu’elle justifie ce surplus. On
choisit ainsi de ne garder qu’une isochrone de type solaire ([Fe/H] = 0 dex; Age=5 Ga).
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=
o
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£
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o
- b audd
—— Isochrones
—— Ajustement isochrone Age=5 seule
—— Ajustement avec I'ensemble des isochrones
P
© |
©

T T

2 26 28 30 32
J-K (mag)

FIGURE 4.7 — Comparaison des ajustements entre 'utilisation d’une seule isochrone ou de
I’ensemble des isochrones.

4.2.3 Largeur maximale du découpage

Un des parameétres de calcul du modéle est la taille maximale en couleur des étoiles
sélectionnées. Des tailles maximales de 0.6, 0.7, 0.8 et 0.9 mag ont été testées. L’intervalle
maximal en couleur a été choisi & 0.9 mag pour limiter l'intervalle équivalent en extinction
a 1.5 mag.
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Une taille maximale de 0.9 mag permet de reproduire le plus fidélement la trainée du
RC sur le plus grand nombre de champ. Cette valeur a donc été retenue.

4.2.4 Ecart maximal entre les points détectés en Jy_x et K _ g

Le deuxiéme paramétre important dans le processus de calcul est 1’écart en ordon-
nées autorisé entre la surdensité détectée dans le systéme ((J — K); Ju—k) et le systéme
((J — K); Kj_k). Des écarts maximaux de 0.5, 0.6 et 0.7 mag ont été testés.

Un écart maximal de 0.5 mag est trop restrictif et ne permet pas une détection optimale.
Aucune amélioration significative n’est observée avec un écart de 0.7 mag par rapport a
un écart de 0.6 mag donc il a été choisi de conserver la valeur de 0.6 mag comme écart
maximal.

4.3 Modélisation : régression et projection dans le plan (X ;Y)

4.3.1 Cartographie de I’extinction cumulative

On définit le plan (X;Y’) comme la vue de dessus du disque Galactique, comme illustré
dans la figure 4.8. La carte cumulative établie au paragraphe 4.1 est une carte discréte

Soleil
= @ ........
; .".' ...................................................... |=+85O
................................................. I=+80°
o T |=+750
Bl |= +7oo
_ .'._... '.-,..‘- ‘.-,. '-._........‘-‘ |=+65°
év
>' -4‘:. b ‘ |=+600
B "] =550
©
....': '_.“ ~.m.“ |=+500
m ::__ .‘.‘ ‘... .‘.‘ T .-‘. ...‘l 1 --.-. ... 2. I = 4 o
L T T 2T T a4 T T 6 T 8=
Centre & L L & Xkpe) & S
Galactique ° < % < . = s

FIGURE 4.8 — Vue de dessus du plan Galactique. Le Soleil est placé en (0;0) et le Centre
Galactique en (0;8). Les droites en pointillés représentent les longitudes (espacés de 5°).
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aux pas inégaux. Pour pouvoir établir une cartographie de ’extinction non-cumulative
projetée sur le plan (X;Y), il est nécessaire de la lisser. Comme l’extinction est strictement
croissante pour une distance croissant le long d’une ligne de visée, il faut que le lissage
prenne cette contrainte en compte. C’est pour cela qu’il est effectué en deux étapes :

1. On effectue une régression strictement croissante par paliers (régression isotonique)
des points détectés dans le repére (I, D). Cette régression prend en compte les lignes
de visée adjacente a celle considérée avec un poids de 0.1. Le poids de la ligne de
visée considérée est fixé a 2.

2. Cette régression est lissée grace a une cerce (spline) cubique. Le degré de liberté
maximal autorisé est fixé a 12. Le degré de liberté minimal autorisé est fixé a 4.
On effectue un premier lissage avec un degré de liberté de 12. Si ce lissage n’est
pas strictement croissant, on abaisse le degré de liberté d’une unité et on effectue
un nouveau lissage. Ce processus continue jusqu’a obtenir un lissage strictement
croissant ou jusqu’a atteindre le degré de liberté minimal autorisé.

A Tissue de ce lissage, on obtient un modeéle continu pour chaque ligne de visée et une
carte dans le repére (I; D). Les différentes étapes du lissage sont visibles sur la figure 4.9.
De plus, comme les lignes de visée adjacentes ont été prises en compte dans ce processus,
cette cartographie comporte également une continuité spatiale entre les lignes de visée.

A
< |
-
N
-
A\ points détectés sur le champ étudié (1=14.80°)
A points détectés sur les deux champs adjacents
‘C_> - — lissage croissant
oy = points utilisés pour produire la carte
8 d'extinction non-cumulative
£
> ©
<
w —
< -
o A
T T T T T T
0 1 2 3 4 5

D (kpc)

FIGURE 4.9 — En rouge, les points détectés par DTRC pour le champ étudié. En gris, ceux
des deux champs adjacents. En bleu, le lissage des points, en prenant en compte a la fois le
champ étudié et les deux adjacents, comme expliqué plus en détail dans le texte. Les carrés
représentent les points utilisés dans la construction de la carte d’extinction non-cumulative.

4.3.2 Cartographie de ’extinction non-cumulative (3D)

Le calcul de I'extinction non cumulative s’effectue indépendamment pour chaque ligne
de visée & partir de la carte lissée de ’extinction. Pour une ligne de visée, elle est obtenue en
appliquant I’équation (4.3) a tous les points 7 possédant une extinction, excepté le dernier.
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On obtient ainsi une carte dans le repére (I; D)

_Av()) - Av(i—1)

Ay /kpe(i) = a(i) D(i) — D(i— 1)

(4.3)

Pour pouvoir obtenir une carte « vue du haut » dans le repére (X;Y), il faut projeter
cette représentation dans le plan de la Galaxie. Cela s’effectue en appliquant le changement
de coordonnées suivant :

(;D) - (X =D =xsinl;Y = D *cosl) (4.4)

Ce changement a été implémenté selon le changement de coordonnées inverse. En effet,
pour chaque point du repére (X;Y), on recherche la valeur d’extinction qui lui correspond
dans l’ensemble des données calculées dans le repére (I; D).

4.4 Validité et robustesse de la méthode

Une des limites importantes de cette méthode est son incapacité a obtenir des informa-
tions au-dela d’une zone de forte extinction différentielle. Comme les étoiles qui subissent
une forte extinction atteignent plus rapidement la limite de complétude que les autres, la
détection sur ces champs stoppe prématurément. Cet effet est trés visible sur les lignes de
visée | € [~ 11,~ 14]°, L € [~ 22,~ 25]° et | € [~ 30, ~ 31]".

Malgré des résultats qui sont en accord avec nos connaissances actuelles (voir plus bas
pour une comparaison bibliographique), la méthode DTRC présente deux inconvénients
majeurs. Dans le but de tester la robustesse de la méthode nous avons simulé un champ
observé (voir la description de la simulation de référence, §3.1) et un modeéle d’initialisation.
Pour le reproduire le cas ot le modéle de Marshall et al. (2006) ne décrit pas correctement la
trainée du RC, le modeéle d’initialisation a été construit tel que (D = Dpo6; Av = 0.4 x D).
Le champ [ = 36.88° est le champ de référence de toute cette étude, c’est sur le modeéle de
Marshall et al. (2006) pour ce champ en particulier que nous avons basé notre échantillon-
nage en distance pour le modeéle simulé. Le modeéle de Marshall et al. (2006) propose un
jeu de données (D, Ak) pour chaque ligne de visée. Pour le reproduire, nous avons converti
Av en Ak en prenant en compte la non-linéarité des coefficients d’extinction (voir §3.1).
Une fois ce modéle d’initialisation mis en place, nous avons utilis¢é DTRC pour détecter
la trainée du RC sur la simulation de référence. Le résultat est visible dans la figure. On
constate que la trainée n’est pas bien reproduite par DTRC ce qui s’explique assez aisé-
ment. En effet, DTRC a été mis au point sur les champs 2MASS et UKIDSS. De part
la sélection d’axes d’étude appropriés, la trainée du RC est pratiquement horizontale. Ce
n’est pas le cas dans cette simulation. La recherche de nouvelles bornes de I'intervalle de
recherche n’est pas adaptée a la morphologie de ce type de CMD. Cela met en évidence le
manque de robustesse de DTRC.

Il est de méme aisé de se rendre compte que la méthode est entachée d’un biais. Sur
la figure 4.11, un CMD a été simulé tel que la loi d’extinction soit celle détectée gracé a
DTRC sur la simulation de référence. Aucun autre ingrédient n’a été modifié. Les points
rouges représentent le résultat de DTRC sur la simulation de référence. On observe que la
trainée n’est pas bien décrite par ces points contrairement & ce que ’on attend. Cela rend
manifeste la présence d’un biais dans la méthode DTRC.
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FiGURE 4.10 — Application de DTRC sur la simulation de référence. Les points noirs
représentent le CMD simulé, les points bleus le modéle d’initialisation simulé et les points
rouges sont le résultat de DTRC. On peut voir que le résultat de DTRC ne décrit pas

correctement la trainée du RC.
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Ce biais s’explique par une différence notable de la position de RC entre celle donnée
par les isochrones utilisées pour la simulation et la position théorique adoptée dans DTRC,
comme on peut le voir sur la figure 4.12.
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FI1GURE 4.11 — Comparaison entre le CMD simulé & 1’aide de la loi d’extinction issue de
I’application de DTRC sur la simulation de référence et cette loi. On voit que les points
rouges ne concordent pas avec la trainée du RC (ils sont au-dessus) ce qui met en évidence
I’existence d’un biais dans la méthode.

4.5 Résultats et comparaison a la littérature

Grace a la méthode DTRC exposée ci-dessus, il est possible d’établir une cartogra-
phie de 'extinction interstellaire & partir de données photométriques NIR (figure 4.13).
En combinant les données 2MASS et UKIDSS la carte ainsi obtenue nous renseigne sur la
structure du disque Galactique. En effet, 'extinction est liée a la présence de poussiére et
aux bras spiraux. Son absence est donc le signe d’une carence de structure a grande échelle.

Sur les premiéres longitudes (I € [4,10]°), on observe une zone de faible extinction
différentielle qui s’étend sur 4 kpc a partir du CG. Cela peut correspondre a ’espace entre
la barre et le pseudo-anneau a 3 kpc ou a I’anneau moléculaire.

La seconde étendue de faible extinction correspond a l’espace inter-bras entre le Sa-

gittaire et Persée (figure 4.16). A cause du manque de données due a la complétude des
observations, la carte obtenue a travers DTRC présente beaucoup de zones vides. Ces zones
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FIGURE 4.12 — Comparaison entre la position du RC simulé et les parameétres intrinséques
utilisés dans DTRC. L’étoile rouge représente le RC tel qu’utilisé dans DTRC :
(J — K)o = 0.68 mag et Kg = —1.72 mag.
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FIGURE 4.13 — Résultat de ’application de DTRC sur les données 2MASS combinées aux
données UKIDSS. Les lignes en pointillés correspondent aux longitudes ; elles sont dessinées

de 5°.
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vides peuvent étre interprétées comme des marqueurs de zones a forte extinction : en cas
de forte extinction, la complétude est atteinte rapidement. Cela rend malgré tout difficile
toute interprétation de structures a grande échelle autrement que par des comparaisons a
des données d’autres natures. Ces comparaisons et les conclusions que 'on peut en tirer
sont présentées ci-dessous.

Les résultats de cette méthode dépendent de la valeur des coefficients d’extinction et de
celle de la magnitude absolue du RC. Une variation de ces deux paramétres peut impliquer
une translation de prés d’un kiloparsec dans le calcul de la distance.

4.5.1 Modéles d’extinction basés sur le modéle de Besangon

Une des premiéres cartographies 3D de ’extinction interstellaire a été établie par Mar-
shall et al. (2006). Ils ont mis au point une nouvelle technique qui leur a permis de déduire
la relation distance-extinction a partir d’'une comparaison entre le modéle de Besangon
(Robin et al., 2003) et les observations NIR de 2MASS. Marshall et al. (2006) ont exploité
I’ensemble des données produites par 2MASS en sélectionnant les étoiles telles que :

— || < 100°%; |b|] < 10°, chaque champ observé ayant un rayon de 15';

— une observation de 1’étoile existe dans les trois bandes J, H, Kg et qu’elle soit
inférieure a la complétude du champ ;

— rd_flag# 0, qui est un indicateur (Read Flag) qui renseigne sur la méthode utilisée

pour déterminer la magnitude par défaut de la source .

Le modéle de population stellaire Galactique contient quatre populations : disque épais,
disque mince, un bulbe 3D et le halo d’étoiles qui englobe tout le reste. En plus de ces
populations d’étoiles, le modéle de Besancon inclut un milieu interstellaire diffus. Marshall
et al. (2006) ont choisi d’estimer les erreurs observationnelles du modeéle champ par champ
en fonction de leurs observations 2MASS et de limiter les étoiles simulées & la complétude
2MASS du champ étudié. Pour obtenir la relation distance-extinction d’un champ, ils pro-
cédent par la méthode itérative suivante :

1. supposer une relation distance-extinction : pour la premiére itération, ils la sup-
posent diffuse, comme inclus dans le modéle de Besangon ; & partir de la deuxiéme
itération ils injectent la relation distance-extinction issue de l'itération précédente ;

2. supprimer les étoiles naines et les étoiles simulées et observées au-dela de la com-
plétude du champ;

3. ordonner les étoiles par couleur (J — Kg) croissante;

4. répartir les étoiles simulées dans des classes telles que la distance médiane de chaque
classe augmente par rapport a la précédente;

5. répartir les étoiles observées dans les mémes classes;

6. calculer 'extinction dans chaque classe d’aprés Mathis (1990), avec obs qui repré-
sente les étoiles observées et sim les simulées :

SAks =067 x [(J—K),,, — (J — K) (4.5)

sim]

1. voir Cutri et al. (2003) pour la description de I’ensemble des indicateurs disponibles dans 2MASS
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7. calculer le x? entre les deux jeux de données selon Press et al. (1993) :

XQ _ Z (\/ Nobs/Nmod Nmod; — V/ Nmod/Nobs nobsi)2 (4 6)

Nmod; + Nobs;

i

OU Tobs; (Mmod;) €st le nombre d’étoiles observées (modélisées) dans la i° classe de
I'histogramme de J — Kg et Nyps (Nmoa) est le nombre d’étoiles observées (modéli-
sées) total;

8. itérer sur les étapes précédentes tant que le x? n’est pas minimal.

Lorsque 1’on compare la cartographie établie par Marshall et al. (2006) et celle établie
pendant cette thése, certains accords sautent aux yeux (figure 4.14).

Tout d’abord, les zones pauvres en extinction proche du CG (intérieur du bulbe), celle
entre [ ~ 16 et 18°, celle entre | ~ 35 et 45° et celle entre [ ~ 55 et 70° concordent.
La cartographie DTRC donne leur extinction moyenne & ~ 1 mag/kpc alors qu’elle est
légeérement plus élevée (~ 2 mag/kpc) selon Marshall et al. (2006).

Les zones d’extinction non-cumulative plus importante autour de I ~ 35° [ ~ 43° et
celle entre [ ~ 75 et 85° sont cohérentes avec la carte de Marshall et al. (2006) , tant au
niveau de leur localisation, leur étendue et leur intensité.

Certaines autres zones sont consistantes mais présentent quelques différences selon les
cartes : la zone située a [ ~ 19° et D ~ 4.5 kpc est située au méme endroit sur les deux
cartes mais son intensité est plus élevée sur la carte établie ici par rapport a celle de Mar-
shall et al. (2006) (Av/kpc ~ 12 mag/kpc ici, ~ 8 mag/kpc chez Marshall et al. (2006)).
La zone entre [ ~ 25 et 30° et D ~ 3.5 kpc est plus proche de la Terre sur la carte issue de
DTRC que sur la carte de Marshall et al. (2006) (Dpros ~ 4.5 kpc). La zone qui s’étend
de [ 45 & 55° est présente dans les deux cartes mais elle est plus étendue et plus définie
dans celle obtenue a travers DTRC que chez Marshall et al. (2006). Une illustration de la
comparaison entre les deux modéles et les données UKIDSS pour ces différentes zones est
proposée dans la figure 4.15.

Il existe malgré tout des différences notables entre les deux résultats. Ces différences
peuvent s’expliquer par trois facteurs majeurs. Tout d’abords, les données ne sont pas les
mémes pour les deux études : nous utilisons UKIDSS couplé & 2MASS ce qui nous permet
d’avoir une meilleure précision dans nous données ainsi qu’un résultat raffiné par rapport
a Marshall et al. (2006). De plus, Marshall et al. (2006) ont basé leur cartographie sur un
modeéle de population stellaire Galactique. Comme ils expliquent dans leur paragraphe 6.2,
les parameétres de ce modeéle peuvent influer sur les résultats obtenus. Enfin, la méthode
présentée ici n’est elle-méme pas exempte de défauts. Comme expliqué dans le paragraphe
précédent, cette méthode dépend fortement de 'inclinaison de la trainée du RC dans les
CMD et est également entachée d’un biais. De plus, les coefficients d’extinction différent
entre les deux études. Comme mentionné ci-dessus, cela peut impliquer une translation
allant jusqu’a un kiloparse. Malgré un relatif bon accord entre les deux cartes, il est donc
normal d’observer des points de discordance, sans qu’ils soient pour autant nombreux ou
critiques.

Depuis 2006, de nouveaux grands relevés ont été effectués et le modele de Besangon

a été mis a jour (Robin et al., 2012). Chen et al. (2013) utilisent les données des relevés
GLIMPSE-II, 2MASS et VVV pour étudier le bulbe Galactique a I'aide de la méthode mise
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F1GURE 4.15 — Comparaison entre les données UKIDSS, le modéle de Marshall et al.
(2006) et DTRC pour différents champs. Ces champs correspondent aux zones présentant
des différences entre les deux modeéles. A gauche, la comparaison entre les deux modéle
d’extinction cumulative. A droite, la comparaison aux données UKIDSS.
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au point par Marshall et al. (2006). Ils utilisent le nouveau modéle de Besangon (Robin
et al., 2012) qui inclut un bulbe issu de la somme de deux ellipsoides : la premiére qui
représente le bulbe 3D et la barre standard, la seconde qui est majoritairement visible
aux hautes latitudes. Chen et al. (2013) ont pris le soin d’adapter la relation température
effective - couleur de leurs étoiles simulées & cause du manque de fiabilité des modéles
d’atmosphéres stellaire implémentés dans le modeéle de Besangon (Basel 3.1) pour les étoiles
M. Contrairement & Marshall et al. (2006) , Chen et al. (2013) ont en effet utilisé I'intégralité
des données contenues sans les observations, y compris les étoiles M naines.

Les résultats de Chen et al. (2013) sont semblables a Marshall et al. (2006) dans la
région 0° < I < 10° et |b| < 0.25°. La différence majeure est contenue dans les cing premiers
kiloparsecs. L’extinction obtenue par Chen et al. (2013) y est trés faible (§Ax € [0,0.12]
mag/kpc) alors qu’elle commence & augmenter a partir de 3 kpc chez Marshall et al.
(2006). Les résultats de la méthode DTRC ne sont disponibles qu’a partir d’environ 2 kpc
dans cette région. Des zones d’extinction moyenne (Av/kpc ~ 7 mag/kpc) y apparaissent
a partir de 2.5 kpc. De plus, Marshall et al. (2006) place une région de forte extinction
(6Ax € [0.22,0.3] mag/kpc) centrée a [ = 5°; D = 5 kpc que Chen et al. (2013) déplace a
D = 7 kpc. Dans la carte issue de DTRC, cette zone apparait entre 2 et 4 kpc avec deux
pics de plus forte extinction & D ~ 2.5 kpc et D ~ 3.5 kpc. Ces résultats sont plus en
accord avec Marshall et al. (2006) qu’avec Chen et al. (2013).

4.5.2 Meéta-analyses

Bras spiraux

J. P. Vallée publie des méta-analyses des différents articles parus sur les bras Galactiques
depuis 1995. 1l estime la pertinence des différentes études et leur attribue ainsi un poids
relatif. Dans Vallée (2013), son attribution de points suit la distribution suivante :

— 3 points pour les méthodes simples avec le moins d’hypothéses, telles que celles

utilisant les parallaxes;

— 1 point est donné aux méthodes utilisant des mesures dépendantes de la poussiére ;

— 2 points a toutes les autres méthodes.

Vallée (2013) utilise I’ensemble de ses méta-analyses pour ajuster un modele de bras
Galactiques. Il propose quatre bras logarithmiques, dont ’origine de chacun est pivotée de
90° par rapport a son voisin direct. Les bras sont décrits dans un repére polaire (r, ) par
l’équation (4.7).

r = roexp(tan(p)(0 — 6p)) (4.7

avec 6 mesuré dans le sens inverse des aiguilles d’'une montre et ayant pour origine ’axe
des abscisses, 6y = —20° + 5°, rg = 2.1 + 0.1 kpc et ’angle d’attaque des bras p = 12.8°.
La barre Galactique est placée selon un angle de 70° depuis ’axe des abscisses et s’étend
sur 3 kpc de diametre. La distance entre le CG et le Soleil est estimée a 7.8 kpc.

Comme Vallée (2013) place le début de ses bras autour d’un cercle de 3kpc de diametre,
la position du bras 3kpc-Norma est ainsi figée (voir 1.4). On remarque donc un désaccord
entre Vallée (2013) et la cartographie issue de DTRC qui place la limite de la zone interne
au rayon de la barre & ~ 3.8 kpc. Les bras Scrutum-Cruz et Sagittarius semblent étre
décalés entre Vallée (2013) et DTRC. Leur rotation est plutot cohérente entre les deux car-
tographies mais leur rayon ne correspond pas. Pour obtenir un meilleur accord, il faudrait
qu'ils soient élargis d’environ 1 kpc vers les X croissants, ce qui les ferait croiser les zones
d’extinction non-cumulative les plus importantes. Ce décalage correspond a celui engendré
par l'utilisation de coefficients d’extinction différents.
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FIGURE 4.16 — Comparaison entre la cartographie des bras spiraux proposés par Vallée
(2013) et la cartographie de ’extinction interstellaire obtenue grace & DTRC. Les lignes
pleines représentent les bras spiraux tels qu’exposés dans Vallée (2013). Les lignes en poin-
tillés correspondent aux longitudes; elles sont dessinées de 5°.
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Reégions HII et nuages moléculaires géants

Les régions HII sont des nuages d’hydrogéne neutre ionisé par les étoiles naissantes
qu’ils hébergent. Les régions émettent un signal radio qui n’est pas atténué par l’extinc-
tion. Les nuages moléculaires géants (Giant Molecular Clouds — GMC) sont constitués de
gaz moléculaire d’une masse allant de 10* & 106M, et s’étendant sur des dizaines de par-
secs. Le milieu interstellaire est presque optiquement mince pour la raie d’émission du CO,
rendant les GMC facilement observables dans ’ensemble de la Galaxie. Cela fait de ces
deux types de régions des cibles de choix pour ’étude de la structure Galactique.

Hou et al. (2009) ont collecté et combiné les résultats d’études récentes sur les régions
HII et les GMC (leur §2.1). Quand les distances n’existaient pas dans ces articles, ils les
ont calculées & I’aide de courbes de rotation Galactique. Pour les régions HII, il existe deux
méthodes de détermination des distances : soit grace a la cinématique, soit en établissant la
distance des étoiles contenues dans ces régions a travers la spectro-photométrie. Grace a la
spectroscopie, il est possible de déduire leur type spectral que ’on couple & la photométrie
pour déduire la distance (a travers le module de distance.) En cas d’absence de données
spectro-photométriques, la distance de la région HII est établie par cinématique & travers
une courbe de rotation Galactique.

Hou et al. (2009) proposent deux grandes classes de modeéles de bras spiraux : les
modéles logarithmiques (& 2, 3 et 4 bras) et un modéle poly-logarithmique. Le modéle poly-
logarithmique n’extrapole pas la position des bras spiraux lors d’'un manque de données
mais permet une meilleure cohérence avec celles-ci. D’aprés leur étude, le modéle poly-
logarithmique est préférable & un modéle logarithmique simple car il permet de reproduire
plus de parameétres (tels que les tangentes aux bras spiraux). Les bras poly-logarithimiques
sont décrits par (4.8) :

Inr = a; + b0 + c;6% + d;0° (4.8)

avec r, 0 les coordonnées polaires centrée au GC et a;, b;, ¢;, d; les différents coefficients du
polynéme pour le bras i. Les caractéristiques du modéle poly-logarithmique présentant le
meilleur ajustement aux données sont résumeées dans le tableau 4.1. Il place le Soleil a 8.0
kpc du CG. Ces bras sont visibles sur la figure 4.18.

bas | 1 | 2 | 3 | 4 | 5
a; 1.302 | 7.5616 | 9.9843 [ 1.5189 [ 2.1949
b; |-0.06629 | -2.448 | -3.417 |-0.00581 | 0.1037
¢ 0.4115 | 0.3090 | 0.4522 | 0.01286 | 0.03317
d; 0 -0.01187 | -0.01873 0 0
0;(°) | 47 304 298 338 35

TABLE 4.1 — Paramétres du meilleur modeéle de bras poly-logarithmiques selon Hou et al.
(2009). Le Soleil est placé a 8.0 kpc du CG.

La figure 4.17 met en évidence un premier accord manifeste entre les positions des
régions HII et des GMC (Hou et al., 2009) par rapport a la carte d’extinction établie ici :
les zones de faible extinction non-cumulative ne contiennent que trés peu de régions HII
ou de GMC. Cela est particuliérement visible dans les zones 3 et 12 qui correspondent
respectivement & la région inter-bras du Sagittaire et de Persée et a 'intérieur du centre
Galactique (voir la figure 4.16 pour la dénomination des différents bras).
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FIGURE 4.17 — Comparaison entre la cartographie de 'extinction interstellaire obtenue &
laide de DTRC et Hou et al. (2009). Les lignes en pointillés correspondent aux longitudes ;
elles sont dessinées de 5°. Les carrés représentent les régions HII et les ronds les GMC. La
taille des symboles est reliée a leur masse pour les GMC et leur parameétre d’excitation
pour les régions HII.
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Les zones 2, 4 et 6 de la figure 4.17 montrent une forte densité de GMC ou de régions
HII et sont couplées & des régions de forte extinction non cumulative.

L’accord entre les deux travaux est par contre remis en question dans les zones 1 et 11.

L’extinction non-cumulative observée dans les zones 7, 9 et 13 peut s’expliquer par les
régions HII et les GMC plus lointains sur les mémes lignes de visée (zones 7b, 9b, 13b).
L’accord entre les deux cartographies n’est pas aussi flagrant dans les zones 5 et 10. La
zone 5 présente une forte extinction non-cumulative mais aucun GMC ou région HII. La
zone 10 présente une forte concentration de GMC et de régions HII. L’extinction y est
assez élevée (Av/kpc € [~ 4,~ 12] mag/kpc) mais semble diffuse. Cette différence peut
s’expliquer a la fois par le manque de robustesse de la méthode DTRC que par la taille des
GMC et régions HII environnants qui peuvent influer sur ces zones sans y étre directement
liés.

25

20

e
o

Y (kpc)
a (mag/kpc)

I B
X (kpe)

FIGURE 4.18 — Comparaison entre la cartographie de 'extinction interstellaire obtenue a
I’aide de DTRC et le modéle de bras poly-logarithmique proposé pour Hou et al. (2009).

La comparaison entre les bras poly-logarithmiques et la carte DTRC met en évidence
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un accord manifeste pour les premiers bras. Pour les bras 4 et 5, iil n’est pas possible
de conclure ici par manque de données. Le bras 1 délimite la région centrale du bulbe
Galactique. On voit sur la figure 4.18 que le bras proposé par Hou et al. (2009) se place a
la limite de la zone de trés faible extinction en direction du CG. Le second croise quant a
lui un nombre important de régions de forte extinction et le troisiéme vient se placer sur les
régions d’extinction moyennes situées entre deux zones vides que l'on peut ainsi attribuer
a des zones interbras.

4.5.3 Etoiles massives

Urquhart et al. (2014) décrit 'utilisation du relevé Red MSX Source (RMS) pour étu-
dier la formation d’étoiles massives dans notre Galaxie. Contrairement aux autres étoiles,
les étoiles massives naissent et évoluent trés rapidement vers la MS. Cette évolution est
tellement rapide qu’elles restent pour la plupart dans leur nuage originel. Elles sont ainsi
intrinsequement liées aux régions HII ce qui rend la détermination de leur distance plus
aisée. Urquhart et al. (2014) ont ainsi pu attribuer une distance & 93% des étoiles de leur
relevé, qu’elle soit d’origine astrométrique grace aux parallaxes de masers, spectrophoto-
métrique ou encore cinématique quand aucune des deux autres n’a été déterminée dans
la littérature. Pour cela, ils se sont basés sur le travail de Reid et al. (2009), en plagant
le Soleil & Ry = 8.4 kpc du CG. La comparaison de leurs données & des diagrammes
longitude-vitesse (I,v) les incite a favoriser un modéle Galactique a 4 bras.

Comme on peut le voir sur la figure 4.19, la majorité des points de Urquhart et al.
(2014) du premier quadrant sont situés la ou 'extinction est la plus forte, c’est-a-dire entre
les longitudes [ = 10° et [ = 35°. La plupart d’entre eux (32 sur 42) peuvent étre associés
a une région de forte extinction. Le manque de données évident dans la région de la
fin de la barre (voir leur figure 6 et la comparaison & DTRC avec la figure 4.19), ne
permet malheureusement pas de statuer sur une quelconque concordance entre les deux
cartographies. De méme, malgré un bon accord général entre la position du Urquhart et al.
(2014) et la présente carte, il est difficile de tirer la méme conclusion pour les structures a
grande échelle.

4.5.4 Masers

Sanna et al. (2014), Zhang et al. (2014) et Reid et al. (2014) localisent des régions
de formation d’étoiles massives au moyen d’observations radio de masers qui peuvent étre
grossiérement décris comme des lasers dans le domaine des miro-ondes.

Les sources masers se retrouvent dans les comeétes, les atmosphéres planétaires ou stel-
laires, les restes de supernovae et également dans les régions de formation stellaire. Grace
a l'observation de ces masers a ’aide de techniques d’interférométrie & trés longue base
(VLBI), il est possible d’établir leur parallaxe trigonométrique et ainsi leur distance (cf.
§1.3).

Zhang et al. (2014) se sont concentrés sur le complexe W43 avoisinant une masse totale
de 5.10M. Il contient deux des plus grands groupes de nuages du premier quadrant
Galactique (Nguyen Luong et al., 2011). A travers un relevé CO & haute résolution, Solomon
et al. (1987)ont pu isoler 14 nuages et localiser les deux plus massifs : W43-main (I ~
30°.7) et W43-south (I ~ 29°.9). W43-main héberge une région HII géante comprenant un
amas particuliérement lumineux d’étoiles Wolf-Rayet et OB (Blum et al., 1999). Au vu de
I’épisode intense de formation d’étoiles massives qui est en train de s’y produire, Motte
et al. (2003) I'ont identifié¢ & une mini-pouponniére d’étoiles.
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FIGURE 4.19 — Comparaison entre la cartographie de l'extinction interstellaire obtenue a
I’aide de DTRC et les résultats présentés dans Urquhart et al. (2014). Les carrés repré-
sentent le résultat de leur analyse de la raie HI (leur table 3) et les ronds représentent
les complexes hébergeant de la formation stellaire (leur table 2). Dans les deux cas, les
symboles pleins indiquent les points contenus dans le plan (|I| < 0.5°) et les symboles vides
ceux qui en sont en dehors.
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Sanna et al. (2014) se sont pour leur part focalisés sur les régions de formation d’étoiles
massives proches du CG, c’est-a-dire a une distance inférieure a 4 kpc. Ils ont ainsi voulu
contribuer & ameéliorer la vision actuelle de la jonction barre-bras de notre Galaxie. Pour
cela, ils ont mesuré la parallaxe de zones maser (pour un total de 6 sites) avec le VLBA.

Reid et al. (2014) ont compilé les parallaxes trigonométriques de plus de 100 sources
maser, y compris celles de Sanna et al. (2014) et Zhang et al. (2014). A partir des ap-
partenances des sources aux différents bras de la galaxie, cela leur a permis d’établir un
modeéle de bras spiraux pour la Voie lactée. La figure 4.20 compare les données issues de
Reid et al. (2014) et la carte calculée & ’aide de la détection de la trainée du RC. Les diffé-
rents types de points représentent les différents bras spiraux identifiés par Reid et al. (2014).

La plupart des points de Reid et al. (2014) correspondent & des zones d’extinction non-
cumulative moyenne a forte (c’est-a-dire supérieure a 4.5 mag/kpc) méme si les coordonnées
exactes des points ne semblent pas concorder directement avec celles de la zone de forte
extinction correspondante. Par exemple, la position des sources du complexe W43 est
cohérente avec la carte d’extinction. En effet, la présence d’'un gros complexe implique
une forte extinction, comme cela peut étre observé a la localisation des trois points les
plus proches de nous ou Av/kpc € [5;15] mag/kpc. Les étoiles observées qui subissent
une forte extinction atteignent plus rapidement que les autres la limite de complétude
des instruments ce qui explique le manque de données dans la zone de W43 elle-méme.
La délimitation de la zone d’influence de W43 a l'aide des quatre sites maser est ainsi
cohérente avec la cartographie établie a ’aide de DTRC malgré un manque de données &
la position du complexe.

Les structures a grande échelle comme 'appartenance & un bras ne sont pas identi-
fiables sur la carte d’extinction issue de DTRC, a la fois par manque de données (zones
blanches) et par manque de lien entre les zones de forte extinction.
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FIGURE 4.20 — Comparaison entre la cartographie de l’extinction interstellaire obtenue
a l’aide de DTRC et Reid et al. (2014). Chaque symbole correspond & un bras différent
identifié par Reid et al. (2014) : 3-kpc, Norma (4-pke), Scutum-Crux (Sct), Sagittaire(Sgr),
Persée (Per) et le bras local (Loc). Les lignes en pointillés correspondent aux longitudes;
elles sont espacées de 5°. Les symboles pleins indiquent les points contenus dans le plan
(I] < 0.5°) et les symboles vides ceux qui en sont en dehors.
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Les limites de la méthode précédente se font nettement sentir lorsque 'on souhaite
étudier les structures a grande échelle de notre Galaxie telle sa région centrale ou ses bras.
En effet, cette méthode est limitée & la fois par le manque de données et par ’existence
d’un biais (§4.4). De plus, un des champs de recherche qui reste a explorer a I’heure actuelle
est 'étude de la corrélation entre les différentes observables de notre galaxie et dans le cas
présent, entre ’extinction et la densité stellaire. Cette premiére méthode ne permet pas
d’effectuer cette étude combinée.

C’est pour tenter de pallier ces limitations qu’il a été nécessaire de développer une
nouvelle méthode. Nous ne présenterons ici que le volet sur la loi d’extinction mais il est
possible de 'adapter pour réussir & obtenir a la fois la loi d’extinction et la loi de densité
stellaire. Cette méthode se base sur l'inférence bayésienne. Trois méthodes sont présentées
ci-dessous. Celle qui est retenue s’inspire fortement du travail de Lindegren (1995) et est
équivalente a une déconvolution de Richardson-Lucy (Richardson, 1972; Lucy, 1974).

5.1 Formalisation du probléme

On cherche a connaitre la distribution spatiale de I’extinction interstellaire. Une des
méthodes possibles pour la calculer & partir des observations est d’utiliser I'inférence bayeé-
sienne.

Si ’on considére deux événements M (M € ) et N (N € ), il est possible d’écrire la
probabilité jointe de ces deux événements par :

P(M,N) = P(M|N)P(N) = P(N|M)P(M) (5.1)

avec P(M|N) la probabilité de M sachant N qui est la probabilité de I’événement M sachant
que I'événement N s’est réalisé.

En égalisant les deux formulations de P(M, N) qui découlent de I’équation précédente,
il vient la formule de Bayes (Bayes, 1764) :

P(M|N)P(N)
P(M)

P(z]0) P(6)

P(N|M) = 5

autrement écrite P(0|7) = (5.2)

Dans le reste de ce manuscrit, on distinguera les données observées notées avec un tilde
(Z) des données théoriques (z). L’inférence bayésienne permet donc de calculer la fonction
de densité de probabilité (PDF) a posteriori d’un vecteur de parameétres 6 sachant les ob-
servables . La probabilité des observables  sachant les parameétres 6, P(z|0), est appelée
la vraisemblance. P(6) constitue la PDF a priori sur les paramétres 6 (on l'appelle usuelle-
ment ’a priori sur ) et P(Z) est définie comme la probabilité marginale des observations,

c’est-a-dire une normalisation de la PDF a posteriori :
P(Z) = /P(%]&)P(()) de (5.3)
0
Pour une étoile, I’équation (5.2) se traduit par :

P (74| Ao, D) P(Ag, D)
P(m.)

P(Ag, D|m,) = (5.4)

Comme présenté au chapitre 2, chaque étoile a été observée dans trois bandes de lon-
gueur d’ondes et on dispose ainsi d’un triplet de magnitudes m, = (mj, myg, mK) pour
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chaque étoile.
P(m,) s’explicite ici par :
P@.) = [ [ P(ii.l40, DIP(40, D) d(o) dD (55)
D JAp

Il est usuel d’inclure ce terme dans un coefficient de proportionnalité (Robert, 2007). Ici, il
est essentiel de le prendre en compte car il permet de normaliser chaque PDF a posterior:
individuelle sur I’ensemble de I’espace & deux dimensions (Av, D) et ainsi de les comparer
et/ou additionner les unes aux autres.

La vraisemblance P(m,|Av, D) est la probabilité d’avoir les données observées sachant
I’ensemble des (Av, D) étudiés. On la calcule en sommant sa valeur pour chaque possibi-
lité d’étoile théorique modélisée. Chaque étoile théorique peut étre assimilée & un point
d’isochrone 7 et la vraisemblance se réécrit :

P(l 0, D) = [ P(f.li, Ao, D) x ()i (5.6)
avec

P(i) = P(IM/H];, My, i) = ([M/HJ;) x §(Mi) x A(7:) (5.7)

ou ®([M/H]) est la fonction de distribution de la métallicité (MDF'), £(M) la fonction

de masse initiale (IMF) et A(7) est le taux de formation stellaire (SFR). Cette écriture n’est

valable que dans I’hypothése ou ces trois parameétres sont indépendants comme supposé
ici. Ces fonctions sont les a priori des variables cachées [M/H], M et 7.

Chaque point d’isochrone correspond & une magnitude absolue M, = (Mj, My, Mk).
Si 'on applique la relation du module de distance sur la magnitude absolue simulée, m, =
M, + 5logo(D) — 5 + ki Av avec k, = (kj, kn, kk), on obtient un triplet de magnitudes
observées simulées m,. En faisant I’hypothése que 'on connait la déviation standard o,
sur les observations parfaitement, la vraisemblance devient :

P(f|do, Dyiyon) = [] P@aloama) = [[ N(@@a-mro3)  (58)
A=J,H,K A=J,H,K

Choix des a priori cachés
Le choix des a priori cachés correspondent aux éléments présentés dans le chapitre 3 :

— isochrones de Padoue (Bressan et al., 2012) ;

— distribution en ages constante avec un échantillonnage logarithmique;

— IMF de Chabrier (2001);

— distribution en métallicité de Casagrande et al. (2011), c’est-a-dire N'(—0.05,0.17)
et AMR constante.

Le choix de ces a priori peut influer sur le résultat final ; leur pertinence a été testée et est
présentée dans le paragraphe 5.6.

Il existe plusieurs méthodes pour réussir a calculer la PDF de l'extinction et de la
distance & partir des observations. Dans le cadre de cette thése, trois méthodes ont été en-
visagées et étudiées : la méthode ABC, ’échantillonneur de Gibbs, et la méthode Bayesian
Approach for the Deconvolution of the D-Av SolutionS (BADDASS)
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5.2 Meéthode Calcul Bayésien Approché (ABC)

La méthode ABC est ’approche naive de ’approximation par des méthodes bayé-
siennes. Elle peut vite devenir cotiteuse en temps de calcul.

Classiquement, l'inférence bayésienne repose sur la PDF a posteriori. Ici, ce n’est pas
le cas. Elle est effectuée grace a la loi a priori des paramétres. Le processus des méthodes
ABC peut se décrire en trois étapes. Appliqué a notre cas, on a :

Algorithme d’inférence bayésienne ABC :
On paramétrise le probléme tel que P(Ag, D) = f(0)P(D), avec P(D) fixé dans un
premier temps. Pour k£ =1,2,...,n, on répéte :
1. Simuler un jeu de paramétres 6, = (Ap, D)r. On obtient la loi correspondante
Py(Ao, D);
2. Simuler les échantillons {Ag, D};j—12 .. n,. Chacun des couples (Ag, D) est si-
mulé pour une étoile selon la loi Pi(Ag, D);
3. Tirer un point d’isochrone a partir de P(7). On forme ainsi un ensemble de
magnitudes simulées m; grace a la relation du module de distance;

4. Déterminer la distance entre les jeux de données simulées et réelles.

Lorsque toutes les lois possibles ont été explorées, on retient celle dont la distance
établie au point 3. est la plus petite. On a ainsi déterminé les parametres les plus
probables.

Dans notre cas, une mesure de similarité entre les CMDs réel et simulé peut jouer le
role de mesure de distance.

Sur les conseils de C. Robert et pour des raisons de temps de calcul et volume de
données cette méthode n’a pas été implémentée. Comme il nous ’a proposé, nous nous
sommes tournés vers l’algorithme de Gibbs.

5.3 Algorithme de Gibbs

5.3.1 Description de l’algorithme

Une chaine de Markov est un processus stochastique agissant sur un vecteur de va-
riables aléatoires X. Le processus de Markov permet ainsi de prévoir le futur de la chaine
(état X,,41) sachant son présent (état X,,) en faisant I’hypothése que 'intégralité des infor-
mations nécessaires a la prédiction est contenue dans I’état présent, c’est-a-dire que cette
prédiction ne peut pas étre rendue plus précise par ’ajout d’informations sur son passé.

Les méthodes de Monte-Carlo par chaine de Markov (MCMC) sont des algorithmes
d’échantillonnage (= tirage aléatoire) a travers des distributions de probabilités. L’échan-
tillonneur de Gibbs est une MCMC particuliére qui permet de simuler des observations a
partir d’'une PDF a posteriori & multi-variables. A ’aide de ces simulations, il est ensuite
possible d’approximer la distribution jointe de ces paramétres.

Dans I’échantillonneur de Gibbs, chaque paramétre de la chaine de Markov est mis
a jour tour & tour a travers sa distribution de probabilité conditionnée & tous les autres
(voir encadré ci-dessous). En répétant ce processus un grand nombre de fois, on parcourt
I'intégralité de ’espace des paramétres et la chaine de Markov converge vers la PDF a
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posteriori jointe voulue. Aprés convergence de ’algorithme, la valeur d’une variable peut
étre approximée par sa moyenne sur l’ensemble des états de la chaine de Markov.

Algorithme de I’échantillonneur de Gibbs a plusieurs étapes (Robert et
Casella, 2011) :

A litération t = 1,2, ..., étant donné x(®) = (:cgt), . ,:Ug)), générer
1. X{tH) ~ fl(:m[:cg),...,a:,(f))

2. Xét—H) ~ fg(x2|x§t+1),xgt) .. .,xét))

" X}()t—i—l) Nfp(xpl:rgtﬂ),...,mgfll))

A chaque étape, on cherche la nouvelle valeur d’un parameétre en prenant en compte
la valeur des autres parameétres a 1’étape précédente.

5.3.2 Mise en ceuvre

Lorsque 'on applique ’échantillonneur de Gibbs pour retrouver la relation distance-
extinction d’un champ, la chaine de Markov a I'instant ¢ est constituée par S(t) = {M}, D¢, a'(D)}.
Pour chaque étoile %, on a Av, = fOD* a(r)dr. m, n’est pas un paramétre de la chaine de
Markov car il est lié linéairement aux autres parameétres. On effectue chaque étape de la
chaine de Markov pour I’ensemble des étoiles.

Etant donné la nature du probléme et des données disponibles, deux discrétisations
sont nécessaires pour calculer les différentes étapes de la chaine de Markov. L'une d’elle est
imposée par la discrétisation des isochrones. L’autre est nécessaire pour prendre en compte
les variation de a(D) : elle s’effectue sur la distance. Pour discrétiser selon le module de
distance, elle est faite selon 5 x log(D).
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Mise en ceuvre de ’échantillonneur de Gibbs :

P(D) est supposé fixé dans une premiére approche. A l'instant ¢, elle est constituée
par S(t) = {M!, D%,a'(D)}. La chaine de Markov & l'instant ¢ + 1 est calculée selon
le processus décrit ci-dessous.

Pour chaque étoile :

1. Tirer une magnitude absolue et une distance selon leur probabilité jointe
P(i, D|fi, a') o< P(Myli, D,a") x P(i) x P(D)

Cela donne un couple (M,, D)!*!) de par la correspondance entre un point
d’isochrone et une magnitude absolue. Il est pratique de constituer au préalable
une matrice P(i) * P(D). Il faut alors tirer un couple selon la loi définie par
cette matrice puis calculer P(myl|i, D, a') selon (5.8).

2. Sachant le couple (Mj, D)"*1), calculer mi}! = Myt +1—5 + 5log;o(Di™),
la magnitude observée dans le cas d’une extinction nulle. Calculer

t=+1 . ~ t+1
A* = m* - m*’o .

a'*1(D) est calculé par la régression des valeurs de AL! pour I'ensemble des étoiles.
On met alors a jour la chaine de Markov : S(t + 1) = {MtT, DiFL ot +1(D)}

On met la chaine de Markov & jour au fur et & mesure, en sauvegardant aprés calcul la va-
leur de M1 dit1 at+1(d). Une fois tous ces paramétres sauvegardés, la chaine de Markov
est dans ’état (¢t 4+ 1). On itére ce processus un grand nombre de fois.

La valeur de a(D) pour le champ considéré est obtenue en faisant la moyenne sur
un ensemble des itérations effectuées. Plusieurs possibilités existent pour déterminer les
itérations & prendre en compte dans cet ensemble : :

— Supprimer les « premiéres »itérations; le nombre d’itérations & supprimer peut va-

rier selon les application et peut s’élever jusqu’a un millier;

— Implémenter différentes conditions initiales puis faire la moyenne sur I’ensemble des
états finaux des différentes chaines de Markov obtenues.

5.3.3 Inconvénients de la méthode

Cette méthode présente plusieurs inconvénients majeurs qui ont conduit a son aban-
don. Le plus marquant étant que cette méthode est assez peu intuitive ce qui conduit a
des difficultés d’interprétation et de validation du code mis en ceuvre et des résultats. De
plus, la convergence de la méthode est difficile, ce qui la ralentit d’autant.

L’algorithme de mise en ceuvre présenté ci-dessus utilise un P(D) connu. Pour pouvoir

utiliser cette méthode dans notre cas, il aurait fallu ’adapter pour inclure sa détermination,
ce qui a été un frein supplémentaire.
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5.4 Bayesian Approach for the Deconvolution of the D-Av
SolutionS (BADDASS)

5.4.1 Description théorique

La relation extinction-distance d’un champ observé peut étre recherchée a travers
I’étude directe de la probabilité de chaque couple (D, Ap) par rapport aux étoiles de ce
champ. En comparant une magnitude théorique obtenue a partir d’isochrones et la magni-
tude observée, on peut déduire la probabilité du couple (D, Ap) étudié.

On recherche P(Ay, D) qui est la matrice de la probabilité des couples (Ag, D). Cette
matrice décrit la loi d’extinction du champ étudié. Pour ’obtenir, il faut déconvoluer
Vexpression (5.4). Le processus décrit ci-dessous s’inspire du travail de Lindegren (1995)
et est équivalent a une déconvolution de Richardson-Lucy (Richardson, 1972; Lucy, 1974).
Pour chacune des étoiles de notre champ, on a (5.4). On pose :

h(Ao, D) = % > P(Ag, Dli,) = %Z P(m*’A‘;’(%)j(AO’ D) (5.9)

Le calcul de 'espérance de h donne :

Elh(4y, D)] = /m P(m*‘A(;;(Dﬁij(AO’D P, di,

=/ P(is| Ao, D) P(Ao, D) diins

:/ Py Ao, D)l
— P(4o, D) (5.10)

Cela signifie que lorsque le nombre d’étoiles est trés grand, h(Ag, D) est une bonne
approximation pour P(Av, D) :

h(Ag, D) = %ZP(AO,DW*) — P(Ag, D) (5.11)

Cette propriété permet de calculer P(Ag, D) de maniére itérative. La valeur de hy (Ao, D)
de la k-iéme itération est utilisée comme approximation de P(Ag, D) et permet ainsi de
calculer la valeur de h au pas k + 1. A chaque pas, on améliore ainsi ’approximation de
P(Ap, D). Selon la définition (5.9) de h, on a ainsi :

m*|A01 ) hk(AOaD)

hi+1(Ao, D Zf [ P(i.|Ag, D) hy(Av, D)d(Ag)dD
D Ag

(5.12)

Cette formulation retranscrit une situation idéale ot toutes les étoiles seraient observées.
Ce n’est malheureusement pas le cas et seulement certaines d’entre elles sont observées par
I'instrument. Pour prendre en compte ce biais de sélection S, on introduit P(S|m) qui
correspond & la probabilité de détection de I'étoile, comme défini dans (3.7) :

mbim_—m . im
psim = {1—exp(—<42—*>2) s s <

=tk \0 sinon
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Pour chaque étoile de notre champ, on a donc P(Ag, D|my, S) en lieu et place de P(Ag, D|my).
Comme précédemment, on pose cette fois :

. 1 ~ TR*LAo,l) S) L40519LS)
h(Ao, D) = N2P<A0,D|m*, NZ BS) (5.13)
L’espérance devient :
P(i.|Ag, D, S) P(Ag, D|S) ., - _
E[h(Ao,D)]z/ s} OP(ij)( 0, D) )P(m*IS)dm*
:/ P (7, Ao, D, S) P(Ag, D|S)dmn,
=/ P(ﬁl*,AO,DIS)dﬁl*
= P(Ag, D|S) (5.14)
D’on )
h(Ag, D) = N;P(AO,DW*,S) — P(Ao, D|S) (5.15)
et
m*’Ao,D S) hk(Ao,D)
o 5.16
k+1(Ao, D fop (x| Ao, D, S) hy(Ag, D)d(Ag)dD (&-18)
D Agp

D’apres 5.1, on a I’égalité suivante :
P(my, S| Ao, D) = P(m4|S, Ao, D)P(S| Ao, D) = P(S|Mu, Ag, D)P (M, Ao, D)

Or, P(S|my, Ao, D) = 1, car c’est la probabilité de sélectionner 1’étoile sachant qu’elle

est observée, donc
= P(m,| Ao, D)
P Aop, D = ="
(el D+ 5) = 55140, D)

5.4.2 Mise en ceuvre

On utilise ainsi une méthode itérative avec un changement de I'a priori a chaque étape
du processus :

Mise en ceuvre de la méthode directe :

1. Calculer P(my|Ap, D) pour chacune des étoiles sur ’ensemble de I’espace 2D
(Ap, D) comme décrit ci-dessous;

2. Calculer des a priori P(S|Ap, D), Po(D), Po(Ao|D);

3. Pour i =1,2,...,n;, itérer selon

P;(Ao, D|S) =

N Z m*|A0, >< Pz 1(A0, DIS) (517)

Sle,D)P(m*IS)

avec

TIZ*|A0, XPI 1(A0,D‘S)
P(7,|S) = d(Ag)dD
9= [ [~ S|Ao, D) (4o)
D Ag
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Le calcul des a priori est effectué comme suit :

— P(S|Ap, D) selon (3.7), sur I'ensemble des isochrones précédemment décrites (§3.1)
dans cette premiére mise en ceuvre. L’encombrement, la complétude et I’extinction
different selon le champ étudié laissant & penser que P(S|m) doit varier selon les
champs pour permettre une meilleure convergence. La modélisation de ces différents
parameétres est un travail en cours mené par N. Robichon ;

— Po(D) selon Fux (1999) pour la longitude correspondante au champ étudié, et des
distances D €{0.1 a 45 kpc avec un pas de 0.1 kpc};

— Po(Ag|D) selon une forme de base proche de la forme réelle de P(Ag, D|S) car
Po(Ap|D) a une grande influence sur le résultat final (voir §5.5.2 pour un exemple).
Dans le cas de la simulation de référence!, on a choisi = N(0.9 x D, 0.5). Pour les
données réelles, on peut choisir de se baser sur le modele de Marshall et al. (2006)
ou le résultat de DTRC.

— Po(Ao, D|S) = P(S|Ag, D)xP(Ag, D)/P(S) = P(S| Ao, D)xPo(Ao|D)xPo(D)/P(S).

La valeur de P(my|Ag, D) pour chaque étoile est obtenue & travers (3.5) :

P(i|do, D)= [] D P(i)x N(Ma,52) (5.18)

A=JHK i

Pour chaque étoile, on parcourt ainsi I'intégralité des parameétres possibles et on calcule
pour chacun la probabilité que ’étoile observée soit telle que décrite par ces parametres.
L’échantillon des distances est discrétisé comme indiqué dans le chapitre 3 de maniére
conforme au module de distance avec D € [0.1,45] kpc avec un pas de log;o(D) = 0.01.
L’échantillon des extinctions Av € [0, 30] mag est discrétisé en intervalles de 0.1 mag.

La figure 5.2 présente les différents types de diagrammes de probabilité du couple
(Ag, D) pour les différents types d’étoiles (la sélection des étoiles est présentée dans la
figure 5.1).

P(Ag, D|S) est obtenu au terme du processus itératif décrit dans ’encadré ci-dessus.
On obtient ainsi la distribution de probabilité du couple (Ag, D) pour le champ complet.
Les différentes itérations pour le CMD simulé de référence (§3.1) sont présentées dans la
figure 5.3. Comme l’explique Lindegren (1995), & partir d’un certain nombre d’itérations,
la méthode se stabilise. Si 'on augmente encore le nombre d’itérations, on finit par décon-
voluer les résidus numériques, on s’éloigne ainsi de la relation que ’on cherche a retrouver.
Il faut donc bien identifier 'itération considérée comme finale. Dans le cas présent, elle est
représentée dans la figure 5.4 et correspond a la 29 itération.

Il faut maintenant en déduire Ag;(D). Pour cela, on recherche une cerce (spline) dans
I'espace défini par I'itération finale f de la mise en ceuvre décrite ci-dessus Ps(Av, D|S) en
contraignant cette spline a étre croissante 2. On obtient ainsi la relation distance-extinction
du champ étudié. Dans le cas présent, la spline ainsi obtenue est visible sur la figure 5.6a.

Comme dans toute méthode de déconvolution, il est nécessaire de mettre en place un
critére de convergence ¢ pour déterminer l'itération finale. Pour ce faire, on compare la

1. Pour rappel, la loi d’extinction utilisée pour construire les données simulées est Ag = 0.7 x D
2. On utilise pour cela la fonction cobs du paquet du méme nom dans le langage R, les poids w étant
la valeur de Ps(Av, D|S).
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FIGURE 5.1 — Positions dans le diagramme HR des étoiles sélectionnées pour les calculs
individuels présentés dans la figure 5.2. En vert, une étoile de la ZAMS (sélectionnée telle
qu’elle appartient a 'isochrone d’age 7 = 0.1 Ga) ; en orange une étoile de la MS ; en jaune
une étoile du Turn-Off ; en violet une sous-géante ; en rouge une étoile du RC et en bleu
cyan une étoile de la branche des géantes au-dela du stade de RC.
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FIGURE 5.2 — Diagrammes de la densité de probabilité P(m,|Ag, D) x P(D) du couple
(Ao, D) pour les différents types d’étoiles simulées (de gauche & droite et de haut en bas) :
étoile appartenant aux Sous-Géantes, étoile du RC, étoile de la branche des géantes rouges
au-dela du stade du RC, étoile du Turn Off, étoile de la séquence principale, étoile de
la ZAMS (sélectionnée telle qu’elle appartient a l'isochrone d’age 7 = 0.1 Ga). L’étoile
blanche correspond a la position réelle de 1’étoile telle qu’elle a été simulée dans le repére
(Ao, D). Ici, P(D) = D?, c’est-a-dire 'effet cone : lorsque 1’on observe un angle solide dans
le ciel, on observe un cone dans l'espace, la probabilité de trouver une étoile est ainsi plus
élevée a la base qu’a la pointe. Les positions des étoiles dans le diagramme HR sont visibles
dans la figure 5.1.
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FIGURE 5.3 — Diagramme de la densité de probabilité P;(Av, D|S) aux différentes itérations
aprés application de BADDASS sur les données issues de la simulation de référence. La
ligne grise représente la loi distance-extinction injectée dans la simulation, c’est-a-dire Ag =
0.7 x D. 80
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FIGURE 5.4 — Diagramme de la densité de probabilité Pog(Av, D|S)qui correspond a I'ité-
ration finale aprés application de BADDASS sur les données issues de la simulation de
référence. La ligne grise représente la loi distance-extinction injectée dans la simulation,
c’est-a-dire Ag = 0.7 x D.
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matrice résultat du champ global P;(A, D|S) entre les différentes itérations i. Lorsque
celle-ci n’évolue plus significativement, la convergence est considérée comme atteinte. Cela
se traduit par :

(A(i+1) — A(Q)

A7)
avec A(i) = Y [Pi—1(4, D|S) — P;(4, D|S)]%. Le seuil de 0.05 proposé ici est déterminé
A,D

arbitrairement. Il a été testé sur les simulations tout comme sur des données réelles et
permet d’atteindre une version stable de la relation distance-extinction sans ajouter trop
de bruit dans la solution P(A D) globale.

g= |

| <0.05 (5.19)

5.4.3 Optimisations

La masse de calculs évoqués dans le paragraphe précédent est trés importante. De nom-
breuses optimisations ont été nécessaires pour réduire les temps de calcul :

— développement et mise au point des calculs en utilisant le langage R (langage vec-
toriel) ;

— traduction en Java en raison d’une meilleure efficacité dans les boucles. Les diffé-
rences de résultat entre les deux langages ont été vérifiés et sont uniquement dus
a une différence de chiffres significatifs et de précision des fonctions basiques telles
que ’exponentielle ou la racine carrée;

— optimisations basiques telles que déclaration des variables hors des boucles, facto-
risation d’appel aux valeurs et/ou fonctions, multiplication de valeurs plutét quun
appel a la fonction « mettre & la puissance », utilisation de la librairie « FastMath »,
pré-calcul de constantes;

— les probabilités impliquées ici utilisent des produits d’exponentielles. Comme 1’ad-
dition est plus rapide que le produit, les calculs ont été fait sous forme d’addition
des logarithmes des probabilités puis une exponentielle unique a été appliquée;;

— P(myli, Ag, D) n’a été calculé que sur une zone a 50 autour du maximum de pro-
babilité pour cette isochrone;

— les matrices individuelles P(m,|Ag, D) ont été stockées dans un seul fichier (avec un
séparateur entre chaque étoile) pour minimiser le temps d’ouverture et de fermeture
de fichiers;

— pour un gain de mémoire et de temps d’accés aux données, les dimensions des
tableaux ont été réduites au maximum et les matrices sont traitées comme des
tableaux & une seule dimension ;

— le calcul de P(S|Ag, D) est lent de par la finesse des échantillons en Ay et D.
P(S|Ag, D) est sauvegardé tout comme les échantillonnages correspondants (y com-
pris les coordonnées du champ étudié), permettant ainsi une lecture de la matrice
a la place de son calcul lorsque I'on est en présence des mémes échantillons.

— le code est séparé en deux unités pour permettre une optimisation plus efficace et
une plus grande flexibilité d’utilisation :

1. la premiére unité calcule les matrices P(m.|Ag, D). Cette unité a été paralléli-
sée car le calcul pour chaque étoile est indépendant. C’est cette unité qui est
limitante du point de vue du temps de calcul. Cela correspond a l'étape 1 de
I’encadré ci-dessus. Tout au long du processus de développement de la méthode,
le temps de calcul de cete étape a été réduit, passant de plusieurs années dans
sa premiere version a 8 heures au début de 1’été 2014 et enfin environ 2 heures
en septembre 2014.
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2. La seconde unité effectue la déconvolution en appliquant les étapes 2 et 3 de
I’encadré ci-dessus. Elle est trés rapide (de 'ordre de quelques minutes).

— la premiére unité a été parallélisee. Comme toutes les étoiles sont traitées indé-
pendamment, le probléme supporte particuliérement bien une parallélisation des
calculs.

— Nous disposons d’un acceés a la baie de calcul de I’Observatoire de Paris-Meudon.
Cette baie nous permet d’appliquer la méthode a plusieurs champs d’observation
simultanément.

Pour une exploitation des résultats plus aisée, un historique d’activité automatique
permet de sauvegarder I'intégralité des parameétres de calculs utilisés & chaque lancement.
Un horodatage des fichiers et des dossiers qui les contiennent a également été mis en place.

5.5 Etude de la variation des valeurs initiales des a priori de
la déconvolution

La déconvolution décrite au paragraphe 5.4.2 nécessite d’établir des valeurs initiales
pour les a priori Po(D) et Po(Ag|D). Leur variation peut influer sur le résultat de la
déconvolution et également sur la vitesse de convergence du processus. Pour connaitre
I'influence de ces différents parameétres, nous les avons fait varier et nous avons étudié les
différences avec le résultat de la déconvolution standard sur les données de la simulation
de référence.

5.5.1 Distribution en distance Py(D)

Pour connaitre 'influence de la distribution spatiale choisie sur la déconvolution nous
avons remplacé Po(D) = Fuxiggg(l = 10°,b = 0°) par Po(D) = Fuxyggg(l = 30°,b = 0°) et
utilisé des données simulées avec le modéle de Fux (1999) a { = 10°. La figure 5.5 présente
ces deux distributions.

La différence a la premiére itération est visible sur la figure 5.6 et celle & I'itération
finale sur la figure 5.7. La différence entre les deux lois déduite et leur comparaison a la loi
injectée dans la simulation est visible sur la figure 5.8.

Les deux lois obtenues restent semblable jusqu’a 10 kpc environ, ce qui correspond
a la fin du premier pic de densité stellaire injecté dans la simulation. Au-deld les deux
lois divergent et on observe que la loi obtenue en utilisant Po(D) = Fuxjgge(l = 10°) est
(logiquement) plus exacte que celle obtenue a travers Po(D) = Fuxiggg(l = 30°). Sur les
données réelles, on utilisera ainsi le modéle de Fux (1999) pour la longitude du champ
étudié comme a priori sur la distance.

5.5.2 Relation distance-extinction Py(Ay|D)

La relation que nous avons choisie comme relation de base sur-estime ’extinction :
P(Ap|D) = N(0.9 x D,0.5). 1l s’agit de savoir si ce choix est judicieux par rapport a
une relation sous-estimée, tant au niveau du résultat que de la vitesse de convergence.
Pour cela, nous avons étudié la déconvolution obtenue & travers un a priori P(Ag|D) =
N (0.5 x D,0.5). La différence entre les deux déconvolutions est clairement visible des la
premiére itération, comme on peut le voir sur la figure 5.10. L’itération finale est présentée
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FIGURE 5.5 — Distribution en distance du modéle de Fux (1999) & une latitude nulle. En
vert, la distribution pour [ = 10° et en rouge celle pour [ = 30°.
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FIGURE 5.6 — Diagramme de la densité de probabilité P (Av, D|, S) pour les deux différents
a priori sur la distance sur les données simulées. La ligne rouge marque la loi utilisée pour
la simulation.
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FIGURE 5.7 — Diagramme de la densité de probabilité P f(Av, D|, S) pour les deux différents
a priori sur la distance sur les données simulées. La ligne grise indique indique la spline
déduite du diagramme.
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FIGURE 5.8 — Comparaison du résultat de la déconvolution pour les deux configurations
étudiée : en vert, le résultat pour | = 10° et en rouge celui pour [ = 30°.
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sur la figure 5.11. La différence entre les deux lois déduite et leur comparaison a la loi
injectée dans la simulation est visible sur la figure 5.9.
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FIGURE 5.9 — Comparaison du résultat de la déconvolution pour les deux configurations
étudiée : en vert, le résultat pour la déconvolution avec Po(A|D) = N (0.9,0.5) et en rouge
celui pour la déconvolution en utilisant Po(A|D) = N(0.5,0.5).

Il existe une nette différence sur la vitesse de convergence entre les deux configurations.
Celle avec la relation sous-estimée n’évolue plus a partir de l'itération 11 alors que celle
avec la relation sur-estimée converge avec un nombre d’itérations plus faible (28).

Sur la figure 5.9, la différence entre les deux lois déduites est trés clair. La loi déduite
a travers la déconvolution sous-estimant la relation distance-extinction est trés éloignée
de la loi réelle contrairement a celle obtenue en utilisant une relation sur-estimant la re-
lation distance-extinction. Le choix d’utiliser une relation distance-extinction sur-estimée
est donc pertinent des deux points de vue.

Un a priori Po(Ap|D) n’est pas nécessaire a la convergence méme s’il en améliore la
vitesse. Les tests effectués ont montré que la méthode donne des résultats satisfaisants avec
Po(Ao|D) = 1.

5.6 Etude de la variation des a priori sur la population étu-
diée
La prise en compte des particularités de la population étudiée apparait dans la premiére
étape de la méthode, a savoir le calcul de P (74| Ao, D) a travers P (i) comme explicité dans
I’équation (5.18).
Tout comme précédemment, il est ainsi nécessaire d’étudier leur influence sur le résultat
de la déconvolution pour établir les limites de validité et les éventuels biais de la méthode
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FIGURE 5.10 — Diagramme de la densité de probabilité Py(Av, D[, S) pour les deux diffé-
rents a priori sur la relation distance-extinction sur les données simulées. La ligne rouge
marque la loi utilisée pour la simulation.

développée pendant cette thése.

Etant donné les temps de calculs impliqués, les résultats de ’étude de I'influence des pa-
ramétres évoqués ci-dessous seront présentés dans Fourtune-Ravard et al. (2014, in prep.).

5.6.1 Prise en compte du disque épais

Dans la simulation de référence, nous avons choisi d’inclure un disque composé d’une
seule structure. Ce choix ne prend ainsi pas en compte l’existence de deux populations dans
le disque (Casagrande et al., 2011) : le disque mince (~ 93%) et le disque épais. Dans le but
de tester la sensibilité de la déconvolution & I'existence d’une deuxiéme population, nous
avons sur-évalué son importance et avons inclus 20% des étoiles a I’intérieur du disque épais.

Comme décrit au paragraphe 1.1.1, la distinction entre les deux populations peut se
faire selon leur meétallicité. Ainsi, nous avons simulé un nouveau jeu de données, en se
basant sur les distributions proposées par Casagrande et al. (2011), telles que :

(5.20)

disque mince : 80% : [Fe/H] = N(—0.05,0.17)
disque épais : 20% : [Fe/H] = N'(—0.4,0.6)

5.6.2 Ajout d’une relation adge-métallicité

Comme mentionné dans la description de la simulation de référence, aucune AMR n’a
été incluse dans celle-ci. Pour étudier I'influence d’une telle corrélation, nous avons simulé
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FIGURE 5.11 — Diagramme de la densité de probabilité P s(Av, D|, S) pour les deux diffé-
rents a priori sur la relation distance-extinction. La ligne grise indique indique la spline
déduite du diagramme.

de nouvelles données selon la loi de Rocha-Pinto et al. (2000a) :
[Fe/H] = 0.44 — 0.10 x 7 (5.21)

De maniére pratique, nous avons tout d’abord attribué un age a chaque étoile et lui
avons ensuite attribué une métallicité dans la distribution gaussienne correspondant :

[Fe/H], = N'()0.44 — 0.10 x 7,0.17)

5.6.3 Une IMF selon une fonction puissance

Tout comme Chabrier (2001), Kroupa (2001) a mis au point une IMF prenant en
compte une PDMF. Contrairement a Chabrier (2001), Kroupa (2001) n’a pas choisi une
forme log-normale. La distribution en masse de son IMF suit :

m 0307 i m € [0.01,0.08] My,
m~18%05 i my € [0.08, 0.5| Mg
m~27%03 i m € [0.5,1.0| Mg
m~23%07 i m > 1M

£(m) o (5.22)

5.6.4 Prise en compte d’un taux de formation stellaire non constant

Dans la simulation de référence, on a considéré un taux de formation stellaire constant.
Or, il existe de nombreuses formes de SFR pour la Voie lactée. C’est pourquoi il est intéres-
sant d’étudier I'impact de la prise en compte (ou non) de pics dans la déconvolution. Pour
cela, nous avons choisi d’implémenter le SFR préconisé par Rocha-Pinto et al. (2000b) :
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Burst | Range (Gyr) | % formation / Gyr

A 0-1 10.48
B 2-5 10.40
C 7-9.5 8.88

W | o ] couleur associée

241 0.5 | rouge
2.9 | 0.5 | bleu
2.4 | 1.0 | vert
2.9 | 1.0 | jaune

TABLE 5.1 — Tableau présentant les différentes configurations testées pour la déconvolution
de la relation distance-extinction du champ [ = 36.88°.

5.7 Reésultats

Comme il a été montré au paragraphe 5.5.2, 'impact de U'a priori Po(Ap|D) n’est
pas négligeable. Il est important d’avoir un a prior: initial proche de la relation distance-
extinction réelle. Dans le cadre de l'utilisation des données UKIDSS, nous avons choisi
d’utiliser le résultat de DTRC comme a prior: initial.

Sur les deux premiers kiloparsecs, les étoiles du RC sont saturée et en nombre trés
restreint. On dispose ainsi d’un nombre trop réduit de contraintes pour y déduire la relation
distance-extinction. Comme cela peut se voir sur la figure 5.12, en forcant la croissance
de la spline et en ne contraignant pas assez les premiers kiloparsecs, leur ajustement est
incertain et dépend fortement du nombre de noeuds de la spline (et donc de son degré de
liberté) et de la forme de la courbe recherchée aprés ces premiers kiloparsecs. On ne prend
donc pas en compte ces deux premiers kiloparsecs.

De méme, lorsque la distance correspondant & la complétude est dépassée, on perd
les contraintes sur la forme de la spline par manque d’informations. C’est pourquoi on
ne cherche pas a évaluer la relation distance-extinction une fois la complétude atteinte.
Comme la majorité de l'information est obtenue a travers les étoiles du RC, la distance
limite est calculée a en fonction des étoiles du RCgrace au module de distance. On évalue
ainsi la distance d’une étoile observée a une magnitude égale a la complétude du champ.
Cette distance est alors adoptée comme distance maximale au-dela de laquelle les informa-
tions obtenues ne sont plus pertinentes.

Nous ne présenterons ici des résultats que pour certains champs en particulier. Lors de
I’étude des champs en direction du centre Galactique, des points abbérants apparaissent
a cause de I’encombrement. Le développement de ce traitement n’est pas encore complet,
c’est pourquoi il n’a pas été possible de présenter de résultats sur cette zone du ciel. Chen
et al. (2013) et Schultheis et al. (2014a) étudient uniquement cette zone centrale (|| < 10°)
rendant toute comparaison entre les différentes méthodes impossible. Nous avons donc
orienté les champs étudiés vers ceux observés par Sale et al. (2014) et Reid et al. (2014).

5.7.1 Etude du champ [ = 36.88°

Pour le champ | = 36.88°, la régression linéaire de DTRC est une droite de pente égale a
2.4 mag/kpc. A partir de cette relation et des conclusions du paragraphe 5.5.2, nous avons
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FIGURE 5.12 — Diagramme de la densité de probabilité P s(Av, D|, S) pour les quatre diffé-
rents a prior: sur la relation distance-extinction. La ligne colorée indique indique la spline
déduite du diagramme. L’association couleur-distribution est présentée dans le tableau 5.1.
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FIGURE 5.13 — Comparaison du résultat de la déconvolution pour les quatre configurations
étudiée. L’association couleur-distribution est présentée dans le tableau 5.1.
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construit et testé plusieurs a priori. Leurs distributions sont explicitées dans le tableau 5.1.
L’itération finale assortie de la spline déduite sont présentées pour chaque configuration
dans la figure 5.12.

La figure 5.13 permet de comparer le tracé des lois obtenues aprés la déconvolution a
celui de la trainée des étoiles du RC. Les lois obtenues a travers les a priori surestimant
le plus la relation distance-extinction ne tracent pas de maniére optimale la trainée du
RC (tracés bleu et jaune). Les deux autres sont compatibles avec la position de la trainée.
L’avantage de la configuration verte, c’est-a-dire Po(Ap|D) = N (2.4 x D,1.0), est de né-
cessiter moins d’itérations que la verte (~ 30 a la place de ~ 50) et de permettre une plus
grande flexibilité.

Le choix d’une droite comme a priori Po(Ap|D) n’est pas pertinent dans le cas de co-
efficients élevés (comme c’est le cas pour le champ [ = 22.88°). En effet, dans ce cas 13, la
limite de ’échantillon en extinction est atteint trop rapidement et le processus de décon-
volution sature. Une des solutions possibles pour remédier & ce probléme est d’augmenter
la taille de I’échantillon en extinction. Une autre est de proposer un a priori construit par
morceaux. C’est ce qui a été appliqué pour le champ [ = 22.88°. Le premier segment est
construit par un lissage du résultat de DTRC pour ce champ. Le deuxiéme est construit
en prolongeant le dernier point du lissage par une droite de plus faible coefficient. Une
dispersion gaussienne d’un écart-type o égal a 2.0 est alors appliquée pour construire la
matrice d’a priori Po(Ap|D). Pour des raisons pratiques, il était difficilede construire aussi
précisément un a priori pour chaque champ étudié. C’est pourquoi nous avons choisi d’uti-
liser un lissage du résultat de DTRC en tant que Py(Ap|D).

Une premiére estimation de ’erreur sur la relation distance-extinction obtenue peut
étre recherchée a travers ’évaluation d’un intervalle de confiance a 1o 3. Pour rechercher la
spline décrivant le mieux le résultat de BADDASS, on utilise la médiane de la densité de
probabilité, ce qui correspond & un quantile de 0.5. Pour évaluer 'intervalle de confiance &
1o, on cherche a délimiter la zone dans laquelle il y a 68.2% de la probabilité, c¢’est-a-dire la
zone bleue de la figure 5.14. Les splines délimitant I'intervalle de confiance correspondent
aux quantiles & +1o. On va ainsi rechercher la spline & —1o en utilisant le quantile qui
correspond a la zone hachée verticalement Q_1, = P(X < p—o0) = %. Pour la limite
supérieure de 'intervalle de confiance, on recherche la spline qui correspond au quantile de

la zone hachée horizontalement Q41, = P(X < p+o0)=1— 1_02&.

La figure 5.15 une comparaison du résultat obtenu a travers BADDASS (en bleu), a
ceux de DTRC (en jaune), de Marshall et al. (2006) (en vert) et de Sale et al. (2014)
en rouge. Ce résultat est consistant avec celui obtenue avec DTRC et celui obtenu par
Marshall et al. (2006).

5.7.2 Etude du champ [ = 48.96°

Les figures 5.16 et 5.17 présentent la relation distance-extinction obtenue a travers
BADDASS pour le champ | = 48.96°. BADDASS, DTRC et Marshall et al. (2006) sont
tous trois consistants avec la position des étoiles du RC dans le CMD. On remarque que la
relation distance-extinction proposée par Sale et al. (2014) ne correspond pas a la trainée
des étoiles du RC. En effet, cette relation est systématiquement sur-estimée par la méthode

3. On utilise comme auparavant la fonction cobs, en faisant varier le parameétre tau qui correspond au
quantile souhaité.
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qu’ils proposent.

La figure 5.18 montre une comparaison le résultat de BADDASS et la position d’un
maser issue de Reid et al. (2014). La position du maser est matérialisée par la bande grise.
Elle correspond & une forte et brutale augmentation de ’extinction différentielle décrite
dans BADDASS mettant en évidence la relation entre l'extinction et les masers.
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FIGURE 5.16 — Résultat de BADDASS sur le champ | = 48.96°. En arriére-plan, le dia-

gramme de densité de probabilité P(A, D|S). En avant plan, la spline (en trait plein) et
I'intervalle de confiance (en traits discontinus) qui en sont déduits.
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relation distance-extinction déduite a travers BADDASS. La zone bleue claire représente
Iintervalle de confiance & 1 sigma. En jaune, le résultat de DTRC, en vert celui deMarshall
et al. (2006) et en rouge celui de Sale et al. (2014).
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FIGURE 5.18 — Résultat de BADDASS sur le champ | = 48.96°. La ligne bleue représente la
relation distance-extinction déduite & travers BADDASS. La zone bleue claire représente

I'intervalle de confiance & 1 sigma. La zone grisée matérialise la position d’un maser détecté
par Reid et al. (2014).
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Conclusion et perspectives

Depuis prés d’un demi-siécle, les connaissances sur la structure Galactique se sont énor-
mément accrues. Notre Galaxie est maintenant identifiée comme une spirale barrée. De
nombreuses interrogations demeurent sur sa structure fine, en particulier sur son nombre
de bras, de barre(s) et le lien qui existe entre ces différents éléments.

Pendant ma thése, j’ai choisi d’étudier le disque mince Galactique du point de vue de
Iextinction interstellaire. La premiére méthode (DTRC) que j’ai développée pour établir
une cartographie 3Dde 'extinction interstellaire du plan Galactique exploite une particu-
larité des étoiles du Red Clump. La dispersion intrinséque de leurs magnitudes absolues est
trés faible, ce qui les rend trés reconnaissables dans les diagrammes couleur-magnitude :
hors de toute extinction elles forment une surdensité compacte qui s’étire en une trainée
sous l'effet de I’extinction. Détecter cette trainée revient ainsi a détecter I’extinction. Grace
a DTRC, il a été possible d’établir une cartographie de I'extinction dans le premier qua-
drant. Cette cartographie détaillée est cohérente avec les autres marqueurs de la structure
Galactique tels que les régions HII, les nuages moléculaires géants, les zones de formation
d’étoiles massives et la position de sites masers obtenues & travers des mesures de leur
parallaxe.

Les limites de DTRC se font nettement sentir lorsque 1’on souhaite étudier les struc-
tures a grande échelle de notre Galaxie. En effet, cette méthode est limitée & cause de sa
robustesse trop pauvre. De plus, DTRC ne permet pas d’étudier la corrélation entre les
différentes observables de notre galaxie, dans le cas présent entre ’extinction et la densité
stellaire car elle n’est pas adaptable pour retrouver cette derniére.

C’est pour tenter de pallier ces limitations qu’il a été nécessaire de développer une
nouvelle méthode (BADDASS). Cette derniére consiste en une inférence bayésienne, per-
mettant ainsi de retrouver la relation distance-extinctiondu champ en prenant en compte
I’ensemble des étoiles observées. A cause des temps de calculs impliqués par cette méthode,
une cartographie compléte n’est pas encore disponible. Elle est en cours de réalisation et
fera 1’objet d’une publication (Fourtune-Ravard et al., 2014, in prep.). Les résultats exposés
ici sur des données simulées montrent un bon accord entre la loi injectée dans les données
et la loi retrouvée grace a la méthode. Les résultats sur les données réelles prouvent que la
loi ainsi déconvoluée est conforme a la position de la trainée des étoiles du RC.

Malgré ces résultats trés encourageants, de nombreux tests et améliorations restent a

explorer. En particulier, comme toute inférence bayésienne, BADDASS est plus ou moins
sensible & la variation des a priori utilisés. C’est pourquoi il est important d’étudier I'impact
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de ces derniers sur le résultat final. Ce travail est en cours et sera inclus dans la publication
a venir.

De méme, I'estimation de ’erreur sur la relation distance-extinctionainsi obtenue n’a
pour l'instant été abordée que de maniére préliminaire et nécessite un travail plus ap-
profondi en incluant également une détermination de la dispersion autour de la relation
distance-extinction. Il faut également prendre en compte les inter-relations entre les lignes
de visées : les lignes de visées adjacentes peuvent étre utilisées pour contraindre la relation
distance-extinction dans une direction. On pourra pour cela s’inspirer du travail de Vergely
et al. (2010).

Un des énormes avantages de BADDASS est son adaptabilité. En effet, il est possible
de l'adapter pour déterminer conjointement la distribution en distance des étoiles et la
relation distance-extinction. Cette particularité permettra d’étudier plus précisément la
corrélation entre ces deux observables et ainsi accroitre notre connaissance de la Voie lac-
tée et de ses semblables.

Les données utilisées ici proviennent du relevé NIR UKIDSS qui a observé le nord du
plan Galactique. Depuis peu, le relevé VVV, qui observe le sud du plan Galactique a rendu
ses données publiques. En appliquant la méthode sur ces deux jeux de données, il est ainsi
maintenant possible d’obtenir une cartographie de I'extinction interstellaire dans la direc-
tion du CG indépendamment de tout modéle Galactique.

Il sera possible d’améliorer les résultats obtenus avec les données VVV /UKIDSS en les
combinant aux premiéres observations du satellite Gaia. Celles-ci contraindront fortement
la relation sur les premiers kiloparsecs, améliorant d’autant le résultat final. Gaia promet
de déterminer la distance des étoiles de notre Galaxie. Mais cela ne suffit pas pour obte-
nir la relation distance-extinctiona cause de la dégénérescence existant entre ’effet de la
température effective de ’étoile et celui de l'extinction. BADDASS permet de prendre en
compte cette dégénérescence et la corrélation entre les différents parameétres stellaires pour
établir au plus juste une cartographie compléte de 'extinction interstellaire dans notre
Galaxie.
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