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↳ experimental evidence of a dark energy component

↳ redshift linked to the scale factor :
 

↳ luminosity distance depends on cosmological parameters 

• Probing dark energy :

with 
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Accelerated expansion of the universe
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• History of the expansion : expansion rate as a function of the age of the Universe

↳ accelerated expansion 

1+z = λobs

λem

Dans le cadre d’un univers décrit par la métrique FLRW, le

1+z = a(t0)
a(t)

avec â = a(t)
a(t0) .

Perlmutter et al. (1997;1999) Riess et al. (1998) Schmidt et al. (1998)

(Nobel Prize 2011)

Ωm =
8πGρm0

3H2
0

ΩΛ =
Λ

3H2
0

and 

• How to measure dL ? not directly accessible : depends on the intrinsic luminosity L : dL =
�

L

4πf

reçu est mesurable. Pour s’affranchir de ce problème, il faut utiliser une classeµ = m−M = 5log10(dL)−5 où↳ distance modulus

• Standard candles :
Type Ia Supernovae (SNe Ia)! same intrinsic luminosity

! very bright object 

dL = (1 + z)a(t0)χ =
(1 + z)c

H0

� 1

(1+z)

dâ

â2
√
ΩΛ + Ωmâ−3

p = w × ρ
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Type Ia supernova ?
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• What is a SN Ia ? thermonuclear explosion of a C+O white dwarf at the Chandrasekhar mass

SN2011fe

!  double degenerate : 
       merging of 2 white 
       dwarfs in a binary  
       system

!  single degenerate : 
        white dwarf accretes 
        matter (He) from a 
        companion (red giant)

• Progenitor scenario : 2 competitive models

discovered by Nugent et al. 2011 (PTF)

Whelan & Iben (1973)

Chandrasekhar (1931)

Iben & Tutukov (1984) ; Webbink (1984)

(1.4M�)



• Light propagation : 

• Light curve and spectrum evolution : 
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Life of a SN Ia after explosion
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• Structure after explosion : 
56Ni !"56Co !"56Feradioactive desintegration of 

Introduction Modelling Type Ia SNe Testing explosion models Conclusions

TYPE IA SUPERNOVAE

Basic facts

No H lines, strong Si II feature
Occur in old and young populations
Thermonuclear explosions of
degenerate white dwarf material
(Hoyle & Fowler 1960)

Light curves powered by γ-rays
56Ni→ 56Co→ 56Fe
Luminosity ∝ M(56Ni)

Cosmological distance indicators

C/O

C/O

Si/S/Ca
Ni
Fe

56

Markus Kromer (MPA) Testing SN Ia explosion models Garching, 29.11.2010

↳ SN Ia luminosity + star expansion
↳ decrease of density and opacity
↳ light propagation + absorption by external layers

heavy mass 
elements

intermediate 
mass elements

unburnt 
elements

! Spectrum + light curve



6

Life of a SN Ia after explosion
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• Structure after explosion : 

Introduction Modelling Type Ia SNe Testing explosion models Conclusions
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• Light curve and spectrum evolution : 

• Light propagation : 
radioactive desintegration of 
↳ SN Ia luminosity + star expansion
↳ decrease of density and opacity
↳ light propagation + absorption by external layers

! Spectrum + light curve

56Ni !"56Co !"56Fe!

SN2011fe measured by SNF
at maximum

(from Peirera et al. 2013 data)
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Variability of SNe Ia 

• Standard(izable) candles : 

Kim et al (1997)

! ~ 40% magnitude dispersion at maximum

!  standardization reduces dispersion



! absorption ratio : SNe Ia with higher                        (for Si II) are brighter 
     (Nugent et al 1995)

‣ color                         : Brighter-Bluer correlation (Tripp 1998)

• Corrections to standardize SNe Ia : 
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Variability of SNe Ia 

• Standard(izable) candles : 

Supernovae de type Ia et contexte cosmologique

(1997, 1999). Ce paramètre est un facteur d’étirement du temps de la courbe de lumière (cela

revient à dilater la largeur de la courbe de lumière).

Les deux paramètres sont équivalents pour décrire les courbes de lumière et sont liés par

la relation ∆m15 � (1.96 ± 0.17) × (s − 1) + 1.07 suivant un ajustement effectué par Perlmutter

et al. (1997).

Effet de couleur :

Une autre corrélation a été mise en évidence par Tripp (1998) entre la luminosité dans la

bande B et la couleur c. Cette couleur est la différence entre les magnitudes dans la bande B et

V mesurées au maximum de luminosité dans la bande B :

c = (B −V )Bmax (1.25)

Une SN Ia sera qualifiée de supernova bleue si c < 0 (plus de flux dans la bande B) et rouge

si c > 0 (plus de flux dans la bande V). Une SN Ia bleue a tendance à être plus brillante (et

inversement, une SN Ia rouge sera moins lumineuse) : c’est la corrélation brighter-bluer.

Cette variation de couleur peut être intrinsèque ou due à la présence de poussière sur la ligne

de visée entre la supernova et l’observateur qui absorbent une partie du flux et rougissent l’objet.

Pour corriger la contribution des poussières, une loi d’extinction est utilisée, comme la populaire

loi de correction de couleur de Cardelli et al. (1989) (notée CCM). Elle exprime l’absorption

totale dans une bande (la bande V par exemple) comme :

AV = RV ×E(B −V ) avec E(B −V ) = (B −V )− (B −V )0 et RV = 3.1 (1.26)

où E(B − V ) représente l’excès de couleur qui est la différence entre la couleur observée et la

couleur intrinsèque, et RV est le rougissement de la Voie lactée (Cardelli et al., 1989).

1.2.3.2 Autres variations

D’autres corrélations ont été déterminées pour standardiser les SN Ia en considérant des

indicateurs spectraux ou des informations sur les galaxies hôtes.

Propriétés de la galaxie hôte :

Les SNe Ia explosent au sein d’une galaxie qui peut influencer les propriétés de la supernova.

En effet, une corrélation a été identifiée par Sullivan et al. (2006b) entre le taux de SNe Ia et

l’environnement d’explosion : le taux de SNe Ia est 10 fois plus élevé dans des galaxies actives

avec une population stellaire jeune dites de type tardif (typiquement des galaxies spirales) que

dans les galaxies passives, vieilles avec une forte métallicité
8

appelé aussi de type précoce (ellip-

tiques). De plus, les SNe Ia les plus brillantes avec un stretch élevé explosent préférentiellement

dans les galaxies de type précoce (Hamuy et al., 1996; Howell et al., 2007).

8proportion d’éléments plus lourd que l’hydrogène et l’hélium

14

Kim et al (1997)

! ~ 40% magnitude dispersion at maximum

‣ stretch factor (light-curve shape) : Brighter-Slower correlation 
                                                                 (Phillips 1993)

‣  host properties : ! brighter SNe Ia with high stretch preferentially found in early type galaxy 
    (Hamuy et al 1996 ; Howell et al 2007)

! SNe Ia in early type, massive galaxies of high metallicity are ~10% brighter 
    (Sullivan et al 2010 ; Lampeitl et al 2010 ; Kelly et al 2010)

‣ spectral indicators : ! equivalent width : SNe Ia with deeper Si II absorption (4000Å) have lower stretch 
    (Arsenijevic et al 2008 ; Walker et al 2010)

1.2 Supernova de type Ia

Plus récemment, Sullivan et al. (2010), Lampeitl et al. (2010) et Kelly et al. (2010) ont mis

en évidence une corrélation entre la magnitude corrigée des effets de stretch et de couleur (après

standardisation) et la masse galactique (ou la métallicité) : les SNe Ia sont en moyenne 10% plus

lumineuses dans des galaxies massives à forte métallicité (type précoce).

Propriétés spectrales :

Les spectres des SNe Ia ne sont pas similaires à une date donnée : une variabilité existe prin-

cipalement dans la partie UV des spectres, la plus sensible à l’environnement et à la physique

d’explosion. En particulier, les proportions d’éléments crées et leur degré d’ionisation influencent

les profondeurs des raies d’absorptions des spectres.

Toujours dans le but de mieux standardiser les SNe Ia, des corrélations peuvent être re-

cherchées entre la magnitude dans la bande B et les propriétés des spectres via des indicateurs

spectraux comme par exemple la profondeur de certaines raies spectrales. En effet, les dernières

études en date, comme par exemple l’étude de Walker et al. (2011), ont montré une corrélation

entre la dispersion de la luminosité des SNe Ia après standardisation et les profondeurs du Si II

et Mg II. Dans le même esprit, l’analyse de Arsenijevic et al. (2008) (puis celle de Walker et al.

2011) a observé une corrélation entre le paramètre x1 et la profondeur du Si II à 4000Å. En

revanche, aucune corrélation n’a été observée avec la couleur, excepté dans l’étude de Nordin

et al. (2011) ce qui en fait un résultat singulier dans la communauté.

Les rapports de raies R sont également utilisés pour la recherche de corrélation. C’est ce

qu’ont fait Nugent et al. (1995) avec les rapports de raies du silicium R5800Å/6150Å et du cal-

cium R3650Å/3925Å : les SNe Ia plus brillantes ont tendance à avoir des rapports de raies plus

élevés. D’autres études du même genre ont suivi, comme celles de Bongard et al. (2006) ou Foley

et al. (2008b) avec les rapports de raies, mais également avec la profondeur des raies (Hachinger

et al., 2006; Bronder et al., 2008). Les corrélations mettant en jeu des indicateurs spectraux né-

cessitent des spectres à très bon rapport signal-sur-bruit et ne permettent pas encore de rivaliser

avec la standardisation utilisant les paramètres photométriques (couleur et stretch).

Cependant, une étude réalisée par Bailey et al. (2009) sur des spectres de SNe Ia proches

de très bonne qualité, a montré que la corrélation entre le rapport de flux R6420Å/4430Å et la

magnitude en B permet de réduire considérablement la dispersion.

1.2.4 SNe Ia particulières

Même avec une standardisation des SNe Ia qui permet de réduire fortement la dispersion de

leur luminosité au maximum, certains objets restent particuliers et diffèrent des SNe Ia standards

dites "Branch-normal" (Branch et al., 2006). Ce sont tout de même des SNe Ia car leur spectres

présentent certaines des raies caractéristiques, mais elles sont considérées comme des SNe Ia non

standards et forment une sous-catégorie d’objets. Ces SNe Ia particulières sont sur-lumineuses

ou sous-lumineuses et les catégories sont définies en référence à deux SNe Ia observées en 1991 :

15

!  standardization reduces dispersion
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Cosmology with SNe Ia 

• Standardizable candles : good distance indicator

• Hubble diagram :

– 32 –
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Fig. 5.— Hubble diagram of the combined sample. The residuals from the best fit are shown

in the bottom panel.

Conley et al. (2011)

Stage de PrÈ-thËse - Master 2 NPAC

Annexe : corrÈlations brighter-slower et brighter-bluer

Comme nous l’avons dÈj‡ ÈvoquÈ, le diagramme de Hubble peut Ítre reprÈsentÈ comme µB en

fonction du redshift (Astier et al., 2006). En tenant compte des corrÈlations, µB s’Ècrit :

µB = m∗
B −M + α(s− 1)− βC

Les corrÈlations entre luminositÈ et durÈe de l’explosion (brighter-slower) et entre luminositÈ et cou-

leur (brighter-bluer) sont reprÈsentÈes sur la figure 5. Pour connaÓtre la dÈpendance de la luminosiÈ

uniquement avec le stretch s il faut retrancher le terme en β qui contient la corrÈlation avec la couleur

et inversement.

Figure 5 – CorrÈlations apportÈes ‡ µB pour construire le diagramme de Hubble : module de

distance en fonction du stretch en haut (brighter-slower) et en bas en fonction de la couleur

(brighter-bluer) (Astier et al., 2006)

En effet, on remarque que les supernovae les plus brillantes (petite magnitude) ont tendance ‡ avoir

un s ÈlevÈ, leur luminositÈ dÈcroÓt lentement : c’est la corrÈlation brighter-slower. De mÍme, les su-

pernovae les moins lumineuses sont rougies (les supernovae brillantes sont plus bleues) ce qui implique

la corrÈlation brighter-bluer.

Flora Cellier-Holzem 14

Restframe apparent 
magnitude at max

Stretch correction : 
Brighter-Slower correlation

Color correction : 
Brighter-Bluer correlation

Absolute 
magnitude at max

↳ Compute the distance modulus
↳ mB*, s and c = intrinsic parameters
↳ M, !"and"# = fitting parameters

1.3 Résultats cosmologiques

À chaque SN Ia correspond une valeur intrinsèque de m∗
B, s et c qui sont déterminés sur les

courbes de lumière à l’aide d’un modèle spectro-photométrique de SN Ia (comme SALT2 mis au

point par Guy et al. (2007) pour l’expérience SuperNova Legacy Survey). Les paramètres M , α
et β sont eux ajustés simultanément avec dL (qui dépend des paramètres cosmologiques d’après

les équations 1.18 et 1.20) par une minimisation du χ2
:

χ2 =
�

SNe Ia

[µB −5log10(dL(z,Ωm,ΩΛ,w)/10pc)]2
σ2

µB
+σ2

int

(1.28)

L’erreur σµB représente l’incertitude propagée depuis les paramètres de l’ajustement des courbes

de lumière (m∗
B, s et c). Le terme σint prend en compte la dispersion intrinsèque des SNe Ia ainsi

que les incertitudes systématiques. Nous ne savons pas la valeur de cette erreur aujourd’hui. Dans

ce cas, Astier et al. (2006) l’ajustent pour que le χ2
réduit soit égal à 1.

Ainsi, à partir d’un ensemble de données, la minimisation du χ2
(eq 1.28) permet de contraindre

les paramètres cosmologiques à travers dL (eq 1.18, 1.20 et 1.19) et d’ajuster les paramètres M ,

α et β.

Diagramme de Hubble :

À partir d’un échantillon de 472 SNe Ia, Conley et al. (2011) obtiennent le diagramme de

Hubble (module de distance en fonction du redshift) montré sur la figure 1.8. Cet échantillon

contient :

• 123 SNe Ia à bas redshift (z < 0.1) provenant de la combinaison de différents relevés dont

les principaux sont le Calán/Tololo (Hamuy et al., 1996), le CfAI (Center for Astrophysics)

(Riess et al., 1999), CfAII (Jha et al., 2006)), CfAIII (Hicken et al., 2009) et CSP (Carnegie

Supernova Project) (Contreras et al., 2010),

• 93 SNe Ia à redshift intermédiaire (0.1 < z < 0.4) du Sloan Digital Sky Survey - Supernova

Survey (SDSS-SS Holtzman et al. 2008 ; Kessler et al. 2009),

• 242 SNe Ia à redshift intermédiaire et haut redshift (0.2 < z < 1) de l’échantillon 3 ans du

SuperNova Legacy Survey (SNLS Guy et al. 2010),

• 14 SNe Ia à haut redshift (0.7 < z < 1.4) du Hubble Space Telescope (HST Riess et al.

2007).

Pour un univers plat, Conley et al. (2011) estiment le paramètre d’état de l’énergie noire

w = −0.91+0.16
−0.20(stat)

+0.07
−0.14(sys) avec les erreurs statistiques (stat) et systématiques (sys) unique-

ment à partir des SNe Ia. Ce résultat est compatible avec la constante cosmologique.

Incertitudes systématiques :

Au fur et à mesure que les échantillons de SNe Ia se peuplent, les incertitudes statistiques dimi-

nuent. Ce sont aujourd’hui les incertitudes systématiques qui limitent l’utilisation des SNe Ia dans

les travaux cosmologiques.
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• Combination with other probes :

Supernovae de type Ia et contexte cosmologique
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Fig. 2.— Confidence contours in the cosmological parameters Ωm and w arising from fits to the

combined SN Ia sample using the marginalization fitting approach, illustrating various systematic

effects in the cosmological fits. In all panels, the SNLS3 SN Ia contours are shown in blue, and

combined BAO/WMAP7 constraints (Percival et al. 2010; Komatsu et al. 2011) in green. The

combined constraints are shown in grey. The contours enclose 68.3%, 95.4% and 99.7% of the

probability, and the horizontal line shows the value of the cosmological constant, w = −1. Upper

left: The baseline fit, where the SNLS3 contours include statistical and all identified systematic

uncertainties. Upper right: The filled SNLS3 contours include statistical uncertainties only; the

dotted open contours refer to the baseline fit with all systematics included. Lower left: The filled

SNLS3 contours exclude the SN Ia systematic uncertainties related to calibration. Lower right:

The filled SNLS3 contours result from fixing α and β in the cosmological fits. See Table 2 and

Table 3 for numerical data.

(a)
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combined BAO/WMAP7 constraints (Percival et al. 2010; Komatsu et al. 2011) in green. The

combined constraints are shown in grey. The contours enclose 68.3%, 95.4% and 99.7% of the

probability, and the horizontal line shows the value of the cosmological constant, w = −1. Upper

left: The baseline fit, where the SNLS3 contours include statistical and all identified systematic

uncertainties. Upper right: The filled SNLS3 contours include statistical uncertainties only; the

dotted open contours refer to the baseline fit with all systematics included. Lower left: The filled

SNLS3 contours exclude the SN Ia systematic uncertainties related to calibration. Lower right:

The filled SNLS3 contours result from fixing α and β in the cosmological fits. See Table 2 and

Table 3 for numerical data.

(b)

Figure 1.9: Contrainte des paramètres cosmologiques w et Ωm en combinant les SNe Ia (en bleu)

avec WMAP7 et les BAO (en vert) à H0 fixé dans un univers plat. Les contours sont données à

68.3%, 95.4% et 99.7% d’indice de confiance. La ligne horizontale repère la valeur w = −1 dans

le cas d’une constante cosmologique. Dans le cas (a) les incertitudes statistiques et systématiques

sont prises en compte pour les SNe Ia. Dans le cas (b) seules les incertitudes statistiques sont prises

en compte, réduisant ainsi le contour des contraindre (Images extraites de l’étude de Sullivan et al.

2011).

20

↳ matter : 26.9 %   +   dark energy : 73.1 %

Sullivan et al. (2011)
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Cosmology with SNe Ia 

• Standardizable candles : good distance indicator

• Hubble diagram :

– 32 –
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Annexe : corrÈlations brighter-slower et brighter-bluer

Comme nous l’avons dÈj‡ ÈvoquÈ, le diagramme de Hubble peut Ítre reprÈsentÈ comme µB en

fonction du redshift (Astier et al., 2006). En tenant compte des corrÈlations, µB s’Ècrit :

µB = m∗
B −M + α(s− 1)− βC

Les corrÈlations entre luminositÈ et durÈe de l’explosion (brighter-slower) et entre luminositÈ et cou-

leur (brighter-bluer) sont reprÈsentÈes sur la figure 5. Pour connaÓtre la dÈpendance de la luminosiÈ

uniquement avec le stretch s il faut retrancher le terme en β qui contient la corrÈlation avec la couleur

et inversement.

Figure 5 – CorrÈlations apportÈes ‡ µB pour construire le diagramme de Hubble : module de

distance en fonction du stretch en haut (brighter-slower) et en bas en fonction de la couleur

(brighter-bluer) (Astier et al., 2006)

En effet, on remarque que les supernovae les plus brillantes (petite magnitude) ont tendance ‡ avoir

un s ÈlevÈ, leur luminositÈ dÈcroÓt lentement : c’est la corrÈlation brighter-slower. De mÍme, les su-

pernovae les moins lumineuses sont rougies (les supernovae brillantes sont plus bleues) ce qui implique

la corrÈlation brighter-bluer.

Flora Cellier-Holzem 14

Restframe apparent 
magnitude at max

Stretch correction : 
Brighter-Slower correlation

Color correction : 
Brighter-Bluer correlation

Absolute 
magnitude at max

↳ Compute the distance modulus
↳ mB*, s and c = intrinsic parameters
↳ M, !"and"# = fitting parameters

1.3 Résultats cosmologiques

À chaque SN Ia correspond une valeur intrinsèque de m∗
B, s et c qui sont déterminés sur les

courbes de lumière à l’aide d’un modèle spectro-photométrique de SN Ia (comme SALT2 mis au

point par Guy et al. (2007) pour l’expérience SuperNova Legacy Survey). Les paramètres M , α
et β sont eux ajustés simultanément avec dL (qui dépend des paramètres cosmologiques d’après

les équations 1.18 et 1.20) par une minimisation du χ2
:

χ2 =
�

SNe Ia

[µB −5log10(dL(z,Ωm,ΩΛ,w)/10pc)]2
σ2

µB
+σ2

int

(1.28)

L’erreur σµB représente l’incertitude propagée depuis les paramètres de l’ajustement des courbes

de lumière (m∗
B, s et c). Le terme σint prend en compte la dispersion intrinsèque des SNe Ia ainsi

que les incertitudes systématiques. Nous ne savons pas la valeur de cette erreur aujourd’hui. Dans

ce cas, Astier et al. (2006) l’ajustent pour que le χ2
réduit soit égal à 1.

Ainsi, à partir d’un ensemble de données, la minimisation du χ2
(eq 1.28) permet de contraindre

les paramètres cosmologiques à travers dL (eq 1.18, 1.20 et 1.19) et d’ajuster les paramètres M ,

α et β.

Diagramme de Hubble :

À partir d’un échantillon de 472 SNe Ia, Conley et al. (2011) obtiennent le diagramme de

Hubble (module de distance en fonction du redshift) montré sur la figure 1.8. Cet échantillon

contient :

• 123 SNe Ia à bas redshift (z < 0.1) provenant de la combinaison de différents relevés dont

les principaux sont le Calán/Tololo (Hamuy et al., 1996), le CfAI (Center for Astrophysics)

(Riess et al., 1999), CfAII (Jha et al., 2006)), CfAIII (Hicken et al., 2009) et CSP (Carnegie

Supernova Project) (Contreras et al., 2010),

• 93 SNe Ia à redshift intermédiaire (0.1 < z < 0.4) du Sloan Digital Sky Survey - Supernova

Survey (SDSS-SS Holtzman et al. 2008 ; Kessler et al. 2009),

• 242 SNe Ia à redshift intermédiaire et haut redshift (0.2 < z < 1) de l’échantillon 3 ans du

SuperNova Legacy Survey (SNLS Guy et al. 2010),

• 14 SNe Ia à haut redshift (0.7 < z < 1.4) du Hubble Space Telescope (HST Riess et al.

2007).

Pour un univers plat, Conley et al. (2011) estiment le paramètre d’état de l’énergie noire

w = −0.91+0.16
−0.20(stat)

+0.07
−0.14(sys) avec les erreurs statistiques (stat) et systématiques (sys) unique-

ment à partir des SNe Ia. Ce résultat est compatible avec la constante cosmologique.

Incertitudes systématiques :

Au fur et à mesure que les échantillons de SNe Ia se peuplent, les incertitudes statistiques dimi-

nuent. Ce sont aujourd’hui les incertitudes systématiques qui limitent l’utilisation des SNe Ia dans

les travaux cosmologiques.
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• Combination with other probes :

Supernovae de type Ia et contexte cosmologique
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Fig. 2.— Confidence contours in the cosmological parameters Ωm and w arising from fits to the

combined SN Ia sample using the marginalization fitting approach, illustrating various systematic

effects in the cosmological fits. In all panels, the SNLS3 SN Ia contours are shown in blue, and

combined BAO/WMAP7 constraints (Percival et al. 2010; Komatsu et al. 2011) in green. The

combined constraints are shown in grey. The contours enclose 68.3%, 95.4% and 99.7% of the

probability, and the horizontal line shows the value of the cosmological constant, w = −1. Upper

left: The baseline fit, where the SNLS3 contours include statistical and all identified systematic

uncertainties. Upper right: The filled SNLS3 contours include statistical uncertainties only; the

dotted open contours refer to the baseline fit with all systematics included. Lower left: The filled

SNLS3 contours exclude the SN Ia systematic uncertainties related to calibration. Lower right:

The filled SNLS3 contours result from fixing α and β in the cosmological fits. See Table 2 and

Table 3 for numerical data.

(a)

– 31 –

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
!m

−2.0

−1.5

−1.0

−0.5

w

99.7%

95.4%

68
.3

%

SNLS3

BAO+WMAP7

With all systematics

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
!m

−2.0

−1.5

−1.0

−0.5

w 99.7%

95.4%

SNLS3

BAO+WMAP7

Statistical only

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
!m

−2.0

−1.5

−1.0

−0.5

w 99.7%

95.4%

SNLS3

BAO+WMAP7

With systematics
excl. "calibration"

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
!m

−2.0

−1.5

−1.0

−0.5

w

SNLS3

BAO+WMAP7

With systematics,
Fixing ", #

Fig. 2.— Confidence contours in the cosmological parameters Ωm and w arising from fits to the

combined SN Ia sample using the marginalization fitting approach, illustrating various systematic

effects in the cosmological fits. In all panels, the SNLS3 SN Ia contours are shown in blue, and

combined BAO/WMAP7 constraints (Percival et al. 2010; Komatsu et al. 2011) in green. The

combined constraints are shown in grey. The contours enclose 68.3%, 95.4% and 99.7% of the

probability, and the horizontal line shows the value of the cosmological constant, w = −1. Upper

left: The baseline fit, where the SNLS3 contours include statistical and all identified systematic

uncertainties. Upper right: The filled SNLS3 contours include statistical uncertainties only; the

dotted open contours refer to the baseline fit with all systematics included. Lower left: The filled

SNLS3 contours exclude the SN Ia systematic uncertainties related to calibration. Lower right:

The filled SNLS3 contours result from fixing α and β in the cosmological fits. See Table 2 and

Table 3 for numerical data.

(b)

Figure 1.9: Contrainte des paramètres cosmologiques w et Ωm en combinant les SNe Ia (en bleu)

avec WMAP7 et les BAO (en vert) à H0 fixé dans un univers plat. Les contours sont données à

68.3%, 95.4% et 99.7% d’indice de confiance. La ligne horizontale repère la valeur w = −1 dans

le cas d’une constante cosmologique. Dans le cas (a) les incertitudes statistiques et systématiques

sont prises en compte pour les SNe Ia. Dans le cas (b) seules les incertitudes statistiques sont prises

en compte, réduisant ainsi le contour des contraindre (Images extraites de l’étude de Sullivan et al.

2011).
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↳ matter : 26.9 %   +   dark energy : 73.1 %

Sullivan et al. (2011)



• Type Ia supernovae and cosmology 

• SNLS and SNF experiments 

• SNLS 5yrs : the final VLT spectroscopic sample 

• Fundamental study for cosmology with SNe Ia : is there evolution of SNe Ia ?

• Understanding SNe Ia physical properties : comparison of model predictions with 
observed spectra

• Conclusions
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SuperNova Legacy Survey

• Aim : measuring luminosity distances to a large number of intermediate and high redshift SNe Ia       
(0.15 < z < 1.1) in order to build a Hubble diagram to constrain cosmological parameters

• When ? 2003-2008

• How many ? 242 SNe Ia (SNLS 3yr)

• Method : 

!  a rolling-search to detect new SN Ia candidates 
     and to monitor their light-curves in several 
     photometric bands
!  more than 1000 light curves have been gathered

imaging survey
at the Canada-France Hawaii Telescope (CFHT) in Hawaii

!  ~1500h of observing time on 8-10m telescopes 
     over the course of the survey
!  to confirm the nature of the SN Ia candidates 
!  to measure their redshift

spectroscopic programs
at the Very Large Telescope (VLT), Gemini, Keck telescopes

!"#$"%&'()*#+,,'-&).($#/0*

!"#!1)2333)!4()5$)637289827:;<)$%%&'()*+,-./0&=$#).=(/"#(.<)
%/0$-"',,+-),$#&( (")0+>+&?-(<)0$@"()=#%/'.'+-)=0+"+>%"#'A@()

B
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Nearby SuperNova Factory

• Aim : measuring spectral time series of a large number of nearby SNeIa (0.03 < z < 0.08) in order to 
complete the Hubble diagram and for a better knowledge of SNe Ia properties

• When ? 2004-today

• How Many ?  232 SNe Ia (2004-2009)

• Method : 
! detection of candidates with the PTF telescope (Palomar Transient Factory)
! spectro-photometric follow-up with SNIFS (SuperNova Integral Field Spectrograph) at the UH88 telescope 

! 120 for cosmology (with more than 5 spectra (1 before max) per SN Ia)
↳ 2 independent samples : «training» and «validation»
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Context of the VLT 5 year analysis

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

• SNLS 3yrs cosmological analysis :  ✓ Guy et al. (2010) ; Sullivan et al. (2011) ; Conley et al. (2011)

• SNLS 3yrs recalibrated : 

• SNLS 5yrs : 

‣  photometric calibration : ✓ Betoule et al. (2013)
‣  distance measurement of SNe Ia and cosmological constraints : ✓ paper in prep

‣  SNLS 5yrs photometry : on going
‣  SNLS 5 yrs spectroscopy : identification and redshift estimates ✓ VLT : Cellier-Holzem et al. (2013)

SNLS progress



• VLT 3yr spectroscopic sample : 120 SNe Ia ✓ Balland et al. (2009) 

• Last two year of VLT data : 
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• SNLS 3yrs cosmological analysis :  ✓ Guy et al. (2010) ; Sullivan et al. (2011) ; Conley et al. (2011)

• SNLS 3yrs recalibrated : 

• SNLS 5yrs : 

‣  photometric calibration : ✓ Betoule et al. (2013)
‣  distance measurement of SNe Ia and cosmological constraints : ✓ paper in prep

‣  SNLS 5yrs photometry : on going
‣  SNLS 5 yrs spectroscopy : identification and redshift estimates ✓ VLT : Cellier-Holzem et al. (2013)

SNLS progress

VLT spectroscopy

!  VLT1 sample

   85 new candidates (2006-2007)
+ 17 candidates measured in Multi-Object Mode (2003-2006)
+ 06D2bo re-extracted by Bazin et al. 2011

!  VLT2 sample (spectra extraction by C. Lidman)



‣ phase = restframe date from B band maximum

‣ host type + fraction from templates (Kinney 1996 ;  PEGASE2 by Fioc & Rocca-Volmerange 1997 ; 1999)

‣ recalibration of the spectro-photometric model 

• Fit the spectral sequence with fixed photometric parameters 

• Fit lightcurves with a χ2 minimisation procedure 
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SALT2 : spectro-photometric model of SN Ia
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3.2 Estimation du redshift et identification
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Figure 3.3: Ajustement des données spectro-photométriques de SN 05D1dx par le modèle SALT2
à z = 0.58 ± 0.01. Les points des courbes de lumière dans les bandes g, r, i, z sont ajustés par
le modèle sur la figure (a) pour déterminer les paramètres photométriques. Le spectre (en gris)
de la figure (b) est alors ajusté par le modèle spectroscopique (en rouge) avec (ligne continue) et
sans (ligne pointillée) recalibration. Ce modèle contient une composante galactique (en bleu) qui
est soustraite au signal pour obtenir le spectre de la figure (c) du candidat SN Ia mesuré 12.4
jours après le maximum. Le creux d’absorption à 7600Å dans le référentiel de l’observateur est
une absorption tellurique et n’est pas reproduite par SALT2.

L’utilisation de SALT2 a néanmoins des inconvénients. Comme je l’ai évoqué précédemment,
le lot d’entrainement de SALT2 ne contient que des données de SNe Ia : le modèle est capable
d’ajuster uniquement les SNe Ia, pas les autres types de supernova. Cela signifie que si le can-
didat est une SN Ib ou une SN Ic par exemple, le modèle tentera d’ajuster un spectre et des
courbes de lumière de SN Ia et échouera (cf 3.2.4). Ainsi, nous n’avons pas accès directement à
une identification des autres types de supernovae : lorsque l’ajustement échoue et que l’objet ne
semble pas être une SN Ia, l’inspection visuelle du spectre est alors nécessaire pour identifier les
raies caractéristiques d’une SN Ib, SN Ic ou SN II et déterminer la nature de l’objet. Dans ce
cas, les outils SNID, superfit ou SN -fit peuvent aussi s’avérer utiles (Baumont et al., 2008).
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semble pas être une SN Ia, l’inspection visuelle du spectre est alors nécessaire pour identifier les
raies caractéristiques d’une SN Ib, SN Ic ou SN II et déterminer la nature de l’objet. Dans ce
cas, les outils SNID, superfit ou SN -fit peuvent aussi s’avérer utiles (Baumont et al., 2008).
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(Guy et al. 2007)

‣ B band magnitude at maximum
‣ date of B band maximum
‣ x1 parameter (linked to s)
‣ color c
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3.4 Caractérisation du nouvel échantillon de SNe Ia

L’échantillon VLT1 est complètement indépendant du lot de SN Ia VLT2. Je comparerai ces
deux ensemble de spectre dans la partie 3.4.3 en commençant par tester la calibration spectrale
entre VLT1 et VLT2 (cf 3.4.3.1). Puis, avant de combiner les deux échantillons pour former
l’ensemble de spectres final du VLT de SNLS (noté par la suite VLT 5 ans), je comparerai les
propriétés photométriques moyennes des deux ensembles pour m’assurer qu’ils sont issus de la
même population de SN Ia et que le lot VLT 5 ans est homogène (cf 3.4.3.2).

Les autres spectres SNLS mesurés aux télescopes Gemini et Keck, ont subit les mêmes trai-
tements (même identification et détermination du redshift) que ceux du VLT. Dans la partie
3.4.4, je joindrai ces spectres à ceux de l’échantillon VLT 5 ans pour constituer l’ensemble spec-
troscopique final de SNLS.

3.4.1 Comparaison des propriétés moyennes des SNe Ia et SNe Ia� de l’échan-
tillon VLT2

Comme je l’ai déjà évoqué, une supernova est caractérisée par des paramètres déterminés
d’une part par la spectroscopie avec le redshift, la phase du spectre, la fraction de l’hôte, le rap-
port S/N et la valeur du paramètres de recalibration du premier ordre γ1. Les autres paramètres
importants sont donnés par la photométrie avec la couleur c, le stretch et les magnitudes. Pour
caractériser et comparer les sous-échantillons de SNe Ia et SNe Ia�, tous ces paramètres ont été
calculés et leurs moyennes sont données dans la table 3.4 avec leur erreur ainsi que la valeur de
la dispersion entre parenthèses.

50 SNe Ia 16 SNe Ia� 66 SNe Ia + SNe Ia�
52 spectres 16 spectres 68 spectres

�z� (σz) 0.57±0.03 (0.18) 0.77±0.03 (0.12) 0.62±0.02 (0.19)
�Φ� (σΦ) 1.0±0.7 (5.1) 2.8±0.9 (3.7) 1.4±0.6 (4.9)

�fgal� (σfgal
) 0.39±0.03 (0.25) 0.61±0.04 (0.17) 0.44±0.03 (0.25)

�S/N� (σS/N ) 5.5±0.9 (6.5) 1.6±0.2 (0.9) 4.6±0.7 (5.9)
�γ1� (σγ1) 0.42±0.12 (0.86) 0.66±0.39 (1.57) 0.48±0.13 (1.06)

�m∗
B� (σm∗

B
) 23.285±0.127 (0.895) 24.217±0.086 (0.342) 23.511±0.110 (0.890)

�m∗ c
B � (σm∗ c

B
) 23.965±0.045 (0.319) 23.981±0.089 (0.357) 23.969±0.040 (0.326)

�c� (σc) −0.016±0.014 (0.101) −0.045±0.033 (0.131) −0.023±0.013 (0.109)
�x1� (σx1) 0.215±0.109 (0.772) 0.065±0.226 (0.903) 0.180±0.099 (0.801)
�s� (σs) 1.001±0.010 (0.070) 0.988±0.020 (0.081) 0.998±0.009 (0.072)

Table 3.4: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopiques des 52 SNe Ia et 16 SNe Ia� de
l’échantillon VLT2. La moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne et
la dispersion entre parenthèses.
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Results : VLT2 spectroscopic sample

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

• VLT2 sample :
! 66 type Ia supernovae (68 spectra) 

↳ 50 SNe Ia and 16 SNe Ia*
↳ to be published in Cellier-Holzem et al (2013)

• Properties of the SNe Ia and SNe Ia* samples :

! Large sample at intermediate and high z 
    with relatively good S/N spectra

50 SNe Ia 16 SNe Ia* 66 SNe Ia + SNe Ia*

! SNe Ia and SNe Ia* represent the same 
     population on average 
! Limited contamination on average

z = 0.62 ± 0.02
z = 0.57 ± 0.03

3.4 Caractérisation du nouvel échantillon de SNe Ia
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�Φ� (σΦ) 1.0±0.7 (5.1) 2.8±0.9 (3.7) 1.4±0.6 (4.9)
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l’échantillon VLT2. La moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne et
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3.4 Caractérisation du nouvel échantillon de SNe Ia

également représenté sous la figure, le rapport entre le spectre moyen avec fgal > 50% et le
spectre avec fgal < 50%.
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Figure 3.16: Comparaison des spectres moyens bruts au maximum de luminosité de l’échantillon
VLT2 en fonction de la fraction de galaxie soustraite : moins de 50% (en rouge) et supérieur à 50%
(en bleu). L’erreur sur la moyenne est représentée à 1σ. Sur le graphique en dessous, le rapport
entre les spectres fgal > 50% et fgal < 50% est représenté en noir.

Nous remarquons d’après la figure 3.16, que les spectres de SNe Ia sont semblables en
moyenne quelle que soit la fraction de galaxie soustraite. Des différences sont néanmoins visibles.
Tout d’abord, nous pouvons remarquer que le S/N est plus faible pour le spectre fgal > 50%.
Cela est dû d’une part à un nombre de spectre plus faible pour ce sous-échantillon, mais égale-
ment à la soustraction d’une partie du flux. En effet, la diminution globale du flux du spectre
quand la galaxie est soustraite sans erreurs ajoutées, implique la diminution du rapport S/N (cf
section 3.2.2.3).

Avec la dégradation du rapport signal-sur-bruit quand la fraction de galaxie est élevée, cer-
taines raies ne sont plus distinguables comme le creux d’absorption de Si II à 4000Å. Cela peut
être également dû à la difficulté de retrouver le signal propre de la supernova quand la sous-
traction de galaxie est importante. En effet les résidus de raies galactiques sont naturellement
plus marqués dans les spectres où la fraction de galaxie est plus élevée car les modèles d’hôte
ne comportent pas de raies d’émission. C’est le cas pour la raie d’émission [O II] à 3727Å ou les
raies d’absorption du Ca II H&K à 3934Å et 3968Å. Ces dernières parasitent le creux du Si II
des SNe Ia avec une fraction d’hôte supérieure à 50%, .

79

18

VLT2 sample : galaxy subtraction

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

↳ mean spectra with low and high host 
     contamination are similar on average

• Spectra sample :

‣  Spectra are de-redshifted + rebinned to 5Å 
‣  Normalisation : same flux integral over 4000-4500Å 
‣  Average weighted flux + dispersion in each bin    
‣  Error : 1σ confidence level

‣  Only SNe Ia 
‣  Phase cut : -4 < phase < 4 days
‣  Color cut : -0.2 < c < 0.2
‣  2 bins : fgal < 50% and fgal > 50%

high fgal  : 7 spectra
low fgal : 17 spectra

• Building mean spectra :

↳ local spectral differences due to : 

! host subtraction under control

‣ lower S/N 
‣ stronger host line residuals 
‣ over subtracting host signal (λ > 4700Å)
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Figure 3.17: Comparaison des spectres moyens bruts au maximum des 47 spectres de l’échantillon
VLT1 (en vert foncé) et 24 spectres de l’échantillon VLT2 (en vert clair) avec une erreur représentée
à 1σ. Sur le graphique en dessous, le rapport entre les spectres moyens (le spectre VLT2 divisé par
le spectre VLT1) est représenté en noir.

En inspectant la figure 3.17, nous remarquons que les spectres moyens des deux échantillons
indépendants se superposent remarquablement bien, même si quelques différences locales sont
visibles (e.g. la profondeur du creux du Si II vers 5800Å). Pour quantifier la différence entre ces
deux spectres, je calcule le rapport des deux signaux par bande de 5Å qui est représenté sur
le sous-graphique de la figure 3.17. Ce rapport fluctue autour de la valeur 1, avec une moyenne
sur toute la gamme spectrale de 0.95. Cela signifie que la différence entre les spectres est en
moyenne inférieure à 5% sur l’ensemble de la gamme spectrale. Les échantillons ne semblent
donc pas biaisés par la calibration.

3.4.3.2 Propriétés moyennes des échantillons VLT1 et VLT2

Pour s’assurer que les ensembles VLT1 et VLT2 sont statistiquement semblables, je compare
dans cette partie les propriétés photométriques et spectroscopiques des deux échantillons indé-
pendants. Les paramètres de l’échantillon VLT2 sont directement disponibles grâce à l’analyse
ci-dessus (voir partie 3.3.2). En ce qui concerne l’échantillon VLT1, les paramètres sont dispo-
nibles d’une part grâce à l’analyse de Balland et al. (2009) pour la spectroscopie avec le redshift,
la phase, la fraction de galaxie hôte et le rapport S/N . D’autre part, les paramètres photomé-
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Comparison with the VLT1 sample

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

•VLT samples : 2 independent sub-samples with 2 different extraction methods and with not SNe Ia in common

! mean spectra are remarkably similar

! VLT1 (Balland et al. 2009) 
! VLT2 (Cellier-Holzem et al. 2013)

•Comparing raw spectra : mean spectrum for 
the 2 sub-samples (only SNe Ia)

! SNe Ia of the 2 independent samples are consistent on average

•Comparing average properties  :

VLT1
120 SNe Ia + Ia*

VLT2
66 SNe Ia + Ia*

! average photometric properties are similar

Détermination du redshift et identification des SNe Ia VLT du SNLS à 5 ans

triques (m∗ c
B , c et x1) ont été calculés par Guy et al. (2010) avec la même version de SALT2 que

celle utilisée ici. Les propriétés moyennes des échantillon VLT1 et VLT2 sont calculées. Les lots

de données sont ensuite mis en commun pour calculer les paramètres moyens de l’échantillon

VLT 5 ans. Ces propriétés sont rassemblées dans le tableau 3.5 pour les SNe Ia + SNe Ia�.

L’erreur sur la moyenne et la dispersion entre parenthèses sont également indiquées.

VLT1 VLT2 VLT 5 ans

120 SNe Ia + SNe Ia� 66 SNe Ia + SNe Ia� 186 SNe Ia + SNe Ia�
135 spectres 68 spectres 203 spectres

�z� (σz) 0.64±0.02 (0.21) 0.62±0.02 (0.19) 0.63±0.01 (0.20)

�Φ� (σΦ) 2.9±0.5 (5.6) 1.4±0.6 (4.9) 2.4±0.4 (5.4)

�fgal� (σfgal
) 0.24±0.02 (0.28) 0.44±0.03 (0.25) 0.31±0.02 (0.29)

�S/N� (σS/N ) 4.4±0.4 (4.6) 4.6±0.7 (5.9) 4.5±0.4 (5.1)

�m∗
B� (σm∗

B
) 23.621±0.080 (0.832) 23.511±0.110 (0.890) 23.582±0.062 (0.852)

�m∗ c
B � (σm∗ c

B
) 24.005±0.037 (0.407) 23.969±0.040 (0.326) 23.992±0.028 (0.380)

�c� (σc) −0.016±0.011 (0.121) −0.023±0.013 (0.109) −0.019±0.009 (0.117)

�x1� (σx1) 0.390±0.088 (0.968) 0.180±0.099 (0.801) 0.315±0.067 (0.916)

�s� (σs) 1.018±0.008 (0.087) 0.998±0.009 (0.072) 1.011±0.006 (0.083)

Table 3.5: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia +SNe Ia� des

échantillons VLT1, VLT2 et VLT 5 ans. La moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur

sur la moyenne et la dispersion entre parenthèse.

Les paramètres spectroscopiques des deux échantillons VLT sont listés dans les premières

lignes du tableau 3.5 (redshift, la phase Φ, la fraction de galaxie fgal et le rapport signal-sur-

bruit S/N). Le redshift (voir figure 3.18a) est similaire en moyenne pour les échantillons VLT1

et VLT2 : le même intervalle en z a ainsi été exploré pendant ces deux périodes. Le rapport

S/N est lui aussi compatible entre les deux ensembles : les spectres des deux échantillons ont

donc les même poids dans la moyenne VLT 5 ans. En revanche, la phase représentée sur l’histo-

gramme 3.18b, est légèrement différente pour les deux lots de données. En effet, les supernovae

de l’échantillon VLT1 semblent avoir été mesurées plus tard que celles du VLT2 (∼1.5 jours de

différence). Cela indique que la sélection des candidats spectroscopiques mesurés au VLT a été

améliorée au cours de la campagne d’observation de SNLS pour mesurer les objets plus proches

du maximum, une tendance déjà notée par Balland et al. (2009).

Le paramètre le plus différent entre les deux échantillons VLT est la fraction de galaxie :

il y a en moyenne 20% de galaxie en plus dans les spectres de SNe Ia VLT2. C’est une consé-

quence de l’utilisation des deux méthodes d’extraction différentes pour les deux échantillons.

Grâce à PHASE, 70% des spectres VLT1 ont été extraits séparément de leur galaxie hôte : la

fraction de galaxie ajustée par SALT2 est donc résiduelle pour ces spectres. En moyenne, sur

tout l’échantillon VLT1, la fraction de galaxie donnée par SALT2 est donc moins élevée que

pour l’échantillon VLT2.
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triques (m∗ c
B , c et x1) ont été calculés par Guy et al. (2010) avec la même version de SALT2 que

celle utilisée ici. Les propriétés moyennes des échantillon VLT1 et VLT2 sont calculées. Les lots

de données sont ensuite mis en commun pour calculer les paramètres moyens de l’échantillon

VLT 5 ans. Ces propriétés sont rassemblées dans le tableau 3.5 pour les SNe Ia + SNe Ia�.

L’erreur sur la moyenne et la dispersion entre parenthèses sont également indiquées.

VLT1 VLT2 VLT 5 ans

120 SNe Ia + SNe Ia� 66 SNe Ia + SNe Ia� 186 SNe Ia + SNe Ia�
135 spectres 68 spectres 203 spectres

�z� (σz) 0.64±0.02 (0.21) 0.62±0.02 (0.19) 0.63±0.01 (0.20)

�Φ� (σΦ) 2.9±0.5 (5.6) 1.4±0.6 (4.9) 2.4±0.4 (5.4)

�fgal� (σfgal
) 0.24±0.02 (0.28) 0.44±0.03 (0.25) 0.31±0.02 (0.29)

�S/N� (σS/N ) 4.4±0.4 (4.6) 4.6±0.7 (5.9) 4.5±0.4 (5.1)

�m∗
B� (σm∗

B
) 23.621±0.080 (0.832) 23.511±0.110 (0.890) 23.582±0.062 (0.852)

�m∗ c
B � (σm∗ c

B
) 24.005±0.037 (0.407) 23.969±0.040 (0.326) 23.992±0.028 (0.380)

�c� (σc) −0.016±0.011 (0.121) −0.023±0.013 (0.109) −0.019±0.009 (0.117)

�x1� (σx1) 0.390±0.088 (0.968) 0.180±0.099 (0.801) 0.315±0.067 (0.916)

�s� (σs) 1.018±0.008 (0.087) 0.998±0.009 (0.072) 1.011±0.006 (0.083)

Table 3.5: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia +SNe Ia� des

échantillons VLT1, VLT2 et VLT 5 ans. La moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur

sur la moyenne et la dispersion entre parenthèse.

Les paramètres spectroscopiques des deux échantillons VLT sont listés dans les premières

lignes du tableau 3.5 (redshift, la phase Φ, la fraction de galaxie fgal et le rapport signal-sur-

bruit S/N). Le redshift (voir figure 3.18a) est similaire en moyenne pour les échantillons VLT1

et VLT2 : le même intervalle en z a ainsi été exploré pendant ces deux périodes. Le rapport

S/N est lui aussi compatible entre les deux ensembles : les spectres des deux échantillons ont

donc les même poids dans la moyenne VLT 5 ans. En revanche, la phase représentée sur l’histo-

gramme 3.18b, est légèrement différente pour les deux lots de données. En effet, les supernovae

de l’échantillon VLT1 semblent avoir été mesurées plus tard que celles du VLT2 (∼1.5 jours de

différence). Cela indique que la sélection des candidats spectroscopiques mesurés au VLT a été

améliorée au cours de la campagne d’observation de SNLS pour mesurer les objets plus proches

du maximum, une tendance déjà notée par Balland et al. (2009).

Le paramètre le plus différent entre les deux échantillons VLT est la fraction de galaxie :

il y a en moyenne 20% de galaxie en plus dans les spectres de SNe Ia VLT2. C’est une consé-

quence de l’utilisation des deux méthodes d’extraction différentes pour les deux échantillons.

Grâce à PHASE, 70% des spectres VLT1 ont été extraits séparément de leur galaxie hôte : la

fraction de galaxie ajustée par SALT2 est donc résiduelle pour ces spectres. En moyenne, sur

tout l’échantillon VLT1, la fraction de galaxie donnée par SALT2 est donc moins élevée que

pour l’échantillon VLT2.
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VLT1 (47 SNe Ia) 
VLT2 (24 SNe Ia)
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3.4 Caractérisation du nouvel échantillon de SNe Ia

(a) (b)

(c) (d)

Figure 3.18: Distribution en redshift (a), phase (b), couleur (c) et x1 (d) des SNe Ia +SNe Ia� des
échantillons VLT 3 ans (VLT1 en vert foncé) et VLT 5 ans (VLT1+VLT2 en vert clair). Les valeurs
moyennes de chaque distribution sont données dans le tableau 3.5.

Après inspections de �m∗ c
B �, �c�, �x1� et du stretch �s�, listés dans les 4 dernières lignes du

tableau 3.5, je conclue que les deux échantillons VLT de SNe Ia ont des propriétés photomé-
triques moyennes similaires (en tenant compte des erreurs). Les distributions en c et x1 sont
semblables comme l’illustrent respectivement les figures 3.18c et 3.18d.

En conclusion, la comparaison des deux échantillons VLT indique que les deux populations
sont homogènes en moyenne et que les spectres ne sont pas biaisés par la calibration. Nous pou-
vons ainsi combiner les échantillons VLT1 et VLT2 pour former l’ensemble VLT 5 ans contenant
186 SNe Ia et SNe Ia� pour un total de 203 spectres, dont les propriétés spectroscopiques et
photométriques moyennes sont données dans la dernière colonne du tableau 3.5.

83

• VLT 5 yrs sample =
! 186 type Ia supernovae (203 spectra) 

! Homogenous sample without apparent calibration bias

VLT1 (120 SNe Ia) + VLT2 (66 SNe Ia)

• SNLS 5 yrs spectroscopic sample =

↳ Ready to be used in spectral analysis of SNe Ia
↳ characteristics in Cellier-Holzem et al (2013)

z = 0.63 ± 0.01
z = 0.64 ± 0.02

VLT 5yrs (45%) + Gemini (35%) + Keck (20%)

! 427 type Ia supernovae ( 76% SNe Ia + 24% SNe Ia*)
! Unique spectroscopic survey with ~1500h of 
    observation on 8-10m telescopes
! Presented in the 25th Rencontre de Blois

3.4 Caractérisation du nouvel échantillon de SNe Ia

(a) (b)

Figure 3.19: Distributions en redshift de l’échantillon spectroscopique total de SNLS pour : (a)
les SNe Ia (en vert foncé) et SNe Ia� (en vert clair), (b) les télescopes Gemini (en bleu foncé),
VLT (en bleu) et Keck (en bleu clair)
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z = 0.54 ± 0.02
z = 0.63 ± 0.01
z = 0.66 ± 0.02

↳ Ready for cosmological analysis (SNLS 5yrs)



• Type Ia supernovae and cosmology 

• SNLS and SNF experiments 

• SNLS 5yrs : the final VLT spectroscopic sample 

• Fundamental study for cosmology with SNe Ia : is there evolution of SNe Ia ?

• Understanding SNe Ia physical properties : comparison of model predictions with 
observed spectra 

• Conclusions
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Outline

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04
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Is there evolution ?

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

• Key question for cosmology : 

• Investigation of the SN Ia evolution : comparing low and high z SNe Ia

 do SNe Ia population properties evolve with z ?

‣evolution ? (intrinsic or demographic)
‣selection biais ?

‣Howell et al. (2007) : two populations as a function of 
the progenitor age

‣Foley et al. (2008) : galaxy fraction increases with z

‣Ellis et al. (2008) : no evolution but dispersion 
increases in UV

‣Sullivan et al. (2009) : demographic evolution of the 
SN Ia population

‣Balland et al. (2009) : selection biais

‣Cooke et al. (2011) : sample variation

‣Maguire et al. (2012) : decrease in metallicity with 
increasing z in agreement with galaxy evolution

‣Foley et al (2012) : host differences

‣Cellier-Holzem et al (2013)

Évolution spectrale des supernovae de type Ia
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Fig. 2.— The comparison of the Keck-SNLS (black), low-z (blue) and HST (red) mean

SN Ia spectra. The resolution is 20Å and no additional smoothing is performed. The error
bars are derived using a bootstrap resampling technique (see Ellis et al. 2008, for details).

At λ � 3500Å in the low-z SNe, no error bars are plotted as only three SNe enter the sample.
The vertical arrows show the boundaries of the U ’ (right) and U02’ (left) filters.

Figure 4.1: Spectres moyens à bas z en bleu (M08 + UV à z < 0.05), à z intermédiaire en noir

(E08 à z ∼ 0.5) et à haut z en rouge (R07 à z > 0.9) extraits de l’étude de Sullivan et al. (2009).

Les barres d’erreurs sont obtenues par bootstrap. Les IME responsables des principales différences

spectrales sont indiqués sur le spectre. Les redshift, stretchs s et phases (notée ici τ) moyens sont

indiqués en haut à gauche pour chaque échantillon ainsi que le nombre de spectres.

Ainsi, les spectres où ces absorptions sont les moins profondes sont ceux des SNe Ia les plus

brillantes à haut redshift. Cette tendance est en accord avec la constatation de Howell et al.

(2007) : les SNe Ia à haut redshift ont un plus grand stretch (corrélation brighter-slower). Les

différences spectrales peuvent être interprétées à l’aide du modèle A + B comme une évolution

démographique des SNe Ia : la proportion de A et B évolue avec le redshift. Ainsi, les SNe Ia à

grand redshift n’ont pas les mêmes propriétés et ne sont pas issues des mêmes populations.

4.2.3 Analyse avec les SNe Ia SNLS 3 ans du VLT par Balland et al. (2009)
L’étude de Balland et al. (2009) s’inscrit dans la même veine que les analyses présentées

ci-dessus : comparer des spectres moyens à haut et bas redshift pour identifier les évolutions

spectrales des SNe Ia et tenter de les expliquer dans le contexte d’une possible évolution démo-

graphique. Cette étude nous intéresse particulièrement car le but de ce chapitre est de produire

une analyse similaire à partir de l’échantillon VLT 5 ans (VLT1 + VLT2), incluant les spectres

VLT 3 ans (VLT1) utilisés ici.

Parmi les 124 SNe Ia + SNe Ia� de l’échantillon VLT1, seuls les 90 spectres des 83 SNe Ia confir-

mées ont été utilisés pour limiter le nombre de spectres à bas S/N . Chaque spectre soustrait

de sa galaxie hôte est corrigé de la couleur en utilisant la loi de couleur de SALT2, recalibré

puis classé en fonction de son redshift dans un des deux sous-échantillons à z < 0.5 et z > 0.5.

Ces deux lots de spectres sont re-divisés en fonction de la phase effective en 3 sous-catégories :

spectres pré-maximum avec Φ < −4 jours, spectres au maximum à −4 < Φ < 4 jours et spectres

post-maximum avec Φ > 4 jours, permettant ainsi de comparer les spectres moyens à haut et

92

Sullivan et al. (2009) 
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Building mean spectra with VLT 5yrs sample

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

‣  Only SNe Ia
‣  Phase cut : -4 < phase < 4 days
‣  Color cut : -0.2 < c < 0.2

• Method using VLT spectra from SNLS 5yrs spectroscopic sample :  

! SN Ia samples  : 

! Building SN Ia mean spectra : ‣  Recalibration
‣  Color correction using the SALT2 color law (Guy et al. 2010)

↳ Test the color correction effect
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Figure 4.15: Effet de la couleur sur les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans en fonction de
la valeur c : (a) superposition des spectres à c < 0 (en bleu foncé) et à c ≥ 0 (en rouge foncé) sans
correction de couleur, (b) superposition des spectres à c < 0 (en bleu clair) et à c ≥ 0 (en rouge
clair) avec correction de couleur. Les raies galactiques Ca II H&K et [O II] ont ici été enlevées des
spectres. L’erreur est indiquée à 1σ.
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↳ smooth correction of reddening by dust : no 
     influence on absorption depths

Color effect on VLT mean spectra

2013-10-04 Flora CELLIER-HOLZEM 24

c ≥ 0 (30)    
c < 0 (41) 

• Cut in color : 

4.3 Étude de l’évolution spectrale à partir des spectres moyens SNLS VLT

L’étude de Maguire et al. (2012) a mis en évidence une différence de vitesse d’éjectas en
fonction de la valeur du stretch : les SNe Ia à haut stretch ont tendance à avoir des éjectas
plus rapides, avec un décalage vers le bleu des raies dans l’UV. Dans cette étude, aucun déca-
lage en longueur d’onde (et donc aucune différence de vitesse) n’est visible au niveau des creux
d’absorption du Ca II à 3700Å et dans la partie UV (λ < 3500Å) entre les deux régions en
stretch. Un faible écart (14Å) est visible entre les minimums des creux du SI II à 4000Å des
spectres moyens à haut et bas stretch. Cet écart n’est pas significatif compte tenu de la largeur
à mi-hauteur des raies (40Å). Avec une différence uniquement en stretch, nous ne reproduisons
pas la tendance de l’étude de Maguire et al. (2012). Cela signifie que dans notre cas, le stretch
seul ne nous permet pas d’expliquer des écarts de vitesse d’éjecta.

Ainsi des différences en stretch sont compatibles avec des différences spectrales. En revanche,
cet effet du stretch n’explique pas les différences spectrales entre les deux échantillons à bas et
haut redshift car leur stretch est similaire.

4.3.4.3 Effet de la couleur sur les spectres

À l’image du test que nous avons effectué pour le stretch (cf partie 4.3.4.2), nous pouvons
étudier ici l’impact des différences de couleur sur les différences spectrales et si ces dernières sont
uniquement causées par la correction de couleur appliquée aux spectres ou non.

Pour construire les spectres moyens, une correction de couleur est appliquée sur les données.
Corriger un spectre de la couleur c revient à multiplier son flux par l’exponentielle exp(c ·CL(λ)),
avec CL la loi de couleur de SALT2 : la variation induite sur les spectres est donc lisse. Ainsi,
la correction de couleur a un impact sur le spectre global et peut donc affecter les conclusions
que nous avons tirées de la comparaison spectrale (cf 4.3.3). Pour quantifier cet effet, je compare
les spectres moyens en fonction de leur couleur SALT2, avant et après correction de couleur.
Pour cela, je construis deux nouveaux sous-échantillons détaillés dans le tableau 4.6 : 41 spectres
bleus (c < 0) et 30 spectres rouges (c ≥ 0). Ces deux sous-échantillons diffèrent principalement
en couleur et en magnitude.

c < 0 c ≥ 0

Nb spec 41 30
�z� 0.65±0.02 0.59±0.03
�Φ� 0.3±0.4 0.3±0.4
�c� −0.097±0.008 0.058±0.007
�s� 1.014±0.010 1.012±0.012

�m∗ c
B � 23.791±0.025 24.108±0.044

Table 4.6: Propriétés photométriques et spectroscopiques moyennes des SNe Ia bleues (c < 0) et
rouges (c ≥ 0) utilisées pour construire les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans. La moyenne
de chaque paramètre est donnée avec l’erreur à 1σ.

Les spectres moyens sont calculés comme dans la section 4.3.1 avant et après correction de
couleur (voir figure 4.15). Les spectres ne sont pas recalibrés ici pour évaluer l’effet de la correc-
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tion de couleur sur les données brutes.
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Figure 4.15: Effet de la couleur sur les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans en fonction de
la valeur c : (a) superposition des spectres à c < 0 (en bleu foncé) et à c ≥ 0 (en rouge foncé) sans
correction de couleur, (b) superposition des spectres à c < 0 (en bleu clair) et à c ≥ 0 (en rouge
clair) avec correction de couleur. Les raies galactiques Ca II H&K et [O II] ont ici été enlevées des
spectres. L’erreur est indiquée à 1σ.
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c ≥ 0 (30)    
c < 0 (41) 

with color correction

no color correction

! Color correction : 

Évolution spectrale des supernovae de type Ia

4.3 Étude de l’évolution spectrale à partir des spectres moyens
SNLS VLT

L’étude menée ici poursuit l’investigation de celles évoquées dans la partie 4.2 pour tes-
ter l’évolution spectrale avec le redshift à partir de spectres moyens. Tout d’abord, j’exposerai
dans la section 4.3.1 la méthode utilisée pour construire ces spectres. Puis, grâce aux nou-
veaux paramètres photométriques des données SNLS 3 ans calculés par Guy et al. (2010), nous
commencerons par produire une analyse similaire à celle de Balland et al. (2009) à partir des
spectres VLT1 (échantillon défini dans le chapitre 3) pour confirmer ses résultats. Séparément,
nous utiliserons le nouveau lot de données VLT2 constitué dans le chapitre 3 afin d’obtenir une
comparaison à bas et haut redshift indépendante de la précédente. Nous pourrons ainsi tester
l’accord de ces deux résultats (voir partie 4.3.2). Je combinerai ensuite les deux échantillons VLT
pour augmenter la statistique et obtenir les spectres moyens SNLS VLT finaux à bas et haut
redshift que je comparerai (voir partie 4.3.3). J’interpréterai l’évolution spectrale en fonction
du redshift mise en évidence par cette étude, à l’aide des paramètres photométriques dans la
section 4.3.4.

4.3.1 Construction des spectres moyens
Pour mettre en évidence l’évolution spectrale en fonction du redshift, des spectres moyens

sont construits dans des bandes en redshift différentes. Pour cela, à partir de l’échantillon de
départ choisi, les spectres sont divisés en deux ensembles de redshift par rapport à la valeur
moyenne : bas redshift à z < 0.6, et haut redshift à z ≥ 0.6. J’ai choisi cette valeur de redshift
car elle me permet d’obtenir deux sous-échantillons avec un nombre de spectres similaire. Je
m’assure ainsi d’avoir une statistique semblable pour chaque région en redshift.

Comme pour l’étude de Balland et al. (2009), seuls les spectres de SNe Ia confirmées sont
utilisés, excluant ainsi les SNe Ia� à bas S/N . J’exclus également les objets présentés dans la
section 3.3.3 pour éliminer des spectres non-standards. Les spectres de SNe Ia varient avec la
phase en particulier lorsque celle-ci est proche du maximum (comme nous l’avons vu dans le
chapitre 1). Pour limiter la confusion entre évolution due au redshift et à la phase, les spectres
sont sélectionnés dans un même intervalle de phase. Les études précédentes sur l’évolution spec-
trale avec le redshift ont été réalisées à l’aide de spectres autour du maximum : mon analyse se
focalisera donc sur l’intervalle −4 ≤ Φ < 4 jours comme dans l’étude de Balland et al. (2009).

Pour construire les spectres moyens, une procédure similaire à celle de Balland et al. (2009),
est employée. Cette méthode est celle que j’ai expliquée dans le chapitre précédent (voir section
3.4.2.1). Deux étapes supplémentaires ont cependant été ajoutées ici pour construire les spectres
moyens. Tout d’abord, après avoir été sélectionnés en couleur, en phase et en redshift, puis
ramenés dans le référentiel de la supernova et ré-échantillonnés en longueur d’onde par pas de
5Å, les spectres sont corrigés de la couleur. Pour cela, j’utilise la loi de couleur CL(λ) de SALT22

et le paramètre de c issus de l’ajustement des courbes de lumière. Comme nous l’avons évoqué
dans la partie 3.2.2.3, cette opération permet d’obtenir le flux corrigé Fc(λ) à partir du flux
F (λ) :

Fc(λ) = F (λ)× exp[c CL(λ)]

2version de SALT2 de Guy et al. (2010)

98

( Guy et al. 2010)

! Bluer and brighter SNe Ia have lower IME 
    absorptions (Ca II and Si II)

↳ bluer and brigther SNe Ia ionise more IMEs
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figures 4.11a et 4.11b). C’est la première fois qu’autant de spectres sont utilisés pour construire

des spectres moyens au maximum de luminosité pour tester l’évolution spectrale avec le redshift.

(a) (b)

Figure 4.11: Distribution en redshift (a) et en phase (b) des SNe Ia à bas z (z < 0.6 en bleu) et à

haut z (z ≥ 0.6 en rouge) de l’échantillon VLT 5 ans. Les valeurs moyennes de chaque distribution

sont données dans le tableau 4.4.

Les spectres moyens, obtenus par la méthode exposée dans la section 4.3.1, sont superpo-

sés sur la figure 4.12. Les propriétés photométriques moyennes des deux sous-échantillons sont

données dans le tableau 4.3.

VLT 5 ans

z < 0.6 z ≥ 0.6

Nb spec 30 41

�z� 0.47±0.02 0.73±0.01
�Φ� 0.5±0.4 0.1±0.4
�c� 0.001±0.015 −0.055±0.014
�s� 1.018±0.010 1.010±0.011

�m∗ c
B � 24.022±0.048 23.853±0.035

Table 4.3: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia à bas et haut z
utilisées pour construire les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans. La moyenne de chaque

paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.

Comme nous l’avons remarqué précédemment pour les échantillons VLT1 et VLT2, deux

différences marquantes apparaissent au niveau des raies d’absorption du Ca II à 3700Å et Si II

à 4000Å. Le rapport des deux spectres moyens est représenté sous la figure 4.12.

Le spectre à haut redshift a un creux d’absorption du Ca II H&K moins profond qu’à bas

redshift. Dans cette région (3700Å < λ < 3900Å), le rapport entre les deux spectres ( VLT

5ansz≥0.6 ÷ VLT 5ansz<0.6 ) est d’en moyenne 1.20 : il y a environ 20% de différence entre les
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figures 4.11a et 4.11b). C’est la première fois qu’autant de spectres sont utilisés pour construire
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sés sur la figure 4.12. Les propriétés photométriques moyennes des deux sous-échantillons sont
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Nb spec 30 41

�z� 0.47±0.02 0.73±0.01
�Φ� 0.5±0.4 0.1±0.4
�c� 0.001±0.015 −0.055±0.014
�s� 1.018±0.010 1.010±0.011

�m∗ c
B � 24.022±0.048 23.853±0.035

Table 4.3: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia à bas et haut z
utilisées pour construire les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans. La moyenne de chaque

paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.

Comme nous l’avons remarqué précédemment pour les échantillons VLT1 et VLT2, deux

différences marquantes apparaissent au niveau des raies d’absorption du Ca II à 3700Å et Si II

à 4000Å. Le rapport des deux spectres moyens est représenté sous la figure 4.12.

Le spectre à haut redshift a un creux d’absorption du Ca II H&K moins profond qu’à bas

redshift. Dans cette région (3700Å < λ < 3900Å), le rapport entre les deux spectres ( VLT

5ansz≥0.6 ÷ VLT 5ansz<0.6 ) est d’en moyenne 1.20 : il y a environ 20% de différence entre les
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Dividing the VLT 5yrs sample in 2 z bins

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

‣  Phase cut : -4 < phase < 4 days
‣  Color cut : -0.2 < c < 0.2
‣  2 redshift bins : z < 0.6 and z ≥ 0.6

• New analysis using VLT spectra from SNLS 5yrs spectroscopic sample :  

intermediate z : 30 spectra
high z : 41 spectra

z = 0.73 ± 0.01 
z = 0.47 ± 0.02

! SN Ia samples  : 

ϕ = 0.1 ± 0.4
ϕ = 0.5 ± 0.4
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Figure 4.12: Spectres moyens à bas z (z < 0.6 en bleu) et à haut z (z ≥ 0.6 en rouge) au maximum
de luminosité à partir de l’échantillon VLT 5 ans (VLT1 + VLT2) avec une erreur à 1σ. Les raies
galactiques Ca II H&K et [O II] ont ici été enlevées des spectres. Sous ce graphique, sont représentés
de haut en bas : la dispersion, le nombre de spectres pour chaque échantillon et le rapport entre
le spectre à haut z et celui à bas z.
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! Intermediate z spectra : deeper absorptions 
of intermediate mass elements (Ca II, Si II)

High vs intermediate z mean VLT spectra
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z ~ 0.73 (41) 
z ~ 0.47 (30)• Spectral differences : 

4.3 Étude de l’évolution spectrale à partir des spectres moyens SNLS VLT

figures 4.11a et 4.11b). C’est la première fois qu’autant de spectres sont utilisés pour construire

des spectres moyens au maximum de luminosité pour tester l’évolution spectrale avec le redshift.
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Figure 4.11: Distribution en redshift (a) et en phase (b) des SNe Ia à bas z (z < 0.6 en bleu) et à

haut z (z ≥ 0.6 en rouge) de l’échantillon VLT 5 ans. Les valeurs moyennes de chaque distribution

sont données dans le tableau 4.4.

Les spectres moyens, obtenus par la méthode exposée dans la section 4.3.1, sont superpo-

sés sur la figure 4.12. Les propriétés photométriques moyennes des deux sous-échantillons sont

données dans le tableau 4.3.

VLT 5 ans

z < 0.6 z ≥ 0.6

Nb spec 30 41

�z� 0.47±0.02 0.73±0.01
�Φ� 0.5±0.4 0.1±0.4
�c� 0.001±0.015 −0.055±0.014
�s� 1.018±0.010 1.010±0.011

�m∗ c
B � 24.022±0.048 23.853±0.035

Table 4.3: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia à bas et haut z
utilisées pour construire les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans. La moyenne de chaque

paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.

Comme nous l’avons remarqué précédemment pour les échantillons VLT1 et VLT2, deux

différences marquantes apparaissent au niveau des raies d’absorption du Ca II à 3700Å et Si II

à 4000Å. Le rapport des deux spectres moyens est représenté sous la figure 4.12.

Le spectre à haut redshift a un creux d’absorption du Ca II H&K moins profond qu’à bas

redshift. Dans cette région (3700Å < λ < 3900Å), le rapport entre les deux spectres ( VLT

5ansz≥0.6 ÷ VLT 5ansz<0.6 ) est d’en moyenne 1.20 : il y a environ 20% de différence entre les
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VLT 5yrs

↳ Consistent with previous studies

with color correction

EWSi = 5.2 +/- 3.1Å 
EWSi = 12.1 +/- 2.9Å

EWCa = 102.0 +/- 3.4Å
EWCa = 109.6 +/- 2.8Å
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Figure 4.12: Spectres moyens à bas z (z < 0.6 en bleu) et à haut z (z ≥ 0.6 en rouge) au maximum
de luminosité à partir de l’échantillon VLT 5 ans (VLT1 + VLT2) avec une erreur à 1σ. Les raies
galactiques Ca II H&K et [O II] ont ici été enlevées des spectres. Sous ce graphique, sont représentés
de haut en bas : la dispersion, le nombre de spectres pour chaque échantillon et le rapport entre
le spectre à haut z et celui à bas z.
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4.3 Étude de l’évolution spectrale à partir des spectres moyens SNLS VLT

figures 4.11a et 4.11b). C’est la première fois qu’autant de spectres sont utilisés pour construire

des spectres moyens au maximum de luminosité pour tester l’évolution spectrale avec le redshift.
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Figure 4.11: Distribution en redshift (a) et en phase (b) des SNe Ia à bas z (z < 0.6 en bleu) et à

haut z (z ≥ 0.6 en rouge) de l’échantillon VLT 5 ans. Les valeurs moyennes de chaque distribution

sont données dans le tableau 4.4.

Les spectres moyens, obtenus par la méthode exposée dans la section 4.3.1, sont superpo-

sés sur la figure 4.12. Les propriétés photométriques moyennes des deux sous-échantillons sont

données dans le tableau 4.3.

VLT 5 ans

z < 0.6 z ≥ 0.6

Nb spec 30 41

�z� 0.47±0.02 0.73±0.01
�Φ� 0.5±0.4 0.1±0.4
�c� 0.001±0.015 −0.055±0.014
�s� 1.018±0.010 1.010±0.011

�m∗ c
B � 24.022±0.048 23.853±0.035

Table 4.3: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia à bas et haut z
utilisées pour construire les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans. La moyenne de chaque

paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.

Comme nous l’avons remarqué précédemment pour les échantillons VLT1 et VLT2, deux

différences marquantes apparaissent au niveau des raies d’absorption du Ca II à 3700Å et Si II

à 4000Å. Le rapport des deux spectres moyens est représenté sous la figure 4.12.

Le spectre à haut redshift a un creux d’absorption du Ca II H&K moins profond qu’à bas

redshift. Dans cette région (3700Å < λ < 3900Å), le rapport entre les deux spectres ( VLT

5ansz≥0.6 ÷ VLT 5ansz<0.6 ) est d’en moyenne 1.20 : il y a environ 20% de différence entre les
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VLT 5yrs

↳ Consistent with previous studies

with color correction

EWSi = 5.2 +/- 3.1Å 
EWSi = 12.1 +/- 2.9Å

EWCa = 102.0 +/- 3.4Å
EWCa = 109.6 +/- 2.8Å

! high z SNe Ia : bluer and brighter
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Figure 4.12: Spectres moyens à bas z (z < 0.6 en bleu) et à haut z (z ≥ 0.6 en rouge) au maximum
de luminosité à partir de l’échantillon VLT 5 ans (VLT1 + VLT2) avec une erreur à 1σ. Les raies
galactiques Ca II H&K et [O II] ont ici été enlevées des spectres. Sous ce graphique, sont représentés
de haut en bas : la dispersion, le nombre de spectres pour chaque échantillon et le rapport entre
le spectre à haut z et celui à bas z.
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4.3 Étude de l’évolution spectrale à partir des spectres moyens SNLS VLT

figures 4.11a et 4.11b). C’est la première fois qu’autant de spectres sont utilisés pour construire

des spectres moyens au maximum de luminosité pour tester l’évolution spectrale avec le redshift.
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Figure 4.11: Distribution en redshift (a) et en phase (b) des SNe Ia à bas z (z < 0.6 en bleu) et à

haut z (z ≥ 0.6 en rouge) de l’échantillon VLT 5 ans. Les valeurs moyennes de chaque distribution

sont données dans le tableau 4.4.

Les spectres moyens, obtenus par la méthode exposée dans la section 4.3.1, sont superpo-

sés sur la figure 4.12. Les propriétés photométriques moyennes des deux sous-échantillons sont

données dans le tableau 4.3.

VLT 5 ans

z < 0.6 z ≥ 0.6

Nb spec 30 41

�z� 0.47±0.02 0.73±0.01
�Φ� 0.5±0.4 0.1±0.4
�c� 0.001±0.015 −0.055±0.014
�s� 1.018±0.010 1.010±0.011

�m∗ c
B � 24.022±0.048 23.853±0.035

Table 4.3: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia à bas et haut z
utilisées pour construire les spectres moyens de l’échantillon VLT 5 ans. La moyenne de chaque

paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.

Comme nous l’avons remarqué précédemment pour les échantillons VLT1 et VLT2, deux

différences marquantes apparaissent au niveau des raies d’absorption du Ca II à 3700Å et Si II

à 4000Å. Le rapport des deux spectres moyens est représenté sous la figure 4.12.

Le spectre à haut redshift a un creux d’absorption du Ca II H&K moins profond qu’à bas

redshift. Dans cette région (3700Å < λ < 3900Å), le rapport entre les deux spectres ( VLT

5ansz≥0.6 ÷ VLT 5ansz<0.6 ) est d’en moyenne 1.20 : il y a environ 20% de différence entre les
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z < 0.6 z ≥ 0.6
VLT1 VLT2 VLT 5 ans VLT1 VLT2 VLT 5 ans

Nb spec 21 9 30 26 15 41

�z� 0.48±0.02 0.45±0.05 0.47±0.02 0.74±0.02 0.71±0.02 0.73±0.01
�Φ� 0.5±0.5 0.5±0.9 0.5±0.4 0.5±0.4 −0.5±0.6 0.1±0.4
�c� −0.001±0.017 0.004±0.030 0.001±0.015 −0.062±0.017 −0.044±0.024 −0.055±0.014
�s� 1.020±0.013 1.013±0.015 1.018±0.010 1.003±0.015 1.021±0.018 1.010±0.011

�m∗ c
B � 24.013±0.058 24.043±0.091 24.022±0.048 23.855±0.045 23.850±0.056 23.853±0.035

Table 4.4: Propriétés moyennes photométriques et spectroscopique des SNe Ia à bas et haut

z utilisées pour construire les spectres moyens des échantillons VLT1, VLT2 et VLT 5 ans. La

moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.

Pour l’échantillon VLT 5 ans, des écarts en magnitude ∆(m∗ c
B ) = 0.169 ± 0.059, en couleur

∆(c) = 0.056±0.021 et en stretch ∆(s) = 0.008±0.015 existent entre l’échantillon bas z et celui

à haut z. Compte tenu de l’erreur sur la moyenne, les stretchs à bas et haut z sont compatibles :

nous ne retrouvons pas ici le résultat de l’étude de Howell et al. (2005) et Sullivan et al. (2009).

Cela signifie que les différences spectrales prédites par Sullivan et al. (2009) dues à un écart en

stretch seront dans notre cas très faible.

Des corrélations existent entre ces 3 paramètres qui permettent de corriger la magnitude

dans la bande B (cf chapitre 1) :

• la corrélation brighter-bluer (les SNe Ia plus brillantes ont tendance à être plus bleues)

qui fait intervenir le terme −βc,

• la corrélation brighter-slower (les SNe Ia plus brillantes ont tendance à avoir un plus

grand stretch) qui intervient via le terme α(s−1). Les stretchs des deux échantillons étant

compatibles ici, l’effet de cette corrélation est négligeable,

En utilisant les valeurs {α;β} = {1.295 ± 0.112;3.181 ± 0.131} obtenues par Guy et al. (2010),

nous obtenons le résidu de magnitude m∗ c
B uniquement dû aux effets de couleur et de stretch

|α∆(s)−β∆(c)| = 0.168±0.070

Ce résidu est compatible compte tenu de l’erreur, avec la différence de magnitude ∆(m∗ c
B ) entre

l’échantillon à bas et à haut redshift. Ainsi, la différence des paramètres photométriques moyens

en fonction du redshift peut être expliquée simplement par les corrélations brighter-bluer et

brighter-slower (cette dernière est négligeable car les stretchs sont similaires entre les échan-

tillons).

Fort de cette constatation, nous devons maintenant tester si ces écarts photométriques sont

compatibles avec les différences spectrales observées dans la partie 4.3.3. Je commencerai par

tester indépendamment l’effet de chaque paramètre photométrique (cf 4.3.4.2 et 4.3.4.3) sur les

différences spectrales. Dans la section 4.3.4.4 je testerai si les différences spectrales persistent

lorsque les échantillons à bas et haut redshift sont photométriquement identiques.
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moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur sur la moyenne à 1σ.
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B ) = 0.169 ± 0.059, en couleur

∆(c) = 0.056±0.021 et en stretch ∆(s) = 0.008±0.015 existent entre l’échantillon bas z et celui

à haut z. Compte tenu de l’erreur sur la moyenne, les stretchs à bas et haut z sont compatibles :

nous ne retrouvons pas ici le résultat de l’étude de Howell et al. (2005) et Sullivan et al. (2009).

Cela signifie que les différences spectrales prédites par Sullivan et al. (2009) dues à un écart en

stretch seront dans notre cas très faible.

Des corrélations existent entre ces 3 paramètres qui permettent de corriger la magnitude

dans la bande B (cf chapitre 1) :

• la corrélation brighter-bluer (les SNe Ia plus brillantes ont tendance à être plus bleues)

qui fait intervenir le terme −βc,

• la corrélation brighter-slower (les SNe Ia plus brillantes ont tendance à avoir un plus

grand stretch) qui intervient via le terme α(s−1). Les stretchs des deux échantillons étant

compatibles ici, l’effet de cette corrélation est négligeable,

En utilisant les valeurs {α;β} = {1.295 ± 0.112;3.181 ± 0.131} obtenues par Guy et al. (2010),

nous obtenons le résidu de magnitude m∗ c
B uniquement dû aux effets de couleur et de stretch

|α∆(s)−β∆(c)| = 0.168±0.070

Ce résidu est compatible compte tenu de l’erreur, avec la différence de magnitude ∆(m∗ c
B ) entre

l’échantillon à bas et à haut redshift. Ainsi, la différence des paramètres photométriques moyens

en fonction du redshift peut être expliquée simplement par les corrélations brighter-bluer et

brighter-slower (cette dernière est négligeable car les stretchs sont similaires entre les échan-

tillons).

Fort de cette constatation, nous devons maintenant tester si ces écarts photométriques sont

compatibles avec les différences spectrales observées dans la partie 4.3.3. Je commencerai par

tester indépendamment l’effet de chaque paramètre photométrique (cf 4.3.4.2 et 4.3.4.3) sur les

différences spectrales. Dans la section 4.3.4.4 je testerai si les différences spectrales persistent

lorsque les échantillons à bas et haut redshift sont photométriquement identiques.
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différences spectrales. Dans la section 4.3.4.4 je testerai si les différences spectrales persistent

lorsque les échantillons à bas et haut redshift sont photométriquement identiques.
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! Photometric differences consistent with 
    a brigther-bluer and brighter-slower 
    correlation

↳ Consistent with previous studies

≃
with ( Guy et al. 2011)

with color correction

EWSi = 5.2 +/- 3.1Å 
EWSi = 12.1 +/- 2.9Å

EWCa = 102.0 +/- 3.4Å
EWCa = 109.6 +/- 2.8Å

! consistent with a selection effect

! high z SNe Ia : bluer and brighter
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z ~ 0.73 (19) 
z ~ 0.49 (14)

• Comparing comparable SNe Ia : select 
2 sub-samples with same distributions of 
photometric properties

)Å (
3000 3500 4000 4500 5000 5500

D
is

pe
rs

io
n

0
0.1
0.2

0.3
0.4

 0.6VLT 5ans z 
VLT 5ans z < 0.6

Flora CELLIER-HOLZEM 27

↳ Spectral differences are significantly reduced

4.4 L’apport des spectres à très bas z

z < 0.6 z ≥ 0.6

Nb spec 14 19

�z� 0.49±0.03 0.73±0.02
�Φ� 0.2±0.7 0.1±0.5
�c� −0.073±0.011 −0.087±0.010
�s� 1.017±0.013 1.015±0.018

�m∗ c
B � 23.824±0.042 23.792±0.030

Table 4.7: Caractéristiques moyennes des SNe Ia à bas et haut redshift sélectionnées à partir

de l’échantillon VLT 5 ans avec les mêmes propriétés photométriques moyennes. La moyenne de

chaque paramètre est donnée avec l’erreur à 1σ.

Je conclus alors que les différences spectrales visibles entre les SNe Ia à bas et haut redshift
peuvent être expliquées par les écarts entre les paramètres photométriques moyens et non par

une évolution intrinsèque des SNe Ia. Ces différences photométriques peuvent être expliquées

par un effet de sélection de type biais de Malquist.

L’étude de Perrett et al. (2010) nous apprend qu’un tel biais contribue significativement pour

les données SNLS 3 ans à partir de z ∼ 0.6. Cela est dû à la limite de détection des SNe Ia dans

SNLS : un objet avec une magnitude apparente dans la bande i supérieure à 24.4 n’est généra-

lement pas sélectionné pour la spectroscopie. Cet effet affecte la distribution de la magnitude

intrinsèque (corrigé de la distance et des effets de stretch) des SNe Ia observées à z ≥ 0.6 : à

z = 1, le décalage est estimé à -0.027 magnitude pour les données SNLS 3 ans par Perrett et al.

(2010).

Nous n’avons pas besoin d’invoquer une évolution démographique réelle des SNe Ia pour

expliquer les différences spectrales. Cela ne signifie pas qu’une telle évolution n’existe pas : nous

ne pouvons pas discriminer entre évolution démographique et effet de sélection.

4.4 L’apport des spectres à très bas z

Pour tester l’évolution spectrale sur une grande gamme en redshift, nous devons avoir re-

cours à des échantillons homogènes suffisamment peuplés à des redshift différents. Pour cela, en

complément des spectres VLT à haut redshift j’utiliserai comme échantillon à z ∼ 0 à la fois les

spectres de SNe Ia de l’expérience SuperNova Factory et les spectres HST utilisés dans l’analyse

de Maguire et al. (2012) à haut signal-sur-bruit.

4.4.1 Présentation des échantillons à bas redshift
Plusieurs échantillons de spectres à bas redshift existent dans la littérature. Je choisis ici

d’utiliser les spectres HST de l’étude de Maguire et al. (2012), pour pouvoir comparer directe-

ment leur analyse à la mienne. De plus, un nouveau lot de données à z ∼ 0 existe mais n’est

pas encore public : l’échantillon de spectres du Nearby SuperNova Factory (SNF). En tant que

membre de cette collaboration, j’ai accès à cet échantillon qui est l’un des meilleurs ensembles

homogènes de séries temporelles de spectres à haut S/N et à z < 0.1. Avant d’utiliser ces échan-
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with color correction

EWSi = 4.2 +/- 2.6Å 
EWSi = 6.3 +/- 2.5Å

EWCa = 105.0 +/- 5.2Å
EWCa = 100.6 +/- 3.6Å

spectral differences in redshift are consistent with a selection effect  
no evidence of evolution 



4.4 L’apport des spectres à très bas z

(a) (b)

(c) (d)

(e)

Figure 4.21: Distribution en redshift (a), phase (b), couleur SALT2 (c), stretch SATL2 (d) et
magnitude SALT2 au maximum dans la bande B corrigé de la distance (e) des spectres SNF (en
vert) et VLT 5 ans (en rouge). Les valeurs moyennes de chaque distribution sont disponibles dans
le tableau 4.9 et dans la section 4.4.2.1.
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4.4 L’apport des spectres à très bas z

(a) (b)

(c) (d)

(e)

Figure 4.21: Distribution en redshift (a), phase (b), couleur SALT2 (c), stretch SATL2 (d) et
magnitude SALT2 au maximum dans la bande B corrigé de la distance (e) des spectres SNF (en
vert) et VLT 5 ans (en rouge). Les valeurs moyennes de chaque distribution sont disponibles dans
le tableau 4.9 et dans la section 4.4.2.1.
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Comparison with low z SNF spectra

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

‣  Phase cut : -4.5 < phase < 1 days
‣  Color cut : -0.2 < c < 0.2
‣  2 redshift bins : zSNF and zSNLS

• New analysis using VLT spectra as high z sample and SNF spectra as low z sample :  

low z : 92 spectra
high z : 51 spectra

z = 0.63 ± 0.03 
z = 0.06 ± 0.01

! SN Ia samples  : 

ϕ = 1.9 ± 0.2
ϕ = 2.1 ± 0.1

are color corrected using the SALT2 color law (Guy et al. 2010)! SN Ia mean spectra  
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• Spectral differences : 

Évolution spectrale des supernovae de type Ia

de SNe Ia. Les distributions de ces paramètres et les spectres moyens pour chaque échantillon
seront comparés dans les sections 4.4.2.2 et 4.4.2.3 ci-dessous.

4.4.2.2 Comparaison des spectres VLT 5 ans et SNF

En comparant les spectres des échantillons VLT 5 ans et SNF, je confronte des données à
très bas redshift (z ∼ 0.06) avec des SNe Ia à haut redshift (z ∼ 0.6) (cf figure 4.21a). Les deux
ensembles de spectres peuplent la même région en phase avec des distributions similaires (cf
figure 4.21b) : si des différences spectrales existent entre ces deux échantillons, elles ne seront
pas causées par un effet de phase.

SNF VLT

Nb spec 92 51
�z� 0.06±0.01 0.63±0.03
�Φ� 2.1±0.1 1.9±0.2
�c� 0.040±0.006 −0.040±0.013
�s� 0.964±0.009 1.020±0.010

�m∗ c
B � 23.914±0.023 23.887±0.031

Table 4.10: Propriétés moyennes des SNe Iades échantillons SNF (z ∼ 0) et VLT 5 ans (z/sim0.6).
La moyenne de chaque paramètre est donnée avec l’erreur à 1σ.

Les propriétés moyennes des deux échantillons sont résumées dans le tableau 4.10. La ma-
gnitude au maximum dans la bande B corrigée de la distance m∗c

B est compatible entre les deux
ensembles (cf ligne 6 du tableau 4.10 et figure 4.21e) : les SNe Ia SNF et VLT 5 ans ont en
moyenne la même luminosité. En revanche la couleur et le stretch sont différents. Comme dans
la section 4.4.1.3, les SNe Ia SNF sont plus rouges (cf ligne 4 du tableau 4.10 et figure 4.21c)
avec un plus petit stretch (cf ligne 5 du tableau 4.10 et figure 4.21d) que les données VLT 5 ans.
Des différences spectrales sont donc attendues entre ces deux échantillons.

Les spectres moyens pour chaque ensemble sont calculés en suivant la méthode 4.3.1 et sont
superposés sur la figure 4.22 avec une erreur à 1σ. Ces deux spectres moyens se superposent
globalement bien le long de la gamme spectrale. La dispersion des spectres de SNe Ia des deux
échantillons augmente dans l’UV avec de nouveau un pic dans la zone du Ca II (comme dans
l’étude de Maguire et al. 2012).

Les différences les plus marquantes sont situées dans la partie UV des spectres. Le spectre
SNF moyen a un excès de flux dans l’UV (λ < 3600Å) et au niveau du creux d’absorption du
Ca II à 3700Å. Ces différences pourraient s’expliquer par un stretch plus élevé et/ou une couleur
plus bleue pour les spectres SNF (cf sections 4.3.4.2 et 4.3.4.3). Cela contredit les résultats pho-
tométriques : les SNe Ia SNF sont au contraire plus rouges (�c�SNF = 0.040±0.006 supérieure à
�c�V LT = −0.040±0.013) avec un stretch plus petit que les SNe Ia VLT (�s�SNF = 0.964±0.009
inférieur à �s�V LT = 1.020±0.010).
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z ~ 0.63 (51) 
z ~ 0.06 (92)

! Low z spectra : higher absorptions for 
Ca II (3700Å) and Si II (4000Å) features

↳ Consistent with VLT study

! Similar spectra in the red part

↳ Contradiction with previous studies

! High z SNe Ia : bluer, brighter with 
higher stretch

with color correction

EWSi = 9.4 +/- 2.8 Å
EWSi = 12.8 +/- 2.6Å

EWCa = 102.1 +/- 4.0Å
EWCa = 107.5 +/- 2.5Å

! Low z spectra : flux excess in UV



• Comparing comparable SNe Ia : select 
2 sub-samples with ~ same distributions of 
photometric properties
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4.4 L’apport des spectres à très bas z

SNF VLT 5 ans

Nb spec 19 19
�z� 0.06±0.01 0.61±0.04
�Φ� 2.4±0.3 2.3±0.3
�c� −0.008±0.007 −0.014±0.011
�s� 1.010±0.013 1.007±0.012

�m∗ c
B � 23.781±0.027 23.834±0.038

Table 4.11: Caractéristiques moyennes des SNe Ia SNF à bas redshift et VLT 5 ans à haut
redshift sélectionnées avec les mêmes propriétés photométriques moyennes. La moyenne de chaque
paramètre est donnée avec l’erreur à 1σ.

Dans la partie UV (λ < 3600Å), des différences de flux persistent néanmoins : les spectres
SNF ont en moyenne plus de flux dans l’UV que les spectres VLT. Cela peut refléter le fait que
les paramètres photométriques de SNF ne sont peut être pas directement comparables à ceux
de SNLS. En effet, si les paramètres SNF et VLT ne sont pas directement comparables, alors en
sélectionnant les deux sous-échantillons dans le tableau 4.11, nous avons réduit les différences
photométriques (ce qui a réduit les différences spectrales), sans les supprimer complètement.
Cela limite les conclusions que nous pouvons tirer de la comparaison entre les spectres VLT et
SNF.
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Figure 4.23: Spectres moyens au maximum de luminosité de l’échantillon SNF à bas redshift
(z ∼ 0 en vert) et de l’ensemble VLT 5 ans à haut redshift (sz ∼ 0.6 en rouge) ayant des propriétés
photométriques similaires. L’erreur est indiquée à 1σ. Les raies galactiques Ca II H&K et [O II]
ont ici été enlevées des spectres VLT 5 ans.
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z ~ 0.61 (19) 
z ~ 0.06 (19)

↳ Differences are significantly reduced

↳ No contradiction with a selection effect 

↳ Spectral differences remain in UV

with color correction

EWSi = 7.6 +/- 3.1 Å 
EWSi = 7.7 +/- 2.7Å

EWCa = 102.1 +/- 5.7 Å
EWCa = 102.6 +/- 4.6Å

! calibration problem ? (difficult calibration for λ < 3500Å )
! photometric bias ?
! intrinsic differences ?



Conclusion on SNe Ia evolution
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• VLT spectra : intermediate vs high redshifts 

• SNF and VLT spectra : low vs high redshifts

spectral differences with redshift consistent with a selection effect

same conclusion to explain spectral differences with redshift 

are consistent with a selection effect  

no need to invoke SN Ia evolution 



• Type Ia supernovae and cosmology 

• SNLS and SNF experiments 

• SNLS 5yrs : the final VLT spectroscopic sample 

• Fundamental study for cosmology with SNe Ia : is there evolution of SNe Ia ?

• Understanding SNe Ia physical properties : comparison of model predictions with 
observed spectra 

• Conclusions

32

Outline

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04



‣  test if data can discriminate different models

‣  determine the discriminant spectral zones
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Better knowledge of SN Ia properties

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

• Aim : better knowledge of SNe Ia physical properties

• How ? search for spectroscopic indicators that describe SN Ia variability

Forward modelling Examples

Chandrasekhar-mass delayed detonation

Courtesy: F. Röpke
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↳ comparison between SNF observations and predictions of several models 
     which produce synthetic spectra and light-curves
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 ↳ What physical ingredients can explain the observed SN Ia spectra and light curves ?

 ↳ What is the origin of the SNe Ia variability ?
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Two orthogonal SNe Ia formation models

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

(provided by D. Jack and P. Hauschildt)

explosion model 
based on a single 

degenerate scenario

+ radiative transfer code 
PHOENIX 

(Hauschildt & Baron 1999)

W7
max = 18 days

DD25
max = 16 days

W7
deflagration model
(Nomoto et al 1984)

DD25
delayed detonation model

(Kokhlov 1991; Hoefflich et al 1984)

≠ burning 
front velocity

(D. Jack thesis 2010)



• Sample selection : 62 spectra (1 spectrum per SN Ia) close to the maximum (-2.5 < phase < 2.5 days) 
                                         from SNF «training» sample

• Models vs Data : for each observed spectrum, fit models in amplitude on observed spectra by a 
                                     χ2  minimisation procedure (phase = free parameter)
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SNF spectra vs models

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

5.3 Comparaison entre modèles et observations

(a) (b)

Figure 5.7: Distributions en redshift (a) avec �z� = 0.65±0.03 et en phase (b) avec �Φ� = 3.1±0.7
jours pour les 51 spectres de l’échantillon VLT1NoGal.

5.3.1.2 Ajustement des spectres observés par les spectres synthétiques

Les spectres VLT1NoGal sont ramenés dans le référentiel de la SN Ia à l’aide du redshift.
Ils sont ensuite comparés un à un aux spectres W7 et DD25. L’échantillonange en longueur
d’onde n’est pas le même entre les observations (pas irrégulier de ∼ 2.5Å dans le référentiel de
l’observateur) et les modèles (pas de 0.5Å) : pour pouvoir comparer les modèles et les données,
j’interpole linéairement les modèles aux longueurs d’onde observées λ.

Chaque spectre synthétique Fmod(λ) (pour chaque phase modèle) est ajusté en amplitude
(un seul paramètre de normalisation A) par minimisation du χ2 sur les spectres observés Fobs(λ)
(affectée d’une erreur σobs à chaque longueur d’onde observée) :

χ2
ν = 1

ndl

�

i

�
Fobs(λi)−A ·Fmod(λi)

σobs(λi)

�2

avec ndl le nombre de degré de liberté pour chaque ajustement.

Ainsi, pour chaque spectre observé, j’obtiens un spectre W7 et un spectre DD25 à une phase
donnée, correspondant chacun au meilleur ajustement 3. La valeur du χ2

ν me permet de déter-
miner ensuite quel modèle s’ajuste le mieux au spectre observé. Dans 73% des cas, W7 est le
meilleur ajustement et dans les autres cas, DD25 est favorisé par les données. Dans les deux cas,
les modèles reproduisent de façon similaire la phase observée autour du maximum de luminosité.

5.3.1.3 Les données discriminent-elles significativement un modèle ?

La discrimination d’un modèle par rapport à l’autre n’est pas significative pour tous les
spectres compte tenu du rapport signal-sur-bruit de certains objets. Je donne ici deux exemples
caractéristiques où le rapport S/N limite la discrimination des modèles :

3L’ensemble des spectres VLT1NoGal avec le meilleur ajustement W7 et DD25 est disponible dans le document
http://supernovae.in2p3.fr/~cellier/PhD/VLT1NoGal_W7-DD25_Spectre.pdf
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Phase

 ↳ spectral range : 3100Å < λ < 5500Å

Redshift
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SNF spectra vs models : examples

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

SNF20061111-002 : z = 0.069/ phase = 0.2 jours SNF20080920-000 : z = 0.040 / phase = -1.2 jours

Best
 fit

Best
 fit



• Model discrimination : 

37

SNF spectra vs models

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

 ↳ perform a F-test :                      follows a F probability law P(F)F =
χ2
ν max

χ2
ν min

!  P(F) ~ 1 : true hypothesis ! models can not be discriminated

!  P(F) << 1 : wrong hypothesis ! one model is favoured

↳ test the null hypothesis «models are equivalent to reproduce the data»

!  30 best fitted by W7
!  18 best fitted by DD25

↳ for 48 spectra, data can significantly discriminate models
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Why do the data favor a specific model ?

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

•EW Ca from observed spectra around maximum 

 ! at maximum : DD25 favoured by 
     higher EW Ca

couleur
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•EW Ca sub-division 

 ! EW Ca sub-division : no evidence for two  
      different populations

SNF Observations
W7 (30)

DD25 (18)

SNF Observations
EW Ca > 110
EW Ca < 110
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• Discriminant spectral zone : 

 ↳ computing the equivalent widths 
     EW Ca for SNF spectra

Most of the differences can be 
attributed to the Ca II (3700Å)
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SN2011fe : a more realistic «model» ?

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

• SN2011fe : nearby SN Ia discovered by Nugent et al. 2011 

 ↳ Using SN2011fe for a more realistic fit of data 

R. Pereira & the SNfactory: Spectrophotometric time series of SN 2011fe

Fig. 1. snifs spectrophotometric time series of SN 2011fe from −15 to 100 days relative to B-band maximum light. Breaks in the axis on the
right indicate gaps and changes to the observing cadence. The first break corresponds to a four-day gap in daily cadence before maximum. The
second marks the change from daily to alternating two/three day cadence. The final break is a 50 day hiatus imposed by lack of accessibility to the
target from Mauna Kea.

Article number, page 5 of 23

! SN Ia exceptionally standard

! observed in detail by SNF (Peirera et al. 2013) with very 
high quality spectra

‣ variability of SN Ia spectra at maximum ? 

‣ search for spectroscopic indicators that describe SN Ia  
variability

Peirera et al. (2013)



5.4 Une SN Ia observée comme modèle
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
représentée en fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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SNF spectra vs SN2011fe

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

• Sample selection : 85 spectra (1 spectrum per SN Ia) close to maximum (-2.5 < phase < 2.5 days)
                                         with a color cut (-0.2 < c < 0.2) from SNF «training» + «validation» samples

• SN2011fe vs SNF : for each observed spectrum, fit models in amplitude on observed spectra by a 
                                        χ2  minimisation procedure

SNF20080810-001 : z = 0.042 / phase = 0 jours PTF09dnl : z = 0.023 / phase = -0.7 jours

 ! Spectrum well reproduced by SN2011fe  ! Spectral differences with SN2011fe in 
particular around the Ca II



5.4 Une SN Ia observée comme modèle
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
représentée en fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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• Sample selection : 85 spectra (1 spectrum per SN Ia) close to the maximum (-2.5 < phase < 2.5 days)
                                         with a color cut (-0.2 < c < 0.2) among training + validation SNF samples

• SN2011fe vs SNF : for each observed spectrum, fit models in amplitude on observed spectra by a 
                                        χ2  minimisation procedure

SNF20080810-001 : z = 0.042 / phase = 0 jours PTF09dnl : z = 0.023 / phase = -0.7 jours

 ! Spectrum well reproduced by SN2011fe  ! Spectral differences with SN2011fe in 
particular around the Ca II
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
représentée en fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
représentée en fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
représentée en fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
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Figure 5.42: Spectre de PTF09dnl (en bleu) au maximum de luminosité (Φ = −0.73 jours), ajusté
par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est représentée en
fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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Figure 5.43: Spectre de SNF20070330-024 (en bleu) au maximum de luminosité (Phi = 0.20
jours), ajusté par le spectre de SN2011fe (en rouge). La différence des deux spectres (en noir) est
représentée en fonction de la longueur d’onde sous le graphique.
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• Δmin to discriminate spectra :

• Δmin correlates with  EW Ca and with velocity shift between the «model» and the observed 
     spectrum 

• Δmin not simply linked to the photometric parameters

!                                                 : 24 spectra poorly reproduced by SN2011fe 

!                                                 : 61 spectra well reproduced by SN2011fe

Utilisation des données SNLS et SNF pour différencier des modèles de formation de SN Ia

creux du Si II à 6150Å. Ainsi, la distance quadratique moyenne sur tout le spectre est élevée
quand ∆min est inférieure à -0.3 erg/s/cm2/Å comme le confirme la ligne 3 du tableau 5.2 et la
figure 5.44a. De nouveau, ∆min est corrélé avec cet indicateur spectral d’après la figure 5.45c :
cela confirme le lien entre ces deux paramètres que nous venons d’évoquer.

(a) (b)

(c) (d)

Figure 5.44: Distributions des indicateurs spectraux : (a) la distance quadratique moyenne entre
les spectres observés et SN2011fe, (b) la largeur équivalente des spectres observés, (c) la différence
de vitesse de la raie du Ca II entre les observations et SN2011fe et (d) la valeur ∆min. Les
SNe Ia bien reproduits par SN2011fe (∆min ≥ −0.3 erg/s/cm2/Å) sont représentées en bleu et
celles mal ajustées par SN2011fe (∆min < −0.3 erg/s/cm2/Å) sont en rouge. Les valeurs moyennes
sont données dans le tableau 5.2

Ainsi, le paramètre ∆min rend compte des différences entre les spectres bien reproduits par
SN2011fe, et ceux pour lesquels l’ajustement n’est pas optimal. Les SNe Ia avec ∆min < −0.3
erg/s/cm2/Å sont les moins bien reproduites par SN2011fe, et inversement. Nous avons donc
constitués deux échantillons avec des caractéristiques spectrales différentes.
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5.4 Une SN Ia observée comme modèle

que le flux (erg/s/cm2/Å). En fonction du décalage en vitesse entre les deux spectres, la
longueur d’onde où ∆min est déterminée varie autour de 3700Å.

5.4.2.4 Nouvel indicateur ∆min pour identifier deux sous-échantillons de spectres
de SNe Ia

Tous les indicateurs ci-dessus rendent compte des différences entre le spectre SN2011fe et les
spectres observés. En coupant selon le paramètre ∆min, j’identifie deux catégories de SNe Ia.
En effet, en constituant deux sous-échantillons avec 24 spectres à ∆min < −0.3 erg/s/cm2/Å et
61 spectres à ∆min ≥ −0.3 erg/s/cm2/Å (cf figure 5.44d), les distributions en D2 (cf figure
5.44a), largeur équivalente (cf figure 5.44b) et en différence de vitesse (cf figure 5.44c) sont dif-
férentes pour ces deux sous-échantillons. Les paramètres moyens sont donnés dans le tableau 5.2.

∆min < −0.3 ∆min ≥ −0.3

Nb Spec 24 61
�χ2

ν� 18.173±7.778 4.068±0.837
�D2� (erg/s/cm2/Å)2 0.004±0.001 0.002±0.001

�EWCa� (Å) 130.7±4.3 105.9±2.2
�V obs

Ca −V fe
Ca� (km/s) −4270.5±484.7 −955.1±195.7

�∆min� (erg/s/cm2/Å) −0.407±0.015 −0.134±0.012

Table 5.2: Moyennes des indicateurs spectraux pour les spectres SNFmax ajustés par SN2011fe
en fonction de la valeur de ∆min.

Largeur équivalente : Une différence ∆min < −0.3 erg/s/cm2/Å signifie que les différences
entre le spectre observé et celui de SN2011fe sont importantes au niveaux du creux du Ca II.
Cela peut être dû à une différence de profondeur du creux du Ca II. Les SNe Ia avec ∆min < −0.3
erg/s/cm2/Å ont en effet un creux du Ca II plus profond et donc une largeur équivalente EW Ca
plus élevée que l’autre échantillon comme le montrent les valeurs de �EWCa� à la quatrième
ligne du tableau 5.2, ainsi que les distributions sur la figure 5.44b. Ces deux paramètres sont
donc liés : la figure 5.45a nous montre clairement la corrélation qui existe entre eux. Ainsi, le
paramètre ∆min rend compte des différences de largeurs équivalentes entre les spectres observés
des deux sous-échantillons.

Différence de vitesse du creux du Ca II : La différence ∆min peut être due à la combinai-
son de l’effet de la profondeur du creux du Ca II avec un décalage en longueur d’onde de la raie,
autrement dit à un écart en vitesse V obs

Ca − V fe
Ca. En effet, les spectres où la différence de vitesse

est faible ont un ∆min plus proche de zéro et donc moins de différence au niveau du creux du
Ca II comme l’atteste la cinquième ligne du tableau 5.2 et la figure 5.44c. Comme précédement,
une forte corrélation existe entre ces deux paramètres (cf figure 5.45b). Ainsi le paramètre ∆min

prend en compte les différences de vitesse entre les spectres.

Distance quadratique : Lorsque les différences sont importantes entre les deux spectres au
niveau du Ca II, des différences sont visibles dans d’autres régions spectrales. Par exemple pour
PTF09dnl (cf figure 5.42), des écarts entre les spectres sont également visibles au niveau du
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Largeur équivalente : Une différence ∆min < −0.3 erg/s/cm2/Å signifie que les différences
entre le spectre observé et celui de SN2011fe sont importantes au niveaux du creux du Ca II.
Cela peut être dû à une différence de profondeur du creux du Ca II. Les SNe Ia avec ∆min < −0.3
erg/s/cm2/Å ont en effet un creux du Ca II plus profond et donc une largeur équivalente EW Ca
plus élevée que l’autre échantillon comme le montrent les valeurs de �EWCa� à la quatrième
ligne du tableau 5.2, ainsi que les distributions sur la figure 5.44b. Ces deux paramètres sont
donc liés : la figure 5.45a nous montre clairement la corrélation qui existe entre eux. Ainsi, le
paramètre ∆min rend compte des différences de largeurs équivalentes entre les spectres observés
des deux sous-échantillons.

Différence de vitesse du creux du Ca II : La différence ∆min peut être due à la combinai-
son de l’effet de la profondeur du creux du Ca II avec un décalage en longueur d’onde de la raie,
autrement dit à un écart en vitesse V obs

Ca − V fe
Ca. En effet, les spectres où la différence de vitesse

est faible ont un ∆min plus proche de zéro et donc moins de différence au niveau du creux du
Ca II comme l’atteste la cinquième ligne du tableau 5.2 et la figure 5.44c. Comme précédement,
une forte corrélation existe entre ces deux paramètres (cf figure 5.45b). Ainsi le paramètre ∆min

prend en compte les différences de vitesse entre les spectres.

Distance quadratique : Lorsque les différences sont importantes entre les deux spectres au
niveau du Ca II, des différences sont visibles dans d’autres régions spectrales. Par exemple pour
PTF09dnl (cf figure 5.42), des écarts entre les spectres sont également visibles au niveau du
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D2 = 0.004 ± 0.001
D2 = 0.002 ± 0.001

 D2  (erg/s/cm2/Å)2 : average quadratic 
 distance between the observed spectrum
 and SN2011fe over the whole spectral range

D2 =
1

dof

N�

i

(Fobs(λi)−A · Ffe(λi))
2



• Type Ia supernovae and cosmology 

• SNLS and SNF experiments 

• SNLS 5yrs : the final VLT spectroscopic sample 

• Fundamental study for cosmology with SNe Ia : is there evolution of SNe Ia ?

• Understanding SNe Ia physical properties : comparison of model predictions with 
observed spectra

• Conclusions
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Outline
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• VLT 5yrs spectroscopic sample (Cellier-Holzem et al. 2013)

• Evolution of SNe Ia with redshift 

• Better knowledge of SN Ia properties 
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Conclusions

Flora CELLIER-HOLZEM 2013-10-04

↳ highly homogenous sample
↳ galactic subtraction and calibration under control
↳ no sign of contamination by other types

↳ VLT/SNF spectra : spectral differences with z are consistent with a selection effect
↳ no sign of evolution

↳ SNF spectra have the power to discriminate models because of Ca II feature variability
↳ tentative new indicator :  Δmin encodes the variability around of Ca II absorption
↳ Δmin is not simply linked to photometric parameters



Develop my study of SN Ia spectral variability by : 

Spectroscopy is essential for the redshift and identification for cosmology 

to study of the SN Ia properties to investigate fundamental questions and 
validate their use in cosmology
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Perspectives
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↳ further characterizing Δmin and searching for possible other indicators 

↳ exploring the parameter space of more realistic models to identify the 
main parameters explaining the observed spectra

AND




