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Préambule

Je présente ici le travail de ces quelques 13 dernières années, consacré à la mesure de l'énergie
noire, essentiellement dans le cadre du projet The Supernova Legacy Survey (SNLS).

J'ai été recrutée comme Maître de Conférence à l'Université Pierre et Marie Curie en 1999, un
an après ma thèse au Service de Physique des Particules du CEA-Saclay, où j'avais mis en place la
recherche de supernovae du projet EROS 1. J'ai à cette occasion rejoint le groupe Cosmologie du
Laboratoire de Physique Nucléaire et des Hautes Énergies, a�lié au Supernova Cosmology Project
(SCP), dont le projet scienti�que portait sur l'étude de l'énergie noire à l'aide des supernovae de
type Ia.

L'époque pionnière des projets du Calàn-Tololo, du Supernova Cosmology Project, de la High
Z-Team et de la découverte de l'accélération de l'univers, couronnée par un prix Nobel en 2011,
s'achevait. Il s'agissait alors de con�rmer cette découverte non seulement en augmentant le nombre
de supernovae mesurées, mais aussi en étendant leur gamme de distance, des plus proches au plus
lointaines. J'ai ainsi participé à plusieurs campagnes du Supernova Cosmology Project, puis à la
genèse d'une expérience de seconde génération dans le cadre du Legacy Survey � relevé à grand
champ et legs à la postérité � du télescope Canada-France-Hawaiï (CFH) : The Supernova Legacy
Survey (SNLS).

Le projet SNLS est un projet de recherche et de mesure de supernovae Ia lointaines, dont les
objectifs étaient certes de con�rmer avec une grande précision la détection de l'énergie noire, mais
surtout d'en étudier la nature en mesurant son équation d'état caractérisée par le paramètre w. Le
SNLS s'appuie sur la technique de la rolling search � ou recherche glissante � qui permet de ne
plus dissocier découverte et mesure des supernovae dans des programmes séparés, mais requiert
une caméra grand champ (Megacam), montée sur un télescope quasi dédié de la classe des 4-m
(le CFHT).

La prise de données du Supernova Legacy Survey s'est achevée en 2008. Des programmes
d'observation complémentaires sont encore en cours. Les résultats de cosmologie obtenus avec
le lot des données à 3 ans �SNLS3� étendu aux supernovae proches et à celles plus lointaines
mesurées avec le Hubble Space Telescope ont été publiés en 2011. Jointe aux contraintes issues
de la mesure de l'empreinte des oscillations acoustiques de baryons dans les anisotropies de la
température du rayonnement cosmique de fond, et plus proche de nous, dans la distribution des
galaxies, la mesure des supernovae Ia SNLS3 permet une estimation de w ' −1 à une précision
σ(w) ' 0.08, compatible avec une énergie du vide ou une constante cosmologique.

Je présente dans ce mémoire mes principales contributions scienti�ques dans le domaine de
l'étude de la nature de l'énergie noire. Elles s'inscrivent dans le cadre d'un travail collaboratif
dont je tiens à souligner l'importance et le pro�t scienti�que qu'il m'a apporté, au sein du groupe
Cosmologie du LPNHE, et plus largement dans le cadre des projets dans lesquels je suis impliquée.

Le premier chapitre introduit le contexte scienti�que de l'énergie noire et les di�érentes sondes
cosmologiques qui permettent d'en étudier la nature. Les résultats croisés issus des oscillations
acoustiques des baryons, des anisotropies du rayonnement cosmique de fond, mais aussi de l'étude

1. Le programme principal d'EROS (Expérience de Recherche d'Objets Sombres) était la recherche de matière
noire Galactique par e�et de micro-lentille gravitationnelle.
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Préambule

des structures sont indiqués. L'utilisation cosmologique des supernovae Ia en tant que chandelles
standard y est détaillée.

Le chapitre 2 suit mon parcours personnel. De EROS au Supernova Legacy Survey, j'ai par-
ticipé à plusieurs grands projets de première et seconde génération. J'ai ainsi organisé et coordonné
des campagnes de recherche de supernovae à des distances dites �intermédiaires� (z ∼ 0.2) pour
le Supernova Cosmology Project auprès des télescopes de l'Isaac Newton Group à l'observatoire
des Canaries. Les supernovae découvertes lors de ces campagnes ont fait l'objet de plusieurs pub-
lications (Balland et al. [2006],Balland et al. [2007],Amanullah et al. [2008]) et ont rejoint le
diagramme de Hubble (Amanullah et al. [2010]). J'ai ensuite participé en 2003 au démarrage du
projet Supernova Legacy Survey, préparé par des runs tests sur la caméra précédant Megacam au
CFHT.

Les chapitres suivants portent sur mes travaux au sein du Supernova Legacy Survey. L'esti-
mation du paramètre de l'équation d'état w nécessite un contrôle rigoureux des incertitudes de
mesure. La photométrie des supernovae se doit d'exploiter au mieux statistiquement et de la façon
la plus directe les mesures (�ux des pixels des images CCD). C'est dans ce but, avec Nicolas Four-
manoit dont j'ai encadré la thèse, et en collaboration avec Pierre Astier, qu'un nouvel algorithme
de photométrie a été implémenté, et caractérisé en terme de répétabilité et de biais (Fourmanoit
[2010]). Cette photométrie a été adoptée pour l'analyse du lot à 5 ans des données SNLS. Ce
travail est présenté dans le chapitre 3.

L'estimation de w nécessite d'autre part une évaluation exhaustive et précise des incertitudes
systématiques. J'ai abordé en ce sens la question de l'environnement des supernovae Ia, et de son
impact sur les mesures cosmologiques. J'ai pris en charge à cet e�et l'étude des galaxies et galaxies
hôtes du SNLS dans l'analyse française.

J'ai entrepris dans ce but la réalisation d'un catalogue photométrique des galaxies de nos
champs. Un nouvel outil a été développé a�n de modéliser les galaxies à partir de leurs mesures
photométriques. Il permet d'en calculer le redshift photométrique et les caractéristiques intrin-
sèques telles que les magnitudes et couleurs absolues, mais aussi le taux spéci�que de formation
stellaire ou la masse stellaire. Une première application de ces résultats a été la cartographie 3-D
des lignes de visées des supernovae Ia de SNLS3, qui a permis la mise en évidence de leur magni�-
cation gravitationnelle. Son étude permet de sonder la distribution de masse des halos de matière
noire des galaxies d'avant-plan. Les détails de la cartographie sont publiés dans Kronborg et al.
[2010]. Ce travail a été e�ectué en collaboration avec Taia Kronborg et Julien Guy. Il est présenté
dans le chapitre 4.

L'étude des caractéristiques des supernovae Ia en fonction des propriétés des galaxies hôtes
a permis ensuite de montrer que les relations de standardisation brighter-slower et brighter-bluer
des supernovae, utilisées pour construire l'indicateur de distance, dépendaient de leur environ-
nement : en particulier, la supernova �standard� dans les galaxies massives est plus brillante. J'ai
pu corroborer ces résultats, publiés dans Sullivan et al. [2010], et leur signi�cativité. L'origine de
cet e�et n'est pas clairement identi�ée, les relations de standardisation sont elles-mêmes encore
l'objet de travaux et de débats quant à leur explication physique. Sa prise en compte est toutefois
indispensable pour la mesure de w. Cette contribution, et son contexte scienti�que, sont présentés
au chapitre 5.

Les analyses du Supernova Legacy Survey ont utilisé jusqu'ici principalement le lot de super-
novae Ia identi�ées comme telles par des observations spectroscopiques, qui n'ont pu être réalisées
pour chaque objet transient découvert. Il est néanmoins possible d'identi�er a posteriori une su-
pernovae Ia par sa seule courbe de lumière, et de mesurer plus tard le redshift de sa galaxie hôte.
Les projets futurs qui prévoient la détection de plusieurs milliers de supernovae Ia devront faire
appel au moins en partie à cette technique, qui apporte son lot de biais supplémentaires, et qu'il
est important de déterminer. Le lot des données à 5 ans SNLS5 comprendra autant de supernovae
Ia photométriques que spectroscopiques . Cette statistique permettra une détection de la magni-
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Préambule

�cation gravitationnelle plus signi�cative, qui nécessitera la cartographie des lignes de visées et
la construction du diagramme de Hubble en tenant compte des propriétés de l'environnement des
supernovae Ia.

Les projets de troisième génération qui débutent : le Dark Energy Survey, SkyMapper, et les
projets futurs tels que le Large Synoptic Survey Telescope s'appuieront sur des sondes multiples,
dont les supernovae Ia, pour mesurer l'équation d'état de l'énergie noire � tenter qui sait de réfuter
l'hypothèse w = −1 � et déterminer son évolution avec le redshift w(z). L'apport du Supernova
Legacy Survey en terme de développement de méthodes d'analyse, d'identi�cation et de réduction
des incertitudes systématiques sera précieux pour ces projets.
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Chapitre 1

Introduction : Supernovae Ia et Énergie
Noire

Le prix Nobel de Physique 2011 récompense la découverte de l'accélération de l'expansion
de l'univers, établie à la �n du siècle dernier par deux équipes concurrentes, la High-Z Team et
le Supernova Cosmology Project (SCP) en mesurant la luminosité apparente de supernovae de
type Ia lointaines (Riess et al. [1998]; Perlmutter et al. [1999]). Cette découverte surprenante
mettait à mal le modèle d'univers dominé par la matière : dans un tel modèle � homogène,
isotrope, et gouverné par les lois de la relativité générale � la présence de la seule matière et du
rayonnement ralentit l'expansion. La cosmologie, telle que l'avait dé�nie Sandage [1970], n'était-
elle pas la �la quête de deux nombres� (�a search for 2 numbers�) : H0 le taux d'expansion actuel
de l'univers (H0 = 73.8±2.4 km.s−1.Mpc−1 Riess et al. [2011]), et q0, le paramètre de décélération
de l'expansion ?

L'accélération de l'expansion a subséquemment été con�rmée par des mesures plus précises
et plus nombreuses de supernovae (SNe) Ia, mais aussi par les observations des anisotropies du
rayonnement cosmique de fond (CMB), l'empreinte des oscillations acoustiques de baryons (BAO)
du plasma primordial dans la distribution spatiale des galaxies, ainsi que l'étude des grandes
structures. La densité d'énergie de l'univers serait donc dominée de nos jours par une composante
accélératrice de pression négative p < −ρ/3 : l'énergie noire.

Dans le cadre du modèle dit �de concordance� vers lequel convergent les résultats actuels des
di�érentes sondes cosmologiques, la constante cosmologique Λ joue le rôle de la composante ac-
célératrice, et contribue pour environ 75% à la densité d'énergie de l'univers : ΩΛ ≡ Λ/(3H2

0 ) '
0.75. L'univers est plat (sa densité est alors égale à la densité critique ρcrit(t0) = 3H2

0/(8πG)) et
la matière, deuxième composante actuellement de l'univers (Ωm ≡ ρm/ρcrit ' 0.25) est principale-
ment (à 85%) de la matière noire non-baryonique froide, le reste étant des baryons. Les densités
d'énergie de ces deux principales composantes ont été obtenues par des mesures à grande échelle :
à l'échelle des galaxies, des amas et du rayon de Hubble pour la matière noire, et à l'échelle du
rayon de Hubble pour l'énergie noire. La physique des particules est quant à elle en mesure de
proposer des particules candidates pour la matière noire froide : la supersymétrie prédit l'exis-
tence de particules massives interagissant faiblement tel le neutralino qui pourrait être détecté
indirectement ou directement au LHC (Ellis [2010]).

La constante cosmologique a été introduite par Einstein (Einstein [1917]) dans les équations
de la relativité générale a�n de permettre des solutions statiques et bornées : ainsi le modèle où
Λ = 4πGρm possède une courbure R0 = 1/

√
Λ positive, mais est aussi intrinsèquement instable

(voir par exemple Ryden [2003]). Suite à la découverte de l'expansion (Lemaître [1927]; Hubble
[1929]), et bien que les modèles Λ+M conduisent aussi à des solutions en expansion, la constante
cosmologique fut remisée, pour réapparaître régulièrement. Selon la formule de Zel'dovich [1968] 1,

1. Voir Sahni et Krasi«ski [2008] pour la présentation épistémologique de cet article et sa traduction.
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1 Introduction : Supernovae Ia et Énergie Noire

�le génie est sorti de la bouteille et il n'est pas facile de l'y faire rentrer à nouveau�. Comme noté par
Zel'dovich, la constante cosmologique est formellement équivalente à une énergie du vide, dont le
tenseur énergie-impulsion prend la forme Tµν = ρvacgµν , en posant ρvac = Λ/(8πG) = −pvac. Mais
la densité d'énergie correspondant à la valeur mesurée actuellement Λ ' 0.410−56cm−2 est alors
extrêmement faible : ρvac ' (10−3 eV)4 et ne correspond aucunement aux échelles d'énergie de la
physique des particules. Ainsi, l'échelle à laquelle la super-symmétrie est brisée MSUSY ' 1TeV,
ou la masse de Planck MPlanck ' 1019 GeV, conduisent à une estimation de l'énergie du vide
qui di�ère respectivement de 60 et 120 ordres de grandeur de la valeur observée � une di�culté
connue sous le nom de �problème de la constante cosmologique� (Weinberg [1989]). A cela s'ajoute
la question de la �coïncidence cosmique� � nous vivons en ce moment à l'époque où l'expansion
commence à accélérer.

Il est possible d'éluder ces problèmes en invoquant le principe anthropique (Weinberg [1987]) :
une valeur trop importante de ρvac contrecarrerait la formation des structures, et donc celle d'une
terre habitée. Ainsi, dans le cadre d'un multivers in�ationnaire divisé en domaines correspon-
dants à di�érents états métastables du vide (voir par exemple Linde [2008]), seuls les univers
correspondant à une valeur su�samment faible de Λ hébergeraient des observateurs potentiels.

Une autre solution au problème de Λ est de supposer qu'un mécanisme inconnu assure une
énergie du vide nulle ou quasi-nulle, et qu'une composante énergétique, inconnue elle aussi, de
densité ρX , est responsable de l'accélération de l'expansion. L'équation d'état d'un tel �uide
wX = pX/ρX peut di�érer de celle de l'énergie du vide wvac = −1, et varier avec le temps.

Ainsi, les modèles dits de quintessence postulent l'existence d'un champ scalaire φ de la-
grangien L = (1/2)∂µ∂

µφ − V (φ) dont le potentiel V (φ) est contraint par la phénoménologie de
l'histoire de l'univers et de son expansion (Linder [2008], Frieman et al. [1995] pour le cas de
l'axion). Pour de tels modèles, le paramètre d'équation d'état w = pφ/ρφ varie en général avec
le temps : w(t) 6= −1 ce qui permettrait de les distinguer observationnellement de Λ. Il est aussi
possible d'envisager de modi�er non pas le terme source de l'équation de la relativité générale mais
la structure de l'équation elle-même : le lagrangien L = 1/(16πG)R

√
−g qui intervient dans l'ac-

tion d'Hilbert-Einstein est alors recti�é en L = 1/(16πG) f(R)
√
−g, tout en préservant la limite

des champs faibles (voir par exemple Woodard [2007]). En�n, les inhomogénéités � l'univers est
simplement statistiquement homogène, et ce aux échelles supérieures à 100 Mpc � pourraient in-
troduire un terme répulsif su�sant (rétroaction ou back-reaction) dans les solutions des équations
de la relativité générale, du fait de leur non-linéarité (Buchert [2008]).

Comme l'annonçait Zel'dovich, �we witness the birth of a new �eld of activity, namely the
determination of Λ� : ce champ de recherche fera l'objet de ce chapitre, où je développerai plus
particulièrement l'utilisation des supernovae Ia pour la mesure des paramètres cosmologiques.

Je présente tout d'abord succinctement (section 1.1) le cadre théorique dans lequel s'inscrivent
la mesure et la caractérisation de l'énergie noire, puis (section 1.2), les di�érentes sondes cos-
mologiques qui permettent d'en étudier la nature par la mesure de son paramètre d'équation
d'état w. La nature des supernovae Ia, leur utilisation comme chandelle standard est décrite en
section 1.3. Les projets, contemporains et futurs qui découvrent et exploitent les supernovae Ia à
des �ns cosmologiques y sont indiqués.

1.1 Cosmologie élémentaire

Je propose ici un rapide résumé des notions nécessaires à la compréhension de la mesure des
paramètres cosmologiques et de l'énergie noire en particulier (on pourra consulter Ryden [2003]
pour une introduction et Rich [2010]).

La géométrie d'un univers homogène et isotrope est décrite par la métrique de Friedmann-

6



1.1 Cosmologie élémentaire

Robertson-Walker :

ds2 = c2 dt2 − a(t)2

(
dr2

1− kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θdφ2)

)
où le paramètre k = +1, 0,−1 correspond à une géométrie des sections spatiales fermée, plate
ou ouverte. a(t) est le facteur d'expansion dont la valeur actuelle est a0. Le taux d'expansion
est H = ȧ/a et sa valeur actuelle à t0 est H0 = 100h km.s−1.Mpc−1. On introduit la coordonnée
comobile dχ = dr/(1−kr2)1/2, c'est-à-dire que r = S(χ) ≡ sin(χ), χ, sinh(χ) pour k = +1, 0,−1.
La distance propre radiale in�nitésimale est alors d` = cdt = a(t)dχ.

Le redshift cosmologique est directement relié à la valeur du facteur d'expansion entre l'émis-
sion (à t, en r � ou χ � �xe) et la réception (de nos jours à t0 en O) : 1 + z = a0/a(t).

La distance de luminosité d'une source relie sa luminosité L au �ux mesuré F :

DL ≡
√
L

4πF

La distance de la source, positionnée en S de coordonnée r (ou bien χ) et observée en O à t0 et
z=0, ne peut être calculée que si l'on connaît l'histoire de l'expansion de l'univers 1/H(z′) le long
de la ligne de visée :

DL = a0(1 + z)r, avec r = S(χ) et χ(z) =
c

a0

∫ z

0

dz′

H(z′)
(1.1)

Il en est de même pour la distance angulaire DA qui nous donne la taille angulaire θ (observée
en O à t0 et z=0) d'un objet de diamètre ` positionné en S. Elle est proportionnelle à DL :

DA ≡
`

θ
=

DL

(1 + z)2

Pour de petites distances (z � 1), on retrouve la loi linéaire de Hubble DL ' DA ' cz/H0.
Dans cette métrique, les équations d'Einstein conduisent aux équations de Friedman-Lemaître.

L'histoire de l'expansion est dans ce cadre entièrement dé�nie par les paramètres cosmologiques
H0 et les densités réduites de chaque composante X : ΩX = ρX(t0)/ρcrit(t0) = 8πGρX(t0)/(3H2

0 )
pour la matière (m), le rayonnement (r), l'énergie noire (DE) � qui s'écrit dans le cas particulier
de la constante cosmologique : ΩΛ = Λ/(3H2

0 ). Spéci�er la courbure Ωk = −k/(a2
0H

2
0 ) n'est pas

nécessaire puisqu'à t0 on a l'égalité : 1 = Ωm + ΩR + ΩDE + Ωk.
En intégrant les équations de Friedman-Lemaître, H(z) s'exprime en fonction du redshift z :

H(z) = H0

√
Ωr(1 + z)4 + Ωm(1 + z)3 + ΩDEf(z) + (1− Ωr − Ωm − ΩDE)(1 + z)2 (1.2)

où f(z) décrit l'évolution de la densité d'un �uide parfait, d'équation d'état p = w(z)ρ :

ρ(z) = ρ(t0)× f(z), avec f(z) = exp

(
3

∫ z

0
dz′

1 + w(z′)

1 + z′

)
qui se simpli�e en f(z) = (1 + z)3 (1+w) pour w constant (w = 1/3 pour le rayonnement , w = 0
pour la matière et w = −1 pour une énergie noire analogue à une constante cosmologique). Seule
une composante avec w < −1/3 est accélératrice.

L'âge de l'univers est alors �xé par ces mêmes paramètres cosmologiques 2 qui scellent son
destin.

2. Ainsi, l'âge des amas globulaires est di�cilement réconciliable avec un modèle CDM (Ωm = 1,ΩΛ = 0) pour
lequel t0 = (2/3)×1/H0 et une constante de Hubble h > 0.5, mais parfaitement compatible avec la mesure actuelle
de H0 (h ∼ 0.7) dans le cas du modèle ΛCDM (Ωm = 0.3,ΩΛ = 0.7).
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1 Introduction : Supernovae Ia et Énergie Noire

1.2 Mesurer l'énergie noire

L'histoire de l'expansion de l'univers (équation 1.2) dépend donc des paramètres cosmologiques
H0, de Ωm, ΩDE et w(z) (en négligeant la contribution du rayonnement pour z . 3200). Pour
caractériser l'énergie noire : sa densité, son équation d'état, il est donc pertinent de mesurer H(z),
sinon directement, du moins par l'intermédiaire des distancesDA(z) ou DL(z) reliées à la moyenne
de H−1(z′) intégré sur la ligne de visée. Un tel diagramme distance-redshift est un diagramme de
Hubble.

Les sondes que constituent les SNe de type Ia et les oscillations acoustiques de baryons (CMB
et BAO) s'appuient sur ce principe. Du fait de leur sensibilité supplémentaire à l'histoire de la
formation des structures, qui dépend elle aussi de H(z) et qui est ralentie par la présence d'énergie
noire, l'étude statistique des corrélations du cisaillement faible gravitationnel (weak lensing) et
celle de la distribution des amas sont des méthodes prometteuses.

Soulignons qu'aucune sonde ne permet véritablement à elle seule de mesurer tous les paramètres
cosmologiques : il est nécessaire soit d'assigner a priori la valeur de certains paramètres peu con-
traints et/ou d'utiliser plusieurs sondes conjointement.

Posant la question de l'existence de l'énergie noire, puis de la mesure de sa contribution à
la densité d'énergie de l'univers, on peut �xer w = −1 et mesurer alors indépendamment Ωm et
ΩDE = ΩΛ (modèle ΛCDM). Les données actuelles permettent maintenant d'aborder la question
de la nature de l'énergie noire, en mesurant Ωm et w, y compris en abandonnant l'hypothèse d'un
univers plat et en estimant donc Ωk.

Les projets futurs auront pour mission de mesurer w(z).

1.2.1 Supernovae de type Ia : les chandelles standards

La distance de luminosité d'un objet à un redshift z dépend des paramètres cosmologiques
(équations 1.1 et 1.2). Ainsi, on peut factoriser DL en :

DL(z) =
cz

H0
fD(z; Ωm,ΩDE ;w) (1.3)

où fD est la déviation à la loi linéaire valable à z � 1 3. La comparaison au sein d'un même
diagramme de Hubble de mesures de distances proches et lointaines permet donc de mesurer
cette déviation, et si le bras de levier en z est su�sant, de contraindre la valeur des paramètres
cosmologiques 4.

La distance de luminosité d'un objet D2
L = L/(4πF ) est estimée en mesurant son �ux F ,

pour peu que sa luminosité L soit connue, ce qui est, au mieux, une approximation. Pour con-
tourner ce problème, on peut utiliser des chandelles standard, c'est-à-dire une classe d'objet de
luminosité L identique, L peut être bien ou mal connue. En comparant le �ux de ces objets à dif-
férents redshifts, on estime leur distance relative et L se simpli�e : DL(z1)/DL(z2) =

√
F2/F1 =

fD(z1; Ωm, . . .)/fD(z2; Ωm, . . .). Notons que H0 se simpli�e aussi : par conséquent, H0 ne peut être
obtenu avec cette technique � il faut pour mesurer H0 calibrer précisément la luminosité L pour
pouvoir utiliser la relation 1.3.

Si historiquement les premières indications en faveur d'une accélération de l'expansion ont
été obtenues en utilisant des galaxies dans les amas comme chandelles standard (Gunn et Oke
[1975]), les SNe de type Ia sont l'instrument de sa découverte. Leur nature et leur utilisation
comme chandelles standard pour construire le diagramme de Hubble est présentée en section

3. Ainsi fD(z → 0)→ 1.
4. On peut e�ectuer le développement limité à l'ordre 2 de DL : DL(z) = cz/H0 (1 + qoz). On retrouve le

�second nombre� q0 = −ä0/(a0H
2
0 ), le paramètre de décélération de l'expansion. Pour un univers avec une constante

cosmologique (Ωm,ΩΛ) q0 est égal à q0 = Ωm/2−ΩΛ et pour un univers (Ωm,ΩDE, w), à q0 = Ωm/2 + ΩDE× (1 +
3w)/2.
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1.2 Mesurer l'énergie noire

1.3. La mesure obtenue, avec des SNe entre z ∼ 0 and z ∼ 1 est indiquée par l'ellipse bleue en
�gure 1.1 (Union Supernova Sample 2.1, Suzuki et al. [2012]). On contraint essentiellement la
quantité ∼ Ωm−ΩΛ dans le plan (Ωm,ΩΛ). Cette mesure exclut manifestement un univers CDM
(Ωm = 1,Ωk = 0). Dans le plan (Ωm, w), la mesure des SNe Ia est complémentaire à celles des
autres sondes, et est essentielle pour la mesure de w. La mesure conjointe de w obtenue par Suzuki
et al. [2012] est compatible avec une constante cosmologique (w = −1) : w = −0.997+0.077

−0.082 pour
un univers plat, et w = −1.038+0.093

−0.097 sinon.

Fig. 1.1 � Mesure dans le plan (Ωm,ΩΛ) et, pour un univers plat Ωk ≡ 0, dans le plan (Ωm, w)
obtenue à l'aide de 3 sondes : en bleu les SNe Ia (Union Supernova Sample, compilation de
Suzuki et al. [2012]), en orange le CMB (WMAP7, Komatsu et al. [2011]) et en vert le spectre
de puissance de la distribution spatiale des galaxies (SDSS DR7 Luminous Red Galaxies, Percival
et al. [2010]). Les contours correspondent à des intervalles à 68% et 95% de con�ance. crédit :
Suzuki et al. [2012]

1.2.2 Oscillations acoustiques de baryons (BAO) : la toise standard

Déterminer la distance angulaire d'un objet dont on mesure le diamètre apparent θ requiert la
connaissance de sa taille `. Mesurer les paramètres cosmologiques en construisant le diagramme
de Hubble DA(z) nécessite donc l'existence d'un objet astrophysique de taille �xe, qui peut-être
observé à di�érents redshifts : une toise standard.

Une toise standard particulièrement précieuse est l'échelle de distance physique `Srec reliée à
la taille angulaire caractéristique δθ ∼ 0.01 rad observée dans les anisotropies des �uctuations de
température du CMB. `Srec est l'horizon sonique à la recombinaison 5 c'est-à-dire la distance de
propagation d'une onde acoustique dans le plasma photon-électron-baryon entre le Big-Bang et la
recombinaison à zrec ' 1100. Ces ondes acoustiques se propageant dans le plasma photon-électron-
baryon primordial sont les �oscillations acoustiques de baryons� ou BAO. La valeur de `Srec dépend
des conditions physiques à l'époque de la recombinaison et aussi de Ωm car la recombinaison se
situe pendant l'ère de domination de la matière. Ainsi, contrairement à la luminosité L des SNe
Ia, la valeur de `Srec dépend elle-même des paramètres cosmologiques. La valeur de cette échelle

5. `Srec = (a(trec)/a0)
∫∞
zrec

cS dz/H(z)
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1 Introduction : Supernovae Ia et Énergie Noire

caractéristique de distance à t0 est `S0 = (a0/arec)`Srec ∼ 150 Mpc 6. A z ∼ 1100, qui correspond
à l'émission du CMB, `Srec/δθ = DA(z = 1100), ce qui en fait la plus lointaine structure observée !
A ces distances, H0 ×DA dépend essentiellement de la courbure donc de Ωm + ΩDE.

Les données CMB actuelles, qu'elles soient ajustées avec un modèle ΛCDM ou CDM (ΩDE ≡ 0)
conduisent à des valeurs très similaires pour Ωbh

2, Ωmh
2 et l'indice n caractérisant le spectre des

�uctuations de densité primordial, mais le modèle CDM conduit à une distance DA discordante
et irréconciliable avec les données. La mesure du satellite WMAP (WMAP7, Komatsu et al.
[2011]) dans le plan (Ωm,ΩΛ) est indiquée en orange sur la �gure 1.1 et favorise un univers plat :
Ωm + ΩΛ ∼ 1. Soulignons que la mesure obtenue avec le CMB est pratiquement orthogonale à
celle obtenue par les SNe Ia, dans le plan (Ωm,ΩΛ) et aussi dans le plan (Ωm, w).

Cette échelle caractéristique est aussi observée dans l'univers proche : les galaxies montrent
une légère propension à être séparées, à l'instant t, par une distance `S(t) = (a(t)/arec)`Srec : on
retrouve ainsi dans la distribution spatiale des galaxies l'empreinte de l'échelle caractéristique des
BAO, et ce depuis leur formation jusqu'à nos jours. Les BAO proposent de fait une toise comobile,
et non de taille �xe.

Cette toise peut-être utilisée transversalement, elle correspond alors à la mesure de l'angle
θBAO = `S(z)/DA(z), qui permet de contraindre principalement Ωm

7. Mesurée transversalement
et longitudinalement, elle conduit à l'estimation de la distance moyenne DV (z) = [(1 + z)2 ×
DA(z)2 × cz/H(z)]1/3.

Les résultats de Percival et al. [2010] obtenus à z = 0.275 en utilisant les galaxies du catalogue
du Sloan Digitized Sky Survey Large Red Galaxies (SDSS DR7 LRG) � et en leur adjoignant des
contraintes sur Ωmh

2 et Ωbh
2 estimées sur le spectre du CMB par l'expérience WMAP5 � sont

présentés en vert en �gure 1.1. Dans le plan (Ωm,ΩΛ), ils indiquent une valeur de Ωm ' 0.3.
Blake et al. [2012], en combinant les résultats des projets BAO WiggleZ, 6dFGS et SDSS-LRG

obtiennent un diagramme de Hubble DV (z) de 6 points entre 0.1 < z < 0.7 compatible avec à
celui des SNe Ia mais d'une précision moindre.

1.2.3 Structures : cisaillement gravitationnel faible (weak lensing), amas de
galaxies

A une échelle inférieure à 100 Mpc, l'univers n'est plus homogène. La croissance des pertur-
bations de densité primordiales : ρ(~r, t) = ρ(t)(1− δ(~r, t)) se fait par e�ondrement gravitationnel,
l'expansion a pour simple e�et de freiner cet e�ondrement. En conséquence, les structures se
forment pendant l'ère de domination de la matière. Le modèle ΛCDM permet de reproduire la
croissance de structures en partant d'un spectre de �uctuations initial quasi-invariant d'échelle
tel que l'in�ation le prédit. Sa normalisation σ8 correspond à la variance (∆M/M)L de la masse
contenue dans une sphère de rayon comobile L = 8h−1 Mpc. L'étude des structures est confrontée
au problème de la variance cosmique : la théorie prédit des propriétés statistiques pour une échelle
de distance L donnée. Or nous ne disposons d'une seule réalisation de l'univers, et le nombre de
cellules L sur lesquelles moyenner les mesures décroît avec L.

Les grandes structures distordent par e�et de lentille gravitationnelle les images des galaxies
lointaines, en modi�ant leur ellipticité de manière cohérente (cosmic shear). La distribution statis-
tique (fonction de corrélation) de ces distorsions dépend des paramètres cosmologiques, puisqu'elle
est reliée d'une part à la distribution spatiale des structures lentilles elles-mêmes, dont la croissance
dépend de l'histoire de l'expansion H(z), et de la géométrie sources-lentilles, donc des distances
angulaires.

6. L'approximation suivante permet la mise en évidence de sa dépendance aux paramètres cosmologiques :
`S0 ' 147 (Ωmh

2/0.13)−0.25 (Ωbh
2/0.024)−0.08 Mpc.

7. En lui adjoignant une contrainte supplémentaire, par exemple du spectre des �uctuations de densité, pour
briser la dégénérescence avec h. Voir par exemple Eisenstein et al. [2005] ou Percival et al. [2010].
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1.2 Mesurer l'énergie noire

Cette mesure est particulièrement di�cile. La déformation des galaxies, très faible, se super-
pose à l'ellipticité de la galaxie elle-même et est polluée par les distorsions optiques de l'imagerie
d'autre part. Cette méthode a permis jusqu'ici la détermination de la quantité ∼ σ8

√
Ωm d'où l'el-

lipse de mesure en forme de �banane� dans le plan σ8−Ωm. Fu et al. [2008] ont ainsi mesuré sur les
données à 3 ans du Canada-France-Hawai Telescope Wide Survey σ8(Ωm/0.25)0.64 = 0.785±0.043
ce qui joint aux estimations de σ8 ' 0.8, con�rme de manière indépendante et à z . 1 les mesures
du CMB à z ' 1100.

Les comptages d'amas en fonction du redshift z seront de la même manière sensibles aux
paramètres cosmologiques puisqu'ils dépendent d'e�ets purement géométrique dûs à l'expression
de l'élément de volume comobile d3V/drd2Ω = r2(z)/H(z), mais aussi de l'histoire de la formation
des structures, ainsi que de la normalisation σ8 du spectre des �uctuations. La masse des amas
peut être estimée par di�érentes techniques qui ont chacune leurs propres e�ets systématiques.
Les résultats obtenus avec les observations X des satellites ROSAT et Chandra con�rment les
mesures des autres sondes avec une précision comparable (Mantz et al. [2010]).

1.2.4 La nature de l'énergie noire : mesurer w(z) ?

De la découverte de l'accélération, à la mesure de la contribution d'une constante cosmologique
dans le cadre d'un univers plat, il est donc maintenant possible d'aborder la question de la nature
de l'énergie noire, en mesurant Ωm et w, y compris en abandonnant l'hypothèse d'un univers plat
et en estimant donc Ωk.

Il serait particulièrement intéressant de pouvoir réfuter l'hypothèse w ≡ 1. Cependant, les
mesures actuelles indiquent une valeur compatible avec w = −1 quelle que soit la sonde.

Si l'on n'impose plus le modèle w = −1 c'est-à-dire une constante cosmologique, l'hypothèse
w(z) est la plus naturelle à envisager. La paramétrisation proposée par Chevallier et Polarski
[2001], puis par Linder [2003] :

w(a) = w0 + wa × (1− a/a0) (1.4)

présente l'avantage de reproduire, avec seulement deux paramètres, la dépendance prévue dans
le cadre d'un certain nombre de modèles décrivant l'énergie noire à l'aide de champs scalaires
(quintessence), et de se comporter de manière non-singulière en z → 0 (a/a0 = 1) et en z → ∞
(a = 0) ce qui est particulièrement important lorsque l'on souhaite comparer des données du CMB
(z ' 1100) aux données des SNe Ia (ou des BAO) à z . 1.

Les estimations conjointes de w0 et wa sont pour l'instant peu déterminantes : par exemple,
Sullivan et al. [2011], en combinant les données BAO (Reid et al. [2010]), CMB (WMAP7, Komatsu
et al. [2011]), la mesure deH0 de SHOES( Riess et al. [2009]) avec les données SNe Ia du Supernova
Legacy Survey (étendues à bas et hauts z) et en e�ectuant une comptabilisation exhaustive des
incertitudes systématiques, obtiennent wa ' −1± 1.

Leur mesure est l'objectif majeur des futurs projets d'Énergie Noire : LSST au sol, WFIRST et
Euclid en spatial, qui visent à obtenir une précision de 0.2 sur wa. Les incertitudes systématiques
seront un point crucial de la mesure, et chaque projet est en conséquence multi-sonde, avec en
particulier un apport décisif et attendu du weak lensing (Albrecht et al. [2006]).

La précision des futures mesures d'énergie noire est évaluée par la Figure of Merit ou FoM, qui
est l'inverse de la surface de l'ellipse d'erreur dans le plan (w0, wa). Si on e�ectue un changement
de variable (Huterer et Turner [2001], Hu et Jain [2004]) : w(a) = wp+wap×(a−ap)/a0 de façon à
ce que les mesures de wp et wap soient non-corrélées, alors cette aire est égale à : 1/(σ(wp)σ(wap)).
L'avantage de cette nouvelle paramétrisation est que la précision obtenue pour le modèle w = cste
sera également σ(wp). Le pivot ap (ou zp) dépend bien sûr de l'expérience.

Sullivan et al. [2011] obtiennent une FoM de ∼ 10, et les projets futurs � dit de troisième
génération � combinés avec les résultats du satellite Planck devraient permettre d'atteindre une
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FoM triple. Ceux de quatrième génération auront pour objectif de multiplier la FoM au moins
par dix (Albrecht et al. [2006]).

Les projets de deuxième génération (comme SNLS) �nalisent actuellement leurs observations
et leurs résultats. Ceux de troisième génération ont ou vont débuter sous peu. Ils s'appuient sur
des relevés en imagerie à grand champ, complétés parfois par des relevés spectroscopiques pour
la mesure des redshifts. Sans spectroscopie, le redshift des objets sera estimé par des mesures
photométriques.

Citons les projets DES (Dark Energy Survey, Bernstein et al. [2012]) 8 en 2012 ; SuMIRe
(Subaru Measurement of Images and Redshifts, Suto [2010]) en 2013, qui comprendra un sur-
vey d'imagerie grand champ (HSC, HyperSuprimeCam Survey) associé par la suite à un survey
spectroscopique avec l'instrument PFS (Prime-Focus Spectrograph) ; Pan-STARRS (Panoramic
Survey Telescope And Rapid Response System) qui a mis en service le premier de ses 4 télescopes
en 2010 ; et le relevé spectroscopique BOSS (Baryon Oscillation Sky Survey) en cours (Dawson
et al. [2012]). Les résultats du satellite Planck, qui devraient supplanter ceux de WMAP, sont
attendus pour 2013.

Les projets de quatrième génération devraient débuter vers 2020 : le projet au sol LSST (Large
Synoptic Survey Telescope) ; le projet d'imageur infra-rouge spatial WFIRST (Wide-Field Infrared
Survey Telescope) 9 ; le projet spatial Euclid, approuvé par l'ESA, qui e�ectuera de l'imagerie
visible et IR ainsi que de la spectroscopie de galaxies lointaines � la qualité d'image de l'imagerie
spatiale sera cruciale pour les études de weak lensing.

1.3 Les supernovae Ia : une sonde pour l'énergie noire

Je présente ici les supernovae de type Ia en tant que sonde cosmologique. Cette section s'appuie
en partie sur les articles de revue de Hillebrandt et Niemeyer [2000], Howell [2011], et Goobar et
Leibundgut [2011].

Si leurs caractéristiques observationnelles sont bien établies (section 1.3.1), leur nature �
identité de l'étoile parente, mécanisme d'explosion et de transfert radiatif produisant l'émission
spectro-photométrique � n'est pas encore précisément comprise et modélisée de manière satis-
faisante (section 1.3.2). Leur utilisation au sein du diagramme de Hubble repose de ce fait sur des
relations empiriques de standardisation, qui permettent de construire un indicateur de distance
précis. La nécessité d'un troisième terme dans la relation de standardisation, faisant intervenir
les propriétés de l'environnement de la SN, a récemment été mise en évidence (section 1.3.3).
L'exploitation de plus de 500 SNe Ia jusqu'à z & 1, conjuguée aux autres sondes (BAO, CMB) a
permis la mesure de w ' −1 à mieux que 0.1 : les incertitudes systématiques sont actuellement de
l'ordre des incertitudes statistiques, et sont un enjeu véritable pour les projets actuels (notamment
sur la question de l'inter-calibration des données), et futurs (section 1.3.4).

1.3.1 Observations

Les supernovae type Ia sont identi�ées spectroscopiquement (Wheeler et Harkness [1990],
Filippenko [1997]) par l'absence d'hydrogène et d'hélium dans leur spectre et la présence de raies
d'absorption de type P-Cygni d'éléments intermédiaires (O-Ca) : en particulier le doublet du Si
II à 6150 Å (ainsi qu'à 5800 et 4000 Å) qui correspond à λλ ∼ 6355 Å , ce qui caractérise une
émission dans une enveloppe à des vitesses d'expansion de l'ordre de v = 10 000 km.s−1.

Les SNe Ia forment une classe particulièrement homogène, tant par leur spectre, que par
leur courbe de lumière. La dispersion de la luminosité au pic (dans le �ltre B où l'émission est
maximale) des SNe Ia dites �normales� est d'environ 40%.

8. http://www.darkenergysurvey.org

9. wfirst.gsfc.nasa.gov/science/WFIRST_SDT_Final_Report.pdf
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Si la majorité des SNe Ia entrent dans cette catégorie (Li et al. [2011]), elles présentent toutefois
une certaine diversité : il existe des évènements sous et sur-lumineux, déviants aussi par leur
spectre et leur couleur. Leur luminosité au pic peut ainsi varier d'un facteur 10 10.

En�n, il existe des corrélations entre certaines observables : la luminosité au pic et la forme
temporelle de la courbe de lumière � les SNe les plus brillantes décroissent le plus lentement
(relation brighter-slower) ; la luminosité au pic et la couleur � les SNe les plus rouges sont les moins
lumineuses (relation brighter-bluer), ce qui pourrait être une propriété intrinsèque ou bien dûe à
de l'absorption éventuelle par de la poussière, localement et le long de la ligne de visée dans leur
galaxie hôte. Ces relations sont utilisées pour la construction de l'indicateur de distance explicitée
en section 1.3.3. Ajoutons à la liste d'observables les caractéristiques spectrales (rapport de raies,
largeurs équivalentes) (Nugent et al. [1995]) dont l'exploitation pour la mesure de distances est
actuellement à l'étude (Silverman et al. [2012],Walker et al. [2011], Blondin et al. [2011]).

1.3.2 Modélisations

Il est généralement admis que les SNe Ia proviennent de l'explosion thermonucléaire d'une
naine blanche (NB) C+O (Hoyle et Fowler [1960]), qui atteint la masse de Chandrasekhar (la
limite de stabilité des étoiles soutenues par la pression des électrons dégénérés Mch ' 1.4M�) en
accrétant la matière d'un compagnon (Whelan et Iben [1973]).

Ce modèle permet d'expliquer l'absence de H et He dans le spectre, l'évolution temporelle
rapide en quelques jours de la luminosité, qui indique une étoile parente de petite taille, la présence
de SNe Ia dans les galaxies évoluées, ainsi que leur homogénéité apparente reliée à l'existence
de la limite de Chandrasekhar. L'identité exacte de l'étoile parente, les conditions d'allumage,
la physique de la combustion nucléaire turbulente qui détruit l'étoile sont encore des questions
ouvertes.

L'énergie nucléaire est entièrement convertie en énergie cinétique et l'émission lumineuse est al-
imentée par la désintégration radioactive des éléments synthétisés lors de l'explosion, en particulier
56Ni

β+,γ−−−→ 56Co
β+,γ−−−→ 56Fe dont les temps de demi-vie correspondent aux temps caractéristiques

d'évolution de la courbe de lumière (Colgate et McKee [1969]). La luminosité au pic dépend es-
sentiellement de la masse de Ni synthétisée dans la région centrale la plus dense, les éléments
intermédiaires (Si, S, Ca, Mg, O) qu'on observe dans l'émission spectrale étant synthétisés dans
les couches plus extérieures. Le spectre est quant à lui le résultat de phénomènes de transport
radiatif complexes, par lesquels l'énergie des gammas de l'émission radio-active est �nalement
émise dans le domaine UV-NIR.

La diversité des SNe Ia peut alors être attribuée à des di�érences de masse de Ni synthétisé.
Une incinération trop rapide (super-sonique, soit une détonation) ne produit que des éléments du
pic du Fer (Arnett [1969]). Un scénario mixte est donc envisagé, où l'explosion commence par une
dé�agration qui permet d'atteindre une densité moindre à laquelle les éléments intermédiaires
peuvent être synthétisés, puis devient super-sonique ce qui assure l'explosion et l'incinération
totale de la NB, ainsi qu'une synthèse su�sante de Ni (Khokhlov [1991]). Si la luminosité au
pic est expliquée par la masse de Ni, il est nécessaire de se tourner vers la modélisation du
transfert radiatif dans l'enveloppe pour expliquer le spectre et l'évolution temporelle de la courbe
de lumière. Les explications di�èrent et font intervenir la température (plus de Ni signi�e une
température plus élevée) et l'opacité (Hö�ich et al. [1996], Pinto et Eastman [2001], Mazzali et al.
[2001]). Pour Kasen et Woosley [2007], dans l'enveloppe des SNe plus froides, l'opacité dans le
bleu augmente plus vite, et l'émission bleue décroît donc plus rapidement. Kasen et al. [2009]
combinent des modèles 2-D d'explosion d'une naine blanche C+O à la masse de Chandrasekhar
et de transport radiatif. Ils prévoient une variation de masse de Ni selon les conditions initiales

10. Notons cependant que la luminosité des SNe Ia sélectionnées pour le diagramme de Hubble ne présentent
qu'une variation d'un facteur 2.
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de 0.3 à 1.1M�, tout en reproduisant correctement les observations : spectres, courbes de lumière
BV RI mais aussi les relations brighter-slower (voir �gure 1.2). Toutefois, les modèles théoriques
ne sont pas d'une précision su�sante pour permettre d'ajuster les courbes de lumière mesurées
des SNe Ia a�n d'en estimer les paramètres (stretch et couleur) qui entrent dans l'indicateur de
distance. Ce sont donc des modèles spectro-photométriques empiriques qui sont utilisés.

Fig. 1.2 � Courbes de lumière et spectres synthétiques obtenus avec le modèle d'explosion et
de transfert radiatif de Kasen et al. [2009]. La modélisation est en accord avec la mesure de la
supernovae SN 20003du en UBVRI ainsi que les spectres de la même SN à di�érentes phases (en
jours, t=0 à la date du maximum dans le �ltre rest-frame B). Crédits : Kasen et al. [2009]

L'identité du compagnon, et le processus qui amène la NB à la masse de Chadrasekhar de-
meurent incertains. Dans le cadre du modèle single-degenerate (SD), la NB accréte la matière
d'un compagnon non dégénéré (étoile de la séquence principale ou géante rouge) qui remplit son
lobe de Roche. Le taux d'accrétion adéquat est di�cile à assurer. A des taux d'accrétion modérés,
une couche d'hélium pourrait se former dont la détonation provoquerait par compression celle
de la NB et son explosion à une masse inférieure à la masse de Chandrasekhar : c'est le modèle
sub-Chandrasekhar (Woosley et al. [1986]). La variété des SNe Ia s'explique alors élégamment
par la gamme de masse de la NB incriminée. Toutefois, la capacité de ce modèle à reproduire
les observations est l'objet de débat. En�n, dans le modèle double degenerate (DD), ce sont deux
NB qui coalescent (Iben et Tutukov [1984]) pour atteindre la limite de Chandrasekhar. Ce scé-
nario autorise une certaine variabilité quant à la masse de la NB à l'explosion mais l'obtention
de l'explosion elle-même demeure un point délicat (Saio et Nomoto [1985]; van Kerkwijk et al.
[2010]).

Selon le mécanisme envisagé, la distribution (DTD) du temps nécessaire (delay time ou DT)
pour passer de la naissance du système binaire à son explosion en SN varie. Ces prédictions
peuvent être comparées aux taux volumétriques de SNe Ia mesurés dans des populations d'âges
stellaires di�érents et permettre ainsi de distinguer les divers scénarios à l'÷uvre (voir par exemple
Yungelson et Livio [2000]) . Dans le cas du scénario DD, le DT a une distribution en loi de puissance
∝ t−1 : la distribution continue de la séparation initiale des deux binaires à la naissance se traduit
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1.3 Les supernovae Ia : une sonde pour l'énergie noire

par un continuum de valeurs quant au temps de collapse du système par rayonnement d'ondes
gravitationnelles qui domine le DT. Le DT du scénario SD est quant à lui dominé par le temps mis
par le compagnon de la NB (le moins massif des partenaires) pour quitter la séquence principale
(Greggio [2010]), Pritchet et al. [2008]). Mais la DTD de ce scénario calculée avec des codes de
synthèse évolutive de population de binaires est souvent plus complexe. Les intervalles de masses
autorisés pour la primaire et son compagnon sont restreints, ce qui produit des pics dans la DTD,
et le résultat obtenu varie avec les auteurs (voir par exemple Mennekens et al. [2010]). Certains
modèles s'accordent cependant à prédire une DTD qui diminue abruptement après quelques Gyr,
car les secondaires ne sont alors plus assez massives pour assurer l'explosion de leur compagnon.

Les mesure de taux d'explosion en fonction du taux de formation d'étoiles (SFR) et de la
masse des galaxies ont indiqué l'existence d'une composante �prompt� dont le DT est inférieur
à 0.1 Gyr, et le taux proportionnel (B) au SFR spéci�que, ainsi que d'une composante �tardy�,
dont le DT est sensiblement plus long (jusqu'à 10 Gyr) et le taux proportionnel (A) à la masse
de la galaxie : c'est le modèle A+B (Scannapieco et Bildsten [2005], Mannucci et al. [2005, 2006],
Sullivan et al. [2006]). D'autre part, l'énergie de l'explosion semble être reliée à l'âge de l'étoile
parente : la vitesse de décroissance de la luminosité, donc la luminosité elle-même, serait corrélée
avec l'âge de la population d'étoiles associée à la SN, soit une relation �younger-slower� (Hamuy
et al. [2000]; Howell [2001]; Gallagher et al. [2008]; Neill et al. [2009]; Howell et al. [2009]).

Les mesures de taux actuelles permettent de tenter la reconstruction de la DTD et indiquent
une distribution continue en loi de puissance, dont le modèle empirique A+B constituerait alors
une approximation . On pourra consulter la revue de Maoz et Mannucci [2012], ainsi que Perrett
et al. [2012] pour une mesure récente avec les données du Supernova Legacy Survey à 0.1 < z < 1.1
et Maoz et al. [2012] pour le survey SDSS à z . 0.3. Le pic correspondant aux DT courts (. 1
Gyr, mais cette limite est incertaine) est compatible avec la forme de la DTD prévue par le
scénario double degenerate (mais la normalisation reste problématique), et on ne peut exclure une
contribution éventuelle de la voie single degenerate, du fait de la complexité des questions que
soulèvent sa modélisation théorique.

La modélisation de la physique des SNe Ia est extrêmement complexe. Depuis quelques années,
la moisson d'observations a permis de poser un certain nombre de contraintes sur ces modèles.
L'utilisation des SNe Ia en cosmologie continue cependant de reposer sur des relations empiriques.

1.3.3 Indicateur de distance et diagramme de Hubble

L'utilisation des SNe Ia dans le diagramme de Hubble repose sur l'utilisation des relations
brighter-bluer et brighter-slower pour construire l'indicateur de distance. La qualité et la statistique
des données récentes ont permis de mettre en évidence la nécessité d'y adjoindre un troisième
terme, qui fait intervenir les propriétés de l'environnement des SNe Ia. Dans le diagramme de
Hubble actuel, les incertitudes systématiques sont devenues l'enjeu des projets de mesure de
l'énergie noire actuels et futurs.

Indicateur de distance

Si la luminosité au pic dans le �ltre Johnson B des SNe Ia présente une variation de l'ordre
de 40%, la relation brighter-slower (Pskovskii [1977]) permet de corriger la valeur de la luminosité
attribuée à chaque SN en fonction de la largeur de sa courbe de lumière, et d'obtenir ainsi une
précision d'environ 15% satisfaisante pour les mesures de cosmologie (Phillips [1993]). La largeur
de la courbe de lumière peut être estimée par le stretch factor s, qui dilate l'axe des temps d'une
courbe de lumière patron CL(t/s). Il existe d'autres paramétrisations selon le modèle empirique
utilisé qui lui sont équivalentes. Il est aussi nécessaire d'e�ectuer la correction brighter-bluer fonc-
tion de c, l'excès de couleur au maximum de la SN Ia : c = (B − V )(tmax) − 〈(B − V )max〉 (la
moyenne est prise sur la population des SNe Ia).
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Ces paramètres c et s sont mesurés pour chaque SNe Ia en ajustant aux données pho-
tométriques de la SN un modèle soit photométrique (MLCS2k2, Jha et al. [2007]), soit spectro-
photométrique φ(t, λ) comme SALT2 (Guy et al. [2007], voir chapitre 2) ou SIFTO (Conley et al.
[2008]). Ces trois modèles sont actuellement les plus utilisés.

L'indicateur de distance µ = 5 log10(DL/10 pc) est alors construit à l'aide des mesures de c et
s auxquelles on ajoute m?

B la normalisation du modèle φ ajusté, qui correspond à la magnitude
au pic dans le �ltre B dans le référentiel propre de la SN :

µ = m?
B −MB + α× (s− 1)− β × c

Les coe�cients α et β sont les pentes des relations brighter-slower et brighter-bluer, et MB est
une mesure combinant les valeurs de la constante de Hubble et de la magnitude absolue de la SN
Ia �standard� pour laquelle s = 1 et c = 0. Ces 3 paramètres sont évalués en même temps que les
paramètres cosmologiques lors de l'ajustement de la relation µ(z; Ωm; ΩDE ;w) dans le diagramme
de Hubble.

Si le terme β×c est formellement équivalent à une correction d'extinction AB = RB×E(B−V)
où E(B-V)≡ AB − AV est l'excès de couleur 11, la valeur de β ∼ 2.5 − 3.5 (Conley et al. [2011])
est inférieure à la valeur de RB ∼ 4 mesurée dans la Galaxie. Cette di�érence pourrait s'expliquer
par une loi d'extinction spéci�que à l'environnement de la SN, ou bien une loi de variation de
couleur intrinsèque aux SNe Ia.

Un troisième paramètre : l'environnement de la SN

Il est apparu récemment (Kelly et al. [2010], Sullivan et al. [2010], Lampeitl et al. [2010]) que les
relations de standardisation brighter-bluer et brighter-slower ne su�saient pas pour standardiser,
donc décrire, les SNe Ia à la précision actuelle des mesures : la SN Ia standard (c = 0, s = 1) est
plus lumineuse d'environ 10% dans les galaxies les plus massives (en masse stellaire).

Notons que si la SN standard est plus lumineuse dans ces galaxies, la SN moyenne y est par
contre moins lumineuse : le stretch s est e�ectivement signi�cativement plus petit pour les SN
explosant dans les galaxies plus rouges, de type précoce, formant moins d'étoiles, plus massives,
de population stellaire plus âgée (voir la revue de ce sujet en section 5.2).

Il a donc été proposé d'inclure un troisième paramètre dans les relations de standardisation,
soit une relation que l'on pourrait appeler brighter-heavier dépendant de la masse stellaire Mhost.
Plusieurs possibilités ont été envisagées : un terme linéaire γ×log10(Mhost/M�) ; un terme de type
Heaviside, plus robuste, où on ajuste deux valeurs pour la magnitude absolue de la SN standard,
MB etMB+∆MB, selon que la galaxie hôte est plus ou moins massive qu'une masse seuil donnée,
en choisissant Mseuil ' 1010M� (Sullivan et al. [2011]) ; une paramétrisation intermédiaire, δ×P,
où P est la probabilité que la masse stellaire de la galaxie hôte soit inférieure à la masse seuil
choisie, δ est alors analogue à ∆MB (Suzuki et al. [2012]). En incluant cette troisième relation,
Sullivan et al. [2011] obtiennent une di�érence pour la valeur de w de ∆w ' 0.06, comparable à
l'incertitude totale, statistique et systématique, de la mesure, σ(w) ' 0.08.

Diagramme de Hubble

Il est essentiel de comparer dans le diagramme de Hubble des mesures de SN proches (0.01 <
z < 0.1) à des mesures de SN lointaines, a�n d'obtenir un bras de levier su�sant pour mesurer les
paramètres cosmologiques. Le Calàn-Tololo Survey a ainsi fourni le premier lot moderne de SNe
Ia proches (Hamuy et al. [1996]), dont les mesures de distances précises (∼ 8%), combinées à celles
des ∼ 50 SNe lointaines du SCP et de la High-Z Team, ont permis la découverte de l'accélération
de l'expansion.

11. AB ≡ mB −m0
B est la di�érence entre la magnitude mB mesurée et la magnitude m0

B que l'on mesurerait
en l'absence d'extinction le long de la ligne de visée.
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Depuis, plusieurs projets ont découvert et mesuré plusieurs centaines de SNe proches, tant
pour leur utilisation dans le diagramme de Hubble que l'étude de leur nature astrophysique : le
Center for Astrophysics supernova program (CfA) (Hicken et al. [2009a]), la Lick Observatory
Supernova Search (LOSS, Ganeshalingam et al. [2010]), le Carnegie Supernova Project (CSP,
Folatelli et al. [2010]). Les recherches de la Palomar Transient Factory (PTF, Rau et al. [2009]),
du Catalina Real-Time Transient Survey (CTS, Drake et al. [2009]), de PanSTARRS 12, alimentent
les programmes d'observation. En�n, mentionnons la Supernova Factory qui observe actuellement
les SNe du projet PTF à l'aide d'un spectrographe intégral de champ et fournit ainsi des séries
temporelles spectro-photométriques (Aldering et al. [2002]).

Un exemple de diagramme de Hubble est présenté en �gure 1.3, obtenu avec la compilation
Union 2 (Amanullah et al. [2010]) qui regroupe 557 SNe Ia de redshift 0.015 < z < 1.6.

Fig. 1.3 � Diagramme de Hubble, et résidus par rapport au modèle cosmologique : Ωm = 0.277,
w = −1.009 (Ωk ≡ 0) ajusté sur les SNe Ia de la compilation �Union 2 Sample� (Amanullah et al.
[2010]).

Avec un diagramme de Hubble de plus de 500 SNe Ia, les incertitudes statistiques sont aujour-
d'hui de l'ordre des incertitudes systématiques, qu'il devient crucial de comptabiliser au mieux.
Leur prise en compte dans le projet The Supernova Legacy Survey (SNLS) sera détaillée au
chapitre 2.

La source d'incertitude systématique principale est l'inter-calibration des di�érentes lots de
SNe : les mesures cosmologiques sont actuellement établies en utilisant des compilations qui re-

12. http://ps1sc.orgtransients

17



1 Introduction : Supernovae Ia et Énergie Noire

groupent des SNe Ia de surveys di�érents. Ainsi, l'inter-calibration des SNe Ia lointaines (par ex-
emple celles du SNLS) avec les SNe Ia proches, qui sont en grande partie calibrées sur le système
photométrique de Landolt (Landolt [1983]), est particulièrement complexe. Le renouvellement de
ce lot avec des SNe mieux calibrées est en cours. Soulignons que la calibration des données inter-
vient doublement dans le décompte des incertitudes puisque le modèle spectro-photométrique des
SNe Ia sur lequel s'appuie l'indicateur de distance est entraîné lui-même sur les points de mesures
d'un grand nombre de SNe Ia.

1.3.4 Projets actuels et futurs

Le Supernova Cosmology Project et la High-Z Team qui ont découvert l'accélération de l'ex-
pansion de l'univers à la �n du siècle dernier ont été suivis pas des programmes de recherche de
supernovae sur des télescopes qui y ont dédié une bonne part de leur temps d'observation : la
découverte et le suivi photométrique des supernovae est alors réalisable en même temps, ce qui
restreint la question de la calibration à celle d'un seul instrument, et évite les problème d'inter-
calibration de plusieurs télescopes de suivi des SNe.

Le projet �Equation of State : SupErNovae trace Cosmic Expansion� (ESSENCE) est un
programme de 5 ans (2003-2008) du National Optical Astronomy Observatory (NOAO), qui a
détecté et observé ∼230 SNe Ia à 0.2 < z < 0.8 au télescope de 4-m du Cerro Tololo Inter-
American Observatory (CTIO) dans les �ltres Cousins R et I, et sur un champ de ∼10 degrés
carrés.

Le projet Supernova du Sloan Digitized Sky Survey a mis a pro�t l'imageur de 1.4 degré
carré sur le télescope du SDSS de 2.5-m pendant 3 ans (2005-2007) pour suivre régulièrement
une surface de 300 degré carrés, en ugriz, ce qui a permis la production d'environ 500 SNe Ia à
0.05 < z < 0.4 identi�ées spectroscopiquement, et dont les courbes de lumière sont bien mesurées.

En�n, le projet The Supernova Legacy Survey, qui sera détaillé au chapitre 2, a utilisé l'imageur
Megacam monté sur le télescope de 4-m Canada-France-Hawaï pour suivre régulièrement une
surface de 4 degrés carrés dans 4 bandes griz similaires à celles du SDSS : 450 SNe Ia à 0.2 < z < 1
identi�ées spectroscopiquement ont ainsi pu être mesurées. Comme pour ESSENCE, les SNe ont
été identi�ées spectroscopiquement auprès de télescopes de la classe des 8-10m : VLT, Keck,
Gemini et Magellan. Ces projets ont par ailleurs découverts plusieurs centaines de SNe Ia qui n'ont
pu être observées spectroscopiquement, et sont identi�ées à l'aide de critères photométriques.

Le programme HST (Riess et al. [2004, 2007]) a permis de découvrir une vingtaine de SNe Ia
très lointaines à z > 1, à un redshift où l'expansion de l'univers n'accélère pas encore. Ces SNe
Ia sont donc précieuses heuristiquement, mais leur importance dans le diagramme de Hubble est
maintenant réduite du fait du poids statistique et de la précision de mesure des lots de SNe à
z < 1.

Les expériences de troisième génération comme le Dark Energy Survey (DES), Pan-STARRS
et SkyMapper vont démarrer prochainement.

Le projet Supernova de DES permettra la découverte et le suivi d'environ 4000 SNe Ia en 5
ans (dont un sous-échantillon seront identi�ées spectroscopiquement) à l'aide d'une caméra de 3
degrés carrés montée au télescope de 4-m du CTIO dans un domaine de redshift similaire à celui
de SNLS (Bernstein et al. [2012]). Le suivi sera e�ectué en gri ainsi que dans le �ltre z, dont la
transmission e�ective sera supérieure à celle du SNLS.

Le projet Pan-STARRS, couvrira tout le ciel de l'hémisphère Nord, lorsque ses 4 télescopes
de 1.8-m seront en service à l'observatoire d'Hawaï. Ce relevé permettra de détecter des SNe sur
presque tout le ciel, ainsi que dans des champs profonds, mais il n'y a pas de publication à ce jour
de mesures de distances e�ectuées avec PS1.

En�n, SkyMapper, qui est un télescope automatique de 1.3-m de l'observatoire de Siding
Springs (Australie), détectera par an, à l'aide de sa caméra de ∼6 degrés carrés, environ 150 SNe
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Ia con�rmées spectroscopiquement (et autant con�rmées photométriquement) à z ∼ 0.05. Il en
assurera le suivi photométrique en uvgriz.

Le Large Synoptic Survey Telescope est un télescope de 6.5-m de diamètre e�ectif qui sera
construit sur le Cerro Pachón à côté du CTIO, et dont la caméra de 10 degrés carrés verra sa
première lumière en 2020. Le programme supernova du LSST prévoit la découverte de plusieurs
milliers de SNe Ia par an, dont l'identi�cation en tant que type Ia ne pourra se faire que pho-
tométriquement. La stratégie d'observation reste à dé�nir : la puissance de collection du miroir et
la surface de la caméra, ainsi que sa sensibilité dans le rouge, devrait permettre une contribution
décisive de la mesure des SNe Ia à la future ��gure de mérite� de LSST.

Les projets principaux de la mission Euclid sont l'étude des corrélations du cisaillement grav-
itationnel et les BAO. A des redshifts z & 1, les SNe sont mesurées dans le proche infra-rouge ce
qui requiert des observations spatiales. Le projet Euclid pourrait alors e�ectuer les observations
en yJH qui seraient complétées par le télescope LSST en iz, ce qui assurerait un programme
adapté pour l'exploitation de quelques milliers de SNe Ia à 0.8 . z . 1.5.
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Chapitre 2

De EROS à SNLS

Je présente dans ce chapitre les principaux projets dans lesquels j'ai été impliquée ces dernières
années : le programme de découverte et de suivi de supernovae Ia à des distances intermédiaires
dans le cadre du Supernova Cosmology Project ; et le projet de mesure de l'énergie noire avec
des supernovae Ia lointaines, le Supernova Legacy Survey, auquel je participe depuis sa mise en
÷uvre en 2003.

2.1 Le Supernova Cosmology Project

La construction du diagramme de Hubble de supernovae Ia lointaines tel que celui de Perlmut-
ter et al. [1999] repose sur l'avènement des caméras grand champ, composées d'une mosaïque de
CCDs, et montées sur des télescopes de la classe des 4-m. Cette con�guration a permis la mise au
point d'une technique de recherche garantissant à l'avance la détection d'un nombre connu (aux
�uctuations poissonniennes près) de supernovae de type Ia, à un redshift moyen donné, et décou-
vertes avant le maximum de luminosité. Ce dernier point est crucial pour assurer une bonne pré-
cision de la mesure de la magnitude au pic. Cette garantie éprouvée a permis de réserver plusieurs
mois à l'avance, pour chaque campagne de recherche, les télescopes de suivi photométrique et
spectroscopique a�n d'obtenir l'identi�cation spectroscopique et une fois la nature des candidats
assurée, une courbe de lumière précise pour chaque objet.

Cette technique consiste à détecter à l'aveugle les SNe par soustraction des pixels (après
traitement numérique) de deux images du même champ, observées à une vingtaine de jours d'écart
a�n de sélectionner préférentiellement les SNe en phase montante. La profondeur en redshift de la
recherche est �xée par la taille du télescope, le temps d'exposition et les conditions d'observation.
Le nombre de SNe attendu est en première approximation proportionnel au volume sondé, soit
la profondeur que multiplie la surface du ciel observée � d'où la nécessité d'un détecteur grand
champ. Le traitement numérique des images permet de mesurer l'e�cacité de détection à l'aide
de simulation Monte-Carlo et de contrôler ainsi les biais de sélection des SNe.

J'ai mis moi-même cette technique en ÷uvre pendant ma thèse dans l'équipe EROS. La faible
profondeur du survey (le Marly est un télescope de 1-m monté à l'observatoire de La Silla, Chili)
est compensée par le grand champ de la caméra d'EROS, de 1 degré carré, la plus grande au
monde en 1998. Le design d'EROS était donc particulièrement adapté à la recherche automatique
de SNe proches, et à la mesure de leur taux d'explosion (Hardin et al. [2000a]), objet de ma thèse.

Notons que les SNe proches du programme du Calàn-Tololo qui entrent dans le diagramme de
Perlmutter et al. [1999] ont été obtenues par une stratégie hybride. A nouveau, la taille de l'imageur
devait compenser la très faible profondeur sondée : la recherche a été e�ectuée sur le télescope
Curtis Schmidt du CTIO avec des plaques photographiques de 25 degré carré chacune 1. Une
telle surface assurait un nombre de SNe découvertes su�sant pour pouvoir béné�cier d'un temps

1. En utilisant une technique de comparaison des images à l'oeil (blinking).
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2 De EROS à SNLS

d'observation conséquent alloué à l'avance auprès des télescopes du CTIO, mais la technologie
des plaques photos ne permettait pas un traitement numérique des données.

Fig. 2.1 � Les télescopes de l'Isaac Newton Group (ING) utilisés pour les campagnes de l'ESCC de
1999, à l'observatoire del Roque de Los Muchachos, sur l'île de la Palma, aux Canaries (Espagne).
De gauche à droite et de haut en bas : télescope de 1-m Jakob Kapteyn (suivi photométrique), téle-
scope de 4.2-m William Hershel (identi�cation spectroscopique), télescope de 2.5-m Isaac Newton
(détection et suivi), vue générale de l'ING. Crédits : Isaac Newton Group of Telescopes, La Palma.

2.1.1 Le European Supernova Cosmology Consortium

En 2000, le diagramme de Hubble des SNe Ia est donc peuplé à bas redshift par les SNe Ia du
Calàn-Tololo, et vers z ∼ 0.5 par les quelques dizaines de SNe de la High-Z Team et du SCP. Pour
con�rmer la découverte de l'accélération de l'univers, il est nécessaire d'en étendre le domaine
en redshift, a�n d'éliminer d'autres modèles, comme celui d'un univers avec de la poussière grise
(Aguirre [1999a,b]) ; et d'améliorer la précision des mesures, en particulier celle de la couleur de
la SNe, qui est à prendre en compte dans l'indicateur de distance. Ces deux points sont aussi
d'importance pour aborder la question de l'évolution potentielle avec le redshift z des SNe Ia du
diagramme.

La High-Z Team a tourné ses e�orts vers les z > 1, avec le programme HST de Riess et al.
[2001]. Le SCP a quant à lui entrepris de continuer à peupler le diagramme de Hubble vers
z = 0.8 − 1 avec des SNe découvertes au sol, et bien mesurées, par exemple avec la Wide Field
Planetary Camera 2 (WFPC2) du HST (Knop et al. [2003]). Un autre projet se construit alors,
celui de combler la zone "désertique" du diagramme à z∼0.2 � le redshift desert. Ce domaine
est d'importance, puisqu'il correspond à une période où l'énergie noire domine la dynamique
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2.1 Le Supernova Cosmology Project

SN RA Dec. date UT de [R] or g' date UT de redshift phase
(2000) (2000) découverte mag spectroscopie spectro.

1999cj 10 14 02.46 - 0 14 34.0 Apr 17 [19.2] Apr 19 0.362 +9
1999ck 14 08 56.59 - 0 05 50.7 Apr 16 [21.9] Apr 19 0.432 -9

→ 1999dr 23 00 17.56 - 0 05 12.5 Sep 1 22.1 Sep 12 0.178 +24
1999dt 00 45 42.29 + 0 03 22.2 Sep 4 23.5 Sep 12 0.437 -9

→ 1999du 01 07 05.94 - 0 07 53.8 Sep 8 22.8 Sep 12 0.260 -9
→ 1999dv 01 08 58.96 + 0 00 24.8 Sep 9 21.8 Sep 13 0.186 -7

1999dw 01 22 52.80 - 0 16 20.8 Sep 7 24.1 Sep 12 0.460 -4
→ 1999dx 01 33 59.45 + 0 04 15.3 Sep 8 22.2 Sep 14 0.269 +5
→ 1999dy 01 35 49.53 + 0 08 38.3 Sep 8 21.7 Sep 14 0.215 0

1999dz 01 37 03.24 + 0 01 57.9 Sep 8 23.4 Sep 13 & 14 0.486 -4
1999ea 01 47 26.09 - 0 02 07.2 Sep 9 23.3 Sep 13 0.397 -8
1999gx 00 34 15.47 + 00 04 26.2 Sep 6 23.3 Sep 13 0.493 -4

Tab. 2.1 � Supernovae Ia découvertes à l'INT pendant la campagne 1999 de l'ESCC. La magni-
tude indiquée correspond à la date de découverte. La date de spectroscopie correspond à l'observa-
tion au WHT/ISIS. Le redshift est mesuré sur les raies de la galaxies hôte. La phase indiquée en
jour est mesurée par ajustement de spectres template à ± 3 jours. Les �èches indiquent les SNe
suivies photométriquement aux télescopes INT et JKT. Adapté de Balland et al. [2006].

de l'expansion, tout en étant su�samment proche pour espérer limiter les problèmes d'évolution.
En�n, à ce redshift, on observe la partie UV de l'émission de la SN dans le visible, qui est essentielle
pour la modélisation spectro-photométrique des SNe, et di�cilement observable au sol à z ∼ 0.

Le European Supernova Cosmology Consortium (ESCC), branche européenne du Supernova
Cosmology Project, s'est constitué en 1999 dans ce but. L'ESCC a mené plusieurs campagnes de
détection et de suivi en 1999 et 2002 auprès des télescopes de l'Isaac Newton Group (ING) de
l'Observatoire des Canaries (�gure 2.1).

J'ai coordonné les deux campagnes de 1999, en grande partie sur place à l'observatoire, qui
ont permis la découverte et le suivi spectroscopique et photométrique d'une dizaine de SNe Ia 2.

Une campagne a aussi été entreprise conjointement avec l'équipe EROS en 2000, EROS devait
assurer la découverte des SNe. J'en ai coordonné le suivi photométrique et spectroscopique auprès
des télescopes l'ING (Hardin et al. [2000b]).

2.1.2 Campagnes au printemps et à l'automne 1999 à l'Isaac Newton Tele-
scope

La zone du redshift desert conjugue les di�cultés de la recherche de SNe proches � il faut
observer une surface importante pour détecter su�samment de SNe � et lointaines � elle nécessite
l'usage de télescope de la classe des 2-m. Pour ce projet, il était donc particulièrement adapté
d'utiliser la Wide Field Camera de 0.27 degré carré montée sur le télescope Isaac Newton de
2.5-m. Les images ont été prises dans le �ltre g′ qui correspond au �ltre B rest-frame à z=0.2. Ces
observations ont été obtenues dans le cadre du Isaac Newton's Group Wide Field Survey (WFS,
McMahon et al. [2001]) qui a observé 200 degrés carrés dans plusieurs bandes, du �ltre u′ au �ltre
z′.

Environ 30 degrés carrés ont été ainsi observés avec un temps d'exposition de 600s en août

2. A propos de la campagne test de printemps, on pourra aussi consulter avec pro�t Sciences et Vie Junior, juin
& juillet 2001. Cette campagne a par ailleurs fait l'objet d'un reportage dans l'émission E=M6 Junior di�usée en
septembre 2000.
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1999, et 25 jours plus tard en septembre 1999. Un premier run de test avait été e�ectué avec
succès au printemps 1999.

J'ai tout d'abord utilisé une partie du logiciel de détection par soustraction d'image écrit
pour ma thèse que j'ai inclus dans la �boîte à outil� du groupe Cosmologie du LPNHE : soit le
progiciel TOADS (TOols for Analysis and Detection of Supernovae) du French Observing Group of
Supernovae (FROGS). L'implémentation par S. Fabbro et P. Astier (Fabbro [2001]) de la méthode
développée par Alard [2000] a permis ensuite d'en améliorer les performances.

De cette façon, 15 transients ont été sélectionnés et observés ensuite avec le spectrographe
ISIS du télescope de 4.2-m William Herschel Telescope (WHT) de l'ING. Dix SNe Ia ont ainsi
été identi�ées pendant cette campagne, auxquelles il faut ajouter deux SNe Ia supplémentaires
découvertes lors de la campagne test d'avril 1999 (Hardin et al. [1999]; Hardin [1999]; Astier et
Goobar [1999]).

Les spectres de ces 12 SNe Ia entre z = 0.178 et z = 0.493 (le redshift moyen est de z ' 0.35)
sont présentés dans Balland et al. [2006]. Ils ont été observés pour la plupart au maximum de
luminosité, et sont compatibles avec les spectres des SNe Ia proches. La table 2.1 récapitule les
caractéristiques de ces 12 SNe Ia et de leurs observations.

Le suivi photométrique que j'ai coordonné a été e�ectué à l'INT, ainsi qu'au NOT et sur le
télescope de 1-m Jacobus Kapteyn Telescope (JKT) pour cinq de ces supernovae à z < 0.3. Les
SNe ont été mesurées dans les �ltres g′ et r′, ce qui correspond à ces redshifts aux �ltres UBV
à z = 0. Notons que cela doublait alors la statistique des SNe Ia dans le domaine des redshifts
intermédiaires, soit 0.15 < z < 0.35. La mesure de leur courbes de lumière est présentée dans
Amanullah et al. [2008].

Ces SNe Ia ont pu ensuite être incluses dans le Union 2 Sample (Amanullah et al. [2010]),
présenté en �gure 1.3, et contribuent donc au diagramme de Hubble. Cette compilation com-
porte certes une centaine de SNe Ia provenant du SDSS Survey dans le domaine des redshifts
intermédiaires, mais les SNe antérieures à 2000 s'y comptent (presque) sur les doigts de la main.

Ces campagnes de l'ESCC, si elles furent fructueuses, mettent toutefois en exergue la di�culté
commune aux programmes Supernovae de cette génération : celle d'e�ectuer une recherche à quasi
�usage unique�, parfois en parasite d'un autre survey, et d'obtenir et coordonner le suivi spectro-
scopique et photométrique de manière concomitante. Toute la préparation générale (demande de
temps d'observation, adaptation de la stratégie d'observation du survey à celle des SNe . . . ) et
technique (installation des logiciels, traitement des images di�érent pour chaque télescope . . . )
est à renouveler à chaque campagne, qui de plus, par sa courte durée, sera très sensible aux aléas
météorologiques.

2.2 The Supernova Legacy Survey

Les projets Supernovae de la génération suivante ont pu béné�cier d'une stratégie qui permette
la découverte et le suivi des SNe sur un même télescope, au sein d'un projet unique et à long
terme. Ils se sont tournés vers des relevés à grands champs acceptant d'adapter sur de longues
périodes la plani�cation de leur prise de données : en revenant sur un même champ avec une
fréquence de quelques jours, dans les �ltres convenablement choisis et ce pendant plusieurs mois,
il est possible de suivre en même temps les SNe déjà découvertes tout en en détectant de nouvelles.

Cette stratégie dite de rolling-search a été adoptée par le Supernova Legacy Survey, mais aussi
le programme Supernovae du SDSS, le projet ESSENCE et la plupart des relevés utilisant le HST.

Elle a tout d'abord été testée au printemps 2002 dans le cadre d'une campagne du SCP.
Celle-ci a été e�ectuée avec la caméra CFH12K de 0.3 degré carré, montée sur le télescope CFHT
à l'observatoire d'Hawaï, dans une con�guration expérimentale pré�gurant celle du Supernova
Legacy Survey. Cette campagne succédait à plusieurs campagnes précédentes en 1999, 2000 et
2001, qui avait béné�cié du mode d'observation �en queue�, c'est-à-dire que le temps alloué n'est
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2.2 The Supernova Legacy Survey

décompté que lors qu'il est e�ectivement obtenu. Ce mode est un progrès puisqu'il limite l'impact
des aléas météorologiques.

Le Supernova Legacy Survey a débuté en 2003 et les observations se sont achevées en 2008.
J'ai ainsi tout d'abord participé, dans la droite ligne de mon travail avec le ESCC, à la mise en

÷uvre du logiciel de détection des SNe, inclus dans la �boîte à outil� TOADS, devenue de par les
circonstances Poloka 3. J'y ai alors mis en place le module permettant le calcul de l'e�cacité de
détection des SNe qui repose sur l'adjonction de fausses SNe dans les données. J'ai pu calculer les
e�cacités de détection pour le dernier run sur la CFH12K, puis les premiers runs de Megacam.

Je me suis ensuite tournée en 2006 vers la construction des catalogues de galaxies et galaxies
hôtes SNLS, leur application à l'étude de l'e�et de lentille gravitationnelle ainsi qu'à l'étude de la
relation entre les propriétés des SNe Ia et les caractéristiques de leur hôte. J'ai aussi en parallèle
encadré la thèse de Nicolas Fourmanoit sur la photométrie SNLS5 de 2007 à 2010. Le détail de ces
contributions à cette belle expérience qu'est SNLS sera présenté dans les chapitres qui suivent.

Je décris dans cette section le cadre expérimental du Supernova Legacy Survey. Je présente
ensuite le résultat principal obtenu sur les données à 3 ans (SNLS3), la mesure de w à mieux
que 10% (voir l'article Conley et al. [2011] sur lequel s'appuie en grande partie cette section).
Cette présentation est l'occasion d'exposer rapidement les di�érentes étapes de l'analyse SNLS,
auxquelles s'articuleront les travaux présentés dans les chapitres qui suivent.

2.2.1 Cadre expérimental

Le programme SNLS s'inscrit dans le cadre du Canada-France-Hawaï Telescope Legacy Survey
(CFHTLS), qui utilise la caméra grand champ Megacam (Boulade et al. [2003]) montée sur le
télescope de 3.6-m Canda-France-Hawaï (CFHT), à l'observatoire de Mauna Kea d'Hawaï (�gure
2.2). Le CFHTLS regroupe trois programmes : le Deep, le Wide et le Very Wide Survey dont les
surfaces sont respectivement de 4, 170 et 1300 degrés carrés.

Le CFHTLS a débuté en 2003 et s'est achevé en 2008. En tout, 1200 heures d'observations
seront dévolues au SNLS. De plus, le mode d'observation �en queue� sera assorti d'une priorité
maximale donnée au images SNLS par le Steering Allocating Commitee du CFHTLS à partir
du printemps 2005. Des observations complémentaires continuent d'être réalisées et l'analyse des
données du survey s'achèvera probablement en 2015.

Fig. 2.2 � Le dôme du CFHT au sommet du Mauna Kea, Hawaï. La caméra Megacam lors de
son assemblage. Crédits : CFHT.

3. qui signi�e grenouille en hawaïen.
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Fig. 2.3 � Illustration de la technique de rolling-search : courbes de lumière gri reconstruites par
la chaîne de détection en temps réel du SNLS entre le printemps 2004 et l'hiver 2005.

Fig. 2.4 � Télescopes utilisés pour la spectroscopie des supernovae du SNLS. De gauche à droite
et de bas en haut : l'UT1 du Very Large Telescope situé au Cerro Paranal (Chili), Gémini Nord et
les télescopes Keck I et Keck II � ces trois derniers situés au Mauna Kea. Crédits : ESO, Gemini
Observatory/AURA et Keck Observatory.

Le cadre expérimental et la stratégie d'observation du Supernova Legacy Survey ont été conçus
pour obtenir des données de qualité et minimiser les e�ets systématiques, a�n d'atteindre la
précision requise quant à la mesure des paramètres cosmologiques.

1. La qualité de l'imageur grand champ Megacam et la taille du miroir du CFHT, ainsi que
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2.2 The Supernova Legacy Survey

Fig. 2.5 � Supernova 03D4ag. A gauche, le spectre VLT permettant de l'identi�er comme une
SN Ia à z = 0.332 (Crédits : Balland et al. [2009]). En rouge le spectre patron ajusté sur le
spectre. La contribution galactique au spectre de la SN est soustraite. A droite, l'image profonde
de la galaxie hôte : la position de la SN est indiquée en rouge, en bleu celles des galaxies les plus
proches identi�ées.

Filtre u g r i z

longueur d'onde centrale e�ective (en Å) 3898 4862 6235 7629 8813
redshift correspondant au U rest-frame 0.06 0.33 0.70 1.08 1.40
redshift correspondant au B rest-frame � 0.12 0.44 0.76 1.03
redshift correspondant au V rest-frame � � 0.14 0.40 0.61

Tab. 2.2 � Longueurs d'onde centrales e�ectives des �ltres ugriz de Megacam. Le redshift cor-
respondant à la coïncidence avec la longueur d'onde centrale des �ltres UBV Johnson, λUBV =
3670, 4340, 5460 Å, dans lesquels on souhaite obtenir une mesure du �ux rest-frame de la SN, est
indiqué. On mesure donc dans les �ltres r et i le �ux rest-frame B et V à z'0.4-0.5, et U et B à
z'0.7-0.8.

les très bonnes conditions d'observation du site, permettent d'atteindre une profondeur
su�sante pour réduire l'impact du biais de Malmquist qui a�ecte les surveys limités en �ux
(Perrett et al. [2010]).

2. La découverte et le suivi photométrique sont réalisés avec un seul télescope : la calibration de
cet instrument unique a pu ainsi être étudiée en détail (Regnault et al. [2009]) ; de surcroît,
les problèmes d'inter-calibration de plusieurs télescopes de suivi sont évités.

3. SNLS a mis en ÷uvre la technique de la rolling search (�gure 2.3) sur les 4 champs Deep du
CFHTLS, ce qui a déterminé le planning de leur observation dans les �ltres griz pendant les
5 années du survey. Cette stratégie assure un bon échantillonnage des courbes de lumière de
toutes les SNe, soit une mesure tous les 3-4 jours dans les 4 �ltres griz, lorsque MegaCam
est montée de 14 à 18 jours par lunaison autour de la nouvelle lune. Par construction,
cet échantillonnage couvre aussi la période qui précède la découverte de la SN. Le bon
échantillonnage de la courbe de lumière pre- et post-maximum est essentiel pour la précision
de la mesure. Le mode d'observation �en queue�, associé à une priorité maximale donnée au
SNLS, a permis de limiter l'impact des aléas météorologiques : chaque observation �perdue�
devenait prioritaire la nuit suivante.

4. La mesure des SNe dans les quatre �ltres griz du survey permet d'estimer la magnitude B
dans le référentiel de la SN pour tout le domaine de redshift de z = 0.1 à z = 1, ainsi que
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les couleurs U-B et B-V de la SN (voir table 2.2).

5. En observant ainsi l'équivalent de 40 nuits par an durant 5 ans, le SNLS à découvert près
de 450 SNe Ia identi�ées spectroscopiquement sur des télescopes de la classe des 10-m
(VLT, Keck et Gemini, �gure 2.4) lors de programmes d'observation alloués spéci�quement.
Rappelons de plus que le redshift est l'autre mesure entrant (en abscisse) dans le diagramme
de Hubble.

Ce lot dont la contamination en SNe non-Ia est limitée est essentiel pour obtenir un di-
agramme de Hubble �able, mais aussi pour tester les algorithmes d'identi�cation pho-
tométrique des SNe Ia qui n'ont pu être observées spectroscopiquement : cela concerne
près de 300 SNe Ia pour les données SNLS3 (Bazin et al. [2011]). Il permet d'autre part la
comparaison des spectres de ces SNe distantes avec ceux de leurs homologues proches, et
de tester ainsi les e�ets d'évolution. Les spectres des SNe SNLS ont été publiés dans Howell
et al. [2005]; Bronder et al. [2008]; Ellis et al. [2008]; Balland et al. [2009]. Un exemple est
présenté en �gure 2.5.

6. Les observations peuvent être combinées pour construire des images profondes des champs
Deep (comme leur nom l'indique), sur lesquelles il est possible d'étudier photométriquement
les galaxies hôtes, a�n d'explorer les relations entre les SNe et leur environnement. Un
exemple est présenté en �gure 2.5.

2.2.2 SNLS3 : mesure de l'équation d'état de l'énergie noire

La mesure des paramètres cosmologiques sur le lot SNLS3 des données à 3 ans est décrite en
détail dans Conley et al. [2011]. Je n'en présente ici que les principaux points.

SNLS est un projet principalement européen et canadien, et les di�érentes étapes de l'analyse
ont été menées indépendamment des deux côtés de l'Atlantique. Par rapport à l'analyse SNLS1
(Astier et al. [2006]), la calibration (Regnault et al. [2009]) et le modèle spectro-photométrique
(Guy et al. [2007], Conley et al. [2008]) ont été améliorés, et la relation entre les propriétés des
SNe et de leurs hôtes est prise en compte (Sullivan et al. [2010]).

Rappelons que l'indicateur de distance est construit pour une SN à l'aide des observables
estimées à partir des mesures photométriques, soit la magnitude apparente dans la bande B m?

B,
le paramètre de stretch s de la courbe de lumière, et la couleur c=B-V :

µSN = m?
B −MB + α× (s− 1)− β × c (2.1)

Les paramètres ~θ du modèle cosmologique (par exemple ~θ = (Ωm, w) pour un univers plat) sont
ajustés, ainsi queMB, α et β sur le lot de toutes les SNe :

χ2 =
∑
SNi

(
µ(zi; ~θ)− µSNi

)2

σ2
i + σ2

int

(2.2)

Le terme σi au dénominateur propage les incertitudes photométriques tandis que σint propage les
incertitudes restantes, soit la dispersion intrinsèque à la loi 2.1 des SNe Ia, dispersion qui rend
compte vraisemblablement de notre connaissance limitée de la physique des SNe. Cette expression
du χ2 est bien sûre simpli�ée puisque la matrice C des covariances utilisée dans l'ajustement n'est
pas diagonale, l'expression du χ2 s'écrit donc en réalité t ~∆µC−1 ~∆µ. La description des di�érentes
contributions à la matrice C suit.

L'estimation des paramètres cosmologiques tient compte non seulement des incertitudes statis-
tiques mais aussi systématiques par l'intermédiaire de la matrice C. Cette matrice est publiée, ce
qui permet l'exploitation par d'autres projets scienti�ques de nos données sans perte d'informa-
tion.
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Les supernovae Ia SNLS3 pour la mesure de cosmologie

Le lot SNLS3 comprend 472 SNe Ia : 123 supernovae proches, 93 à redshift intermédiaire du
Sloan Digitized Sky Survey, 242 SNe du SNLS, et 14 SNe Ia à grand redshift, observées avec le
HST.

Le lot des SNe Ia proches comprend principalement des SNe du Calàn-Tololo Survey, et des
projets CfAI-II-III (Hicken et al. [2009a]) ainsi que CSP (Folatelli et al. [2010]). Le tiers de ces SNe
est observé dans le système de magnitudes de Landolt (Landolt [1983]), dans lequel il faut alors
transcrire le système de magnitude de Megacam griz, ce qui est la source principale d'incertitude
systématique de la mesure des paramètres cosmologiques.

A z > 1, il devient di�cile d'observer les SNe depuis le sol, la lumière rest-frame B étant
observée dans le NIR. Les supernovae observées avec le HST complètent donc notre lot à z = 0.7-
1.4.

En�n, 93 SNe du SDSS-II peuplent notre diagramme de Hubble dans la zone �désertique� à
z∼0.2, comme on le constate en �gure 2.6. Le système de �ltres du SDSS a été calibré précisément,
et est de reste très similaire à celui de Megacam. L'inter-calibration des données SNLS et SDSS
n'est donc pas aussi problématique que pour les SNe proches.

Ces SNe sont sélectionnées selon plusieurs critères qui permettent d'assurer une couverture
temporelle et en longueur d'onde adéquate a�n de garantir la précision de l'estimation de la
magnitude B au maximum (voir Guy et al. [2010]; Conley et al. [2011]) :

1. on requiert l'existence de plusieurs points de mesure, en particulier autour du maximum, et
ce dans plusieurs �ltres. C'est le critère le plus restrictif, qui élimine 6% du lot initial SNLS,
et 30% du lot initial des proches.

2. les valeurs extrêmes de stretch, qui sortent du domaine de validité du modèle spectro-
photométrique, sont éliminées : 0.7 < s < 1.1.

3. il en est de même pour les couleurs extrêmes : le critère −0.25 < c < 0.25 élimine les SNe
atypiques et/ou éteintes par de la poussière.

4. les SNe conduisant à des mesures discordantes à plus de 3.2-σ lors de l'ajustement au
diagramme de Hubble sont éliminées (soit ∼1% du lot �nal complet).

5. les SNe proches doivent être dans le �ot de Hubble : soit z > 0.010 4.

Photométrie des supernovae

Les courbes de lumière des SNe (et potentiellement de tout transient détecté) sont construites
en exploitant optimalement l'information des pixels des images. Plus précisément, on mesure le
rapport du �ux de la SN à celui des étoiles voisines sur le champ considéré � ce sont les étoiles dites
tertiaires, de magnitudes elles-même élaborées à partir de la mesure d'étoiles standard connues.

Les pixels d'une image sont modélisés par la superposition d'un fond constant, d'une galaxie
représentée par une carte de pixels, et d'une source ponctuelle de position �xe : la SN. Le �ux et
le fond de ciel par image, ainsi que les pixels de la carte de la galaxie et la position de la SN sont
ajustés sur toutes les images disponibles dans un �ltre donné. Les détails de l'implémentation de
cette technique sont indiqués au chapitre 3, où je présente le nouvel algorithme mis en place pour
l'analyse SNLS5, ainsi que sa caractérisation.

4. Ce qui correspond pour une vitesse particulière de galaxie de ∼600 km.s−1 à une perturbation du redshift
de 20%.
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Fig. 2.6 � A gauche, distribution en redshift des di�érentes SNe Ia entrant dans le lot SNLS3 :
en bleu les 123 SNe Ia proches, en vert les 93 SNe Ia du SDSS qui comblent la zone désertique
à z'0.2, en jaune les 242 SNe du SNLS, en rouge les 14 SNe du HST. A droite, le diagramme
de Hubble construit avec le lot SNLS3. L'ajustement d'un modèle d'univers plat donne la mesure
(Ωm,w)=(0.18± 0.10, −0.91+0.17

−0.24). Crédits : Conley et al. [2011].

Calibration de la photométrie SNLS

La procédure de calibration des données SNLS, décrite dans Regnault et al. [2009], permet
d'obtenir une précision de 1% sur l'étalonnage du �ux des SNe.

Les observations sont d'abord alignées relativement en �ux, en utilisant le catalogue d'étoiles
tertiaires de magnitudes connues. Ces étoiles tertiaires, présentes dans les champs Deep de science,
ont été elles-mêmes calibrées en magnitude en observant avec Megacam pendant des nuits pho-
tométriques des étoiles standard dites �secondaires�, comme par exemple le catalogue des étoiles
de Landolt (Landolt [1992]).

Les observations sont ensuite converties en �ux physiques : pour cela, on utilise une étoile
de référence de magnitudes et de spectre connu � le standard primaire. Le SNLS et le SDSS ont
sélectionné tous deux la même étoile de référence (rouge), BD 17◦ 4708, mesurée dans le cadre du
programme HST CALSPEC (Bohlin [1996]).

Une cartographie minutieuse des non-uniformités de la transmission de l'imageur a été réalisée
en utilisant des images de champs d'étoiles denses obtenus en en décalant régulièrement le pointé :
il a pu être ainsi établi que le �ux d'une étoile entre le centre et les coins de la caméra varie jusqu'à
10%.

Un tiers des données proches est calibré dans le système de �ltres UBVRI de Landolt, ce
qui nous oblige à e�ectuer la conversion des magnitudes griz de Megacam dans ce système. Les
incertitudes des magnitudes Landolt de notre étoile de référence sont cause de la contribution
principale à l'incertitude systématique de la mesure des paramètres cosmologiques.

Modélisation spectro-photométrique : SALT2 et SIFTO

Deux modélisations spectro-photométriques ont été développées, de chaque côté de l'Atlan-
tique : SIFTO (Conley et al. [2008]) et SALT2 (Guy et al. [2007]).

Pour SALT2, le �ux rest-frame de la SN est paramétrisé ainsi :

φ(λ, t) = X0 × [M0(λ, t) +X1×M1(λ, t)]× exp(c× CL(λ)) (2.3)

M0 est le spectre moyen d'une SN à la phase t, et le paramètre correspondant X0 est la normal-
isation en �ux dans la bande B. La composante M1 décrit la variabilité principale, paramétrisée
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2.2 The Supernova Legacy Survey

par X1, et reproduit, sans hypothèse supplémentaire, la relation brighter-slower. Le paramètre X1

est équivalent à un paramètre de stretch, X1 ' s − 1. Le paramètre c est par construction une
couleur, et la loi de couleur CL(λ) traduit la variation correspondante du �ux.

M0, M1 et CL(λ) sont calculées en utilisant un lot d'entraînement composé de courbes de
lumière et de spectres de SNe proches et de SNe SNLS. Cet entraînement n'utilise bien sûr pas
les distances 5. L'utilisation des données proches dans le �ltre U s'est avérée problématique : le
�ltre U est particulièrement di�cile à calibrer, sa transmission e�ective étant limitée aux courtes
longueur d'onde par celle, variable, de l'atmosphère elle-même. On dépondère alors les mesures
UV des SNe proches, et on utilise préférentiellement les mesures dans le �ltre g des SNe de SNLS,
qui correspondent à l'UV pour z ∼ 0.4.

La calibration du modèle spectro-photométrique en UV est particulièrement importante pour
exploiter les données SNLS. En e�et, une partie de l'incertitude systématique provient du �pas-
sage�de �ltres rest-frame dans lesquels les SNe sont mesurées : B & V pour les proches, puis U,
B, & V pour les SNe à z ∼ 0.5, puis U & B pour les plus lointaines (la transmission du �ltre z est
moindre). La continuité entre ces deux régimes à z ∼ 0.5 dans le diagramme de Hubble dépend
alors de la calibration du modèle spectro-photométrique en UV.

SALT2

Fig. 2.7 � En noir, la loi de couleur de SALT2 : −c × CL(λ) pour c = 0.1. La loi d'extinction
Galactique de Cardelli et al. [1989] : Aλ−AB = (Rλ−RB)×E(B-V) est indiquée pour E(B−V) =
0.1, en pointillé pour un rapport sélectif RB = 4.1 (c'est-à-dire la valeur Galactique) et en tireté
pour RB = 2.0. Crédits : Guy et al. [2010]

Insistons sur le fait qu'aucune hypothèse particulière n'a été faite quant à la dépendance en
λ des composantes du modèle SALT2, y compris pour la loi de couleur CL. Les causes premières
de cette loi sont encore inconnues � extinction par de la poussière ou bien variation intrinsèque
de la couleur des SNe � et aucune hypothèse a priori n'a donc été posée quant à la forme de
CL(λ) mais aussi la distribution du paramètre c. On constate en �gure 2.7 que la dépendance en
λ de Rλ −RB Galactique (Cardelli et al. [1989]) di�ère de celle de la loi CL, y compris pour des
valeurs de RB éloignées de la valeur Galactique RB ' 4 6.

En résumé, ce sont �les données qui décident� : de l'extension de leur distribution en couleur c,

5. Cela revient à laisser �otter X0 lors de l'entraînement.
6. Rappelons que la loi d'extinction s'écrit mλ − m0

λ = Aλ = Rλ×E(B-V). Au vu des équations 2.1 et 2.3,
l� 'extinction� correspondante pour une SN de couleur c est Aλ = c× (β−CL(λ)) � par construction, CL(λB) ≡ 0,
et CL(λV ) ≡ 1. Identi�ant E(B-V)≡ AB−AV et c, la relation entre Rλ et CL est la suivante : Rλ−RB = −CL(λ).
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de la valeur de β, et de la dépendance en λ de CL. Le modèle SALT2 di�ère ainsi essentiellement
du modèle MLCKS2 (Jha et al. [2007]) qui utilise des hypothèses a priori pour ces trois ingrédients.
Les di�érences dans les mesures de distances obtenues avec MLCKS2 et SALT2 sont entièrement
imputables à ce choix, ainsi qu'à celui d'utiliser ou non les données U des SNe proches.

Le modèle SIFTO comprend une séquence temporelle spectrale, que l'on peut dilater le long de
l'axe des temps par un facteur de stretch qui dépend de λ. La variation de la couleur est explicitée
par des relations linéaires entre la couleur c=B-V, la couleur U-B et le paramètre de stretch s de
la SN.

Comme exposé dans Guy et al. [2010], SALT2 et SIFTO donnent des résultats similaires, ce
qui permet d'évaluer les incertitudes liées aux di�érents choix et hypothèses sur lesquels reposent
leur conception. Finalement, on utilise pour calculer la distance une moyenne des paramètres
mesurés avec chacun des deux outils, la di�érence constituant l'incertitude systématique associée.

Galaxie hôte et indicateur de distance

Une étude photométrique des galaxies hôtes a été e�ectuée, a�n de pouvoir tester si les
paramètres MB, α et β sont universels, ou bien dépendent de l'environnement de la SN. Cette
étude est présentée aux chapitres 4 et 5. Il a été possible de montrer qu'une fois standardisée, la
SN correspondant à un stretch s = 1 et une couleur c = 0 est plus brillante d'environ 10% dans
les galaxies massives, et ce à 4-σ.

On tient compte de cette relation en ajustant deux valeurs deMB selon que la masse stellaire
de la galaxie hôte est plus ou moins massive que M = 1010M�. La valeur obtenue pour w est
alors modi�ée d'une quantité comparable à l'incertitude totale. Nous y reviendrons plus en détail
dans les chapitres 4 et 5.

Incertitudes systématiques

Un grand soin a été apporté à la construction de la matrice C, que l'on peut scinder en
trois composantes, Dstat, Cstat et Csyst. La matrice Dstat, diagonale, comprend les incertitudes
statistiques des paramètres m?

B, s, c et du redshift de chaque SN. La dispersion intrinsèque σint

est ajustée séparément pour chaque lot, elle est de σint = 0.07 mag pour le lot SNLS, et de 0.11
pour le lot des SNe proches. On prend aussi en compte la dispersion causée par la présence de
structures le long de la ligne de visée (voir chapitre 4), soit σlensing = 0.055× z. En�n, un terme
supplémentaire tient compte de la possibilité d'avoir placé la masse de l'hôte dans le mauvais
intervalle du fait de l'incertitude sur les magnitudes mesurées de la galaxie.

Comme toutes les SNe partagent le même modèle spectro-photométrique, qui permet de
mesurer pour chacune m?

B, s, c, la matrice de covariance correspondant aux incertitudes statis-
tiques n'est certainement pas diagonale : Cstat 6= 0.

En�n, Csyst comprend les incertitudes qui ne diminuent pas lorsqu'on augmente la taille du
lot de SNe. Ainsi, les incertitudes de calibration, qui a�ectent doublement toutes les mesures
de toutes les SNe : non seulement parce qu'elles a�ectent les points de mesure photométrique
des courbes de lumière, ajustées par le modèle spectro-photométrique, mais aussi parce qu'elles
a�ectent le modèle spectro-photométrique lui-même, puisqu'il est entraîné sur les points de mesure
photométrique d'un grand nombre de SNe. La calibration est la contribution la plus importante en
terme d'incertitude résultante sur la mesure des paramètres cosmologiques, en particulier l'inter-
calibration des di�érents lots.

Mesure des paramètres cosmologiques

Ce traitement rigoureux des données, a�n d'en exploiter toute l'information, permet d'obtenir
une mesure de w = −0.91+0.16

−0.20(stat)
+0.07
−0.14(syst) avec les supernovae seules pour un univers plat.
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Fig. 2.8 � Contours de con�ance dans le plan Ωm − w obtenus en ajustant le lot SNLS3 des
SNe Ia (en bleu), pour un univers plat. La prise en compte des systématiques double la surface
du contour. La dégénérescence le long de l'axe Ωm est levée en ajoutant les contraintes des BAO
(SDSSS Data Release 7 , Percival et al. [2010]) et du CMB (WMAP7, Komatsu et al. [2011]),
en vert. Crédits : Sullivan et al. [2011]

Soulignons que la prise en compte des incertitudes statistiques double la surface de l� 'ellipse�
d'erreur (voir �gure 2.8).

L'adjonction des contraintes des BAO (SDSSS Data Release 7 , Percival et al. [2010]) et du
CMB (WMAP7, Komatsu et al. [2011]) pratiquement équivalentes à �xer Ωm ' 0.27, permet
d'obtenir une mesure de w à mieux que 10% pour un univers plat, incertitudes systématiques
incluses : Ωm = 0.2740.019

−0.015, w = −1.068+0.080
−0.082. Ce résultat dépasse le �cahier de charges� du

SNLS 7, alors même que l'analyse du lot à 5 ans n'est pas achevée.

Perspectives

L'analyse du lot à 5 ans constitue bien sûr l'étape prochaine de l'exploitation des données du
Supernova Legacy Survey. Elle a été entamée avec la thèse de Nicolas Fourmanoit, portant sur la
photométrie des SNe (voir chapitre 3) et s'est continuée avec la thèse de Patrick El-Hage encadrée
par J. Guy.

Je prendrai pour ma part en charge en collaboration avec un étudiant l'étude de l'e�et de
lentille gravitationnelle et l'analyse photométrique des galaxies hôtes, tant pour les SNe Ia iden-
ti�ées spectroscopiquement que photométriquement.

A�n d'exploiter la similarité du SDSS survey et du SNLS � toutes deux des rolling search
fructueuses, avec qui plus est un système de �ltres proche, les deux expériences ont entrepris
un travail d'analyse commun. Ainsi, Betoule et al. [soumis] a établi une calibration commune
précise à 0.4% en griz pour les deux expériences, grâce à un programme d'observation directe
avec Megacam, d'une part de standards primaires spectro-photométriques HST-CALSPEC, et
d'autre part de champs de science SDSS.

7. La lettre d'intention prévoyait pour un survey de 5 ans la détection de 750 SNe Ia, et une mesure de w à une
précision σ(w) = 0.1 pour un univers plat et une connaissance a priori de la valeur de Ωm à 10%.
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Le catalogue photométrique des galaxies hôtes du lot à 5 ans sera un outil utile pour l'analyse
commune des deux expériences SNLS et SDSS.

En�n, à moyen terme, on peut noter que le savoir-faire développé pour l'analyse SNLS pourrait
être mis à pro�t pour d'autres expériences, par exemple le Dark Energy Survey.

Les chapitres qui suivent seront consacrés à la présentation de mes contributions au projet
SNLS : la photométrie des données à 5 ans (chapitre 3) ; la cartographie et la caractérisation
des galaxies et galaxies hôtes (chapitre 4) et son application à la détection de la magni�cation
gravitationnelle des SNe Ia ; et l'étude de la prise en compte de l'in�uence de l'environnement
pour la mesure de la cosmologie (chapitre 5).
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Chapitre 3

Photométrie des supernovae SNLS5

La courbe de lumière d'une SN est construite en en mesurant le �ux sur les images obtenues
lors du suivi photométrique. Plus exactement, on mesure le rapport entre le �ux de la SN et le
�ux des étoiles voisines, estimé avec une méthode identique. Ces étoiles présentes sur les champs
de science sont les étoiles tertiaires de calibration. Leurs magnitudes sont évaluées par ailleurs, ce
qui permet ensuite de transcrire le rapport mesuré en un �ux physique pour la SN.

La méthode �traditionnelle� consistait à mesurer le �ux de la SN sur les images obtenues lors
du suivi par photométrie di�érentielle, par rapport à une image �zéro� d'où la SN est absente.
Cette image �zéro� permet alors de mesurer le fond structuré sous-jacent à la SN que constitue
la galaxie hôte a�n de le soustraire aux images où la SN est présente. L'image �zéro� est obtenue
quelques semaines avant ou quelques mois après la découverte de la SN. Cette technique a été
mise en ÷uvre aussi bien pour la détection des SNe que pour leur suivi par Perlmutter et al. [1998]
et Riess et al. [1998].

La technique de photométrie di�érentielle utilisée est d'importance, puisqu'elle doit introduire
le moins d'e�ets systématiques possible. Les deux images à comparer sont prises dans des condi-
tions d'observation di�érentes : le pointé du télescope, la réponse impulsionnelle ou PSF 1 (c'est-
à-dire le pro�l des étoiles), la transmission atmosphérique, qu'il s'agit de corriger au mieux. Les
di�érences de pointé impliquent un ré-alignement des images, à l'aide d'une part d'une transfor-
mation géométrique et d'autre part d'un noyau de ré-échantillonnage. La correction des di�érences
de PSF est e�ectuée par convolution par un noyau approprié : la technique présentée par Alard et
Lupton [1998] (voir aussi Alard [2000]), qui consiste à décomposer le noyau sur une base adaptée
et à en calculer les coe�cients par ajustement linéaire directement sur les pixels des images, a
permis des progrès décisifs et fait référence. Elle est applicable à la détection de tout type de
transient : évènements de micro-lentille gravitationnelle, pour lesquels elle a été historiquement
développée, étoiles variables, et bien sûr SNe.

Cependant, quelque soit la photométrie di�érentielle utilisée, la méthode de soustraction d'une
image �zéro� présente le désavantage de dépendre très fortement de la qualité et du rapport signal-
sur-bruit de celle-ci. Cet algorithme lui donne un poids important, puisqu'elle est utilisée pour
chaque point de mesure, ce qui les corrèle entre eux.

Deux solutions sont à envisager. La première solution est de réduire le poids statistique de
l'image zéro en en réduisant le bruit � par exemple en construisant si possible une image profonde
de bonne résolution. C'est envisageable pour les relevés de SNe de type �rolling-search�, pour
lesquels la plupart des images sont des images de la galaxie hôte sans la SN. Cette solution a été
mise en ÷uvre pour la détection des transients dans SNLS.

La deuxième solution est d'exploiter de manière équivalente les images avec et sans SN. En
particulier, le fond structuré que constitue la galaxie hôte est présent sur toutes les images, toute
image peut donc contribuer à son estimation. Une ou plusieurs images sans la SN sont nécessaires,

1. Point Spread Function.
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3 Photométrie des supernovae SNLS5

a�n de �xer le zéro de la courbe de lumière. La méthode utilisée pour l'analyse SNLS française
(Astier et al. [2006]) utilise ce principe : un modèle de galaxie hôte plus une source ponctuelle est
ajusté sur toute la série d'images. Cette méthode avait été mise en ÷uvre par Fabbro [2001] pour
des SNe du SCP. Le SDSS-II utilise une technique similaire dite de �scene-modeling� (Holtzman
et al. [2008]). Dans la même catégorie, la méthode NN2 (Tonry et al. [2003], Barris et al. [2005])
consiste à mesurer le �ux di�érentiel de la SN ∆Fij sur chaque paire d'image (i, j), en traitant
formellement l'une des partenaires comme une image �zéro�. On e�ectue alors pour N images
N(N − 1)/2 mesures et on ajuste ensuite sur ces mesures un vecteur de �ux Vl correspondant au
�ux sur chaque image l. Cette technique permet de mesurer une courbe de lumière relative. Elle
permet a priori d'exploiter toute l'information présente dans la série d'images, mais la corrélation
des N(N−1)/2 ∆Fij mesurés n'est pas prise en compte dans l'ajustement des Vl ce qui doit nuire
à l'optimalité. L'évaluation des incertitudes est de plus complexe.

Je présente dans ce chapitre les méthodes de photométrie implémentées dans l'analyse française,
qui permettent de mesurer sur chaque image le rapport du �ux de la SN à celui d'étoiles voisines.
Ces étoiles tertiaires de calibration (entre 2000 et 4000 par champ et par bande) sont sélectionnées
sur leur �ux et leur absence de pollution par une voisine. Elles sont calibrées en magnitude sur
les étoiles standard dites secondaires, observées avec le même instrument. Les �ux de la SN sont
mesurés par l'ajustement simultané sur toutes les images d'un modèle correspondant à une galaxie
sous-jacente plus une source ponctuelle dont le �ux est �xé à zéro lorsque la SN est absente. Le
�ux des étoiles est mesuré similairement mais en imposant une �galaxie� nulle. Le modèle est
quasi-linéaire et l'ajustement par minimisation de χ2 est donc optimal.

La photométrie utilisée pour l'analyse des données à 1 an et 3 ans travaillait avec les images ré-
échantillonnées au même référentiel géométrique, ce qui introduisait des corrélations pixel-à-pixel
se traduisant par une sous-estimation des incertitudes. Un algorithme permettant d'appliquer le
modèle aux images sans les ré-échantillonner a donc été développé, qui consiste à �déplacer� le
modèle et non les données.

Le travail de thèse de Nicolas Fourmanoit a consisté à appliquer cette nouvelle photométrie
aux données SNLS5, et à en caractériser les performances en terme de biais et de précision. Il
a pu montrer qu'elle permettait d'obtenir une reproductibilité à haut �ux à quelques pour-mille
pour un biais de l'ordre du pour-mille lui aussi, tout en proposant un traitement des incertitudes
plus simple et plus rigoureux que la photométrie SNLS3. Ce travail a été réalisé en collaboration
avec Pierre Astier.

Les �gures proviennent de notes internes ou de la thèse de N. Fourmanoit.

3.1 Photométrie avec et sans ré-échantillonnage

Je décris ici les ingrédients et les algorithmes des deux méthodes de photométrie mises en
÷uvre pour les analyses à 1 an (Astier et al. [2006]) et à 5 ans des données SNLS : la photométrie
avec ré-échantillonnage (photométrie A06) et la photométrie WNR (Without aNy Resampling).

3.1.1 Traitement préalable des images

Les images utilisées pour la mesure des �ux des SNe Ia doivent être préalablement traitées.
Ces images sont entreposées au Canadian Astronomy Data Centre (CADC) où elles sont envoyées
une fois la pré-réduction (�at-�elding, masquage des pixels défectueux, défrangeage) qui suit leur
observation à Hawaï e�ectuée (pipeline Elixir). Elles sont donc rapatriées au Centre de Calcul
de l'IN2P3 à Lyon où les di�érentes étapes de traitement seront exécutées indépendamment sur
chacun des 36 CCDs de chaque exposition, et ce pour les 4 �ltres griz. Le but est de préparer
tous les éléments nécessaires à la mesure des �ux des étoiles tertiaires et de la SN sur toutes les
images disponibles. Pour plus de détails on se référera à la thèse de N. Fourmanoit.
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3.1 Photométrie avec et sans ré-échantillonnage

Pour chaque image (CCD) de 2048×4612 pixels désignée par l'indice i, les tâches suivantes
sont e�ectuées :

1. la carte de poids des pixels est estimée en tenant compte de la variance du fond de ciel et
de la réponse du CCD à un éclairage uniforme.

2. le fond de ciel sur l'image est calculé et soustrait.

3. le catalogue des sources est établi à l'aide du logiciel SExtractor (Bertin et Arnouts [1996]).

4. les centroïdes et les seconds moments des sources sont estimés par ajustement d'une gaussi-
enne.

5. les étoiles sont identi�ées et le seeing estimé à l'aide des seconds moments calculés ci-dessus :
σ2

seeing =
√
mxx ×myy −m2

xy.

6. la PSF de l'image est modélisée : on considère un modèle analytique à 3 paramètres (fonction
Mo�at de degré 2.5) auquel on ajoute une grille d'environ 15×15 pixels dont la taille est
indexée par le seeing, qui permet de tenir compte d'une éventuelle asymétrie de la PSF. Les
paramètres du modèle analytique ainsi que les pixels de la grille sont lentement variables à
travers l'image (polynômes de degré 1 en x et y). Ils sont calculés par ajustement sur les
pixels des étoiles sélectionnées.

7. le �ux et la position des sources (dits �ux et positions de PSF) sont estimés par ajustement
du modèle de PSF précédemment calculé.

8. on sélectionne pour chaque champ et chaque �ltre une image de référence correspondant
à une PSF de surface minimale. La transformation géométrique TFi alignant la grille des
pixels de l'image à celle de l'image de référence est calculée. Il s'agit d'une transformation
de degré 3 en x et y. Elle est ajustée sur les catalogues de positions calculés à l'étape 4.

9. l'image est ré-échantillonnée en utilisant cette transformation. Cette étape produit une image
alignée sur l'image de référence. Du fait du ré-échantillonnage, les valeurs des pixels sont
corrélées avec celles de leurs voisins. Pour le noyau de ré-échantillonnage 3×3 utilisé, la
covariance d'un pixel avec tous ses voisins est en moyenne égale à 20% de sa variance
initiale.

La carte de poids de l'image ré-échantillonnée est obtenue en ré-échantillonnant la carte des
variances des pixels de l'image originale et en l'inversant. On ne tient donc pas compte des
covariances des pixels.

10. les di�érences de transmission atmosphérique, ou de temps de pose entre deux images dis-
tinctes impliquent d'aligner photométriquement les images. On calcule alors le rapport entre
le �ux de PSF d'une étoile sur l'image, et son �ux sur l'image de référence. La moyenne de
ce rapport sur toutes les étoiles est le rapport photométrique Ri de l'image.

11. la PSF de l'image de référence di�ère de celle de l'image i. On calcule alors le noyau de
convolution qui permet de passer de l'une à l'autre : PSFri = Ki ⊗ PSFref .

Suivant la méthode proposée par Alard [2000], le noyau est décomposé sur une base de 3
noyaux élémentaires, et les coe�cients de cette décomposition sont à nouveau lentement
variables sur l'image (polynômes). L'intégrale du noyau est équivalente au rapport pho-
tométrique R � on lui impose d'être constante sur l'image. Les coe�cients des polynômes
décrivant la décomposition du noyau sur la base sont calculés par ajustement (linéaire)
à partir des cartes des pixels des 150 objets les plus brillants, sur l'image et sur l'image
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3 Photométrie des supernovae SNLS5

référence. Cela impose donc que l'on travaille sur l'image ré-échantillonnée par rapport à
l'image de référence, d'où l'exposant r de la notation.

Par construction, Ki permet donc de corriger les di�érences de PSF entre l'image i ré-
échantillonnée et l'image référence, et aussi les petits désalignements locaux dûs aux impré-
cisions éventuelles de la transformation géométrique.

12. Le noyau peut aussi être estimé à partir du modèle de PSF calculé sur l'image i et l'image
de référence. Ce noyau K ′i est alors une simple grille de pixels, dont on calcule les valeurs
par un ajustement linéaire a�n d'assurer PSFmodele

i = K ′i ⊗ PSFmodele
ref . Son intégrale est

arbitrairement �xée à 1. Contrairement au noyau Ki, l'utilisation de K ′i nécessite de prendre
en compte par ailleurs le rapport photométrique Ri.

A l'issue de ce traitement, on dispose de tous les éléments nécessaires pour mettre en ÷uvre
la photométrie des SNe et des étoiles tertiaires de calibration.

3.1.2 Photométrie avec ré-échantillonnage

La photométrie avec ré-échantillonnage (photométrie A06) est la méthode mise en ÷uvre pour
l'analyse à 1 an (Astier et al. [2006]) et utilisée pour l'analyse à 3 ans (Guy et al. [2010]).

Elle consiste à ajuster simultanément le modèle ci-après pour toutes les images ré-échantillonnées,
et ce à la position de la SN, qu'elle y soit visible ou non. Le �ux dans le pixel p de l'image ré-
échantillonnée i (on considère une sous-image autour de la position de la SN d'environ 50×50)
est modélisé comme suit :

Dr
i,p = [(Fluxi × PSFref(x− xSN) + Galaxie(x))⊗Ki]p + skyi (3.1)

1. Fluxi désigne le �ux de la SN sur l'image i � on impose Fluxi ≡ 0 pour les images antérieures
à 30 ×(1 + zSN) jours et postérieures à 200 ×(1 + zSN) jours à la date approximative du
maximum de luminosité B de la SN.

2. xSN est la position de la SN sur l'image de référence, commune à toutes les images.

3. PSFref est la PSF de l'image désignée comme référence pour ses qualités.

4. Galaxie est la carte des pixels décrivant la galaxie sous-jacente à la SN, à la résolution de
la PSF de la référence et dans son référentiel géométrique.

5. Ki est le noyau de convolution qui permet de passer de la PSF de l'image référence à celle
de l'image ré-échantillonnée i.

6. skyi est le fond de ciel local résiduel sur l'image i.

Les paramètres de l'ajustement : les Fluxi et skyi pour toutes les images, xSN et les pixels de
la carte Galaxie, sont calculés en minimisant le χ2 associé sur les pixels Iri,p des vignettes extraites
des images ré-échantillonnées : χ2

A06 =
∑

p,iW
r
i,p(D

r
i,p − Iri,p)2.

Notons que l'ajustement est linéaire, sauf par rapport à la position de la SN. On est donc, à
cette linéarisation près, dans le cadre de l'application du théorème de Gauss-Markov, qui nous
garantit l'optimalité à condition que la matrice de poids corresponde à l'inverse de la matrice de
covariance des données (ici les pixels), c'est-à-dire que le bruit des pixels soit correctement estimé.
Les pixels sont corrélés par le ré-échantillonnage à courte distance devant la taille de la carte des
pixels utilisée : leur matrice de covariance est donc quasi-diagonale, et on peut donc prendre W
diagonale sans trop perdre d'optimalité.

Seul le bruit de photon du ciel est pris en compte dans W . D'une part, l'inclusion d'un
terme poissonnien proportionnel au �ux de la SN introduirait une non-linéarité dans l'estimateur.
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3.1 Photométrie avec et sans ré-échantillonnage

D'autre part, les SN sont mesurées dans le régime de �ux où c'est le bruit de photon du ciel
qui domine. L'estimateur de �ux optimal est alors le �ux dit de PSF, soit sur une image I :
Flux =

∫
PSF × I/

∫
PSF2. Cela correspond bien à l'estimateur construit ici dans la situation

simpli�ée où la galaxie est absente. L'estimateur de �ux de PSF a aussi l'avantage de respecter
les rapports de �ux, quand bien même le modèle de PSF serait inexact. Pour cette raison aussi,
on ne prend pas en compte dans W le terme poissonnien proportionnel au �ux de la SN.

Soulignons que l'on ajuste une position pour la SN commune à toutes les images. En e�et,
lorsque le �ux et la position sont ajustés simultanément lors de la mesure du �ux de PSF, l'es-
timateur en �ux est biaisé, et le biais dépend quadratiquement de l'incertitude sur la position :
∆Flux/Flux = −∆x2/(4 × σ2

seeing). Dans cette expression, la PSF est modélisée par une gaussi-
enne de sigma σseeing mais la loi reste quadratique en première approximation pour toute fonction
paire. Une valeur typique de σseeing est 2 pixels. �Fixer� la position entre les di�érentes images est
donc nécessaire pour obtenir une mesure non biaisée à faible signal-sur-bruit.

La variance des pixels entrant dans W est sous-estimée d'environ 20%. Les incertitudes cal-
culées en utilisant la matrice W , soit la matrice de covariance C = (∂2χ2

A06)−1, seront donc
sous-estimées. On utilise la répétabilité de la mesure des �ux par nuit d'observation pour renor-
maliser les incertitudes calculées avec C. Une SN est imagée plusieurs fois (∼6) par nuit n et son
�ux Fluxnuitn est supposé être constant toute la nuit. On calcule alors l'ajustement des mesures
des Fluxi (N images) par un vecteur de taille réduite des Fluxnuitn (N > M nuits), en util-
isant comme matrice de poids dans le χ2

nuit l'inverse du bloc concerné dans la matrice C calculée
précédemment. On obtient un vecteur des �ux par nuit, et une matrice de covariance associée
Cnuit, qui fait donc intervenir la matrice C.

Du fait de la sous-estimation des variances des pixels entrant dans la carte de poidsW , le χ2
nuit

de cet ajustement est e�ectivement en moyenne plus grand que 1 (voir �gure 3.1). On renormalise
alors Cnuit avec la valeur du χ2

nuit obtenue a�n de �rattraper� la modélisation simpli�ée de la carte
des poids W .

Fig. 3.1 � Comparaison des distribution du χ2
nuit de l'ajustement des �ux par nuit pour la pho-

tométrie WNR (en vert) et la photométrie A06 (en rouge). La normalisation des variances des
�ux mesurés est réduite d'environ 25%, comme préalablement estimé. Pour l'ensemble des 1654
courbes de lumière des 419 SNe SNLS5 dans toutes les bandes.
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3 Photométrie des supernovae SNLS5

Travailler avec les images non-rééchantillonnées permettrait de réduire cette correction puisque
la variance des pixels entrant dans l'ajustement du χ2 serait mieux estimée. C'est l'un des enjeux
de la mise en ÷uvre de la photométrie sans ré-échantillonnage.

3.1.3 Photométrie sans ré-échantillonnage

La photométrie sans ré-échantillonnage procéde en alignant le modèle et non l'image. Elle
nécessite donc l'usage de la transformation géométrique TFi entre les pixels de l'image de référence
et ceux de l'image i.

Le �ux dans le pixel p de l'image i (on considère une sous-image autour de la position de la
SN d'environ 50×50) est modélisé comme suit :

Di,p =
(

Fluxi × PSFi(p− TFi(xSN)) +
[
Galaxie(TF−1

i(x))⊗K ′i
]
p

+ skyi

)
×Ri (3.2)

1. Fluxi désigne le �ux de la SN sur l'image i.

2. xSN est la position de la SN sur l'image de référence et TFi(xSN) la position de la SN sur
l'image i.

3. PSFi est la PSF de l'image i.

4. Galaxie est la carte des pixels décrivant la galaxie sous-jacente à la SN, à la résolution de la
PSF de la référence et dans son référentiel géométrique. Galaxie(TF−1

i (x)) est cette même
carte ré-échantillonnée dans celui de l'image i.

5. K ′i est le noyau de convolution qui permet de passer de la PSF modèle de l'image référence
à celle de l'image i.

6. Ri est le coe�cient photométrique dont il faut tenir compte puisque K ′i est arbitrairement
normalisé.

7. skyi est le fond de ciel local résiduel sur l'image i.

La minimisation du χ2 suivant : χ2
WNR =

∑
p,iWi,p(Di,p−Ii,p)2 sur toutes les images disponibles

conduit similairement à un vecteur de �ux par image Fluxi et une matrice de covariance C, puis
à un vecteur de �ux par nuit Fluxnuitn correspondant à la minimisation du χ2

nuit.
La valeur moyenne de χ2

nuit est à nouveau supérieure à 1, mais elle est e�ectivement réduite
de 25% comme préalablement estimé (voir �gure 3.1). Les mathématiques ont donc tenu leurs
promesses.

La mesure e�ectuée à �ux nul (voir �gure 3.2), lorsque la SN est �éteinte� permet de véri�er
la bonne normalisation des erreurs et de tester le zéro de l'échelle des �ux mesurés. Pour cette
mesure, la contrainte Fluxi ≡ 0 pour les images des nuits concernées est relâchée. Le pull de la
distribution, soit Fluxnuit/erreur est e�ectivement centré à zéro et son écart-type est proche de 1
à 10%.

Une méthode de photométrie similaire a été mise en ÷uvre pour les données SDSS-II par
Holtzman et al. [2008]. Parmi les di�érences d'implémentation, on note que dans leur analyse,
la carte de pixels de la galaxie utilisée est légèrement sous-échantillonnée d'un facteur ∼ 1.5,
mais correspond à une résolution �in�nie� � elle sera alors convoluée avec la PSF de l'image.
D'autre part, le bruit est modélisé en tenant compte de la contribution poissonnienne du �ux de
la galaxie et de la SN au pixel considéré : le modèle intervient donc dans la matrice de poids W et
l'ajustement est alors non-linéaire. Une simulation Monte-Carlo par ajout de fausses SNe permet
de véri�er que l'estimateur est non biaisé et que le modèle d'incertitude est correct.
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3.2 Répétabilité et biais de la photométrie sans ré-échantillonnage

Fig. 3.2 � Mesure à �ux nul pour la photométrie WNR : les mesures sont normalisées par l'in-
certitude estimée lors de l'ajustement de la photométrie et renormalisée par χ2

WNR,nuit. A gauche :
en r, à droite : en i.

3.2 Répétabilité et biais de la photométrie sans ré-échantillonnage

La caractérisation de la méthode WNR en terme de précision et de biais est e�ectuée sur les
étoiles dite tertiaires de calibration.

3.2.1 Mesure des étoiles tertiaires de calibration

Les étoiles tertiaires sont des sources de �ux supposé constant et à haut signal sur bruit.
Leur photométrie est réalisée en imposant une carte de pixels nulle pour la �galaxie� sous-

jacente du modèle. Comme pour les SN, on ajuste une position commune à toutes les images : il
est essentiel d'appliquer la même méthode de mesure de �ux pour la SN et pour les étoiles. En
e�et, les inexactitudes de la transformation géométrique peuvent se traduire sur certaines images
par un décalage des positions qui biaise pour l'image concernée l'estimateur du �ux, toujours selon
la relation : ∆Flux/Flux = −∆x2/(4× σ2

seeing). Puisque c'est le rapport du �ux de la SN à celui
des étoiles que l'on mesure, il est important que l'estimateur soit biaisé de manière identique pour
les étoiles et pour la SN.

Notons que dans la matrice des poids des pixels W entrant dans le χ2, la variance des pixels
calculée sans tenir compte de la �uctuation poissonnienne des photons de l'étoile sera signi�ca-
tivement sous-estimée. L'étoile étant cependant supposée de �ux constant pendant les 5 années
d'observation, la précision de la mesure de son �ux moyen Flux =< Fluxi >i sera évaluée par la
dispersion σ(Flux) des points de mesure.

Précision photométrique à haut �ux

Le rapport σ(Flux)/Flux en fonction de la magnitude de l'étoile est indiqué en �gure 3.3.
L'allure de la courbe est le résultat de la contribution à l'écart-type du �ux d'une étoile de trois
termes s'ajoutant quadratiquement :

σ(Flux) = a ⊕ b
√

Flux ⊕ cFlux

Le premier terme est constant et correspond aux �uctuations dûes au fond de ciel. Le deuxième
est proportionnel à la racine carrée du �ux et correspond au bruit poissonnien des photons de
l'étoile, le coe�cient de proportionnalité b est l'inverse du gain. Le troisième terme, dominant à
haut �ux, est proportionnel au �ux de l'étoile. Ce dernier terme peut s'expliquer par un biais de
la photométrie (par exemple lié à une modélisation imprécise des ailes de la PSF), un bruit de
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3 Photométrie des supernovae SNLS5

�at-�elding des images ou dans l'estimation du rapport photométrique. Le terme c correspond
donc à la précision en % obtenue à haut �ux. Elle est calculée en ajustant ce modèle d'incertitude
aux données : sa valeur est de 4 à 5 pour-mille en gri et de 6 à 7 pour-mille en z. Les résultats
obtenus par la méthode avec ré-échantillonnage sont tout à fait similaires.
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Fig. 3.3 � Pour le champ D4 : précision photométrique en fonction de la magnitude pour les
étoiles tertiaires de calibration. De gauche à droite et de haut en bas : en g, r, i, z. Les di�érentes
composantes du modèle d'incertitude σ(Flux) = a ⊕ b

√
Flux ⊕ cFlux sont indiquées. La précision

limite à haut �ux est de 0.0041 en g, 0.0043 en r, 0.0044 en i, 0.0063 en z.

Évaluation des biais

L'étude de la distribution pour la population des étoiles de la valeur du �ux mesuré rapporté
au �ux moyen de l'étoile, a permis de mettre en évidence un certain nombre de biais, de l'ordre de
quelques pour-mille. Seule la grande précision des �ux mesurés, et la grande statistique disponible
a permis de les déceler.

Les biais en position sont cause des e�ets les plus spectaculaires (tout en restant de l'ordre de
la milli-mag). Rappelons à nouveau que pour un �ux estimé par ajustement de PSF, un biais ∆x
en position se traduit par un biais quadratique en �ux ∆Flux/Flux = −∆x2/(4× σ2

seeing).
Ainsi, le mouvement propre des étoiles est su�samment perceptible au terme de cinq années

d'observation pour provoquer un biais de quelques pour-mille si on sélectionne les 50% d'étoiles
ayant les mouvements propres les plus importants, soit au moins 7 milli-arcsecondes par an. On
constate en �gure 3.4 la forme parabolique du biais en �ux en fonction du temps, causée par
le biais linéaire en position ∆x = v × (t − t0). Ce biais a été corrigé en prenant en compte le
mouvement propre des étoiles dans le traitement des images.

La réfraction di�érentielle a�ecte la dispersion de la coordonnée x (alignée avec l'axe N-S de
la caméra) des étoiles en fonction de leur couleur, et ce pour les images des �ltres les plus bleus.
Cette dispersion supplémentaire est de l'ordre de 0.06 pixels en g. Le biais résultant est donc de

42
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Fig. 3.4 � Pour des images i, sur 4 CCDs du centre de la caméra. On a sélectionné 50% des étoiles
à plus fort mouvement propre. Celui-ci se traduit par un biais parabolique en �ux en fonction du
temps.

l'ordre du pour-mille.

Fig. 3.5 � A gauche : pour les étoiles du CCD 29 en bord de caméra (champ D1, bande r), on
constate un décalage entre la position calculée par ajustement d'une gaussienne et celle calculée
par ajustement de la PSF, asymétrique. La date du retournement de la lentille est indiquée en
rouge. Elle marque le moment où l'asymétrie de la PSF est réduite. A droite : biais induit sur
la mesure de �ux en r des étoiles des CCD de bord 27,28,29 pour tous les champs. La date du
retournement de la lentille est indiquée en bleu.

La variation de l'asymétrie de la PSF, plus prononcée sur les CCDs au bord de la caméra,
peut se traduire par un biais de quelque milli-mags. En e�et, la transformation géométrique est
calculée avec les positions des étoiles ajustées par une gaussienne (donc une fonction paire) alors
que la photométrie réalisée est une photométrie de PSF, qui n'est pas forcément symétrique :
la position initiale de la SN ou de l'étoile, calculée avec les transformations géométriques, ne
coïncidera pas avec la position de mesure du �ux de PSF. Si l'asymétrie de la PSF est la même
pour tout le lot d'images considéré, ce décalage est corrigé puisqu'on ré-ajuste la position de la
SN (dans le référentiel de la référence) lors de la mesure des �ux. Si l'asymétrie de la PSF varie
fortement sur le lot d'images considéré, ce décalage à rattraper va varier d'une image à une autre
et ne pourra être corrigé. Cet e�et est �agrant (voir �gure 3.5) lorsque l'on considère les CCDs de
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bord avant et après le retournement d'une des lentilles du correcteur de champ début décembre
2004 (MJD' 53340) : cette manipulation avait amélioré la PSF sur tout le plan focal, et réduit
son asymétrie sur les bords. En calculant les transformations géométriques avec les catalogues
de positions calculées en ajustant le modèle de PSF (positions de PSF), on s'a�ranchit de ce
problème.

Les biais en fonction des conditions d'observation (seeing, variance du fond de ciel) ont aussi
été étudiés et sont eux-aussi de l'ordre du pour-mille.

3.2.2 Mesure des supernovae : quel biais pour la cosmologie ?

La �délité de la reconstruction des �ux des SNe ne peut-être évaluée qu'avec une simulation
utilisant l'ajout d'étoiles synthétiques sur les données.

Cette étude a été menée à la suite de la thèse de Nicolas Fourmanoit, dans le cadre de la thèse
de Patrick El-Hage encadrée par Julien Guy. Elle a été e�ectuée sur un lot d'images dans la bande
r, et a permis de mesurer un biais inférieur au pour-mille.

Pour la thèse de Nicolas, nous avons évalué approximativement l'impact sur la mesure des
paramètres cosmologiques d'un biais de quelques milli-mag : ainsi, un biais de 3 mmag se traduit,
à un redshift moyen de z ' 0.7, par un biais de 1% sur la valeur de Ωm.

Perspectives

Cette première mise en ÷uvre de la photométrie WNR a permis de constater qu'elle assurait
une gestion plus rigoureuse des incertitudes tout en assurant une reproductibilité à haut �ux de
quelques pour-mille. De plus, en éliminant la nécessité de recourir aux images ré-échantillonnées,
cette méthode simpli�e la gestion des données, ce qui sera d'importance pour les expériences
futures dont le �ot de données sera bien plus important : ainsi, le programme Supernova du LSST
génèrera plusieurs PB par an.

Elle a aussi permis la mise en évidence d'un certain nombre d'e�ets dont la prise en compte
a été incluse dans l'analyse. Les transformations géométriques sont maintenant évaluées sur le
catalogue des positions calculées par ajustement de PSF. De plus, elles sont estimées en tenant
compte du mouvement propre des étoiles, c'est-à-dire qu'on calcule pour chaque étoile dont le
déplacement est signi�catif sa vitesse v? : la position de l'étoile dans le référentiel géométrique de
la référence s'écrit alors x? = x?(t0)+v?(t− t0). Lors de la mesure du �ux WNR, seule la position
x?(t0) est ré-ajustée.

La réfraction n'est par contre pas prise en compte, car la couleur moyenne des SNe est com-
parable à celle des étoiles tertiaires de calibration, ce qui minimise le biais résultant.

Après la validation e�ectuée sur les images simulées, la photométrie WNR est devenue la
photométrie o�cielle SNLS5. Un article de description de la méthode et de ses performances est
actuellement en cours de rédaction (Astier [en préparation]).
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Chapitre 4

Galaxies SNLS : un catalogue 3-D

Les propriétés des galaxies interviennent à titre multiple dans la mesure des distances utilisant
les SNe Ia : la poussière qu'elles contiennent peut absorber la lumière de la SN ; par leur présence
le long de la ligne de visée, elles a�ectent la lumière des SNe Ia par e�et de lentille gravitationnelle ;
en�n, les relations de standardisation des SNe Ia dépendent de leur environnement, c'est-à-dire
des propriétés de leur galaxie hôte. Ces deux derniers aspects seront présentés dans ce chapitre et
dans le chapitre 5.

Pour ces raisons, il est apparu nécessaire de cartographier et caractériser les propriétés des
galaxies présentes dans les champs de détection des SNe. Cette tâche a été menée à bien in-
dépendamment dans SNLS par Mark Sullivan et par moi-même, et j'ai pris en charge l'étude
photométrique des galaxies pour l'équipe française de SNLS.

A cet e�et, j'ai réalisé un catalogue multi-couleur des galaxies de champs, ainsi qu'un modèle
spectro-photométrique, en collaboration avec J. Guy, qui, ajusté sur les mesures photométriques
d'une galaxie, permet d'en calculer le redshift (redshift �photométrique�) et les propriétés carac-
téristiques (couleurs intrinsèques par exemple).

Je présente dans cette section le travail réalisé pour les galaxies hôtes et d'avant-plan des SNe
de SNLS3 publié dans Kronborg et al. [2010], article auquel on pourra se référer pour ce chapitre.
La section 4.1 est consacrée à la photométrie des galaxies, la section 4.2 à leur modélisation.
J'indiquerai rapidement les récents développements sur lesquels je travaille actuellement concer-
nant la mesure et la caractérisation des galaxies de SNLS5 : elles sont à cette heure en cours de
�nalisation et font l'objet d'une publication qui est en préparation. En�n, je présente en section
4.3 la première application de ce travail : la cartographie des lignes de visée a�n de mettre en
évidence la magni�cation gravitationnelle des SNe Ia, et de quanti�er la dispersion additionnelle
que cette magni�cation introduit lors de la mesure des paramètres cosmologiques. Ce travail a été
mené en collaboration avec Taia Kronborg, dont la thèse a été e�ectuée de 2006 à 2009 sous la
direction de Julien Guy.

4.1 Photométrie des Galaxies

La modélisation photométrique des galaxies requiert une photométrie soignée, qui nécessite
de prendre garde aux points suivants :

• la minimisation du bruit requiert une sommation optimale des images, et une soustraction
du fond de ciel.

• la calibration photométrique des �ux est un élément important pour la comparaison entre
di�érents champs dans un même �ltre, a�n d'assurer une homogénéité du catalogue. La
comparaison des magnitudes mesurées aux modèles des galaxies nécessite aussi des points
zéros justes : notons toutefois que tous les codes de redshifts photométriques e�ectuent de
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petites corrections pour un meilleur ajustement des modèles.
La calibration pose alors la question de la relation entre : une calibration e�ectuée sur des
étoiles, avec une photométrie adaptée aux étoiles, dont le pro�l est celui de la PSF (Point
Spread Function) de l'image ; et une mesure de �ux sur une galaxie, avec une photométrie
adaptée au pro�l de la galaxie, c'est-à-dire son pro�l intrinsèque convolué par la PSF.

• les couleurs doivent être mesurées dans des ouvertures équivalentes, ce qui peut nécessiter
des corrections de la PSF qui varie localement sur les images grand champ qui plus est de
�ltres (voire de télescopes) di�érents.

• le contrôle de la �délité et de la précision des mesures est indispensable, par simulation
Monte-Carlo ou mieux en étudiant leur répétabilité quand c'est possible.

Ces points sont pris en compte de diverses manières par la plupart des surveys profonds multi-
bandes, qui sont par la suite exploités pour les mesures de redshifts photométriques. Nous faisons
ici un petit tour d'horizon non-exhaustif de di�érents catalogues photométriques ainsi réalisés.
Citons ainsi les versions successives des catalogues des champs DEEP et WIDE du CFHTLS
publiées par le centre de réduction de données dédié Terapix 1 : McCracken et al. [2008] pour
T0003, Coupon et al. [2009] pour T0004, et Goranova et al. [2009] pour la description exhaustive
de T0006 2. Les magnitudes des galaxies y sont mesurées dans plusieurs types d'ouverture elliptique
adaptée au pro�l en intensité par pixel des objets. Il n'y a pas d'homogénéisation des PSFs. Capak
et al. [2007] présentent la photométrie du survey HST/ACS Cosmic Evolution Survey (COSMOS,
Scoville et al. [2007]) de 2 degrés carrés : le suivi dans 17 �ltres et auprès de 5 télescopes a nécessité
l'homogénéisation précise des PSFs par convolution avec un noyau gaussien. Erben et al. [2009],
à nouveau sur les images du CFHTLS, homogénéisent les images profondes en les convoluant
par un noyau gaussien constant. Ils proposent une technique semi-automatique de masquage
des zones inutilisables (ré�ections parasites d'étoiles brillantes, aigrettes d'étoiles saturées . . .).
Grazian et al. [2006], puis Dahlen et al. [2010] e�ectuent la photométrie multi-bande de l'UV à
l'IR moyen, au sol et spatiale, du Great Observatories Origins Deep Survey southern �eld (GOOD-
S, Giavalisco et al. [2004]) : ils procèdent en ajustant le pro�l des objets, mesurés sur les images
dans le �ltre z à grande résolution spatiale de la caméra HST/ACS, en tenant compte des PSFs
de chaque instrument. González-Solares et al. [2011] réalisent la photométrie ugriz des champs du
European Large Area ISO Survey (ELAIS), du First Look Survey et du Lockman Hole survey :
ici, le �ux des étoiles et des galaxies est mesuré dans une succession d'ouvertures circulaires de
rayon croissant, ce qui permet de calculer des corrections d'ouverture. Ils montrent ainsi que pour
les galaxies, une bonne approximation du �ux total est le �ux dans un rayon 2rK , où rK est le
rayon de Kron (Kron [1980]; Bertin et Arnouts [1996]), et mieux encore, dans un rayon 2rP , où
rP est le rayon de Petrosian (Petrosian [1976]; Yasuda et al. [2001]).

Pour l'étude des galaxies hôtes SNLS, la photométrie ugriz des galaxies a été réalisée indépen-
damment des photométries déjà publiées pour les champs DEEP du CFHTLS : par exemple,
la photométrie publiée par Terapix, dont la version T0003 était disponible en ligne dès février
2006. En e�et, cette photométrie est e�ectuée sur des images profondes (les �stacks�) obtenues
en sommant ∼80% des meilleures images des champs, et qui sont par conséquent contaminées
par la lumière des supernovae. Cette contamination n'a�ecte que quelques galaxies hôtes 3 sur
les plusieurs centaines de milliers que comptent les catalogues, et n'entrave donc pas les analyses
portant sur les galaxies des champs SNLS dans leur ensemble. Elle nous impose cependant pour
l'analyse utilisant les galaxies hôtes de construire les stacks en excluant les images prises pendant

1. Traitement Élémentaire, Réduction et Analyse des PIXels : http://terapix.iap.fr/
2. http://terapix.iap.fr/cplt/T0006-doc.pdf

3. Pour les SNe de SNLS3, 7% des �ux i des galaxies hôtes sont potentiellement contaminés à plus de 20% par
le �ux de la SN.
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Champ D1
�ltre Ni Nf élimination par coupure sur : total

point zéro seeing fond de ciel paramètre de forme N ét. sat. franges

u 159 150 0 % 5 % 0 % 0 % 0 % 0 % 5 %
g 515 324 4 % 17 % 10 % 2 % 9 % 0 % 37 %
r 725 470 7 % 13 % 6 % 6 % 6 % 0 % 35 %
i 792 460 8 % 14 % 4 % 5 % 6 % 11 % 41 %
z 704 411 5 % 12 % 6 % 7 % 4 % 13 % 41 %

Tab. 4.1 � Coupures appliquées pour la sélection des images entrant dans les "stacks" construits
pour l'analyse SNLS5. Exemple du champ D1.

la saison (soit les 6 mois consécutifs) où la SN a explosé et d'e�ectuer nous-mêmes les mesures
photométriques.

Pour un �ltre donné, les images sont donc sommées par saison (en utilisant un �ltre médian
qui permet d'éliminer les cosmiques, les satellites . . . ), puis les stacks �par saison exclue� sont
réalisés en re-sommant les stacks de toutes les saisons sauf la saison pendant laquelle la SN a
explosé. On construit aussi le stack correspondant à la sommation de toutes les saisons, qui est
alors comparable au stack réalisé par Terapix, et sur lequel les galaxies de champs seules peuvent
être étudiées.

Cette tâche a été réalisée en partie au Centre de Calcul de l'Institut National de Physique
Nucléaire et de Physique des Particules (CCIN2P3) à Lyon, où les ∼30 Tb d'images SNLS du
CFHTLS Deep subissent les di�érentes étapes de la chaîne de traitement de données de SNLS
décrites dans Astier et al. [2006], et plus récemment dans Fourmanoit [2010] (voir chapitre 3).

Les images entrant dans la sommation sont sélectionnées selon les caractéristiques moyennes
de leurs étoiles (second moments spatiaux, seeing), la transmission de l'atmosphère (point zéro),
et le niveau du fond de ciel (table 4.1). On conserve alors �nalement ∼60% des images. Les images
dans le �ltre u sont peu nombreuses, ce qui justi�e d'utiliser pour ce �ltre des critères de sélection
moins sévères. De plus, la quasi-absence d'émission u pour une SN Ia observée à z∼0.5 4 autorise
à utiliser pour le u les stacks sommant toutes les saisons. On obtient alors des images profondes,
par saison exclue, par champ et par �ltre, dont le fond est soustrait, calibrées à l'aide du catalogue
de tertiaires de Regnault et al. [2009].

La relative homogénéité des seeings (sur le stack total D4, la FWHM centrale est en ugriz =
0.96, 0.88, 0.80, 0.77, 0.75", et au bord, elle est respectivement de 1.00, 0.91, 0.83, 0.79, 0.78") per-
met de ne pas corriger les images des di�érences de PSFs, comme c'est les cas pour les photométries
Terapix. Une étude est néanmoins en cours sur ce sujet.

La détection des objets sur les images dans la bande i et leur photométrie sur les images
ugriz est e�ectuée en utilisant le logiciel SExtractor V2.4.4 (Bertin et Arnouts [1996]) en mode
AUTO et �double� : l'ouverture AUTO de photométrie d'un objet est une ellipse calculée selon
ses seconds moments sur l'image dans la bande i et dilatée par le facteur de Kron. Elle est alors
commune aux mesures e�ectuées en ugriz. La magnitude limite moyenne sur les 4 champs, pour
un rapport signal-sur-bruit de 5, est de i=25.25 (iAB=25.6). Ce signal-sur-bruit est estimé avec
le modèle d'incertitude calculé pour l'analyse SNLS5 en cours. Pour comparaison, la magnitude à
laquelle 50% des étoiles (resp. galaxies) sont détectées sur le stack Terapix D1i− 85% (Goranova
et al., [2009]) est iAB=25.98 (resp. 25.32).

4. Pour les SNe de SNLS3, 0.5% des �ux u des galaxies hôtes sont potentiellement contaminés à plus de 10%
par le �ux de la SN.
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Développements actuels

Je cite ici quelques développements implémentés pour la photométrie des galaxies SNLS5,
décrits dans Hardin [en préparation] et qui ont pour certain été présentés en réunion de collabo-
ration :

• soustraction itérative du fond de ciel ; contrôle du biais du fond de ciel obtenu.

• homogénéisation des stacks à la même PSF locale.
Hildebrandt et al. [2012] ont expérimenté avec succès une correction locale sur les données
CFHTLS, qui permet d'améliorer, sur les champs WIDE du CFHTLS, la précision des
redshifts photométriques de 15% à iAB = 23.5 . Pour notre étude, la modélisation de la
PSF, et le calcul du noyau de convolution utilisé pour l'homogénéisation sont ceux décrits
au 3.1.3 : la PSF est modélisée par une partie analytique (fonction Mo�at) et une grille
pixélisée ; les paramètres de la Mo�at et les valeurs des pixels de la grille varient spatialement
continûment sur l'image ; le noyau de convolution utilisé pour l'homogénéisation est alors
calculé localement. La pertinence de cette procédure est en cours d'évaluation.

• mesure des biais de photométrie (présentés en réunion de collaboration 2012).
Deux stacks par champ et par �ltre griz ont été construits à cet e�et, l'un comprenant les
images des saisons 1 et 0, l'autre celles des saisons 2 et 3, a�n d'estimer la répétabilité de
la mesure. Ainsi, en i, le biais mesuré pour la photométrie AUTO est inférieur à ∼2%.

• les mesures de répétabilité permettent aussi la modélisation des incertitudes.
L'incertitude sur la mesure du �ux intégré dans une ouverture est calculée en mesurant
la dispersion du �ux �vide� estimé dans une ouverture de même surface positionnée dans
des zones de l'image sans objets détectés (Labbé et al. [2003]; Gawiser et al. [2006]). On y
ajoute en quadrature deux contributions supplémentaires : une incertitude proportionnelle à
la dispersion relative du rayon de l'ouverture estimé ; une incertitude constante en magnitude
correspondant à la précision limite obtenue à haut �ux.
Cette modélisation permet d'avoir une incertitude réaliste à mieux que 20%, qui peut être
propagée dans les calculs des propriétés intrinsèques de galaxies décrits à la section suivante.

4.2 Modélisation spectro-photométrique des galaxies

La modélisation spectro-photométrique des galaxies est e�ectuée en ajustant une distribution
d'énergie spectrale (SED) sur les mesures obtenues dans les �ltres ugriz de Megacam. Cette
méthode d'estimation du �redshift photométrique� a été introduite par Baum [1957].

Les techniques de calcul de redshifts photométriques peuvent être distinguées en deux caté-
gories. Une première approche empirique est de construire, sur un échantillon spectroscopique dit
d'entraînement, un jeu de relations entre les caractéristiques photométriques et spectroscopiques
(le redshift). Ces relations sont ensuite appliquées à l'ensemble du catalogue photométrique (Con-
nolly et al. [1995], Wang et al. [1998]) et requièrent donc que les caractéristiques du lot d'entraîne-
ment soient complètement identiques au lot d'application. Une seconde approche est d'ajuster sur
les mesures photométriques, suivant ainsi la méthode de Baum [1957], une distribution d'énergie
spectrale (SED), convenablement décalée vers le rouge, issue d'une bibliothèque de SEDs patrons
(template) (voir par exemple Gwyn et Hartwick [1996]). Les SEDs des galaxies étudiées doivent
donc être connues su�samment précisément.

On s'intéresse alors à minimiser pour une galaxie de magnitudes observées mf le χ2 (en
magnitude ou en �ux) suivant, par rapport aux modèles M disponibles dans la bibliothèques de
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SEDs et au redshift z :

χ2(z,M) =
∑

filtres f

(
mf (obs.)−mf (z,M)

σf

)2

(4.1)

La normalisation du modèle de spectre est aussi un paramètre ajusté.
Une approche hybride consiste à utiliser un sous-lot de données photométriques de redshift

connu (à nouveau un lot d'entraînement) pour construire une bibliothèque de SEDs optimisés, a�n
que ces derniers reproduisent au mieux les couleurs observées du lot d'entraînement. En pratique,
les SEDs sont déformés continûment par une fonction corrective : voir par exemple la méthode
de Capak [2004] mise en ÷uvre pour la mesure des redshifts photométriques du survey COSMOS
(Mobasher et al. [2007]), ou du CFHTLS (Hildebrandt et al. [2009]). Ilbert et al. [2006] et Coupon
et al. [2009] utilisent une technique similaire avec le code LePhare (Arnouts et Ilbert [2011]) sur
les données CFHTLS, ainsi que Ilbert et al. [2009] sur les données COSMOS. Mentionnons aussi
Dahlen et al. [2010] qui utilisent le code GOODZ sur les données du survey GOODS.

Moults codes de redshifts photométriques existent donc, dont une revue détaillée est présentée
dans Bolzonella et al. [2000] et plus récemment Dahlen et al. [2010]. Une comparaison de leurs
performances est e�ectuée dans Hildebrandt et al. [2010].

Les redshifts photométriques des galaxies des champs DEEP du CFHTLS calculés à l'aide
du code Le Phare � très bien classé par Hildebrandt et al. [2010] � appliqué respectivement
aux mesures photométriques des catalogues Terapix T0003 puis T0004 ont donc été publiés par
Ilbert et al. [2006] puis par Coupon et al. [2009]. La bibliothèque de SEDs utilisées à cet e�et est
construite à partir de spectres observés (Coleman et al. [1980], Kinney et al. [1996]), optimisés
sur un sous-ensemble des données. Cependant la contamination potentielle de la photométrie
des galaxies hôtes par la lumière des SN est à nouveau un handicap pour l'utilisation que nous
pourrions avoir de ces résultats. D'autre part, le redshift photométrique n'est pas le seul paramètre
d'intérêt : il est important d'avoir un accès public à la SED ajustée sur les valeurs photométriques,
a�n de l'intégrer pour obtenir les magnitudes rest-frame de la galaxie. Pour estimer les incertitudes
associées à ces quantités, il est de plus indispensable de pouvoir propager aisément les incertitudes
des magnitudes mesurées. En�n, si on souhaite par la suite estimer les propriétés intrinsèques de
la galaxie telle que la masse stellaire, le taux de formation d'étoile . . . , l'utilisation de SEDs
observées implique d'évaluer ces quantités plus indirectement, à partir de relations qui les relient
au type (early/late) et aux seules couleurs rest-frame (voir par exemple Bell et al. [2005]). Une
bibliothèque de SEDs construite avec un code de synthèse évolutive permettrait d'estimer plus
directement ces quantités et leurs incertitudes.

Pour toutes ces raisons, nous avons développé, Julien Guy et moi-même, notre propre code
d'entraînement et d'ajustement de redshifts photométriques, ainsi qu'une bibliothèque de SED
associée.

La méthode employée a été décrite dans une note interne (Guy& Hardin, internal note) reprise
dans Kronborg [2009], et résumée dans Kronborg et al. [2010]. J'en décrit ici les principaux points.

1. Construction des templates initiaux.

Le principe est de construire une famille de quelques spectres décrivant au mieux les couleurs
observées des galaxies et indicée par une variable continue : par exemple l'âge stellaire
moyen de la population d'étoiles, qui détermine en première approximation les couleurs
d'une galaxie.

On construit donc une série de 20 spectres à l'aide du code de synthèse évolutive PEGASE.2
(Fioc et Rocca-Volmerange [1999]). Chaque spectre correspond à une loi de formation d'é-
toiles SFR(t) ∝ (t/τ) × exp(−t/τ), et un âge a(τ) qui est �xé de manière ad-hoc a�n de
reproduire la séquence des couleur des galaxies observées à z = 0.45 − 0.55. On garde par
ailleurs les prescriptions proposées par PEGASE.2 : la fonction de masse initiale (IMF) est
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Fig. 4.1 � Quelques spectres de la bibliothèque de SEDs construite pour le calcul des redshifts
photométriques. Les spectres initiaux sont synthétisés avec PEGASE.2. Ils sont indicés ici par
l'âge stellaire moyen de la galaxie qu'ils représentent. Le spectre initial est indiqué en tirets, le
spectre entraîné est indiqué en trait plein. La correction peut atteindre 30%, en conséquence le
résultat obtenu ne dépend que faiblement du choix des spectres initiaux. Le �ux indiqué est en
erg.Å−1.s−1.M�−1, où la masse est la masse totale gaz+étoiles de la galaxie. L'abcisse est en Å.
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Fig. 4.2 � Performances du code d'estimation des redshifts photométriques : résidus ∆z = zphoto−
zspectro en fonction de zspectro avant et après entraînement. On constate la diminution des biais
systématiques en z, ainsi que de la dispersion. Les pointillés indiquent les droites ∆z = ±0.05×
(1 + z) et les tirets les droites ∆z = ±0.15× (1 + z).
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celle de Rana et Basu [1992], la métallicité du gaz qui évolue de manière cohérente avec
l'histoire stellaire est initialement à zéro et l'extinction est calculée pour une géométrie en
disque et moyennée sur l'inclinaison. On obtient ainsi un template correspondant à un âge
stellaire moyen a?(τ). En interpolant linéairement en τ , on obtient une famille continue de
templates indicés par τ ou plus physiquement par a?.

2. Entraînement.

La famille à un paramètre F (λ, a?) ainsi obtenue est entraînée sur 6320 galaxies du champ
D3 dont les redshifts spectroscopiques (0.1 < z < 1.5) ont été mesurés dans le cadre du
survey DEEP-2 (Davis et al. [2003, 2007]). On calcule ainsi itérativement une correction f
(B-spline à deux dimensions d'ordre 3) : F(λ, τ) = F (λ, τ)×f(λ, τ) ainsi qu'un jeux d'o�sets
aux magnitudes observées ∆m, qui n'excèdent pas au �nal 0.02 mag. L'originalité de cette
méthode est donc d'ajuster directement une correction qui dépend continûment à la fois de
la longueur d'onde et du template. Les templates entraînés indicés par a? sont présentés en
�gure 4.1. La correction peut atteindre 30%, en conséquence le résultat obtenu ne dépend
que faiblement du choix des spectres initiaux. Par contre, il n'est alors plus possible de
se référer aux quantités physiques (masse stellaire, taux de formation d'étoile) auxquelles
correspondait le spectre synthétique initial. Ces spectres nous permettront donc simplement
de mesurer le redshift de la galaxie, d'interpoler ses magnitudes observées pour calculer les
magnitudes absolues, donc les couleurs rest-frame, et de propager aisément les incertitudes.

Cette méthode présente évidemment de nombreux points communs avec l'entraînement du
modèle spectro-photométrique SALT2 φ(λ, t) (t est alors la phase de la SN) mis en ÷uvre
par J. Guy dans SNLS (Guy et al. [2010]).

3. Calculs des redshifts photométriques et performances.

Les redshifts sont calculés par minimisation du χ2 (4.1). On a ajouté pour cette étude
ni extinction supplémentaire (bien qu'elle pourrait être envisagée, avec 5 bandes, pour les
galaxies brillantes � voir par exemple Rowan-Robinson [2003]), ni hypothèse a priori sur la
luminosité de la galaxie.

Les résidus ∆z = zphoto − zspectro avant et après entraînement sont présentés en �gure 4.2.
Ils sont calculés sur 3595 galaxies du champs D1 dont les redshifts ont été mesurés par le
VVDS Deep Survey (Le Fèvre et al. [2004]). Les biais en ∆z sont considérablement réduits. A
iAB < 24, la fraction d� 'échecs catastrophiques� soit |∆z|/(1+zspectro) > 0.15 est de 6.5%, et
la dispersion de ∆z/(1+zspectro) (aprés élimination des catastrophes) est de σz = 0.038. Ces
résultats sont donc relativement comparables à ceux obtenus par Ilbert et al. [2006] et Ilbert
et al. [2009], soit σz=0.03 pour 3.6% d'échecs catastrophiques, et nous ont confortés dans le
choix de cette méthode. Par ailleurs, les redshifts photométriques ont aussi été calculés dans
SNLS par Mark Sullivan (voir Sullivan et al. [2006]) à l'aide du code ZPEG (Le Borgne et
Rocca-Volmerange [2002]) qui utilise un jeu de SEDs calculés avec PEGASE.2. Les spectres
ne sont a priori pas entraînés, et la précision atteinte pour ∆z/(1 + zspectro) est de 0.09 au
90ème centile 5.

Perspectives :
Plusieurs pistes sont envisagées pour faire évoluer la procédure de calcul des redshifts pho-

tométriques. Ces développements sont en cours.
D'une part, il est possible de prendre en compte la photométrie JHK du WIRCam Deep Survey

(WIRDS, Bielby et al. [2011]), disponible pour environ 60% de nos objets les plus brillants. Le
béné�ce de l'ajout d'infra-rouge proche concerne essentiellement les z > 1.2 hors du domaine de

5. qui correspond pour une distribution gaussienne à 1.65σ.
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SNLS, mais pourrait améliorer (voir par exemple Pozzetti et al. [2007]) la précision des masses
stellaires calculées.

D'autre part, il pourrait être intéressant d'ajuster une composante d'extinction, ce qui n'avait
pas été envisagé dans cette analyse, par souci de simplicité � les performances du calcul de redshift
photométrique ainsi e�ectué étant satisfaisantes. Cependant, cette hypothèse simpli�catrice n'est
pas vraiment justi�ée, surtout lorsque le redshift spectroscopique est connu, ou pour les galaxies
brillantes. L'ajout d'une composante d'extinction permettrait peut-être une meilleure distinction,
parmi les galaxies rouges, entre les types précoces et les types évolués et rougis par de la poussière
(voir section 4.3.2).

4.3 Une première application : détection de la magni�cation grav-
itationnelle des SNe Ia de SNLS3

Cette première application � la détection de la magni�cation gravitationnelle des SNe Ia de
SNLS3 � a fait l'objet de la thèse de Taia Kronborg.

A nouveau ce travail a été réalisée en parallèle dans SNLS. Ce sont donc deux études qui
ont été menées, et ont conduit à une publication commune (Jönsson et al. [2008]), puis, ayant
été continuées indépendamment, à deux publications : Kronborg et al. [2010] et Jönsson et al.
[2010b].

Ma contribution à cette première application a consisté à réaliser avec Taia la cartographie
des lignes de visées des SNe Ia (section 4.3.2). Le contexte et la méthode de la mesure de l'e�et
de lentille gravitationnelle sur le lot des SNe Ia de SNLS3 sont décrits en section 4.3.1. En section
4.3.3 sont présentés les résultats de cette étude, ainsi que ses perspectives : elle se poursuivra sur
les données SNLS à 5 ans en collaboration avec un étudiant en thèse.

4.3.1 Mise en évidence de l'e�et de lentille gravitationnelle : méthode et con-
texte

La lumière des supernovae est a�ectée par la présence des inhomogénéités de matière le long
de la ligne de visée, et va être la plupart du temps légèrement démagni�ée, et parfois magni�ée
de manière importante. L'e�et de lentille gravitationnelle a donc pour conséquence d'augmenter
la dispersion des résidus au diagramme de Hubble (Frieman [1996], Holz et Linder [2005], Gun-
narsson et al. [2006], Sarkar et al. [2008]). L'analyse de SNLS tient compte de cette incertitude
statistique supplémentaire estimée à σlensing ' 0.055 × z (et qui est peu importante, pour z < 1
comparativement à la précision des mesures de distances entrant dans le diagramme de Hubble).

La magni�cation gravitationnelle des SNe Ia lointaines, qui permet de sonder les halos de
matière noire sur la ligne de visée, est particulièrement di�cile à mettre en évidence. La méthode
consiste à corréler le résidu observé dans le diagramme de Hubble de chaque SN à la magni�cation
attendue : celle-ci est calculée en tenant compte de la présence de galaxies le long de la ligne de
visée (Gunnarsson et al. [2006]). Du fait de la faiblesse du signal attendu, la mise en évidence de
la magni�cation gravitationnelle des SNe Ia a donné lieu tout d'abord à des résultats divergents
(Williams et Song [2004], Wang [2005], Ménard et Dalal [2005]). Jönsson et al. [2007] décèlent
�nalement la corrélation attendue avec un degré de con�ance de 91% en utilisant 24 SNe de
GOODS à grands z (0.4 . z . 1.8). L'étude de la faisabilité pour les SNe de SNLS d'une telle
mise en évidence est publiée dans Jönsson et al. [2008], qui pronostiquent une détection à 97.6%
de con�ance avec 500 SNe Ia.

La méthode mise en ÷uvre est la suivante : pour chaque SN, les halos des galaxies le long de
sa ligne de visée sont modélisés en utilisant le catalogue des galaxies qui donne leurs positions
angulaires et leurs redshifts photométriques et permet ainsi de les situer par rapport à la SN.
Les caractéristiques photométriques des galaxies : couleur, magnitude absolue . . . permettent de
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modéliser leur halo de matière noire, ici des sphères isothermes singulières (SIS) de pro�l ρSIS(r) =
σ2
v/(2πGr

2), e�ectivement singulier à l'origine, et dont la masse diverge : M(r < R) ∝ R. Le
comportement de la lentille est toutefois régulier car l'angle de dé�ection ne dépend que de σv
et pas du paramètre d'impact. De plus, ce modèle permet de reproduire les courbes de rotation
des galaxies, qui plafonnent à grand R, ici à Vmax =

√
2σv. Ces SIS sont tronquées au rayon dit

de viriel r200 =
√

2σv/(10H(z)) (la densité moyenne dans la sphère de rayon r200 est égale à 200
fois la densité critique de l'univers ρc(z) = 8πG/(3H2(z))), ce qui leur confère une masse �nie.
Le pro�l est alors entièrement déterminé par la donnée de la dispersion de vitesse σv.

La dispersion de vitesse σv du halo sera modélisée par une loi de puissance fonction de la
luminosité de la galaxie, donnée dans le catalogue. Les lois utilisées sont décrites en section 4.3.2.

En�n, notons que pour des raisons de symétrie, la position lentille-source la plus e�cace est
à mi-chemin entre la source et l'observateur. La population des galaxies lentilles �e�caces� sera
donc plus proche que celle des galaxies hôtes des SNe Ia du SNLS.

La magni�cation totale dûe à la présence des galaxies le long d'une ligne de visée comptées
jusqu'à une distance θ = 60” de la direction de la SN est évaluée avec le logiciel de ray-tracing Q-
LET (Gunnarsson [2004]) dans l'hypothèse de lentilles minces successives (multiple plane lenses).
Cette magni�cation est ensuite normalisée à 1 comme l'impose la conservation du �ux lumineux
(voir Schneider et al. [1992] pour les di�érentes dé�nitions possible de la magni�cation conduisant
à di�érentes normalisations). La normalisation est calculée par bin de redshift de la source zs, en
moyennant la magni�cation calculée sur plusieurs directions de ligne de visée.

L'estimateur utilisé est le coe�cient de corrélation entre le logarithme de la magni�cation µ :
µm = −2.5 log10 µ et le résidu du diagramme de Hubble r = µL(SN)− µL(zSN; cosmologie) :

ρ(µm, r) =
cov(µm, r)√

var(µm) var(r)

où les variances et covariance des distributions de µm et r sont calculées en pondérant chaque
point (µm,r) par l'inverse de la variance de la mesure de r.

4.3.2 Modélisation des lignes de visées

La modélisation des lignes de visées procède en 6 étapes, appliquées au catalogue construit
sur les stacks comprenant toutes les saisons : en e�et, nous sommes ici dans la situation où toutes
les galaxies nous intéressent, sauf les galaxies hôtes. L'identi�cation des galaxies hôtes à l'aide des
catalogues établis sur les stacks par saison exclue est décrite en section 5.1.

1. Élimination des étoiles.

Les moments des objets sont calculés par ajustement de gaussienne 2-D. Les étoiles présen-
tent une accumulation dans le diagramme mxx−myy qui permet de les repérer, à condition
de considérer une partie limitée du plan focal, car la PSF y varie spatialement. La position
du point d'accumulation dans le dit diagramme varie donc en fonction de x et y, et est
modélisée par un polynôme 2-D de degré 3. Les étoiles sont ainsi sélectionnées en itérant
deux fois cette procédure.

2. Masquage des catalogues.

Les zones contaminées par les halos, les aigrettes de di�raction et les pixels saturés des
étoiles brillantes sont masquées par des disques de rayon variable dépendant du �ux mesuré
des étoiles incriminées.

3. Élimination des galaxies hôtes.

Les galaxies hôtes des SNe sont identi�ées selon une procédure décrite en section 5.1 et sont
éliminées du catalogue.
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4. Sélection des galaxies et calcul des couleurs intrinsèques et des magnitudes absolues.

Les galaxies sont sélectionnées en imposant un rapport signal-sur-bruit minimal en i de
10. Le redshift photométrique est ensuite estimé à l'aide des magnitudes mesurées, et les
magnitudes absolues B, V et r sont calculées.

Un outil graphique de visualisation de la SN entourée des galaxies sélectionnées et des
redshifts calculés permet un contrôle pratique de cette sélection.

5. Classi�cation des galaxies.

Les galaxies sont séparées en deux populations, rouge et bleue, par une coupure sur la couleur
U−V = 0.54. Notre code n'inclut pas d'ajustement d'une composante de rougissement dû à
la poussière (contrairement à Ilbert et al. [2006]). La confusion entre des galaxies précoces et
des galaxies évoluées et rougies par de la poussière est donc possible. La pertinence de notre
classi�cation a été testée en la comparant à la classi�cation publiée par Ilbert et al. [2009]
pour les galaxies du champ D2 qui chevauche le champ du relevé COSMOS. Les redshifts
photométriques des galaxies de COSMOS sont calculés en utilisant les mesures obtenues
dans 30 �ltres, larges et étroits, de l'UV à l'infra-rouge moyen, ce qui permet d'ajuster
une composante d'extinction. Si pratiquement toutes les elliptiques COSMOS sont classées
�rouges� (89.5%), notre lot de galaxies rouges est contaminé pour moitié par des spirales
COSMOS (dont l'extinction moyenne est alors E(B-V)'0.2). Ilbert et al. [2006] ajustent
aussi une composante de poussière, en utilisant les 5 �ltres Megacam : 27% de nos galaxies
rouges y sont classées comme spirales éteintes.

6. Modélisation des halos.

Les relations masse (totale)-luminosité utilisées pour décrire les halos sont de deux types :
celles pour lesquelles la masse est estimée à partir de la dispersion en vitesse ou de la vitesse
de rotation dans les galaxies (relations de Faber-Jackson et de Tully-Fisher) ; celles pour
lesquelles elle est estimée par e�et de lentille gravitationnelle (galaxy-galaxy lensing). Dans
le cadre du modèle du SIS, caractérisé par σv, ces relations en loi de puissance de type
σv ∝ Lη permettent de décrire complètement le modèle de halo.

La relation de Tully-Fisher (T-F, Tully et Fisher [1977]) relie la vitesse de rotation maximale
des galaxies spirales à leur luminosité. Le modèle de SIS reproduit le plafonnement de la
vitesse de rotation à grand r : Vmax =

√
2σv. La relation utilisée pour cette étude est celle

de Boehm et al. [2004], suivant ainsi Gunnarsson et al. [2006] et Jönsson et al. [2008]. Elle
est établie pour des galaxies jusqu'à z . 1. Elle di�ère de la relation locale de Pierce et
Tully [1992] qui ont mesuré

MB = −7.48× log Vmax − 3.52

avec une dispersion de σ(MB) = 0.41. La relation obtenue par Boehm et al. [2004] pour
z < 1 présente une correction à cette relation, qui dépend de z :

∆MB = −(1.22± 0.56)× z − (0.09± 0.24)

Cette augmentation de la luminosité des galaxies (à Vmax i.e. à masse égale) lorsque l'on
regarde vers le passé s'explique par la plus grande jeunesse de leur population d'étoiles.
Une revue récente est présentée dans Miller et al. [2011], qui mesure par ailleurs une loi
d'évolution ∆MB(z) compatible avec Boehm et al. [2004], et une dispersion de l'ordre de
celle de Pierce et Tully [1992].

La relation de Faber-Jackson (F-J, Faber et Jackson [1976]) relie la dispersion de vitesse σv et
la masse dynamique des galaxies elliptiques. C'est une projection de la relation connue sous
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le nom de �Plan Fondamental� (Dressler et al. [1987], Djorgovski et Davis [1987]) qui traduit
la corrélation entre la dispersion de vitesse, le rayon e�ectif, et la brillance de surface (ou
la luminosité) des galaxies elliptiques. La relation adoptée pour cette étude est, à nouveau,
celle indiquée dans Gunnarsson et al. [2006] et Jönsson et al. [2008]. La mesure e�ectuée
sur un lot de 30 000 galaxies elliptiques du SDSS (Bernardi et al. [2005]) est présentée dans
Mitchell et al. [2005] :

log(σv) = 2.2− 0.091× (Mr + 20.79 + 0.85z)

La dispersion de vitesse mesurée correspond à la dispersion centrale, qui est proche de la
dispersion de vitesse du halo de matière noire (Kochanek [1994]). La dispersion autour de
cette relation est précisée dans Sheth et al. [2003] et reste valable pour le lot considéré :

σ(log(σv) = 0.79× [1 + 0.17× (Mr + 21.025 + 0.85z)]

Pour appliquer ces relations, les galaxies seront classi�ées en deux populations selon le critère
de couleur du point 5.

La mesure de l'e�et de weak lensing par une population de galaxies sur une population
d'arrière-plan (galaxy-galaxy lensing � G-G � voir par exemple Bartelmann et Schneider
[2001]) permet aussi d'estimer les paramètres utilisés pour décrire le halo des galaxies lentilles
(Brainerd et al. [1996] ; plus récemment Hoekstra et al. [2004], Kleinheinrich et al. [2006],
Mandelbaum et al. [2006], Parker et al. [2007]). Ainsi, Kleinheinrich et al. [2006] modélisent
les halos par une SIS tronquée et une loi de puissance pour σv, σv = σ? × (L/L?)

α. Pour
cette étude, cette loi correspondant à :

(σ?, L?, α) = (156+18
−24km.s−1, 1010Lr�, 0.286+0.12

−0.09)

est adoptée comme une alternative à l'utilisation des relations de T-F et F-J.

7. mesurer les magni�cations attendues et leurs incertitudes pour les 171 SNe sélectionnées
parmi les 233 du lot SNLS3.

La magni�cation est calculée avec le logiciel Q-LET auquel on fournit les positions angu-
laires, les redshifts et les paramètres décrivant la masse des halos des galaxies. L'incerti-
tude sur la magni�cation est estimée par une méthode Monte-Carlo en e�ectuant un tirage
gaussien sur les magnitudes mesurées des galaxies intervenant dans la ligne visée, selon leurs
incertitudes photométriques. L'incertitude relative sur µm est de 17%, et provient princi-
palement de la dispersion sur la relation masse-luminosité utilisée. L'incertitude sur µm croît
donc avec µm.

Il est alors possible de :

• mesurer la corrélation µm−r magni�cation-résidu de Hubble sur le lot des SNe Ia de SNLS3.

• estimer la probabilité de la détection d'un signal de magni�cation gravitationnelle, c'est-à-
dire une corrélation signi�cativement positive. A cet e�et, le catalogue de galaxies permet
de tirer au hasard des lignes de visée, correspondant à un catalogue de SNe simulées, dont
ont fourni pour chacune le redshift zs et une �mesure� du module de distance entâchée d'une
incertitude de mesure réaliste. Les magni�cations correspondantes et leurs incertitudes étant
calculées, on peut estimer la corrélation µm−r dans l'hypothèse d'une magni�cation ou d'une
absence de magni�cation gravitationnelle.
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4.3.3 Résultats et perspectives

La corrélation mesurée par Taia Kronborg sur les 171 SNe du SNLS3 est égale à ρ = 0.18
(resp. 0.12) lorsque les relations de T-F et F-J sont utilisées (resp. G-G). La signi�cativité du
résultat est évaluée en permutant aléatoirement les résidus et les magni�cations calculés : on
estime alors qu'1% (resp. 5%) des con�gurations ainsi obtenues conduisent à un coe�cient de
corrélation supérieur à 0.18 (resp. 0.12) soit une signi�cativité de 2.3 (resp. 1.6)-σ.

L'étude Monte-Carlo pour un lot simulé de 171 SNe donne comme valeur la plus probable
ρ = 0.21. Il y a donc 50% de chances (valeur la plus probable et médiane coïncident ici) de détecter
une corrélation supérieure dans une situation où les SNe sont magni�ées. La comparaison avec
une simulation sans magni�cation montre que cela correspond à une détection à 2.5-σ.

La modélisation des halos avec les lois de T-F et F-J est donc corroborée par ces mesures. La
classi�cation des galaxies en spirales/elliptiques, bien qu'imparfaite, et l'utilisation de deux lois
d'échelles di�érentes pour ces deux populations permet d'obtenir une détection avec un degré de
con�ance supérieur : avec une classi�cation �au hasard�, respectant la proportion rouges/bleues, la
signi�cativité tombe à 1.4σ. De plus, la valeur de la pente du diagramme résidu - magni�cation :
a = 0.65± 0.30 con�rme que les donnée sont bien compatibles (à 1.2σ) avec les relations de T-F
et F-J utilisées.

Sur les mêmes données SNLS3, Jönsson et al. [2010b] mesurent une corrélation compatible,
dans une analyse qui présente quelques di�érences : 1) le modèle de halo est une SIS tronquée,
dont le rayon de troncature et la dispersion de vitesse sont décrits par des lois de puissance en
luminosité ; les normalisations r? et σ?, ainsi que les indices γ et α de ces lois de puissances
sont des paramètres libres, qui vont être ajustés lors de la minimisation des di�érences r − µm.
Une séparation des galaxies en passives/à formation d'étoiles est envisagée : les indices sont alors
�xés, γ = 0, αp = 1/4 et αsf = 1/3, et seuls σp, σsf et r? sont libres. 2) les magni�cations sont
calculées dans l'approximation de lentilles faibles, si bien que les convergences de chaque lentille
sont simplement sommées. La corrélation mesurée est de 0.22 pour le modèle où σp = 196 km.s−1,
σsf = 109 km.s−1, r? = 45h−1 Mpc. L'hypothèse d'absence d'e�et de lentille gravitationnelle est
exclue à 91.6 %.

Perspectives :

La simulation e�ectuée par Taia Kronborg a permis de montrer qu'avec un lot analogue à celui
de SNLS3 mais comprenant 500 SN Ia, il y a 80% de chances d'obtenir une détection à 3-σ.
Comme il est mentionné dans Kronborg [2009], la possibilité de détecter le signal de magni�cation
gravitationnelle dépend essentiellement du nombre de SNe Ia utilisées, de l'extension de leur
distribution en redshift vers les grands z, et de la réduction de la dispersion du diagramme de
Hubble.

Le lot SNLS5 comprend 420 SN Ia spectroscopiquement identi�ées, auxquelles on peut rajouter
310 SN Ia identi�ées par leur seule photométrie (Bazin et al. [2011]) dans les données SNLS3.
Les redshifts des galaxies hôtes de ces dernières sont en cours de mesure (Lidman et al. [2012]),
dans le cadre d'un programme auprès du télescope de 4-m AAT (Anglo-Australian Telescope)
de l'observatoire de Siding Spring (Australie), à l'aide du spectrographe AAOmega couplé au
système de positionnement des �bres optiques du �Two degree Field� (2dF) qui permet l'acquisition
simultanée de 392 spectres. Ce programme a déjà mesuré les redshifts spectroscopiques de 80 SNe
Ia photométriques.

Ce lot étendu devrait permettre la con�rmation de la détection du signal de magni�cation
gravitationnelle, ainsi qu'une estimation des paramètres des halos. Ce travail sera e�ectué en
collaboration avec un étudiant en thèse.
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Chapitre 5

Supernovae Ia et galaxies hôtes

Le lot actuel de SNe Ia identi�ées spectroscopiquement et utilisées pour les mesures cos-
mologiques comprendra bientôt plus d'un millier de SNe Ia. Il devient donc crucial d'estimer, et
de comprendre, toutes les sources d'incertitudes systématiques associées à l'utilisation des SNe Ia
comme chandelles standardisables. Il est bien établi que les propriétés des SNe Ia sont corrélées
avec celles de leur environnement, ce qui pourrait s'expliquer par la variété et/ou la variabilité
des chemins évolutifs aboutissant à l'explosion d'une SN Ia. Jusqu'à récemment, les relations de
standardisation brighter-slower et brighter-bluer semblaient permettre de corriger sans biais ces
di�érences : les résidus au diagramme de Hubble ne présentaient pas de corrélation avérée aux
propriétés des galaxies hôtes des SNe Ia.

Les lots récents de SNe Ia précisément mesurées, su�samment nombreuses, et dont les galaxies
hôtes ont pu être étudiées photométriquement ou spectroscopiquement ont permis de mettre en
évidence une variation de la luminosité standardisée des SNe Ia en fonction des propriétés de leur
environnement. Ainsi, une corrélation entre la luminosité de la SN Ia standard, de stretch s = 1
et de couleur c = 0, et la masse stellaire de la galaxie hôte a été mise en évidence sur les données
SDSS et SNLS.

L'étude des galaxies hôtes du Supernova Legacy Survey a été prise en charge dans le projet
SNLS indépendamment par Mark Sullivan depuis 2003 (voir Sullivan et al. [2006], Howell et al.
[2009]) et par moi-même, depuis 2006. J'ai pu ainsi corroborer les résultats obtenus pour les SNe
SNLS3 et leurs galaxies hôtes (Sullivan et al. [2010], Sullivan et al. [2011]). Nous distinguerons
par la suite les deux analyses par leur lieu de production, soit �Toronto� et �Paris�.

L'identi�cation des hôtes des SNe Ia de SNLS3 est décrite en section 5.1. Un panorama des
di�érentes corrélations observées entre les caractéristiques des SNe Ia et de leurs galaxies hôtes,
illustré par les données SNLS3, est présenté en section 5.2. La mesure sur les données SNLS3 d'une
di�érence signi�cative de la luminosité standard de la SN en fonction des propriétés de la galaxie
hôte, notamment de la masse stellaire, est présentée en section 5.3. Le contexte, l'interprétation
et l'utilisation pour la mesure de la cosmologie de cette relation y sont discutées.

5.1 Identi�cation des galaxies hôtes

Les hôtes des SNe sont identi�ées dans le catalogue de galaxies SNLS par un critère de distance.
La distance elliptique de la SN à une galaxie est calculée par :

d =
√
cxx(xSN − xg)2 + cyy(ySN − yg)2 + cxy(xSN − xg)× (ySN − yg)

où l'équation cxxx2 + cyyy
2 + cxyxy = 1 correspond à l'ellipse dé�nie par les seconds moments

de la galaxie. Cette ellipse est dilatée pour obtenir l'ellipse de photométrie par le facteur sans
dimension 2K dit de Kron (Kron [1980]). La dé�nition de K utilisée par Bertin et Arnouts [1996]
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est la moyenne du rayon de l'ellipse pondérée par le �ux des pixels : K =
∑
rI(r)/

∑
I(r). La

distance elliptique normalisée est alors dn = d/(2K). Une distance dn = 1 correspond donc à
une SN qui se situe sur le bord de l'ellipse de photométrie de la galaxie. Lorsqu'aucune galaxie
n'est détectée à moins de dn = 1.3, la SN est déclarée sans hôte. Cela concerne ∼8% des 299 SNe
classées Ia/Ia? 1 de SNLS3.

Un outil graphique permet de contrôler visuellement chaque SN, la galaxie hôte et les galaxies
voisines : une vignette extraite du stack dans la bande i SNLS, et pour le champ D2, des images
HST COSMOS, montre la situation des unes et des autres. Les caractéristiques provenant du
calcul des redshifts photométriques SNLS, de ceux publiés par Coupon et al. [2009], et pour les
SN du champs D2, des redshifts photométriques extrêmement précis du survey COSMOS (Ilbert
et al. [2009]) sont indiquées. Une vue de cet outil est présentée en �gure 5.1. L'outil graphique
est un complément du catalogue de galaxies hôtes qui peut-être produit à la demande pour toute
liste de transients détectés dans les champs SNLS. Il a ainsi été réalisé pour le catalogue des SNe
photométriques de Bazin et al. [2011].

Plusieurs situations peuvent être identi�ées, qui conduisent à déclarer une SN problématique :

1. la présence d'une étoile brillante contaminant la photométrie.

2. la présence à une distance dn < 1.3 de plusieurs galaxies � le redshift photométrique des
galaxies est alors comparé à celui de la SN, et permet ou non de lever l'ambiguïté.
A ce stade, 11 à 12% des SNe du lot SNLS3 sont déclarées sans hôte ou problématiques. Il
en reste 266 (sur 299) SNe identi�ées comme SNIa/Ia?.
Les SNe Ia qui entrent dans le diagramme de Hubble sont sélectionnées en stretch et en
couleur (voir section 2.2.2). Parmi celles-ci, seules 213 (sur 242) ont un hôte bien identi�é
dans notre analyse.

3. la discordance du redshift photométrique de la galaxie et du redshift spectroscopique de
la SN. Voir l'exemple de SNLS-04D2kr à z = 0.744 en �gure 5.1, éclairci grâce à l'image
HST : la galaxie la plus proche sur l'image Megacam est en fait une galaxie d'avant-plan.
SNLS-05D2bt est un cas similaire.
Ce critère élimine donc à la fois les �erreurs catastrophiques� du calcul de redshift pho-
tométrique, qui traduisent l'inadaptation des SEDs de la bibliothèque utilisée pour décrire
la galaxie, mais aussi les situations où l'hôte, non détecté, est confondu avec une galaxie
proche de la SN. Au total, 6% des SNe sont ainsi éliminées dans mon analyse.

Les magnitudes rest-frame de la galaxie hôte sont calculées à l'aide de la bibliothèque de
spectres (que nous appellerons �Expo� dans la suite) développée pour le calcul de redshift pho-
tométrique et présentée au chapitre 4. Pour ce calcul, le redshift est �xé à celui de la SN.

A�n d'avoir accès à des quantités plus physiques, un ajustement des magnitudes SNLS de
la galaxie hôte est aussi réalisé avec une bibliothèque de spectres de galaxies construits avec le
code de synthèse évolutive PEGASE.2 (Fioc et Rocca-Volmerange [1997, 1999]) et non optimisés
pour le calcul de redshifts photométriques, que nous appellerons ici bibliothèque �Pegase�. Les
scénarios spéci�és à PEGASE.2 et leurs caractéristiques sont présentés dans le tableau 5.1. Ils
permettent d'obtenir des spectres représentatifs (à un âge donné) des types de Hubble E, Sa, Sb,
Sbc, Sc, Sd, Im et starburst SB. Pour ces modèles, sauf SB, le gaz est accrêté par la galaxie à
partir d'un réservoir qui l'entoure et le taux de formation d'étoiles est proportionnel à la masse de
gaz disponible. Pour les modèles E et S0, des vents galactiques chassent le gaz à un âge �xé ce qui
stoppe la formation d'étoiles. Di�érents modèles d'extinction sont appliqués pour les galaxies E/S0
et spirales. Pour les galaxies sphéroïdales, la poussière est distribuée selon un pro�l qui suit en
loi de puissance celui de la lumière (pro�l de King). Pour les galaxies spirales, poussière et étoiles
sont mélangées dans un disque d'épaisseur constante. La quantité de poussière est proportionnelle

1. Il s'agit de la classi�cation spectroscopique, en SNe Ia et SNe Ia probable.
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photo-z CFHTLS :

photo-z 
SNLS :

Fig. 5.1 � Outil graphique accessible depuis le Web : extrait du �Book� des SNe SNLS. Y sont
présentées des vignettes de la SN et des galaxies environnantes, extraites des stacks dans la bande
i SNLS et pour le champ D2 des images HST/ACS (l'échelle est di�érente). La SN est indiquée en
rouge, et les galaxies du voisinage en bleu. Les redshifts photométriques calculés avec la bibliothèque
développée pour SNLS (EXPO) et la bibliothèque PEGASE.2 sont indiqués, ainsi que ceux publiés
sur les champs DEEP par Ilbert et al. [2006] (et plus récemment Coupon et al. [2009]), et les
redshifts photométriques COSMOS pour le champ D2 de Ilbert et al. [2009]. Il est ainsi possible
d'examiner les situations problématiques. On montre ici celle de 04D2kr, dont la galaxie hôte n'est
pas la galaxie la plus proche détectée sur les images SNLS : son redshift photométrique (zph. SNLS =
0.26, zph.COSMOS = 0.23, zph. I06 = 0.17) ne s'accorde pas avec le redshift spectroscopique de la SN,
z=0.744. L'hôte est vraisemblablement la petite galaxie que l'on distingue sur l'image HST.

59



5 Supernovae Ia et galaxies hôtes

SFRH pour les scénarios PEGASE.2

type ν infall vents g. extinction âge(z=0)
E 10 300 3 Gyr sphéroïde 12 Gyr
S0 2 100 5 Gyr sphéroïde 12 Gyr
Sa 0.71 500 disque 12 Gyr
Sb 0.4 500 disque 12 Gyr
Sbc 0.175 8000 disque 12 Gyr
Sc 0.1 8000 disque 12 Gyr
Sd 0.07 8000 disque 12 Gyr
Im 0.062 8000 disque 9 Gyr
SB δ(t) disque 5 Myr

Tab. 5.1 � Résumé des caractéristiques des scénarios PEGASE.2 de la bibliothèque Pegase. Le
temps caractéristique d'accumulation du gaz (infall) est en Myr. Le taux de formation d'étoile est
SFR=ν ×Mn

gas, où ν est en M�.Gyr−1, et n = 1 sauf pour Im où n=1.5. Mgas est la masse de
gaz normalisée à une M� de galaxie (gaz+étoiles+réservoir de gaz). On impose un âge donné à
z = 0 lors de l'ajustement à ± 3 Gyr (0.5 Gyr pour les starburst SB). Pour les starburst, une
extinction supplémentaire est ajoutée.

à la densité de colonne de l'hydrogène. Pour chaque scénario, le spectre de la galaxie est calculé
pour un âge variant de 0 à 19 Gyr.

Ces spectres sont certes non optimisés, mais le redshift est de toutes façons �xé à la valeur du
redshift spectroscopique de la SN. L'ajustement porte alors sur les variables âge (continue) et type
(discrète), en imposant un âge donné pour la galaxie à z = 0 (voir tableau 5.1). La masse stellaire,
le taux spéci�que récent de formation stellaire 2 (sSFR) . . . sont calculés selon les spéci�cations du
scénario type+âge sélectionné par l'ajustement. Mentionnons qu'il existe pour chaque type une
relation étroite entre ces quantités et les couleurs rest-frame de la galaxie.

5.2 Les caractéristiques des supernovae et les propriétés des galax-
ies hôtes

Nous laissons ici de côté les relations entre les taux d'explosion et les caractéristiques des hôtes,
qui ont été abordées en section 1.3.2 : rappelons simplement que le taux d'explosion, mesuré par
exemple pour les SNe Ia de SNLS1 est près de 10 fois supérieur dans les galaxies à formation
d'étoiles que dans les galaxies passives (Sullivan et al. [2006]). De même, nous n'aborderons pas la
relation entre les caractéristiques spectrales des SNe Ia (largeur équivalente des raies des éléments
intermédiaires comme le Si, Ca, Mg, S) et celles de leur environnement (voir par exemple Bronder
et al. [2008]).

Nous nous consacrons dans cette section aux propriétés des SNe Ia exploitées par les relations
de standardisation utilisées dans l'indicateur de distance : le stretch donc la luminosité, et la
couleur.

La question de la corrélation entre la luminosité des SNe Ia et les propriétés de leurs hôtes
s'est posée dès la mise en évidence de la relation brighter-slower. Ainsi, Filippenko [1989] montre
que le paramètre β de Pskovskii [1977], qui mesure le déclin de la magnitude après le maximum en
mag/100j, est plus grand dans les galaxies elliptiques (ce qui correspond à un stretch plus petit).
Ce résultat obtenu sur des données photographiques, et possiblement contaminées par des SNe

2. C'est-à-dire le taux de formation d'étoiles (SFR), enM�.yr−1, moyenné sur les derniers 500 millions d'années,
et divisé par la masse stellaire de la galaxie. Il s'exprime en yr−1.
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Ib, sera ensuite validé sur des données de meilleure qualité. Hamuy et al. [1995] con�rment pour
les 13 premières SNe Ia du Calàn-Tololo survey la relation de Phillips [1993] entre ∆m15 (qui
mesure le déclin de la magnitude B après le maximum en mag/15j) et la luminosité au pic Bmax.
Ils montrent de plus que les galaxies spirales � et les galaxies les plus bleues � abritent les SNe les
plus lumineuses. Branch et al. [1996] constatent une relation quali�ée d� 'évidente� entre ∆m15

et la couleur B-V de la galaxie hôte. Hamuy et al. [1996] corroborent ensuite pour 20 SNe Ia du
Calàn-Tololo pour lesquelles ils disposent de photométrie CCD, la corrélation entre le paramètre
de déclin et le type morphologique de l'hôte et soulignent l'importance de l'utilisation de données
�modernes�. Hamuy et al. [2000] con�rment ce résultat sur plus de 80 de ces SNe Ia �modernes�.
Les SNe Ia décroissent plus lentement, et sont donc plus lumineuses, dans les galaxies spirales.

Cependant, la dé�nition du type morphologique, déterminé sur des critères visuels, ne garantit
pas que les membres d'un même type partagent des caractéristiques physiques semblables, telles
que l'histoire de la formation d'étoiles (SFRH), le taux de formation d'étoile récent ou la métal-
licité. Comme le soulignent Gallagher et al. [2005], une caractérisation plus détaillée de la galaxie
hôte est nécessaire.

Ainsi, Hamuy et al. [2000] étudient aussi la corrélation de ∆m15 avec la couleur B-V de
la galaxie, qu'ils interprètent en terme d'âge de la population stellaire. Gallagher et al. [2005]
mesurent sur les spectres des hôtes de 57 SNe Ia leur taux de formation d'étoile (SFR) et leur mé-
tallicité. La distribution de ∆m15 en fonction du SFR récent, ainsi qu'en fonction du SFR récent
rapporté au SFR moyen passé, présente une bimodalité : les SNe Ia déclinant le plus rapidement
explosent dans les galaxies passives. Gallagher et al. [2008] con�rment cette bimodalité, cette fois
en fonction du taux spéci�que (i.e. par unité de masse stellaire) de formation d'étoiles (sSFR).
Cette ségrégation en stretch par rapport au sSFR ou à la couleur intrinsèque de l'hôte est partic-
ulièrement visible pour les SNe Ia de SNLS (�gure 5.2). On l'observe aussi pour la masse stellaire
(Howell et al. [2009]), et dans une moindre mesure pour la magnitude absolue R. En résumé,
les SNe Ia les moins lumineuses, parce que déclinant le plus rapidement, sont observées dans les
galaxies de type précoce, rouges, plutôt lumineuses en R, ne formant plus d'étoiles (passives),
et massives. Notons cependant que Hicken et al. [2009b] observent que les SNe déclinant le plus
lentement se trouvent préférentiellement dans les spirales de type intermédiaire, ce qui nuancerait
la relation stretch - taux de formation d'étoile (ou âge stellaire) habituellement décrite.

La corrélation avec la masse stellaire pourrait indiquer une relation entre la luminosité de la
SN et la métallicité de l'hôte. Les galaxies les plus massives seraient les plus métalliques (Tremonti
et al. [2004]) : leur masse plus importante permettrait de retenir les métaux éjectés par les SNe.
Les e�ets de l'âge stellaire et de la métallicité sont cependant di�ciles à distinguer à l'aide la
photométrie seule de la galaxie dans le visible, puisque les deux ont pour conséquence de rougir
la lumière des étoiles (Worthey [1994]). Dans l'étude de Hamuy et al. [2000], les quelques galaxies
hôtes pour lesquelles l'âge stellaire moyen (5 elliptiques) et la métallicité (5 E + 3 spirales)
sont mesurés spectroscopiquement ne permettent pas une conclusion dé�nitive en faveur de la
métallicité. Gallagher et al. [2005] ne détectent pas de corrélation sur leur lot de 57 galaxies spirales
étudiées. En�n, pour 29 galaxies hôtes de type précoce, Gallagher et al. [2008] ne remarquent
qu'une faible corrélation entre le taux de déclin et la métallicité, et une relation plus marquée
avec l'âge stellaire. L'âge et la métallicité des hôtes ont été estimés en comparant les indices
spectraux à des modèles de synthèse évolutive, et leur mesure est corrélée.

Howell et al. [2009], pour ∼150 SNe Ia de SNLS3 à z < 0.75, Neill et al. [2009] pour 74 SNe
Ia à z ' 0 et Konishi et al. [2011] pour 118 SNeIa du SDSS à z ' 0.2 ont examiné la dépendance
de la masse de 56Ni synthétisée en fonction de la métallicité de l'hôte.

En e�et, le modèle de Timmes et al. [2003] montre que les étoiles de plus grande métallicité
produisent des NB qui contiennent plus de nucléides riches en neutrons, qui produiront lors de
l'explosion plus d'éléments du pic du Fer eux-mêmes riches en neutrons, au détriment du 56Ni.
Au vu des variations de métallicité dans le voisinage solaire, ce phénomène induirait un variation
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Fig. 5.2 � Distribution du stretch pour les SNe Ia SNLS3 entrant dans le diagramme de Hubble,
séparées en deux populations : galaxies rouges et bleues (critère de séparation U-V=0.6), galax-
ies massives ou non (Mstellar = 1010.5M�), galaxies actives ou passives (sSFR = 1010. yr−1),
galaxies lumineuses ou non (MR = −21.5). Il est à noter que ces variables sont très corrélées,
en particulier U-V et le sSFR. Le test de Kolmogorov donne une compatibilité des histogrammes
des deux populations respectivement de ' 10−5%, ' 10−4%, ' 10−5%, 0.06%. Par comparaison,
les histogrammes (non présentés) du paramètre de couleur (c) de ces SNe, séparées en ces deux
mêmes population, sont compatibles avec des probabilités comprises entre 67% et 97%.

62



5.2 Les caractéristiques des supernovae et les propriétés des galaxies hôtes

de masse de 56Ni produite, donc de luminosité, de 25% et pourrait donc en partie expliquer la
diversité des SNe Ia.

La masse de 56Ni produite peut être estimée à partir de la luminosité bolométrique à laquelle
elle est proportionelle (Arnett [1982]). Howell et al. [2009] et Neill et al. [2009] estiment la masse
stellaire des hôtes à partir des couleurs de la galaxie : elle est ensuite convertie en métallicité à
l'aide des relations empiriques de Tremonti et al. [2004] et celles dépendant du redshift de Savaglio
et al. [2005]. Konishi et al. [2011] mesurent plus directement la métallicité du gaz interstellaire
des galaxies hôtes par des rapports de raies. Dans le plan masse de 56Ni - métallicité, les auteurs
ne détectent qu'une faible tendance, compatible cependant avec le modèle de Timmes et al. [2003]
pour l'intervalle de métallicité sondé.

Howell et al. [2009] et Neill et al. [2009] rapportent par ailleurs une corrélation entre la masse de
56Ni (ainsi que le stretch) et l'âge moyen de la population stellaire, estimé comme la masse stellaire
à partir de l'ajustement des données photométriques par des spectres issus du code de synthèse
évolutive PEGASE.2. Une telle relation, comme celle observée avec le taux de formation d'étoile
récent, indiquerait que les étoiles parentes massives (donc de courte durée de vie) exploseraient
en SNe Ia plus lumineuses, ce qui va à l'encontre d'un mécanisme d'explosion où la NB explose
lorsqu'elle atteint un seuil universel, celui de la masse de Chandrasekhar. Gupta et al. [2011], pour
206 SNe Ia du survey SDSS à z ' 0.2, note une corrélation similaire. L'âge stellaire est estimé
à partir de la photométrie UV, visible et NIR des hôtes et un modèle de synthèse évolutive. Les
auteurs soulignent la corrélation entre la masse et l'âge stellaire ainsi estimés.

Les galaxies présentent des gradients en métallicité, qui décroît du centre vers le bord (Henry et
Worthey [1999]). La question de la métallicité peut donc être abordée par l'étude de la dépendance
de la luminosité de la SN en fonction de la distance galacto-centrique. Ivanov et al. [2000] n'ont
cependant pas détecté de corrélation entre ces deux quantités pour un lot comprenant 23 SNe Ia
dans des E/S0 et 39 dans des spirales. La distance utilisée est corrigée des e�ets de projection
et normalisée au diamètre de l'hôte. Plus récemment, Hicken et al. [2009b], sur un échantillon de
près de 150 SNe Ia proches, ne détecte pas de relation particulière entre le stretch et la distance.
Ces observations semblent donc aller à l'encontre d'une corrélation luminosité-métallicité. En
conclusion, la corrélation luminosité - métallicité est loin d'être établie.

Jusqu'ici, la couleur des SNe ne semblait pas présenter de relation franche avec les carac-
téristiques de l'hôte. De fait, la similarité de la distribution en couleur quelque soit le type mor-
phologique est une surprise, puisque l'on s'attendrait à observer des SNe plus rouges dans les
galaxies les plus poussiéreuses. Quelques observations récentes viennent néanmoins nuancer cette
constatation, quoique de manière un peu cacophonique. Hicken et al. [2009b], sur une centaine de
SNe proches, principalement du CfA, observent que la distribution en couleur des SNe dans les
galaxies de type morphologique (visuel) tardif, soit Scd/Sd/Irr, est similaire à celles des E/S0 :
ce sont les SNe dans les spirales intermédiaires Sa/Sb/Sc qui seraient les plus rouges. En util-
isant un lot de ∼340 SNe Ia SDSS à 0.05<z<0.25, dont un peu plus de la moitié sont identi�ées
spectroscopiquement, Smith et al. [2011] estiment que la couleur des SNe est identique qu'elles
explosent dans les galaxies sans formation d'étoile ou avec un sSFR modéré, mais qu'elles sont
par contre plus bleues dans les galaxies à grand sSFR (à 3-σ). En�n, si sur les données SNLS
on ne constate pas de tendance marquée, Sullivan et al. [2010] indiquent que les SNe pourraient
être légèrement plus rouges dans les galaxies à grand sSFR (à ∼2-σ). Notons aussi le résultat
de Galbany et al. [2012], qui, sur un lot de ∼200 SNe Ia spectroscopiques et photométriques du
SDSS à z ' 0.2, indiquent que les SNe Ia explosant dans les spirales, séparées en 2 lots selon leur
distance galacto-centrique normalisée, sont plus rouges prés du centre à 2-σ.

La relation entre la couleur de la SN et le contenu éventuel en poussière de la galaxie hôte
n'est donc pas triviale. Seules quelques SNe Ia très rouges ont pu être indubitablement associées à
des environnements poussiéreux � mais de telles SNe Ia sont éliminées du diagramme de Hubble.

L'existence de relations entre environnement et caractéristiques (stretch et luminosité essen-
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tiellement) des SNe Ia est avérée. La diversité des SNe Ia ainsi mise en évidence n'est pas un
problème pour la mesure de la cosmologie si elle peut être réduite par les relations de standardi-
sation : l'apport des données SNLS à cette question est discuté dans la section suivante.

5.3 Une troisième relation de standardisation ?

Les propriétés des SNe Ia dépendent donc des caractéristiques de leur environnement (taux de
formation d'étoiles, métallicité etc.). Les galaxies évoluent elles-même avec le redshift, et les galax-
ies hôtes peuvent être sujettes à des biais supplémentaires de sélection qui a�ectent la distribution
en redshift de leurs caractéristiques. Les populations des SNe Ia utilisées dans le diagramme de
Hubble pour la mesure de la cosmologie pourraient alors voir di�érer leur environnement selon leur
redshift. Ainsi, les hôtes des SNe Ia proches dont la détection est e�ectuée en surveillant des galax-
ies sélectionnées à l'avance (recherche ciblée) sont en moyenne plus massifs que les hôtes des SNe
Ia SNLS détectés �au hasard�. Il est donc crucial de s'assurer que les relations de standardisation
permettent d'inter-calibrer les SNe Ia quelque soit leur environnement.

Le module de distance de la SN est estimé en fonction de la mesure de sa luminosité au pic
dans le �ltre B rest-frame m?

B, corrigée au moyen des relations brighter-slower-bluer selon son
stretch s et sa couleur c :

µSN = m?
B −MB + α× (s− 1)− β × c

Le résidu au diagramme de Hubble (HD) est la di�érence entre ce module de distance mesuré et
celui prévu par la cosmologie : HR = µSN − µL(z; cosmologie). Soulignons que MB, α, β et les
paramètres cosmologiques sont ajustés simultanément. Formellement, le module de distance µSN

n'est donc connu qu'après cet ajustement à toute la population de SNe Ia qui entrent dans le HD.
Comme les lots de données actuels semblent l'indiquer, la luminosité de la SN Ia standard

ou de manière équivalente le résidu au diagramme de Hubble HR, est corrélé avec un certain
nombre de caractéristiques de l'hôte, notamment la masse. Je présente en section 5.3.1 la mise en
évidence de cette relation sur les données SNLS3. Le contexte scienti�que et théorique de cette
corrélation est discuté en section 5.3.2. Sa prise en compte pour l'analyse de cosmologie de SNLS3
est indiquée en section 5.3.3.

5.3.1 Indicateur de distance des SNe Ia SNLS3 et propriétés des galaxies
hôtes

Le stretch s des SNe Ia, qui entre dans la relation de standardisation brighter-slower, présente
une forte ségrégation en fonction des propriétés de la galaxie hôte, en particulier le taux spéci�que
de formation d'étoile récent (ou la couleur U-V) et la masse. Il est donc naturel d'étudier la
dépendance des résidus au diagramme de Hubble en fonction de ces caractéristiques de l'hôte.
Ainsi, la question de la dépendance des coe�cientsMB, α et β en fonction des caractéristiques
des hôtes, ainsi que celle de la variance du résidu au HD est légitime et fait l'objet de cette section.

Rappelons que si la correction β×c est formellement équivalente à une correction d'extinction
RB× E(B-V), la valeur obtenue pour β = 2.5 − 3.5 est plus petite que la valeur de RB donnée
par les lois d'extinction habituelles, par exemple la valeur Galactique RB ∼ 4. (Fitzpatrick et
Massa [2007]). D'autre part, la loi d'extinction en λ qui corrige le �ux de la SN en fonction de
la valeur de c di�ère notablement dans l'UV des lois d'extinction Rλ calculées pour la poussière
Galactique (Cardelli et al. [1989]) ou extra-galactique (par exemple Calzetti et al. [2000] pour
les galaxies à formation d'étoiles). Une explication de ce phénomène réside vraisemblablement
dans la combinaison d'une loi de variation de la couleur intrinsèque aux SNe Ia, d'une extinction
locale à la situation de la SN, combinées à une extinction plus �classique� dûe à la poussière de
la galaxie hôte. Etudier β dans les di�érents types de galaxie hôte pourrait être une voie vers
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la compréhension de ce phénomène : on s'attend à ce que β soit plus grand pour les galaxies à
formation d'étoiles, plus poussiéreuses.

En�n, une dispersion du résidu HR au HD di�érant selon les caractéristiques de l'hôte pourrait
signer la présence dans le type concerné d'une population singulière de SNe Ia, par son chemin
évolutif par exemple, ou bien une réduction des sources de dispersion externe : ainsi, la quasi-
absence de poussière dans les galaxies précoces pourrait avoir pour conséquence une réduction
dispersée du HR.

Les deux analyses portant sur ces questions menées dans la collaboration SNLS (analyse de
Paris et de Toronto) di�èrent peu dans leur principe. Pour l'analyse menée par M. Sullivan, les
hôtes des SNe Ia sont sélectionnées cependant moins sévèrement. Un critère similaire de distance
est utilisé, mais lorsqu'aucun hôte n'est détecté (soit 7% des cas), le �ux de la �galaxie� est
estimé dans une ouverture à l'emplacement de la SN sur le stack. Seules 3% des SNe Ia sont
�nalement exclues. Les magnitudes ugriz (et JHK lorsque la photométrie WIRDS est disponible)
des galaxies sont ajustées par une bibliothèque de SEDs construite avec PEGASE.2 selon des
prescriptions qui ont évolué, décrites dans Sullivan et al. [2006], Howell et al. [2009] et Sullivan
et al. [2010]. Ainsi, l'histoire de la formation d'étoiles �nalement adoptée se trouve être une famille
d'exponentielles : SFR(t) ∝ exp(−t/τ). La comparaison des deux analyses a été menée en grande
partie en aveugle, et n'a pas porté sur les valeurs des caractéristiques mesurées sur les hôtes, ni
le détail des critères de sélection, mais sur les résultats obtenus, et leur signi�cativité statistique.

Dans la suite, les valeurs deMB indiquées correspondent à une valeur de H0 = 70 km/s/Mpc.

Taux spéci�que de formation d'étoiles (sSFR) ou bien couleur U-V ?

Une variation de la luminosité de la SN Ia standard a été tout d'abord mise en évidence en
fonction du taux de formation d'étoiles de la galaxie hôte. Cette mesure étant très corrélée à
celle de la couleur U-V de la galaxie, nous avons étudié dans l'analyse de Paris la variation de la
luminosité en fonction de cette variable.

Cette étude a porté sur le lot (provisoire) des SNe Ia utilisées pour la mesure des paramètres
cosmologiques provenant de l'analyse de Toronto : elles sont sélectionnées sur l'échantillonnage
de leurs courbes de lumière ainsi que par une coupure à 3-σ en stretch et à |c| < 0.25 en couleur.
Ce lot est restreint en redshift à z < 0.85, ce qui nous préserve du biais de Malmquist (Perrett
et al. [2010]), ainsi qu'en magnitude i de l'hôte, soit iAB < 26. Il comprend, selon l'identi�cation
des hôtes et leur classi�cation de Toronto, 50+116 SNe Ia, séparées en galaxies hôtes passives ou
à formation d'étoiles, pour un seuil en log10(sSFR) = −10.

J'ai, en plus de la classi�cation par le sSFR, séparé aussi les SNe Ia selon la couleur U-V
de l'hôte : rouge ou bleue, pour une valeur seuil U-V=0.85. La couleur U-V est calculée avec la
bibliothèque de SEDs �Expo� dans le cadre de notre analyse. Comme les critères d'identi�cation
et de quali�cation de l'hôte des 2 analyses ne sont pas identiques, la classi�cation �U-V� n'est
disponible que pour 149 SNe Ia du lot.

A�n de tester la possibilité d'une valeur de MB, α, β di�érant selon les caractéristiques de
l'hôte, les deux populations rouges-bleues ou passives-actives sont ajustées séparément avec deux
jeux de paramètres (MB, α, β)1 et (MB, α, β)2, les paramètres cosmologiques étant �xés à la
valeur commune correspondant à l'ajustement du lot complet proches+SNLS. Notons qu'avec
cette méthode, les barres d'erreurs obtenues sur (MB, α, β) sont sous-estimées puisque l'on n'au-
torise pas les paramètres cosmologiques à varier.

Si les valeurs de α obtenues sont semblables, ∆α ≡ α1 − α2 ' 0, les valeurs obtenues pour
MB et β di�èrent. La signi�cativité de la di�érence ∆obs. 6= 0 mesurée est obtenue en répétant la
mesure sur le même lot, et en attribuant le type bleu-rouge ou actif-passif au hasard, en respectant
la démographie de cette ségrégation. On e�ectue ainsi 20 000 tirages, qui permettent d'estimer la
fraction pour lesquels |∆tirage| > |∆obs.|, sans hypothèse sur le signe de la di�érence observée.

Ainsi, les valeurs de MB obtenues pour la séparation en actives-passives sont de : MB1 =
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Fig. 5.3 � En haut : résultats obtenus pour l'ajustement en séparant le lot provisoire des SNe
Ia SNLS3 (HD list) selon le type de leur galaxie hôte : sSFR (carré) ou couleur U-V (cercle).
On ajuste un jeu de paramètres (MB, α, β) pour chacune des deux populations, les paramètres
cosmologiques étant �xés : les valeurs de MB et β obtenues di�èrent. Le trait en pointillé cor-
respond aux valeurs de MB et β obtenues pour le lot sans séparation. Comme les paramètres
cosmologiques ne sont pas autorisés à varier, les barres d'erreurs obtenues sont sous-estimées. Un
second lot de SNe Ia (extended list, analyse de Paris), sans coupure sur la couleur c de celles-ci,
est utilisé a�n d'obtenir un bras de levier plus important pour la mesure de β. Les 2 populations
d'hôtes sont séparées selon leur couleur U-V (triangles). En bas : la signi�cativité de la mesure
obtenue sur le lot restreint HD est estimée en tirant au hasard la classi�cation des hôtes pour 20
000 réalisations. Les histogrammes montrent ce calcul pour la séparation en couleur. La mesure
de ∆MB 6= 0 et ∆β 6= 0 est signi�cative à 3 et 2.3-σ. Pour le lot étendu (extended list), les deux
valeurs de β obtenues di�èrent à 1.7-σ et les deux valeurs de MB à 2.5-σ (les histogrammes ne
sont pas indiqués).
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Fig. 5.4 � En haut : résultat obtenu pour l'ajustement du lot SNLS3 provisoire, séparé en deux
populations selon la masse stellaire (à gauche) et la magnitude absolue R (à droite) de l'hôte.
Sont ajustés un paramètre cosmologique commun aux deux populations (ΩΛ, univers plat) et 2
valeurs deMB. On fait varier le seuil en masse stellaire et en magnitude MR utilisé pour séparer
les deux populations. Les points bleus correspondent aux galaxies les moins massives et les moins
brillantes. Le trait en pointillé correspond à la valeur deMB obtenue pour le lot sans séparation.
Contrairement à la méthode mise en ÷uvre en �gure 5.3, les barres d'erreurs sont avec ce calcul
un peu surestimées. En bas : les histogrammes permettant d'évaluer la signi�cativité des ∆MB 6=
0 mesurés sont présentés en dessous des �gures correspondantes, pour des seuils de séparation
Mstellaire = 1010.5M� et MR = 21. La signi�cativité mesurée est de 3.7-σ pour la séparation en
masse stellaire et 3.2-σ pour celle en MR.
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−19.13 et MB2 = −19.04. La signi�cativité de cette di�érence ∆MB 6= 0 non nulle est de 2.6-
σ. Ce résultat est reproduit pour la séparation en bleues-rouges : MB1 = −19.15 et MB2 =
−19.04, pour une signi�cativité de 3-σ. La SN Ia standard est donc plus brillante d'un dixième de
magnitude dans les galaxies passives ou rouges. Le critère de sélection sur la couleur rest-frame
U-V donne des résultats équivalents à celui portant sur le sSFR.

De la même manière, les valeurs de β obtenues quelque soit la variable de classi�cation (sSFR
ou U-V) di�èrent : β1 = 2.35 et β2 = 3.44. La signi�cativité de leur di�érence ∆β non-nulle est
moindre, à 2.3-σ.

Il est donc intéressant de répéter cette mesure sur un lot étendu, pour lequel aucune coupure
en couleur de la SN n'a été appliqué, a�n d'obtenir un bras de levier plus important pour ajuster
le paramètre β. Le lot étendu comprend les SNe SNLS3 classées Ia/Ia?, sélectionnées sur l'échan-
tillonnage de leurs courbes de lumière ainsi que par une coupure à 3-σ en stretch. Pour ce lot
�étendu�, 201 SNe ont un hôte identi�é qui passe nos critères de sélection. Le lot �étendu� com-
prend ainsi 56+145 SNe Ia, séparées en galaxies hôtes rouges ou bleues. Les deux valeurs de β
obtenues sont β1 = 2.89 et β2 = 3.52 pour une signi�cativité de 1.7-σ.

La di�érence observée des deux β pourrait être attribuée à la superposition d'un e�et d'ex-
tinction par de la poussière � plus présente dans les galaxies actives, et correspondant à une
valeur de β plus proche du RB galactique � et d'une loi de couleur intrinsèque des SNe Ia � qui
serait alors plus visible sur les galaxies passives. Cependant, cette di�érence reste marginalement
signi�cative et dépend de la sélection en couleur des SNe Ia. La quantité de poussière sur la ligne
de visée des SNe Ia explosant dans les galaxies à formation d'étoiles serait alors limitée.

Ces résultats sont résumés en �gure 5.3, où sont indiquées les valeurs de MB et β ajustées
pour le lot séparé en 2 populations : actives-passives, bleues-rouges, et les histogrammes corre-
spondant à l'estimation de la signi�cativité des mesures de ∆MB 6= 0 et ∆β 6= 0 obtenues pour
la classi�cation bleues-rouges. Les valeurs de MB et β obtenues pour le lot �étendu� séparé en
bleues-rouges sont aussi indiquées.

Les résultats dé�nitifs pour le lot SNLS à 3 ans (à z < 0.85) qui comprend 195 SNe Ia
et leurs hôtes sont présentés dans Sullivan et al. [2010] : pour une sélection en sSFR au seuil
log10(sSFR) = 9.7, les deux valeurs de MB : MB1 = −19.208 et MB2 = −19.149 di�èrent à
2.8-σ, et les deux valeurs de β : β1 = 2.73 et β2 = 3.44 di�èrent à 2.2-σ (la couleur des SNe Ia est
limitée à |c| < 0.3). Par ailleurs, la dispersion des résidus au diagramme de Hubble semble plus
faible, à 2-σ, dans les galaxies passives, ce qui pourrait s'expliquer par la présence d'une quantité
de poussière moindre dans ces galaxies.

Masse stellaire : la troisième variable ?

Une deuxième étude a porté sur la di�érence de MB mesurée lorsqu'on sélectionne les SNe
Ia selon la masse stellaire. La magnitude absolue R de l'hôte corrèle bien sûr avec sa masse, mais
de manière assez peu précise puisqu'il manque l'information sur la couleur (Bell et al. [2003]).
Néanmoins, c'est à nouveau une variable �proche� des données puisqu'elle résulte grosso-modo de
l'interpolation des magnitudes observées. C'est pourquoi nous avons aussi étudié la variation de
la luminosité en fonction de cette variable.

Cette étude a été menée sur le lot, provisoire à nouveau mais plus récent, des SNe Ia SNLS3
entrant dans le diagramme de Hubble. Il est de même restreint à z < 0.85 et à la magnitude
iAB < 26 pour l'hôte. Il comprend dans notre analyse 165 SNe Ia pour lesquelles l'hôte est
identi�é et bien modélisé. Pour l'estimation de la masse, on utilise la modélisation à l'aide la
bibliothèque de SEDs Pegase, décrite en section 5.1. Pour l'estimation de la magnitude absolue
R, on utilise la modélisation avec la bibliothèque de SED optimisée Expo.

A nouveau, on sépare le lot en 2 populations, mais le seuil en masse et en magnitude absolue R
est cette fois variable. On procède à deux types d'ajustement. Pour l'un, comme en section 5.3.1,
on ajuste deux jeux de paramètres en �xant la cosmologie. Pour l'autre, on ajuste le paramètre
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cosmologique (ΩΛ pour un univers plat) commun aux deux populations et deux valeurs deMB.
On obtient ainsi des barres d'erreurs sur les deux MB plus réalistes bien que cette fois un peu
surestimées. La signi�cativité est calculée selon le même principe qu'au 5.3.1, en e�ectuant l'a-
justement choisi pour une classi�cation au hasard des hôtes, et ce pour 20 000 tirages di�érents.

Les résultats de cette étude sont présentés en �gure 5.4. Que ce soit pour la sélection selon
la masse stellaire, ou la magnitude absolue R, on constate que les valeurs de MB di�èrent sig-
ni�cativement pour un seuil compris dans un intervalle de Mstellar ' 1010 − 1010.5M� et de
MR ' −21.5 − −20.5. Pour un seuil �xé à Mstellar = 1010.5M� (resp. à MR = −21), les deux
valeurs deMB obtenues di�èrent à 3.7-σ (resp. à 3.2-σ).

Les résultats dé�nitifs pour le lot complet à 3 ans (à z < 0.85) sont présentés dans Sullivan
et al. [2010] : pour une sélection en masse stellaire à un seuil M = 1010M�, les deux valeurs
obtenues pourMB,MB1 = −19.206 etMB2 = −19.121, di�èrent à 3.5-σ. Les deux valeurs de α
obtenues sont compatibles à 0.95-σ et les deux valeurs de β : β1 = 3.159 et β2 = 3.714 di�èrent à
1.8-σ, soit peu signi�cativement. Par ailleurs, la dispersion des résidus au diagramme de Hubble
semble identique pour les SNe Ia des galaxies massives et de faible masse (à 0.8-σ).

Le stretch de la SN est corrélé avec le sSFR, la masses stellaire etc. de l'hôte. Il est important de
véri�er que la dépendance de la luminosité standard de la SN en fonction d'une troisième variable
n'est pas une dépendance en stretch déguisée, dûe par exemple à une correction imparfaite par la
relation linéaire adoptée de la loi brighter-slower. Cette possibilité est testée en séparant les SNe
en stretch � chaque sous-lot s < 1 et s > 1 donne des résultat similaires � ainsi qu'en ajustant
une loi brighter-slower quadratique qui ne supprime pas la tendance observée en fonction des
caractéristiques de l'hôte.

En conclusion, dans les galaxies massives, si les SNe sont en moyenne moins lumineuses,
du fait de la ségrégation en stretch, la SN Ia standard, pour laquelle s = 1 et c = 0, est par
contre plus brillante d'environ 10%. Les relations de standardisation di�èrent e�ectivement selon
l'environnement de la SN.

La masse stellaire semble donc être un critère important à prendre en compte dans l'analyse
de cosmologie, même si d'autres caractéristiques, comme le sSFR, la couleur U-V ou la magnitude
absolue R sont aussi à considérer.

5.3.2 Discussion

Ces résultats peuvent être comparés à plusieurs autres études.
Ainsi, Lampeitl et al. [2010], lors d'une analyse similaire pour 160 SN Ia du SDSS à z ∼ 0.15

pour lesquelles la photométrie de l'hôte est mesurée en ugriz, montre que la SN Ia standard est
plus brillante dans les galaxies plus massives à 2.5-σ. De même, Kelly et al. [2010] mesurent une
corrélation non nulle à 2.5-σ entre les résidus au diagramme de Hubble et la masse de l'hôte
(ainsi qu'avec la taille physique de l'hôte), pour 70 SNe Ia du SDSS beaucoup plus proches
(0.015 < z < 0.08). En�n, Gupta et al. [2011], pour 206 SNe Ia du SDSS à z ∼ 0.2, pour les
hôtes desquelles ils ajoutent des mesures dans l'UV et le NIR, obtiennent la même mesure à 3-σ.
Ces derniers estiment aussi, au moyen des modèles de SEDs ajustés sur la photométrie de ces
galaxies, leur âge stellaire moyen (pondéré en masse). Ils constatent que la SN Ia standard est
plus brillantes dans les galaxies plus vieilles, à 2-σ.

Cette corrélation en fonction de la masse peut aussi s'interpréter en terme de métallicité,
puisque métallicité et masses sont corrélées. La métallicité peut être estimée à partir de la masse
en appliquant les relations de Tremonti et al. [2004], corrigées de l'évolution en redshift, comme
expliqué en 5.2. En séparant le lot des SNe Ia SNLS en métallicité, plutôt qu'en masse, avec un
seuil à 12 + log10(O/H) = 8.8 3, Sullivan et al. [2010] obtiennent des résultats identiques. Men-
tionnons que Gallagher et al. [2008], avaient détecté une tendance similaire (bien qu'interprétée

3. La métallicité solaire est de log10(O/H)+12 = 6.8.

69



5 Supernovae Ia et galaxies hôtes

à rebours) en étudiant les résidus du diagramme de Hubble en fonction de la métallicité estimée
par spectroscopie pour les galaxies hôtes E/S0 de 17 SNe Ia proches. Une première tentative de
mesure de cet e�et sur les données SNLS, par Howell et al. [2009] pour 55 SNe Ia, avait donné
un résultat compatible avec une absence de corrélation, mais compatible aussi à ∼1.5-σ avec le
résultat de Sullivan et al. [2010] sur les données SNLS3.

En�n, plus récemment, deux autres études ont été menées, qui utilisent une mesure spec-
troscopique de la métallicité des hôtes des SNe Ia du SDSS survey. Konishi et al. [2011] mon-
trent ainsi en séparant leur lot de 72 SN Ia en fonction de la métallicité de leurs galaxies
(log10(O/H) + 12 > 9.0 ou non) que les deux valeurs de α obtenues sont compatibles (< 1σ) ;
les deux valeurs de β di�èrent à 3-σ, le paramètre β est plus grand pour les galaxies pauvres en
métal ; les deux valeurs deMB di�èrent à 1.8-σ : la SNe Ia standard est plus brillante de ∼10%
dans les galaxies métalliques. Cependant, D'Andrea et al. [2011] notent que ces galaxies hôtes
ont été observées dans le cadre du relevé spectroscopique du SDSS, et subissent donc un e�et de
sélection en magnitude qui biaise l'échantillon vers les grandes masses. D'Andrea et al. [2011] ont
alors mené une campagne d'observation en spectroscopie portant spéci�quement sur les galaxies à
formation d'étoiles SDSS a�n d'obtenir un lot moins biaisé de 34 galaxies hôtes. La luminosité des
SNe Ia standardisées dans les galaxies les plus métalliques est plus brillante à 4-σ, de 10% environ,
comparée à celle des SNe Ia dans les galaxies de métallicité plus faible. Au regard de ces résultats,
il est donc envisageable d'interpréter en terme de métallicité la tendance vue dans le diagramme
de Hubble en fonction de la masse stellaire. Toutefois, Galbany et al. [2012] ne détectent pas de
corrélation marquée entre le résidu au diagramme de Hubble et la distance galacto-centrique, ce
qui va à l'encontre de cette interprétation.

Le modèle de Timmes et al. [2003] prédit une corrélation entre luminosité des SNe Ia et
métallicité de l'étoile parente : les étoiles parentes plus métalliques synthétisent plus de 22Ne,
qui va favoriser la production de 58Ni au détriment du 56Ni, conduisant à une SNe Ia moins
lumineuse. Kasen et al. [2009] prend en compte ce résultat dans son code d'explosion et de
synthèse radiative. Pour des conditions initiales identiques et une métallicité moins élevée, la
SN obtenue est e�ectivement plus brillante, mais elle décroît aussi plus lentement. Rapportée au
même stretch s = 1 (ici ∆m15 = 1.1), la magnitude de la SN standard est alors plus brillante pour
les étoiles parentes plus métalliques. Les prévisions de ce modèle théorique sont donc en accord
avec l'observation d'une corrélation entre les résidus du diagramme de Hubble et la métallicité.
Cependant, la métallicité est une quantité di�cilement mesurable et les données ne permettent
pas de la désigner certainement comme troisième variable de la relation de standardisation au
détriment d'autres caractéristiques de l'hôte, notamment de la masse stellaire.

En ce qui concerne le paramètre β, plusieurs études obtiennent un β plus grand pour les
galaxies à formation d'étoiles (ainsi, Lampeitl et al. [2010] détectent une di�érence de β à 3-σ),
mais aussi pour les galaxies moins massives, ou moins métalliques : la di�érence observée est de
l'ordre de 2-σ pour les SNe Ia SNLS3. Cette question est donc aussi à prendre en compte pour
l'analyse de cosmologie.

5.3.3 Implication pour la cosmologie

Au vu des résultats décrits dans la section précédente, il s'avère nécessaire d'ajouter un
troisième terme à la relation de standardisation. Le choix n'est pas aisé entre la masse stellaire, la
métallicité, le taux de formation d'étoiles, l'âge stellaire moyen . . . d'autant plus que ces quantités
sont corrélées lorsqu'on les estime à partir de la seule photométrie de la galaxie.

Pour l'analyse SNLS3, le choix s'est porté sur la masse stellaire, plutôt que sur le sSFR (dont
la corrélation au HR est moins signi�cative) ou la métallicité (estimée de toutes façons avec la
masse).

Une première possibilité est d'ajouter dans la relation de standardisation un terme linéaire,
du type γ × log10(Mstellar). Cependant, il n'y a pas de motivation théorique pour que ce terme
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supplémentaire soit linéaire. Une deuxième solution est de séparer la population de SNe Ia en
deux, selon la valeur seuil 1010M�, et d'a�ecter deux valeurs de MB di�érentes à chacune des
deux populations. Elle a l'avantage d'être plus robuste quant aux incertitudes qui a�ectent les
mesures des caractéristiques des hôtes. C'est cette approche qui est suivie pour l'analyse SNLS3.

Cette approche a aussi été adoptée par Kelly et al. [2010] pour tester l'importance de ce
troisième terme. Les auteurs séparent leur lot en 30+30 SNe proches selon un seuil en masse
stellaire de l'hôte de 1010.8M�, et y ajoutent un lot de 180 SNe Ia distantes, puis leur ajustent un
modèle cosmologique d'univers plat (Ωm, w) en y adjoignant les contraintes des BAO et du CMB.
La mesure obtenue pour les 30 SNe Ia associées aux hôtes massifs est de 1 + w = 0.22+0.152

−0.108, qui
di�ère de celle obtenue sur les 30 autres : 1 + w = −0.03+0.217

−0.143, ce qui correspond à un δw de
l'ordre de l'incertitude statistique.

La mesure de la cosmologie SNLS3 est présentée dans Conley et al. [2011]. Comme décrit au
chapitre 2, le lot SNLS3 est étendu à petit, moyen et très grand redshift et comprend en tout
472 SNe dont 242 SNe du SNLS. Pour l'analyse SNLS3 combinée présentée dans Sullivan et al.
[2011], s'y ajoutent les contraintes provenant des BAO (Reid et al. [2010]), de WMAP7 (Komatsu
et al. [2011]) et de la mesure de H0 (Riess et al. [2009, 2011]). Pour un modèle cosmologique
d'univers plat (Ωm, w), la valeur de w obtenue, selon que l'on tient compte ou non du troisième
terme est e�ectivement modi�ée. La di�érence obtenue est δw = 0.061, comparable à l'incertitude
statistique+systématique σ(w) = 0.08. La di�érence pour Ωm est de δΩm = 0.007, soit la moitié
de l'incertitude associée. La réduction du χ2 est signi�cative à 5-σ.

L'in�uence de la valeur de la masse seuil est discutée dans Conley et al. [2011] : l'incertitude
systématique associée est calculée en faisant varier ce seuil de 109 à 1011 M�. L'in�uence du choix
de la variable (masse stellaire ou métallicité) est aussi inclus dans le calcul. C'est la deuxième
source d'incertitude systématique, mais loin derrière la calibration. Ainsi, pour l'analyse SNSL3
combinée, dans le plan Ωm-w, les incertitudes systématiques associées à la calibration accroissent
de 70% la surface du contour de con�ance à 68.4% correspondant à l'incertitude statistique seule.
Celles dûes à l'adjonction du troisième terme ne l'accroissent que de 3%.

La séparation de ces 472 SNe Ia en 2 populations selon la masse stellaire de leur hôte permet
aussi d'ajuster deux valeurs de β (et de α). Si les deux valeurs de α obtenues sont compatibles,
celles de β di�èrent à 4.3-σ. La tendance simplement indicative dans le lot restreint des SNe
SNLS3 à z < 0.85 semble ainsi ce con�rmer. Notons toutefois que, si la réduction de χ2 obtenue
est signi�cative à 4.5-σ, la valeur de la cosmologie est peu in�uencée par le choix d'ajuster les
données avec un seul paramètre β ou deux (en ajustant deux valeurs de MB) : δw = −0.015
et δΩm = 0.01. Ainsi, ne prendre en compte qu'un seul paramètre β ajoute une incertitude
systématique négligeable. Cette mesure d'une variation signi�cative de β en fonction de la masse
stellaire de l'hôte est par contre une indication précieuse pour la compréhension de la relation
couleur-luminosité des SNe Ia.

Une troisième paramétrisation de ce troisième terme a été mise en ÷uvre par Suzuki et al.
[2012]. Elle consiste à ajouter un terme δ × P, où P est la probabilité que la masse de la galaxie
hôte soit inférieure à la masse seuil choisie : δ est alors analogue à ∆MB = MB1−MB2. Avec cette
paramétrisation, il est possible d'inclure dans le diagramme de Hubble des SNe Ia pour lesquelles
la mesure de la masse stellaire de l'hôte est a�ectée d'une grande incertitude ou même absente.
Dans ce dernier cas, P est estimée à partir de la distribution en masse et/ou en magnitude des
hôtes du lot considéré. Suzuki et al. [2012] mettent cette méthode en ÷uvre pour la compilation
Union Sample 2.1 de 580 SNe Ia à 0.015 < z < 1.6. Ils mesurent une di�érence en magnitude
δ ' −0.03, ce qui est sensiblement plus faible que les ' 0.08 mesurés par les autres études, en
particulier SNLS3.

Il apparaît nécessaire d'inclure dans les relations de standardisation des SNe Ia un troisième
terme qui dépend des caractéristiques de son environnement. La paramétrisation utilisant la masse
stellaire de l'hôte, et consistant à ajouter un terme ∆MB =MB1 −MB2 selon que la masse se
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situe en-deçà d'une masse seuil (soit une loi en Heaviside), a donné des résultats probants pour
l'analyse combinée de SNLS3 et celle des autres expériences.

Perspectives

L'avantage d'une modélisation du troisième terme en Heaviside est qu'elle est peu sensible aux
détails du calcul de la masse stellaire. Seules les quelques supernovae dont la masse de l'hôte
se trouve près du seuil peuvent être a�ectées par la dispersion de la relation utilisée entre les
mesures photométriques de l'hôte, et la masse stellaire qu'on en déduit, ou par l'incertitude sur
la masse calculée du fait des incertitudes des magnitudes mesurées. Ainsi, il peut être intéressant
d'investiguer l'utilisation d'une relation plus simple entre magnitudes observées de la galaxie hôte
et un estimateur de cette troisième variable, comme par exemple une loi linéaire analogue à
la relation de Bell et de Jong [2001] entre Mstellaire/LB et la couleur. L'utilisation d'une telle
relation m'a permis de montrer que les biais en magnitude du catalogue photométrique ont un
impact négligeable. Ce résultat a été présenté en réunion de collaboration.

L'analyse du lot de données à 5 ans de SNLS devrait permettre de con�rmer la nécessité
de ce troisième terme, et d'investiguer plus avant l'identité de cette troisième variable : masse,
métallicité, ou autre chose. Toutefois, certain écueils peuvent d'ores et déjà être identi�és. Si
la métallicité est véritablement la troisième variable, utiliser la masse stellaire introduit un biais
systématique en fonction du redshift du fait de la dépendance en redshift de la relationMstellar−Z.
Ainsi, Zahid et al. [2011], qui ont mesuré cette relation à z ∼ 0.8 dans le survey DEEP2 montrent
qu'à grand redshift, la métallicité des galaxies est environ 0.15 dex plus faible, à masse égale, qu'à
z = 0. De plus, comme le remarquent Childress [en préparation], la métallicité de la galaxie n'est
pas celle de l'étoile parente de la SN, et ce d'autant plus que le delay-time associé à la dite SN est
long. Si la fraction des SNe Ia �prompt� augmente avec le redshift, comme on peut le supposer,
on a là un élément biaisant supplémentaire à investiguer.

Le lot spectroscopique à 5 ans de SNLS comprend environ 420 SNe Ia. Il sera particulièrement
intéressant d'augmenter encore cette statistique en y incluant les ∼300 SNe Ia photométriques
découvertes dans les données à 3 ans, et pour lesquelles une campagne de mesure spectroscopique
du redshift des hôtes a été entreprise (Lidman et al. [2012]). Le catalogue de galaxies hôtes à
la publication duquel je travaille actuellement permettra d'incorporer rapidement ces nouvelles
venues dans le diagramme de Hubble de SNLS.
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Conclusion et Perspectives

Les travaux menés ces quelques dernières années m'ont permis de participer à cette belle
aventure qu'est le Supernova Legacy Survey. Les supernovae Ia sont devenues, d'instrument de la
découverte de l'énergie noire, une sonde cosmologique permettant la mesure précise de sa nature.
Jointes aux autres sondes, comme les oscillations acoustiques de baryons, près de nous (BAO)
ou à l'époque du découplage (CMB), elles conduisent à une valeur de w ' −1 à une précision
meilleure que 10%, compatible avec une énergie du vide ou une constante cosmologique.

J'ai décrit dans les chapitres précédents mon parcours personnel et mes contributions à l' anal-
yse des données du Supernova Legacy Survey : la photométrie des supernovae, mais aussi la car-
tographie de leurs lignes de visée et l'étude des relations entre leurs caractéristiques et celles de
leurs galaxies hôtes. La photométrie sans ré-échantillonnage des images est maintenant la pho-
tométrie o�cielle des données à 5 ans (SNLS5). Deux e�ets d'importance ont pu être mis en
évidence, en s'appuyant en partie sur les travaux portant sur les galaxies : la magni�cation gravi-
tationnelle des supernovae Ia de SNLS3, et la dépendance des relations permettant de construire
l'indicateur de distance aux propriétés de la galaxie hôte, comme la masse stellaire. Comme précisé
dans les chapitres qui les décrivent, les résultats et les conclusions ainsi obtenus sont le fruit d'un
travail collaboratif. Je tiens à en souligner l'importance ainsi que le béné�ce que j'ai pu en tirer,
au sein du Supernova Legacy Survey mais aussi tout particulièrement dans l'équipe Cosmologie
du LPNHE.

Au �l de ces chapitres, j'ai pu évoquer les perspectives de chacune de ces contributions. Je
présente ici une synthèse de l'évolution à venir, à court et moyen terme, que j'envisage pour mes
travaux, ainsi que leur inscription dans le contexte générale des mesures de cosmologie.

Je travaille actuellement à la publication du catalogue photométrique des galaxies hôtes des
donnés à 5 ans du SNLS. Plusieurs points ont été améliorés par rapport au catalogue utilisé pour
les études présentées dans les chapitres 4 et 5, en utilisant la répétabilité des mesures. Citons le
modèle d'incertitude, la soustraction du fond résiduel, mais aussi la prise en compte de la variation
de la qualité d'image entre les di�érentes bandes. En ce qui concerne la modélisation des galaxies,
j'incorporerai à la version publiée dans Kronborg et al. [2010] la prise en compte d'un paramètre
supplémentaire d'extinction ajusté sur les magnitudes mesurées.

Ce catalogue sera ensuite exploité pour la construction du diagramme de Hubble SNLS5 des
données à 5 ans selon plusieurs axes.

Diagramme de Hubble de l'analyse jointe SDSS-SNLS5

Une analyse jointe est actuellement en cours avec le Sloan Digital Sky Survey qui concerne les su-
pernovae Ia du lot à 5 ans SNLS identi�ées spectroscopiquement. Ainsi, les deux relevés béné�cient
maintenant d'une calibration commune à mieux que 0.005 mag en griz (Betoule et al. [soumis]).
Cette analyse commune permettra d'obtenir un lot d'environ 500 supernovae Ia du SDSS à des dis-
tance intermédiaires et 420 supernovae Ia distantes du SNLS calibrées sur le même système, dont
la mesure de distance sera construite à l'aide du même modèle spectro-photométrique, SALT2,
entraîné sur un lot de données étendu. La masse stellaire des galaxies hôtes sera aussi un ingré-
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dient dans la construction de ce diagramme de Hubble. Il comprendra alors la compilation de
supernovae Ia la plus étendue et la plus homogène obtenue à ce jour.

Diagramme de Hubble de supernovae Ia �photométriques�

Cette étude porte sur l'analyse exploitant le lot complet des supernovae Ia spectroscopiques et
des supernovae Ia photométriques, dont l'identi�cation repose sur l'étude des courbes de lumière
faute d'observation spectroscopiques. Elle sera menée en collaboration avec un étudiant en thèse.

Elle s'inscrit là encore dans le cadre d'un travail collaboratif puisqu'elle nécessite plusieurs
éléments. Premièrement, l'identi�cation des supernovae Ia photométrique, déjà réalisée sur le lot
à 3 ans (Bazin et al. [2011]), et en cours sur le lot à 5 ans. Deuxièmement, la mesure du redshift
spectroscopique des galaxies hôtes des supernovae concernées. Comme mentionné au chapitre 4,
un programme de mesure est en cours (Lidman et al. [2012]), auprès du télescope de 4-m AAT
(Anglo-Australian Telescope) de l'observatoire de Siding Spring (Australie), à l'aide du spectro-
graphe AAOmega couplé au système de positionnement des �bres optiques du �Two degree Field�
(2dF) qui permet l'acquisition simultanée de 392 spectres. Ce programme a déjà fourni les redshifts
spectroscopiques de 80 supernovae Ia photométriques. Troisièmement, la mesure photométrique
de ces supernovae, dont l'équipe du LPNHE est actuellement maître. En�n quatrièmement, l'iden-
ti�cation des galaxies hôtes et la mesure de leur masse stellaire incluse dans le catalogue publié. Ce
dernier point est actuellement en cours : j'ai ainsi évalué les magnitudes rest-frame et les masses
stellaires des 80 galaxies hôtes dont le redshift a été mesuré à l'AAT.

L'apport des supernovae photométriques double certes la statistique du lot SNLS dans le di-
agramme de Hubble, qui atteindra au total vraisemblablement le millier de supernovae Ia. Mais
le lot des seules supernovae photométriques permet surtout d'étudier la faisabilité de la mesure
des paramètres cosmologiques avec un diagramme constitué de supernovae Ia sans identi�cation
spectroscopique : il pré�gure alors la con�guration des futurs programmes de Supernovae, qui
fourniront plusieurs milliers de supernovae Ia qui ne pourront pas être toutes con�rmées spectro-
scopiquement.

Ainsi, le Dark Energy Survey qui débute ces jours-ci, permettra à l'aide d'une caméra de 3
degrés carrés montée au télescope de 4-m du CTIO la mesure de distance d'environ 4000 super-
novae Ia à 0.05 < z < 1.2 (Bernstein et al. [2012]). Ce projet béné�ciera d'une bonne transmission
e�ective dans la voie rouge (�ltre z) grâce à l'e�cacité quantique élevée des CCDs utilisés. La
précision de la mesure de la couleur d'une supernovae Ia à z ∼ 1 sera ainsi réduite de 40% par
rapport à celle obtenue avec SNLS. De plus, les supernovae entrant dans le diagramme de Hubble
seront mesurées dans les mêmes �ltres rest-frame B & V jusqu'à z . 1 � cette borne est de
z ∼ 0.7 pour le SNLS.

Les redshifts des supernovae Ia de DES seront en majeure partie mesurés par spectroscopie
de la galaxie hôte, dans le cadre de programmes complémentaires tel celui développé à l'AAT.
Seules environ 20% des supernovae Ia pourront être observées spectroscopiquement, et constituer
un lot de contrôle. L'estimation des redshifts photométriques de tous les hôtes est par ailleurs
nécessaire, car l'identi�cation photométrique des supernovae requiert l'adéquation des redshifts
photométriques de l'hôte et de la supernova. De plus, elle permettra d'avoir une estimation du
redshift tant que les observations spectroscopiques complémentaires n'auront pas été réalisées.
Pour les hôtes trop faibles pour être observés en spectroscopie, le redshift photométrique sera la
seule estimation disponible.

A plus long terme, le projet du Large Synoptic Survey Telescope, qui verrait sa première
lumière en 2020, et dans lequel l'IN2P3, dont le LPNHE, est impliqué, pourra découvrir au
moins 10 000 supernovae Ia par an. La mesure de cosmologie des supernovae Ia s'appuiera alors
exclusivement sur un diagramme de Hubble photométrique. La stratégie exacte du relevé est
encore en débat. La mesure de w nécessite l'utilisation d'un lot de supernovae proches, et la
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possibilité d'observer les supernovae proches et lointaines avec le même intsrument élimine les
problèmes d'inter-calibration des lots de provenances di�érentes. Le programme Supernovae du
LSST pourrait conjuguer un relevé peu profond, à z ∼ 0.2 et un relevé à plus grande distances z .
1. L'étude présentée dans Astier [2012] montre qu'une telle stratégie permettrait, en 2 ans, pour
un univers plat, une mesure de w à une précision σ(w) ' 0.026 4. Un éventuel volet Supernovae de
la mission spatiale Euclid pourrait être couplé au programme au sol du LSST. En e�et, à z & 1,
la lumière rest-frame B des supernovae est observée dans le NIR, dont la mesure au sol est di�cile
du fait de la brillance et la variabilité du fond de ciel. Euclid, qui e�ectuera de l'imagerie NIR en
yHK pourrait alors prendre la relève à grand z et compléter le diagramme de Hubble de LSST.

Magni�cation gravitationnelle des supernovae SNLS5

Comme mentionné au chapitre 4, je compte aussi étudier la magni�cation gravitationnelle du lot
SNLS à 5 ans, et pour cela m'atteler à la reconstruction de leurs lignes de visée, en collaboration
avec un étudiant en thèse.

L'étude e�ectuée par Taia Kronborg a permis de montrer que le niveau de détection de la
magni�cation gravitationnelle dépend essentiellement de la statistique du lot de supernovae Ia
utilisé : avec environ 500 supernovae Ia SNLS, il y aura 80% de chance de détecter à 3-σ la mag-
ni�cation gravitationnelle. Ce niveau de détection pourra permettre éventuellement d'améliorer
la contrainte apportée sur les modèles de halos de matière noire (essentiellement la dispersion en
vitesse) mesurée sur les données à 3 ans par Jönsson et al. [2010a]. Notons que ces contraintes
pourront être comparées à celles établies en étudiant le galaxy-galaxy lensing sur les champs Wide
du CFHTLS (CFHTLenS, Heymans et al. [2012]) et dont la publication est en préparation (Ve-
lander [soumis]). La statistique future promise par les programmes de supernovae actuels, tels
DES, et futurs, comme LSST, devrait permettre de passer de la détection de la magni�cation des
supernovae Ia à son utilisation comme sonde des halos de matière noire. Le travail e�ectué avec
l'étudiant en thèse sera l'occasion d'évaluer le niveau de détection et les contraintes attendues sur
les paramètres décrivant les halos dans le cadre de ces projets.

Croiser les sondes cosmologiques

Les projets de troisième génération s'appuient sur la possibilité de croiser les résultats de di�érentes
sondes cosmologiques � les corrélations du cisaillement gravitationnel, les BAO, les amas et les
supernovae Ia � comme préconisé par l'étude de la Dark Energy Task Force (Albrecht et al.
[2006]). La précision atteinte permettra d'étudier l'évolution de w avec le redshift z, et de mesurer
éventuellement w 6= −1. Ainsi, le programme LSST prévoit de mesurer les coe�cients de la
paramétrisation w = w0 + wa × z/(1 + z) avec une précision correspondant à une ��gure de
mérite� [σ(wa)σ(wp)]

−1 & 100, inatteignable avec une seule sonde. La mission spatiale Euclid
béné�cierait de l'adjonction d'un programme Supernovae en sus de ses programmes principaux,
l'étude des corrélations du cisaillement gravitationnel et les BAO.

Les supernovae Ia sont à ce jour la sonde la plus aboutie tant par la précision de la mesure de
w qu'elles permettent que par la connaissance des incertitudes systématiques associées. Elle seront
donc un élément clef des programmes futurs. Dans le cadre du Supernova Legacy Survey, un e�ort
important a conduit à la mise au point et à l'amélioration des performances, de la précision, mais
aussi la quanti�cation des incertitudes systématiques des techniques utilisées dans les di�érentes
étapes conduisant à la mesure des distances et l'exploitation du diagramme de Hubble : notamment

4. En tenant compte des futures contraintes cosmologiques provenant de la mesure des anisotropies du CMB
par le satellite Planck.
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la photométrie, la calibration, la modélisation de l'émission des supernovae Ia, ainsi que l'étude
et la quali�cation spectroscopique, la mesure des taux d'explosion, l'identi�cation photométrique,
la caractérisation de l'environnement de la supernova et de sa ligne de visée . . .

En ce sens, le Supernova Legacy Survey constitue bien, non seulement par la moisson de
supernovae Ia qu'il a apporté, mais aussi par l'ensemble des méthodes qui ont été développées
pour leur analyse, un �legs à la postérité�.

Je compte à l'avenir participer activement aux projets futurs ici évoqués, qui, je l'espère,
m'apporteront la possibilité de continuer à exploiter les supernovae Ia à des �ns cosmologiques,
mais aussi d'aborder d'autres sondes cosmologiques, dans le but de découvrir la nature de l'énergie
noire.
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