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Résumé

Les derniéres années ont vu l’émergence de l'effet de lentille gravitationnelle faible
comme sonde cosmologique privilégiée pour mesurer la géométrie et la dynamique de
I’Univers. Par 'empreinte qu’elles laissent dans I'image des galaxies lointaines, les lentilles
gravitationnelles faibles permettent entre autres de cartographier la distribution de matiere
noire, et d’imposer des contraintes sur la paramétrisation de I’énergie sombre. Cette these
s’'inscrit dans l'effort développé pour amener les lentilles gravitationnelles faibles vers la
cosmologie de haute précision, vers des mesures précises au pour-cent pres des parametres
du modele cosmologique. Pour ce faire, elle est axée sur trois axes.

Le premier est méthodologique. Il repose sur le développement d’un outil précis de
mesure du cisaillement gravitationnel, basé sur le formalisme des shapelets. Nous avons
testé cet outil avec des simulations réalistes de relevés dédiés a ’analyse du cisaillement
gravitationnel, en prenant part au projet international STEP (Shear TEsting Programme).
Ses résultats ont confirmé que les shapelets sont capables de mesurer le cisaillement gravi-
tationnel assez précisément pour entrer dans le cadre de la cosmologie de haute précision.

Le deuxieme axe de cette these est observationnel. Nous avons analysé les données du
CFHTLS (Canada France Hawaii Telescope Legacy Survey), en utilisant pour la premiére
fois les shapelets comme outil d’estimation du cisaillement gravitationnel. Nous avons
procédé a une recherche d’amas de galaxies sélectionnés par effet de lentille gravitationnelle
faible. Le dénombrement des amas détectés nous a permis d’estimer la normalisation du
spectre de puissance des fluctuations de densité, og(£2,,/0,24)%6 = 0,92J_r8:§8. La mise en
commun des caractéristiques gravitationnelles de ces amas, mesurées par notre analyse
de leffet de lentille gravitationnelle faible, avec leurs températures X, fournies par les
observations du relevé XMM-LSS, nous a permis de mesurer la relation masse-température
des amas de galaxies. L’analyse des données COSMOS du télescope spatial Hubble a
confirmé notre mesure de og, et a introduit I'utilisation de la tomographie dans la mesure
des statistiques du cisaillement gravitationnel.

Enfin, le troisieme axe de cette theése est théorique, et vise a optimiser 1'utilisation
des observables fournies par 'effet de lentille gravitationnelle faible dans le cadre d’une
cosmologie de haute précision. Nous avons comparé les mérites individuels et combinés des
dénombrements des amas de galaxies sélectionnés par effet de lentille faible et du spectre de
puissance tomographique du cisaillement cosmologique, dans le cadre du modele de halo.
Nous avons montré que la prise en compte de 'information de redshift dans le comptage
des amas offre une amélioration substancielle des contraintes sur les parametres cosmolo-
giques. Par contre, ’adjonction supplémentaire de leur information de masse n’améliore
que peu les contraintes. Nous avons également montré ’existence d’une coupe optimale en
rapport signal-sur-bruit pour la prise en compte des halos contribuant au spectre de puis-



Résumé

sance. Nous avons enfin montré comment combiner de manieére optimale dénombrement
de halos et mesure du spectre de puissance, en séparant les parties résolue et non-résolue
des données. A la lumiere de nos résultats, les relevés futurs offriront aux lentilles gravi-
tationnelles faibles leur place dans la cosmologie de haute précision.



Abstract

Weak gravitational lensing is a unique probe of the geometry and dynamics of the
Universe. Its imprint on the image of distant galaxies can indeed be measured to map the
dark matter distribution and to probe dark energy. The purpose of this thesis is to study
how weak lensing can be used a tool for high-precision cosmology, and consists of three
different approaches.

The first one is methodological. It relies on the development of a precise and accurate
tool for measuring gravitational shear, based on the shapelet formalism. We tested this tool
on realistic simulations of weak lensing surveys, within the international STEP programme
(Shear TEsting Programme). Our results confirmed the ability of shapelets to reach the
accuracy in shear measurement required for high precision cosmology.

The second aspect of this thesis is observational. For the first time, we used shapelets on
real images, to analyze CFHTLS (Canada France Hawaii Telescope Legacy Survey) images.
We conducted a search for clusters of galaxies using weak lensing. Counting detected
clusters allowed us to measure the matter power spectrum normalisation og(£2,,/0,24)%6 =
0,92J_r8:§8. We combined the gravitational characteristics of those clusters with their X-ray
temperature, as given by XMM-LSS observations. This allowed us to measure the mass-
temperature relation for clusters of galaxies. The analysis of the Hubble Space Telescope
COSMOS survey confirmed our og measure, and allowed us to introduce tomography in
cosmic shear statistics.

The third line of this work is theoretical, and aims at optimizing the use of weak len-
sing observables in the context of high-precision cosmology. We compared the individual
and combined merits of cluster counts and power spectrum tomography, in the halo model
framework. We showed that the inclusion of the redshift information in cluster counts pro-
vides a substancial improvement on cosmological parameter constraints. However, adding
the mass information yields only little improvement. We showed the existence of an opti-
mal signal-to-noise ratio cut in the treatment of halos contributing to the power spectrum.
We finally showed how to optimally combine cluster counts and power spectrum measure,
by separating the resolved and unresolved parts of the weak lensing maps. Our results
demonstrate that next generation surveys will allow weak lensing to yield its full potential
in the high-precision cosmology era.
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Introduction

Des spheres éthérées parfaites, centrées sur une Terre immobile et le monde corruptible
des hommes : ainsi Aristote explique-t-il, des I’an 350 av J-C, I’agencement du monde. Basé
non seulement sur des criteres d’esthétique, mais aussi sur des observations primitives, le
systeme aristotélicien envisage un monde a deux niveaux. Le premier, le niveau sublunaire,
englobe la Terre immobile et corruptible. Quatre éléments le constituent : la terre, I’eau,
lair et le feu. Ils tendent a rejoindre leur habitat naturel : le sol pour la terre, le ciel
pour le feu, les régions intermédiaires pour 'eau et l’air. Les mouvements dans le monde
sublunaire sont chaotiques et imparfaits. Le deuxieéme niveau se situe au-dela de la Lune.
Parfait, incorruptible, il regroupe les neuf spheres des planetes et des étoiles fixes. Ces
spheres sont emplies de la quintessence (la “cinquiéme essence” ), 'éther, et tournent autour
de la Terre. Dans 'ordre ascendant, on trouve d’abord la Lune, puis le Soleil, Mercure,
Vénus, Mars, Jupiter, Saturne, et enfin les étoiles fixes. Les planetes, dont le Soleil, sont
des billes de cristal. Les mouvements dans cet espace éthéré sont circulaires, parfaits. Au
dela de la sphere des fixes, ni le temps ni ’espace n’existent. En plus de la présentation
de sa cosmogonie, Aristote explique la gravitation dans sa Physique comme cette qualité
intrinseque aux éléments a rejoindre leur habitat naturel. Il explique en outre I’accélération
gravitationnelle comme le “syndrome de I’écurie” : comme un cheval accélere a I’approche
de son écurie, les éléments accélerent a 'approche de leur habitat.

Malgré les connotations négatives aujourd’hui souvent apportées au systéme aris-
totélicien, en réalité plus attachées a I'obscurantisme religieux médiéval qu’a la cosmologie
d’Aristote elle-méme, il faut avouer que ce systeéme est particulierement intuitif et efficace.
C’est certainement pourquoi d’autres cosmogonies, héliocentriques celles-1a, dont celles des
Epicuriens et des Stoiciens, furent éclipsées a I’aube de notre ere. Au milieu de II° siecle,
Ptolémée reprend le monde aristotélicien, le modifie par I'introduction d’épicycles censés
rendre compte du mouvement irrégulier des planetes dans le ciel, et le présente dans son
Almageste. Proche des écrits bibliques, sa cosmologie fera autorité plus de treize siécles.

Aux vépres d’un Moyen Age a la connaissance verrouillée par I’obscurantisme théologi-
que, la Renaissance fait briller la premiere étincelle d’émancipation et de progres scienti-
fiques. Au tournant du XVI° siecle, Copernic abolit les privileges d’une Terre immobile
placée au centre du monde. Désormais, le Soleil régnera au centre de I'univers, et la Terre,
ramenée au rang de simple planete, lui tournera autour. Les orbites planétaires restent
cependant circulaires. L’habileté de son éditeur permet & son oeuvre De revolutionabus de
ne pas attirer les foudres de I’Eglise, et a ses idées d’héliocentrisme de se propager a travers
I’Europe. Prés d’un siecle plus tard, Képler abandonne la perfection des orbites circulaires
pour des ellipses dont le Soleil est I'un des foyers. Les spheres éthérées d’Aristote sont
détruites.
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Copernicien convaincu, Galilée brave ouvertement I’Inquisition en publiant le Messager
des FEtoiles, dans lequel il fournit des preuves observationnelles du modele héliocentrique :
I'existence des satellites de Jupiter montre en particulier que la Lune peut suivre la Terre
dans son déplacement autour du Soleil, et les phases de Vénus dépeignent la course de
la planéte autour du Soleil et non autour de la Terre. Il va plus loin en décrivant une
Lune imparfaite, rocheuse et boursouflée de montagnes, un Soleil corrompu de taches
sombres, et une Voie Lactée constituée d’étoiles innombrables. Les arguments fallacieux
des ecclésiastiques auront cependant raison de ses preuves, et il devra se résoudre a abjurer
ses idées. Son oeuvre est pourtant décisive, et s’impose dans I’Europe entiere. Elle pose en
particulier les bases d’une nouvelle physique expérimentale, établit celles de la cinématique,
fournit la premiere version du principe de relativité. Son étude de la chute des corps I'améene
a postuler 'existence d’une loi unique la régissant, et établit que ’accélération d’un objet
en chute libre est proportionnelle au carré du temps de chute.

Descartes poursuit la rupture entre physique et théologie initiée par Galilée. Sa des-
cription de 'univers est mécaniste, et ne nécessite pas la présence de Dieu pour évoluer.
Dieu n’est plus utile qu’a la création de ’Univers. Descartes nie le vide, qui ne peut pas
étre considéré comme de ’espace. Il nie les actions a distance. Toutes les actions physiques
se font par contact ; il exprime la premiere formulation de la conservation de la quantité
de mouvement. Il explique le mouvement des planetes par la présence d’un fluide peu
dense, dans lequel baigne I’Univers, convulsé de tourbillons. Chaque planéte est au centre
de I'un de ces tourbillons, qui I'entraine avec son éventuel cortege de satellites dans sa
rotation. Des différences de densité entre tourbillons expliquent I’agencement des planetes
autour du Soleil. Cependant, Descartes ne semble pas avoir connaissance des découvertes
de Képler, et il n’explique pas pourquoi les orbites des planetes devraient étre des ellipses.
Le systeme cartésien s’implante rapidement dans le milieu intellectuel européen, et est
bientot confronté au systéeme newtonien venu d’outre-Manche.

Alors que Londres meurt sous I'épidémie de peste de 1665, Newton, retranché a la
campagne, met en commun ’héritage de Galilée et de Képler et comprend l'identité entre
physiques terrestre et céleste. Il formalise la dynamique et énonce les lois de la gravitation
universelle. Universelle, elle agit de la méme maniere sur Terre et dans tout le Systeme
Solaire. Il décrit son systéme du monde en 1687 dans les Principia. L'Univers est vide,
la gravitation est une action a distance (qui dépend de l'inverse du carré de la distance)
et se transmet instantanément. Newton ne se prononce pourtant pas sur sa nature. Il ne
voit dans ses lois qu’un moyen de décrire le mouvement des planetes tel qu’il fut initié et
entretenu par Dieu. En conservant la nécessité de la présence divine pour agencer 1’Univers,
il se démarque du déisme cartésien.

De voyage en Angleterre, Voltaire est charmé par les idées de Newton. Il contribuera
a les faire connaitre et accepter sur le continent. Peu a peu, le systeme newtonien, fort
des nombreuses explications et prévisions physiques qu’il fournit, supplantera le systeme
cartésien.

Fasciné par le systeme newtonien, Kant doit certainement étre considéré comme I'un
des premiers cosmologistes modernes. Ses écrits pré-critiques présentent en effet un modele
d’univers bati sur des considérations physiques, et non plus uniquement philosophiques.
Dans sa Théorie du Ciel, il établit un modele de formation du Systéeme Solaire et ex-
plique les mouvements des planetes sans faire appel a la main divine. Il poursuit ainsi
la rupture “cartésienne” entre science et théologie, et donne une vision panthéiste du
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monde. L’Univers est devenu une horloge parfaitement réglée dans le mécanisme de laquelle
I’horloger n’agit plus. “Dieu le tout puissant” est devenu “Dieu le sage”. Il se démarque
ainsi de Newton, en se prononcant sur la nature de la gravitation, dont il fait une force
physique a l'origine de ’architecture de I'univers, et non plus seulement une description
mathématique du doigt de Dieu. La gravitation devient une caractéristique intrinseque
des corps, qui la créent et la ressentent. Quelques années plus tard, Kant réfléchit au bien
fondé des réflexions cosmologiques menées par lui-méme et ses contemporains. La Critique
de la Raison Pure jette le doute sur la légitimité de la cosmologie en tant que science,
en mettant en lumiere les quatre contradictions cosmologiques. Plus encore, en séparant
phénomenes et noumenes, Kant parait détruire a jamais les aspirations de la cosmologie a
expliquer un Univers pour I’appréhension duquel nos sens sont si peu adaptés. En réalité,
il n’écarte que la métaphysique du champ des sciences, et fournit un cadre solide a la
pratique de la science en général, et a la cosmologie de Newton en particulier.

Jusqu’alors équivalente a l’astronomie générale, la cosmologie en tant qu’ “étude de
I’Univers dans son ensemble” est mise a 1’écart durant le XIX° siecle. Certains diront qu’elle
n’est plus considérée comme une science rigoureuse. Peut-étre faut-il plutot penser sa mise
a D'écart temporaire comme une conséquence directe de I'engouement porté a la physique
stellaire naissante, ainsi qu’a '’exploration de la Voie Lactée. En particulier, Hershell dresse
la premiere carte de notre galaxie, et s’interroge sur la nature des “nébuleuses spirales”.
Sont-elles internes ou externes a la Voie Lactée? Kant avait déja émis ’hypothese de
I'existence de galaxies extérieures a la notre quelques décennies auparavant. Pendant un
siecle s’affrontent deux théories sur la nature de ces nébuleuses. La premiere, I'Univers-
ile, suppose 'univers réduit a la Voie Lactée : les nébuleuses spirales sont internes a la
Galaxie. La seconde, I'Univers-archipel, les considere comme autant de galaxies semblables
a la Voie Lactée. La discorde sur ce point culmine au début des années 1920, symbolisée
par I’affrontement entre Shapley et Curtis. La découverte des Céphéides et leur observation
dans les galaxies permet & Hubble de lever le voile & la fin des années 1920, et de donner
raison au modele d’Univers-archipel défendu par Curtis.

Cette courte digression sur la nature des galaxies ne doit pas occulter les formidables
succes connus par la physique fondamentale et expérimentale pendant le XIX® siecle, et
qui permettent a 'astronomie d’accoucher de I'astrophysique. En particulier, les travaux
accomplis en thermodynamique et en électromagnétisme fournissent les bases de la nou-
velle science. Pourtant, des difficultés pernicieuses surgissent lorsqu’il s’agit d’expliquer
la nature et les caractéristiques de la lumiere. Des écarts a la théorie de la gravitation
universelle de Newton jettent en outre une ombre au tableau des connaissances. Trois
siecles apres la révolution copernicienne, la physique de la fin du XIX° siecle s’achemine
lentement vers une nouvelle révolution.

Les plus éminents scientifiques la préparent, mais c’est avec les travaux d’un inconnu,
commis du Bureau des Brevets de Berne, qu’elle éclate. En 1905, Einstein révolutionne
la vision du monde newtonienne, en éliminant son cadre spatio-temporel fixe. Le temps
et 'espace décrits par la théorie de la Relativité Restreinte deviennent intimement liés,
et varient d’un observateur a l'autre. Il poursuit sa transformation du monde en 1915, en
publiant la théorie de la Relativité Générale. La gravitation devient un effet géométrique,
di a la courbure de 'espace-temps. Einstein résout non seulement les problemes de la fin
du siecle précédent, mais il offre en plus a ’Humanité un cadre mathématique pour ’étude
de "Univers dans son ensemble. La cosmologie peut enfin s’émanciper totalement de la
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métaphysique et est intronisée dans le temple des sciences rigoureuses. La théorie explique
ainsi parfaitement le comportement étonnant de la lumiere dans la loi de composition
des vitesses, ainsi que 'avance du périhélie de Mercure. Einstein prédit I'effet de lentille
gravitationnelle. Eddington 1’observe lors de I’éclipse totale de Soleil de 1919 en Guinée,
et fournit une preuve éclatante de la relativité générale.

Des 1916, Einstein applique sa théorie a 1’'Univers dans son ensemble, et calcule son
évolution dynamique. L’expansion qu’il note contrarie sa croyance en un univers station-
naire : il introduit alors sa fameuse constante cosmologique. Il regrettera plus tard cette
initiative comme étant la plus grosse erreur de sa vie. Friedmann et 'abbé Lemaitre ob-
servent la méme expansion dans les équations de la relativité générale, mais contrairement
a Einstein, ne refusent pas ce résultat. L’expansion sera observée expérimentalement par
Hubble en 1929, donnant une réelle impulsion a la théorie émergente de ’atome primor-
dial. Bondi, Gold et Hoyle s’y opposent, et élaborent un modele d’univers stationnaire en
1948. Hoyle nommera ironiquement 'atome primordial “big bang”, et baptisera a son insu
le paradigme qui sera accepté par la majorité des scientifiques.

En 1940, Gamow suggere la possibilité d’une nucléosynthese primordiale dans le cadre
de la théorie du big-bang (encore appelée atome primordial), ayant eu lieu dans 1"Uni-
vers jeune et chaud. Il prédit l'existence d’un rayonnement fossile. Ce rayonnement est
découvert fortuitement par deux ingénieurs en radiotransmission, Penzias et Wilson, en
1965. L’observation apporte une confirmation au modele du big-bang. La théorie de I'uni-
vers stationnaire, incapable de prédire ce rayonnement fossile, tombe en désuétude. Les
années 1970 voient émerger les premiers modeles de formation des structures, galaxies et
amas de galaxies (Gunn et Gott, 1972; Press et Schechter, 1974). En 1981, Guth (Guth,
1981) élabore la théorie de l'inflation pour apporter une réponse aux problemes d’ho-
mogénéite et de platitude de I'Univers. Il prédit la forme du spectre de fluctuations pri-
mordiales, observé dix ans plus tard par le satellite COBE (Smoot et al., 1992), puis par
WMAP (Spergel et al., 2003, 2007).

En 1933, lanalyse dynamique de I'amas de Coma permet & Zwicky (Zwicky, 1933)
d’y noter un exces de masse. L’amas semble contenir plus de masse que 'on en peut
voir. Le probleme de la masse manquante est né, et resurgira pres de cinquante ans plus
tard pour devenir 'une des principales difficultés de la physique actuelle. En 1981, il
est en effet devenu possible de mesurer observationnellement la vitesse de rotation des
galaxies. Leur masse gravitationnelle s’avére supérieure a leur masse visible. La présence
d’un halo de matiere noire autour de chaque galaxie est clairement mise en évidence. Au
cours des années 1980, le modele du big-bang devient le paradigme de la “matiere noire
froide”, ou “Cold Dark Matter (CDM)”. La matiére noire chaude (relativiste), un temps
envisagée, ne rend pas compte des observations. L’impossibilité de créer (théoriquement)
des structures sans faire intervenir la matiére noire appuie en outre ’hypotheése de son
existence. Pourtant, des modifications de la théorie de la gravitation sont élaborées pour
rendre compte de la vitesse de rotation observée sans introduire de masse supplémentaire,
et sont encore actuellement testées expérimentalement (Milgrom, 1983; Bekenstein, 2004).
En parallele, la physique théorique buttant sur 'incompatibilité entre relativité générale
et mécanique quantique & tres haute énergie, les années 1980 voient également émerger la
théorie des cordes, censée les réconcilier. Cependant, ses prédictions apparaissent hors de
portée des expériences actuellement possibles, et elle s’est montrée incapable de prédire
I’existence d’une nouvelle entité au moins aussi incomprise que la matiére noire : I’énergie



Introduction 5

sombre.

L’énergie sombre est considérée comme un élément essentiel de notre univers depuis
1999, apres la découverte par deux équipes indépendantes (Riess et al., 1998; Perlmutter
et al., 1999) de laccélération de l'expansion de 'Univers. Alors basés sur 1'étude des
supernovae de type Ia lointaines, ces résultats ont depuis été confirmés par des observations
indépendantes, sur des observables indépendantes, telles que le rayonnement fossile, les
amas de galaxies ou le cisaillement gravitationnel.

Vingt-trois siecles d’interrogations philosophiques, d’observations empiriques, et de re-
cherches scientifiques, ont accouché des assises de notre physique fondamentale actuelle :
la Physique Quantique d’un coté, a la base du Modele Standard de la Physique des Par-
ticules, et la Relativité Générale de I'autre, a la base du Modele Standard Cosmologique,
transformé depuis peu en Modele de Concordance.

L’énigme de la gravitation universelle

Quatre forces fondamentales se partagent le tableau de I’Univers. La force électroma-
gnétique, les forces nucléaires forte et faible, et la gravitation. Les trois premieres sont
parfaitement expliquées par le Modele Standard de la Physique des Particules, tres bien
reproduit actuellement par l'expérience. Il est de plus supposé qu’a trés haute énergie,
elles se regroupent en une seule et méme force. En dépit des efforts des physiciens des
hautes énergie et des théoriciens des cordes, la gravitation fait toujours chemin a part,
et ne se laisse pas aisément décrire dans les cadres de la Grande Unification et de la
Physique des Particules. En particulier, sa faible amplitude (25 ordres de grandeurs en-
dessous des forces électronucléaires) pose probleme. Des hypotheéses sont avancées pour en
rendre compte, comme par exemple ses égarements dans le bulbe d’un univers branaire
(Randall et Sundrum, 1999a,b).

C’est a partir d’observations contre-disant le cadre admis de la théorie de la gravitation
dans les galaxies que la matiére noire (représentant pas moins de 26% du contenu de 1'Uni-
vers) a été introduite, et est maintenant activement recherchée par les cosmologistes dans
I’Univers, et les physiciens des particules dans les accélérateurs de particules. Des théories
alternatives a la Relativité Générale sont développées pour rendre compte des observa-
tions en s’affranchissant de matiere sombre (MOND - Milgrom (1983), Bekenstein (2004))
mais restent tout aussi spéculatives. Des observations récentes (Clowe et al., 2006) tendent
plutot a privilégier 'hypothese de la matiere noire. C’est encore a partir de mesures de la
vitesse d’expansion de I'Univers (supposée contre-balancée par la gravitation uniquement)
que ’énergie sombre a a son tour été introduite, qui agit comme une force gravitationnelle
répulsive représentant 70% du contenu de masse-énergie de 1'Univers. Des théories alter-
natives ambitionnent d’éviter I'introduction de 1’énergie sombre (théorie tenseur-scalaire -
voir par exemple Damour et Nordtvedt (1993); Boisseau et al. (2000); Esposito-Farese et
Polarski (2001) ou Schimd et al. (2005)).

La gravitation, alors qu’elle est la force la plus intuitive par nos sens humains, reste celle
la moins bien expliquée par la science contemporaine. Malgré les réussites extraordinaires
de la théorie de la Relativité Générale, bien des ombres restent au tableau. En particulier
celles évoquées ci-dessus, ayant conduit & linvention de 96% de I'Univers. Ces points
d’ombre pourraient étre expliquées par une rupture de la théorie aux échelles galactiques et
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cosmologiques. Il parait cependant malaisé de vérifier ce dernier point. Des éclaircissement
viendront peut-étre de ’anomalie observée dans la course des sondes Pioneer, qui semblent
étrangement accélérer a leur sortie du Systéme Solaire (Anderson et al., 1998, 2002).

En attendant la venue de nouvelles vérifications de la théorie actuelle, ou d’une nou-
velle théorie de la gravitation expliquant élégamment les inconnues actuelles, nous nous
placerons ici dans le cadre de la Relativité Générale, et ne sortirons pas du paradigme
largement accepté du Big Bang et du Modele de Concordance.

Le Big Bang, le Modele de Concordance et le Modele de la
Matiere Noire Froide

D’apres le modele du Big Bang, I'Univers est né d’une singularité, emplie d’une énergie
infinie, voila quelques quinze milliards d’années. Avec lui, apparaissent 1’espace et le temps.
Ses premiers instants, en deca du temps de Planck (t+ = 10743 s) ne sont pas accessibles
A notre physique. Entre t = 1072 s et t = 10732 s, I’'Univers subit une phase d’infla-
tion, et son échelle spatiale est multipliée par un facteur d’environ 1026. Ce passage éclair
du microscopique au macroscopique est nécessaire pour expliquer ’homogénéité observée
de I’Univers; sans lui, il serait incompréhensible que des régions non liées causalement
puissent avoir les mémes propriétés physiques. A l'inflation succede la phase d’expansion
nettement moins rapide dans laquelle nous nous trouvons encore. Au fur et a mesure que
I’Univers se dilate, sa température chute, et le cadre actuel se met peu a peu en place. Aux
alentours de t = 10710 s, I’Univers est assez froid pour que les interactions électrofaibles
se séparent. L’Univers est alors un plasma de particules élémentaires, photons, quarks,
électrons, neutrinos. Quand la température baisse davantage, aux environs de ¢t = 104
s, les quarks peuvent s’associer en protons et neutrons. A ¢t = 1072 s, photons, électrons,
positrons, neutrinos, protons et neutrons, sont en équilibre thermique. Les interactions
faibles se découplent, et les électrons et positrons s’annihilent, aux alentours de ¢t = 1
s. La nucléosynthese primordiale a lieu autour de ¢ = 100 s. Les premiers noyaux légers
apparaissent. L’expansion, et le refroidissement qu’elle occasionne, se poursuivent dans
une obscurité totale, les photons étant couplés avec la matiere. Ce n’est que quelques
380000 ans plus tard que la température a suffisamment baissé pour leur permettre de
se découpler. L’Univers devient transparent, et émet sa premiere lumiere. Ces premiers
photons libérés errent toujours dans I’Univers actuel, de plus en plus froids au gré de son
expansion, et sont observés aujourd’hui a la température de 2,7 Kelvins : ils créent le rayon-
nement fossile, dont la découverte reste la meilleure brique observationnelle accréditant la
théorie du Big Bang. On assiste alors a la recombinaison, les premiers atomes (hydrogene,
hélium) sont créés. Des inhomogénéités dans la distribution de la matiére au moment de
la recombinaison naitront, sous 'effet de la gravitation, les grandes structures telles qu’on
les observe aujourd’hui.

Le modele du Big Bang est bati sur deux hypotheses, vérifiées observationnellement :
I’homogénéité et l'isotropie de I’Univers a grande échelle. Dans ce cadre, I'expansion est
efficacement paramétrée par un facteur a(t), ou t est le temps cosmique : la distance entre
deux points comobiles est proportionnelle & a(t). La fonction a(t) est appelée le facteur
d’échelle. Le taux d’expansion est alors paramétré par le parametre de Hubble,
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ou a est la dérivée de a(t) par rapport au temps. Les équations d’Einstein, prenant en
compte les composants de I’Univers, paramétrisent I’évolution du facteur d’échelle, selon
I’équation de Friedmann :

Hy

ot Hy = H(z = 0) est la constante de Hubble, Hy ~ 73 km.s~!.Mpc~! (nous utiliserons
plus fréquemment le parametre h = H(/100) ; nous venons d’introduire le décalage spectral
z (nommé par la suite redshift), relié au facteur d’échelle par z = 1/a — 1. Les parameétres
Q; (i = r;m,k,A) sont les parametres de densité des différents composants de I’Univers (r
pour les éléments relativistes -photons, neutrinos-, m pour la matiére -noire et baryonique-,
A pour 'énergie sombre, et k représente la courbure), et sont définis par

H 2
< (a)> =Qa t + Qa3+ Qa2 + QAa_?’(Hw)

Pe
ou p;(a) est la densité du composant i, évoluant au cours du temps, et

3H?
Pc = Fyvek
la densité critique de I'Univers (ot G est la constante de la gravitation). Dans I’équation
de Friedmann, w est le parametre de ’équation d’état de ’énergie sombre.

Le parametre de densité total Qoy = Q- + Qp + Qi + Qp définit la géométrie de
I’Univers. Supérieur & 1, I’Univers est fermé et finira par se recontracter sur lui-méme ;
inférieur a 1, il est ouvert et s’étendra éternellement. L’Univers est plat si Qo = 1; c’est
la mesure privilégiée par les observations les plus récentes.

Les éléments relativistes fournissent une densité négligeable. Le parametre 2 décrit la
dépendance de I'expansion envers la courbure de 1’'Univers. Pour un univers plat, Q; =0 :
c’est le cadre que nous choisissons. Nous considérons donc un univers dont ’expansion
est affectée par la matiere non-relativiste et par 1’énergie sombre, et est décrite par
(H(a)/Hp)* = Qa3 4+ Qpa=30+w),

Plusieurs mesures indépendantes ont abouti au Modele de Concordance, dans lequel
Qn ~ 0,3 et Qy =~ 0,7 (Carroll, 2001; Straumann, 2003). Ainsi, le plus grand mystere
actuel, I’énergie sombre, ne se contente pas de remplir une case incomprise du modele,
elle occupe 70% du bilan de masse-énergie de I’Univers! Il est encore impossible de se
prononcer sur sa nature : constante cosmologique (Peebles et Ratra, 1988; Efstathiou
et al., 1990; Lahav et al., 1991; Carroll et al., 1992; Carroll, 2001; Padmanabhan, 2003;
Peebles et Ratra, 2003), champ scalaire (Peebles et Vilenkin, 1999; Zlatev et al., 1999;
Amendola, 2000; Perrotta et al., 2000; Sahni et Wang, 2000; Wang et al., 2000; Schimd
et al., 2005) 7 La matiere, quant a elle, est constituée de deux entités distinctes : la matiere
baryonique, celle qui constitue les étoiles, les planetes, les étres vivants; et la matiere
noire, dont 'existence est attestée par les courbes de rotation des galaxies, ou les effets
de lentilles gravitationnelles, mais que nous n’avons jamais pu toucher, ni détecter sur
Terre. Elle pourrait étre constituée de particules massives non-collisionnelles. La matiére
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baryonique est paramétrée par {2y, et la matiére noire par 2,,,. Les calculs basés sur la
nucléosynthese primordiale, bien reproduits par I'observation (sondage des éléments dans
les étoiles), donnent Q, =~ 0,04. La matiére baryonique ne compte donc que pour ~4%
dans le bilan de masse-énergie de ’Univers, alors que la matiére noire représente alors
~26% du contenu de 1'Univers !

Les objets de la vie quotidienne, les étres vivants, les planetes, les étoiles, le gaz in-
terstellaire, sont tous constitués de matiere baryonique. Les galaxies, dont le bulbe et
le disque sont principalement baryoniques, sont plongées dans un halo de matiére noire.
Elles sont regroupées en amas de galaxies, principalement constitués de matiere noire. La
matiere baryonique représente environ 15% de leur masse, répartie entre matiere (opti-
quement) lumineuse (5%) et gaz intergalactique tres chaud, visible en rayons X (10%) ; le
reste de leur masse (85%) est constitué de matiere noire. La matiére noire ne se contente
pas d’étre un casse-téte observationnel ; elle est également nécessaire pour rendre compte
théoriquement de la formation des grandes structures (amas de galaxies). Le modele de la
Matieére Noire Froide (CDM - Cold Dark Matter) en rend compte, et est actuellement le
seul a y parvenir.

L’Univers primordial présente d’infimes inhomogénéités, visibles sous la forme de con-
trastes de températures de 1 pour 10° dans les images du rayonnement fossile. Sous I'effet
de la gravitation, la matiére (noire et baryonique) s’est petit & petit amassée dans les
régions de plus forte densité. Elle y a fait croitre le contraste de densité, et plus de matiere
encore pouvait s’y précipiter. Les premieres galaxies se sont mises a briller. Les colli-
sions entre galaxies ont formé des structures de plus en plus massives, jusqu’aux amas et
super-amas de galaxies. On parle de modele hiérarchique de formation des structures. Des
simulations toujours plus ambitieuses 'illustrent (Bertschinger, 1998; Jenkins et al., 1998;
Murali et al., 2002; Springel et al., 2005; Rasera et Teyssier, 2006). Les grandes structures
sont ainsi nées des fluctuations de densité initiales. Il est alors possible, par I'utilisation
de diverses observations (en particulier, la distribution actuelle des amas de galaxies) de
remonter aux étapes initiales de I’Univers, et de mesurer I’écart-type des fluctuations ini-
tiales, défini comme la normalisation de leur spectre de puissance : le parametre og, qui
le donne dans une sphere de rayon 8 h~! Mpc, est aujourd’hui 'objet de mesures et de
débats, sur lesquels nous reviendrons.

Le rapide tour d’horizon que nous venons de faire a mis en lumiere le fait surpre-
nant que la matiere baryonique, la seule que nous connaissions, ne représente que 4% du
contenu de ’Univers. En d’autres termes, 96% du bilan de masse-énergie de 1’Univers nous
sont totalement inconnus. Nous observons seulement les effets gravitationnels attestant
lexistence de ces deux composants, la matiere noire et 1’énergie sombre, qui représentent
cette énorme proportion de notre Univers, mais dont nous ignorons la nature. Les traquer
nécessite des outils puissants, qui puissent mesurer leurs effets, a la fois sur la géométrie
et sur I'évolution dynamique de I’'Univers. Ce n’est qu’avec l'utilisation de ces différents
outils que nous pourrons vérifier plus précisément le paradigme actuel du Big Bang et de
la Matiere Noire Froide.
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Vérifier le paradigme

L’heure est a la vérification expérimentale du paradigme du Big Bang et du Modele de
Concordance. Plusieurs outils observationnels sont a notre disposition, qui ont été et sont
utilisés intensivement, et s’accordent tous a privilégier le modele actuel. Citons en premier
lieu la mesure des fluctuations de température primordiales dans le spectre de puissance
du rayonnement fossile, ou fond diffus cosmologique (Bond et al., 1994; Jungman et al.,
1996; Durrer, 2001; Hu et al., 2001; Kosowsky, 2002), qui & lui seul accrédite la théorie
du Big Bang. Depuis sa détection par Penzias et Wilson en 1965, d’énormes progres ont
été accomplis, par différentes missions au sol (DASI -Kovac et al. (2002)-, CAT, VLA),
embarquées sur des ballons (BOOMERanG, MAXIMA, ARCHEOPS) ou spatiales (COBE
- Smoot et al. (1992) -, WMAP - Spergel et al. (2003) - et Planck dans le futur proche). Les
derniers résultats appuient le Modeéle de Concordance, et fournissent 'image d’un univers
plat, décrit notamment par les parametres (h,Q,,h%,Qph?, 0g,w)=(0.73,0.127,0.0223,0.76,—
1).

Cependant, le fond diffus cosmologique n’est pas sensible a I’énergie sombre, celle-
ci n’atteignant un effet mesurable que dans les phases les plus récentes de ’évolution de
I’Univers. 11 s’agit alors d’utiliser d’autres outils. La mesure de la luminosité des supernovae
de type Ia, en supposant qu’elles représentent effectivement des chandelles standards,
donne un acces immédiat a la vitesse d’expansion de ’Univers. C’est a partir de telles
mesures que Riess et al. (1998) et Perlmutter et al. (1999) ont noté l'accélération de
I’expansion cosmologique. Depuis, de nombreux projets de surveillance des supernovae de
type Ia lointaines affinent les mesures.

Les amas de galaxies fournissent des informations sur la formation des grandes struc-
tures, et donc sur ’histoire de I’Univers, et apportent ainsi des contraintes sur le modele
cosmologique. En particulier, leur dénombrement fournit des informations sur le spectre
de puissance des fluctuations de densité, ou sur I’énergie sombre par exemple.

Les amas de galaxies baignent dans un gaz chaud, qui émet dans les longueurs d’onde
X. L’analyse de son rayonnement apporte des informations sur la physique des amas, mais
aussi sur le cadre cosmologique sous-jacent. Une flottille de satellites se relaient en orbite
depuis les années 1980 pour scruter le ciel X, et traquer pulsars, galaxies a noyau actif,
ou autres amas de galaxies (EXOSAT, ROSAT, ASCA, BeppoSAX, Chandra, XMM, et
bientot eROSITA).

Le gaz chaud intra-amas perturbe les photons du fond diffus cosmologique, par dif-
fusion Compton, et déplace leur spectre d’énergie. L’effet Sunyaev-Zel’dovich ainsi créé
est observable dans les longueurs d’onde radio, et offre une alternative pour la recherche
et I'étude des amas de galaxies, mais aussi celle du rayonnement fossile (Sunyaev et Zel-
dovich, 1972; Rephaeli, 1995; Birkinshaw, 1999; Carlstrom et al., 2002). Des réseaux de
télescopes sont mis en place pour l'observer (APEX, ALMA).

Au milieu du maelstrom de particules au moment du découplage des photons et de la
matiere, les photons ont dépensé plus ou moins d’énergie pour se dégager de zones plus
ou moins denses. Ceux émanant de zones particulierement denses ont subi un décalage
vers le rouge gravitationnel plus important que ceux provenant de zones comparativement
moins denses. Cet effet, connu sous le nom d’effet Sachs-Wolfe, permet de lire, dans le
spectre de puissance du fond diffus cosmologique, les différences de densité, et d’observer
les conditions initiales (Sachs et Wolfe, 1967; Panek, 1986). L’effet Sachs-Wolfe se retrouve
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également au niveau de tout potentiel gravitationnel, et permet de tracer les différences de
potentiel dans I’Univers proche. En outre, il permet de tracer le comportement de I’énergie
sombre.

La cosmographie, par le catalogage des galaxies visibles, apporte également des con-
traintes sur la géométrie de I'Univers proche. Des relevés tels que le 2dF, le CfA ou le
SDSS ont ainsi cartographié la distribution des galaxies sur un quart du ciel, dans I’Univers
proche, et ont mis en évidence leur agglomération en amas, reliés par des filaments (de
Lapparent et al., 1986; Gott et al., 2006).

Les observations que nous venons d’énumérer apportent des informations a propos de la
cosmologie grace a leur sensibilité envers la dynamique ou la géométrie de I’Univers. Or, la
matiere noire et ’énergie sombre, comme les conditions initiales, impriment leurs marques
dans la dynamique et la géométrie de I'Univers. De plus, ces observations dépendent d’hy-
potheses physiques qui ne sont bien souvent pas expérimentalement parfaitement établies.
Ainsi, peut-étre les supernovae de type la ne constituent-elles des chandelles standards
que dans ’Univers proche, ou peut-étre la luminosité des plus lointaines est-elle atténuée
par un phénomene inconnu. De méme, les contraintes cosmologiques dérivées de 1’étude
du rayonnement X des amas de galaxies supposent connue la physique des amas, ce qui
n’est pas encore entiérement le cas. Vu le bon accord entre les différentes observations,
il est certes peu probable que quelque chose d’entierement inconnu biaise leurs résultats
individuels. Il est pourtant plus élégant d’utiliser une observation qui trace a la fois la
dynamique et la géométrie de I’'Univers, et qui n’est sensible & aucune hypothese physique
sur des objets réservant certainement encore des surprises (e.g. les supernovae ou les amas
de galaxies). Les lentilles gravitationnelles possedent ces deux attributs. La déviation de la
lumiere par un objet massif ne dépend en effet que de la topologie de la métrique autour
de cet objet, et ne s’embarrasse pas de la physique interne de 'objet. Cette topologie
dépend évidemment de la dynamique de ’Univers, de ’évolution qui I’a menée dans sa
forme actuelle. Mais elle constitue également la géométrie de 'Univers. Les lentilles gravi-
tationnelles, qu’elles soient fortes ou faibles, permettent ainsi de glaner des informations a
la fois sur la géométrie et la dynamique de notre univers. Pensée deés les premiéres heures
de la Relativité Générale par Einstein, la déviation de la lumieére par un objet massif fut
la premiere vérification expérimentale de la théorie par Eddington en 1919. Depuis, une
théorie s’y rapportant a été élaborée, en attendant les premieres observations dans les
années 1980. Schneider et al. (1992) donnent une revue du domaine.

Les lentilles fortes interviennent au coeur des amas massifs, ou la déviation des rayons
lumineux venus de galaxies lointaines est extréme. Les images de ces galaxies en deviennent
tellement déformées qu’elles se transforment en arcs, et peuvent avoir des images multiples.
Soucalil et al. (1987a) et Soucail et al. (1987b) ont détecté les premiers arcs dans des amas
massifs. Depuis, les lentilles gravitationnelles fortes ont été intensivement utilisées comme
sonde cosmologique (Soucail et Fort, 1991; Bartelmann et al., 1998; Golse et al., 2002;
Sereno, 2002; Bartelmann et al., 2003; Soucail et al., 2004; Wambsganss et al., 2004;
Broadhurst et al., 2005; Wu et Chiueh, 2006), ou pour étudier la physique des amas de
galaxies (Kneib et al., 1993; Mellier et al., 1993; Angonin-Willaime et al., 1994; Kneib
et al., 1995, 1996; Bartelmann, 1996; Tyson et al., 1998; Luppino et al., 1999; Williams
et al., 1999; Sand et al., 2002; Broadhurst et al., 2005; Smith et al., 2005; Saha et al.,
2006). Elles constituent en outre de fabuleux télescopes gravitationnels, et donnent acces
aux régions les plus éloignées de I'Univers. Ainsi, e.g. Hu et al. (2002); Kneib et al. (2004);
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Pell6 et al. (2004); Egami et al. (2005); Stern et al. (2005); Richard et al. (2006) les ont
utilisées pour étudier les galaxies extrémement lointaines. Une autre application utilise le
délai temporel qu’elles occasionnent, pour mesurer la valeur de la constante de Hubble
(e.9. Koopmans et al. (2000); Kochanek (2002, 2003)).

Les lentilles faibles sont beaucoup plus discrétes, mais impriment leur marque dans le
ciel entier (Mellier, 1999; Bartelmann et Schneider, 2001; Refregier, 2003b; Munshi et al.,
2006). L’image de chaque galaxie lointaine est ainsi légérement déformée, et traduit la
topologie de la portion d’Univers qui sépare la galaxie de la Terre. Le signal créé est
important a proximité des amas de galaxies. Loin de tout amas, le signal est statistique, et
nous I'appellerons ici “cisaillement gravitationnel cosmologique”!. L’idée de ce cisaillement
cosmologique a émergé dans les années 1960. Gunn (1967), Kristian et Sachs (1966),
Schneider et Weiss (1988), Jaroszynski et al. (1990) ou Lee et Paczynski (1990) entre
autres, ont développé les bases théoriques de la propagation de la lumiere dans un univers
inhomogene. Babul et Lee (1991), Blandford et al. (1991), Kaiser (1992) ou Villumsen
(1996) ont ensuite généralisé ces résultats aux cosmologies modernes. Kristian (1967) et
Valdes et al. (1983) ont procédé aux premieres tentatives de détection du cisaillement
gravitationnel. Basées sur des observations avec plaques photographiques, leurs recherches
sont restées vaines. Mould et al. (1994), puis Schneider et al. (1998b) ont publié des
détections plausibles de cisaillement gravitationnel. Mais c’est en 2000 (Bacon et al., 2000;
Van Waerbeke et al., 2000; Wittman et al., 2000) que les premieres détections fiables
du cisaillement gravitationnel cosmologique ont été publiées. Depuis, il a été mesuré a
partir de diverses observations, au sol (Maoli et al., 2001; Van Waerbeke et al., 2001;
Hoekstra et al., 2002; Hammerle et al., 2002; Bacon et al., 2003; Brown et al., 2003,
Hamana et al., 2003; Jarvis et al., 2003; Van Waerbeke et al., 2005; Jarvis et al., 2006;
Hoekstra et al., 2006; Semboloni et al., 2006) et dans I'espace (Rhodes et al., 2001; Refregier
et al., 2002; Rhodes et al., 2004a; Heymans et al., 2005; Schrabback et al., 2007; Massey
et al., 2007c), sur des relevés de plus en plus vastes (WHT, GEMS, COSMOS, U-KIDDS,
CFHTLS, COMBO-17). Des contraintes ont été apportées notamment sur 2,,, g, w ou
le facteur de croissance des grandes structures. Des relevés plus ambitieux sont planifiés,
qui permettront d’atteindre des précisions de l'ordre du pour-cent sur les parametres
cosmologiques dans les décennies a venir : par exemple, DUNE (Réfrégier et al., 2006),
SNAP (Rhodes et al., 2004b; Aldering, 2005), LSST, DES (The Dark Energy Survey
Collaboration, 2005), ou Pan-STARRS. Les lentilles gravitationnelles ont également été
(et restent) utilisées dans I’étude des amas et groupes de galaxies (Hjorth et al., 1998;
Hoekstra et al., 2001; Dahle, 2006; Pedersen et Dahle, 2007; Gavazzi et Soucail, 2007;
Bardeau et al., 2007), et dans la cartographie de la matiere noire (Gavazzi et Soucail,
2007; Massey et al., 2007b).

Les mesures lies aux lentilles gravitationnelles faibles sont rendues tres délicates par de
nombreux effets systématiques, au signal souvent plus important que celui di aux lentilles
faibles elles-mémes. Citons la réponse impulsionnelle du télescope et de la caméra, les
alignements intrinseques de galaxies, ou encore la calibration de la mesure elle-méme. Des
méthodes ont été développées pour mesurer le cisaillement gravitationnel, tout en tenant
compte des systématiques (Kaiser et al., 1995; Kaiser, 2000; Rhodes et al., 2000; Bridle
et al., 2002; Nakajima et Bernstein, 2007; Refregier, 2003a; Refregier et Bacon, 2003;

Lou plus simplement “cisaillement cosmologique”
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Massey et Refregier, 2005). Le programme STEP (Heymans et al., 2006; Massey et al.,
2007a) les regroupe dans une comparaison a base de simulations, et dans le but de les
améliorer, afin de montrer que la cosmologie de précision est a portée de main des lentilles
gravitationnelles faibles, vers une nouvelle brique observationnelle au paradigme actuel de
la cosmologie.

Cette these se concentre sur la possibilité offerte par 1’étude des lentilles gravitation-
nelles faibles de batir sinon un nouveau pilier du modele actuel, au moins de renforcer les
existants en affinant les mesures des parametres cosmologiques. En particulier, elle a pour
objectif d’amener les analyses de l'effet de lentille gravitationnelle faible vers une cosmolo-
gie de haute précision, sur le chemin d’une précision de ’ordre du pour-cent sur la mesure
des parameétres cosmologiques. Dans cet état d’esprit, trois parties peuvent se dégager du
travail présenté ici. La premiére est méthodologique, et est basée sur le développement et
l'optimisation d’un algorithme de mesure du cisaillement gravitationnel construit autour
des shapelets (Refregier, 2003a; Refregier et Bacon, 2003; Massey et Refregier, 2005). La
deuxieme est observationnelle, et utilise tour & tour les shapelets et la méthode antérieure
RRG (Rhodes et al., 2000), sur des données au sol et spatiales, vers une détermination
des parametres cosmologiques et de certaines propriétés des amas de galaxies. Enfin, la
troisieme partie se veut plus théorique, en analysant les moyens d’optimiser les futures
observations dédiées aux lentilles gravitationnelles faibles.

Le premier chapitre rappelle les bases théoriques de V'effet de lentille gravitationnelle.
Nous y décrivons en particulier ’équation des lentilles, et redéfinissons la matrice d’ampli-
fication, ainsi que les observables accessibles, la convergence k et le cisaillement . Nous
montrons comment estimer observationnellement un cisaillement, avant de nous intéresser
a la création de cartes de masse et a la détection des halos de matiere noire associés aux
amas de galaxies. Nous révisons ensuite les statistiques disponibles pour la mesure du
signal de cisaillement cosmologique, et les effets systématiques associés. Le chapitre se ter-
mine par la revue des informations accessibles par ’analyse des lentilles gravitationnelles ;
en particulier, nous donnons une description du modéle de halo et résumons les propriétés
du rayonnement X des amas de galaxies.

Le deuxieme chapitre introduit le formalisme des shapelets, et s’appesantit sur quelques-
unes de leurs propriétés les plus utiles. En particulier, nous y montrons qu’elles sont par-
ticulierement adaptées a la mesure de forme des galaxies. Nous décrivons 'algorithme
développé pour la mesure observationnelle du cisaillement. Cet algorithme permet non
seulement de modéliser toute galaxie en shapelets, mais aussi de modéliser les variations
spatiales de la réponse impulsionnelle, puis d’en corriger I'image des galaxies. Enfin, nous
montrons comment estimer le cisaillement gravitationnel a partir de I'information de forme
contenue dans le modéle shapelet de chaque galaxie.

Dans le troisieme chapitre, nous mettons les shapelets sur le banc d’essais des si-
mulations STEP. Leurs mérites et faiblesses y sont comparés a ceux d’autres méthodes
concurrentes. Il est montré qu’elles sont parmi les méthodes les plus précises actuellement,
sur des données acquises par des télescopes au sol. Nous montrons les difficultés soulevées
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dans le développement de notre logiciel de mesure du cisaillement, et comment nous y
avons ou comptons y remédier.

Les shapelets sont utilisées sur de vraies données, pour la premiere fois, dans le qua-
trieme chapitre. Nous cartographions quatre degrés carrés des données Deep et Wide du
CFHTLS, a partir de la mesure du cisaillement gravitationnel faite avec les shapelets.
Nous détectons des amas de galaxies, dont le dénombrement nous permet de fournir une
estimation de la normalisation du spectre de puissance des fluctuations de densité og.
Nous mettons nos observations en commun avec les analyses du rayonnement X des amas
détectés dans les données XMM-LSS, dans la méme région du ciel. Nous en déduisons une
mesure de la relation masse-température pour les amas de galaxies.

Le cinquiéme chapitre résume ’analyse du cisaillement gravitationnel cosmologique
dans le champ COSMOS, pris par le télescope spatial Hubble. Nous n’avons pas utilisé
les shapelets, mais la méthode RRG, pour mesurer le cisaillement. Nous donnons des
contraintes sur les parametres cosmologiques, a partir d’une analyse a deux dimensions,
et d’une analyse a trois dimensions des statistiques du cisaillement. Nous mesurons enfin
le facteur de croissance des grandes structures.

Basé sur des arguments théoriques, le sixieme chapitre fournit des éléments d’opti-
misation des observations, en quéte de mesures précises des briques du modele. Nous y
présentons deux observables, les dénombrements d’amas de galaxies et le spectre de puis-
sance du cisaillement cosmologie. Nous menons une premiere analyse simplifiée, au cours
de laquelle nous donnons quelques perspectives sur les stratégies d’observation nécessaires
pour une mesure précise des normalisations du spectre de puissance des fluctuations de
densité et de la relation masse-température des amas de galaxies, & partir de relevés non-
dédiés. Puis nous nous tournons vers une étude plus générale : a partir du formalisme des
matrices de Fisher, nous comparons les mérites individuels et combinés des comptages des
amas de galaxies et de la mesure du spectre de puissance du cisaillement cosmologique
dans un cadre de cosmologie de haute précision. Nous en déduisons quelle combinaison de
quelles observables permettra d’atteindre les meilleures précisions sur les parametres du
modele cosmologique.

L’annexe A donne les caractéristiques techniques des télescopes utilisés dans la présente
these. L’annexe B liste les publications occasionnées par le travail présenté dans ce ma-
nuscrit. L’annexe C les reproduit.
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Chapitre 1

Les lentilles gravitationnelles
faibles dans un cadre cosmologique

La masse de la matiére courbe 'espace-temps. Cette simple assertion constitue le socle
de la théorie de la Relativité Générale. Loin d’étre anodine, elle décrit la gravitation comme
un effet géométrique de 'espace-temps, créé par la matiere elle-méme, a laquelle elle est
elle-méme soumise. Les grandes structures (groupes, amas et super-amas de galaxies) se
sont ainsi formées par aggrégation successive de matiere attirée par les puits gravitation-
nels creusés par la matiere précédemment accumulée. La situation est similaire a celle
rencontrée dans les rues commercantes : les vitrines attirent les chalands, qui attisent la
curiosité des autres passants, qui viennent s’agglutiner autour des mémes vitrines.

En courbant I'espace-temps, et en créant des puits de potentiel gravitationnel, la
matiére ne se contente pas de se concentrer dans ces régions courbes. Elle boursoufle
I'univers entier, rendant le parcours de toute particule voyageuse vallonné et chaotique.
Ainsi, un photon émis par une galaxie lointaine, en voyage vers la Terre, va tour a tour
contourner, descendre, et remonter une multitude de puits de potentiel, des moins creusés
aux plus profonds. D’une ligne droite en ’absence de toute matiere, sa trajectoire va de-
venir ivre. Et de la méme maniére que 'on peut connaitre '’emplacement des vitrines les
plus prisées le long d’une rue a partir des écarts faits par un piéton pressé et peu intéressé
par les-dites vitrines, on peut utiliser la trajectoire d’un photon venu d’une galaxie loin-
taine pour cartographier la portion d’univers qu’il a parcourue. Ce n’est certes pas aussi
simple que cartographier une rue commercante. Pourtant, le recours a de nombreux pho-
tons, émis par de nombreuses galaxies lointaines, permet de sonder I'univers bosselé des
grandes structures.

Considérons deux photons, émis par une méme galaxie lointaine, en partance pour la
Terre. Le premier (A) vient de extrémité Nord de la galaxie, alors que le deuxiéme (B)
vient de son extrémité Sud. Ils voyagent presque parallelement. “Presque”, parce qu’au
gré de leurs trajets chaloupés, ils sont soumis a d’infimes différences de potentiel gravi-
tationnel, c’est-a-dire, de courbures. Par exemple, lorsqu’ils croisent un amas de galaxies,
si (A) passe plus pres de son centre que (B), son trajet s’incurve davantage que celui
de (B). In fine, chaque photon venu de chaque région d’'une méme galaxie subissant une
déviation particuliere, la galaxie nous apparait déformée. C’est le principe des lentilles
gravitationnelles.
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F1G. 1.1 — Les différents régimes de lentilles gravitationnelles, des lentilles fortes (en bas a gauche)
au cisaillement cosmologique (zoom) (d’apres Mellier (1999)).

Dans certains cas, ou les photons passent assez pres du centre d’un amas de galaxies
tres massif, la déformation peut étre visible & 1'oeil nu, sous forme d’arc : c’est l'effet de
lentille gravitationnelle forte. A plus grande distance du centre des amas, les images des
galaxies seront a peine déformées, mais cependant de maniere cohérente : c’est l'effet de
lentille gravitationnelle faible. Entre les deux, un régime transitoire existe, visible sous la
forme de petits arcs, les arclets. La figure 1.1 illustre ces trois régimes.

Les avantages des lentilles gravitationnelles sont multiples, et seront explicités tout au
long de ce manuscrit. En particulier, la Relativité Générale s’applique a toute sorte de
matiere, si bien que les lentilles gravitationnelles permettent une détection et une étude
de la distribution de la matiere noire : des parametres liés a la géométrie de I’Univers
peuvent ainsi étre déterminés. De plus, la distribution des amas de galaxies dépend de
I’histoire de I’expansion de I'univers : son étude par les lentilles gravitationnelles conduira
donc a la mesure de parametres liés a la dynamique de I’Univers. Enfin, comme dernier
exemple, en plus de constituer une sonde cosmologique, les lentilles gravitationnelles sont
un instrument de mesure de la physique des amas de galaxies, lorsque leur analyse est
combinée a celle d’autres observables.

Dans ce chapitre, comme tout au long de cette theése, nous ne nous intéresserons qu’aux
lentilles gravitationnelles faibles. La section 1 pose les bases de la théorie des lentilles
gravitationnelles. La section 2 spécialise la discussion aux lentilles faibles, en explicitant
les observables accessibles. La section 3 indique comment les mesurer. La quatriéme section
montre comment en déduire la distribution de masse et rechercher des amas de galaxies.
La section 5 étudie les statistiques du cisaillement gravitationnel, et la section 6 fait une
revue des outils utilisables pour traquer les effets systématiques. Enfin, la derniére section
résume les connaissances cosmologiques que 1'on peut acquérir par 1’étude des lentilles
gravitationnelles faibles. En outre, des détails supplémentaires pourront étre trouvés dans
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de récents articles de revue sur le sujet (Mellier, 1999; Bartelmann et Schneider, 2001;
Refregier, 2003b; Munshi et al., 2006). Ce chapitre ne prend pas en considération les
calculs des erreurs sur les observables introduites; ils seront explicités plus loin.

1.1 Les lentilles gravitationnelles : théorie

Considérons le cas d’une lentille simple, constituée par une concentration de matiere
localisée a un redshift z4, correspondant a une distance diametre-angulaire Dy (la distance
diametre-angulaire exprimant la distance apparent d’un objet a partir de son diametre
angulaire), qui dévie la lumiére émise par une source au redshift zg, correspondant a une
distance diametre-angulaire Dy (figure 1.2). Bien que la déviation des rayons lumineux se
fasse progressivement au passage de la lentille, nous pouvons la considérer soudaine sous
les hypotheses (i) que I’épaisseur de la lentille est faible par rapport aux distances Dy de
la lentille & l'observateur, et Dgys de la lentille a la source (lentille mince) et (ii) qu’il n’y
a pas d’autre lentille dans la ligne de visée. Dans ce cas, nous considérons que la lumiere
se déplace en ligne droite de la source a la lentille et de la lentille a I'observateur ; son
changement de direction soudain au niveau de la lentille est donné par 'angle de déviation
&. Il dépend de la distribution de masse et de la valeur du parameétre d’impact du rayon
lumineux incident. En particulier, si le parametre d’impact devient important, c’est-a-dire
si le rayon lumineux passe a grande distance de la lentille, I’effet du potentiel gravitationnel
diminuant, ’angle de déflection sera faible.

1.1.1 L’angle de déviation

Notons rapidement le cas d’une masse ponctuelle M, en champ gravitationnel faible.
Si le parametre d’impact £ du rayon incident est trés grand par rapport au rayon de
Schwarzschild Ry = 2GM ¢ ™2, on montre que I’angle de déviation est :

. 4GM
&= = (1.1)
ou G est la constante de gravitation et c¢ la vitesse de la lumiere.

Considérons maintenant une distribution de masse tri-dimensionnelle, divisée en cel-
lules de volume dV et de masse dm = p(r)dV. La trajectoire spatiale d’un rayon lumineux
la traversant est décrite par (£1(\),&2(N),r3(N)), ou les coordonnées sont choisies de telle
maniere que la lumiere se propage le long de r3. La déviation étant petite, on approche
la trajectoire réelle, déviée, par une ligne droite : c’est 'approximation de Born. Dans ce
cas, £(A) =& = (£1,82) est indépendant du parametre affine \. Le parametre d’impact du
rayon lumineux croisant 1’élément de masse dm aux coordonnées r = (£1,£5,7%) est alors
§—¢&', indépendant de rj. Les équations d’Einstein en champ faible pouvant étre linéarisées,
I’angle de déviation créé par la distribution de masse est la somme des déviations créées
par les cellules supposées ponctuelles dm. Alors, d’apres 1’équation (1.1) :

/
GEE S S GER -t

En rendant ’équation (1.2) continue, et en introduisant la densité de masse surfacique,
qui représente la masse projetée de la distribution sur un plan perpendiculaire au rayon

(1.2)
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F1G. 1.2 — Lentille gravitationnelle type (d’apreés Bartelmann et Schneider (2001)).

incident,

) = /dT3P(§17§2,7‘3) : (1.3)

I’angle de déviation devient :

£-¢
€&
Cette expression n’est valide que dans le cas d’une lentille mince, pour laquelle la
déviation est petite, et dans laquelle les rayons lumineux incidents sont regroupés en
faisceaux tres bien focalisés. Elle est valable dans presque tous les cas de lentilles gravita-
tionnelles astrophysiques, et sera valable dans la suite de cet exposé.
La trajectoire d’un rayon lumineux étant déviée, la position observée d’une source est
différente de sa position réelle. L’équation des lentilles permet de les relier.

6 =5 [Eeze) (1.4)

1.1.2 L’équation des lentilles

On note ( la position angulaire de la source, et # la position angulaire de son image
par la lentille représentée par la figure 1.2. On montre qu’elles sont reliées par ’équation
des lentilles (e.g. Bartelmann et Schneider (2001)) :

B=0—a) (1.5)
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olt a(f) = 2= (Dy0).

S

On peut redéfinir 'angle de déviation en fonction de la position angulaire de 'image :

G 1 0—6
a(f) = —=Dg= [ d*0'2(0) ———. 1.6
0) = 5 Do [ COS0) 57— (16)
L’équation (1.5) peut avoir plusieurs solutions : dans ce cas, une source a une position
angulaire § aura plusieurs images. Pour ce faire, la lentille doit étre forte. La force d’une
lentille est quantifiée par la convergence

X(Dgb)
K= , 1.7
ZJcrit ( )
ou l'on a défini la densité de masse projetée critique,
2 D
¢ s (1.8)

PNepip = ——
crit A DdDdsa

qui dépend de la géométrie de la lentille (redshift de la lentille et de la source). Une
distribution de masse ayant ¥ > ¥ (k > 1) est susceptible de produire plusieurs images.
Yerit st ainsi une valeur caractéristique de la densité de masse projetée et permet de
distinguer entre lentille forte (k > 1) et lentille faible (k < 1).

Il est enfin possible de réécrire ’angle de déviation en fonction de la convergence k :

1 6—6
0)=— [ P0k(0)—F5- 1.9
o(0) = - [ 0w (1.9

On introduit maintenant le potentiel gravitationnel projeté, défini comme I'intégrale
du potentiel Newtonien @ le long de la ligne de visée :

Dy 2

/@(Ddﬁ,z)dz (1.10)

ou z est le redshift.
On montre qu’il correspond au potentiel de déflexion, et qu’il est relié a la convergence
par

#(0) = %/dQH'/@(O') In|o —¢'). (1.11)

Montrant que o = V¢, on obtient alors la relation entre k et ¢ :

k(0) = %M (1.12)

ou A est le laplacien bi-dimensionnel.

1.1.3 Amplification, distorsion et biais d’amplification

Les rayons lumineux provenant d’une galaxie lointaine étant déviés de maniere différen-
tielle, 'image observée de la galaxie sera déformée. Pour quantifier la déformation de
maniere rigoureuse, il faudrait résoudre 1’équation des lentilles pour chaque rayon lumi-
neux individuellement. Cependant, sous 'hypothese que la source est bien plus petite que
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\

m -2

59—

F1G. 1.3 — Définition d’un cisaillement gravitationnel . Un étirement le long (a 45°) de Paxe
des x correspond & un 7y; (72) positif. Une contraction le long (a 45°) de ’axe des x correspond a
un 1 (2) négatif. L'ellipticité d’une galaxie (Eq. 1.27) se comporte de la méme maniere (d’apres
Refregier (2003Db)).

I’échelle angulaire sur laquelle les propriétés de la lentille changent, on peut linéariser 1’ef-
fet de la lentille. La déformation des images est alors donnée par la matrice Jacobienne
(dite d’amplification)

0 0%¢(0

Nous la paramétrisons par les parameétres x (défini plus haut) et v = vy + iyo = |y[e!?#,
avec

Y= (b1 —¢22)/2, v2 =12 :

A(9) = < 1__“7; " 1_7{7_171 > = < (1) [1) > — (1.14)

ou 'on a introduit la matrice de distorsion W.

Le role respectif de x (réel) et v (complexe) est clarifié par Iécriture :

Lo Mmoo >
v = &K +
(o0) = (23

_ 10 cos2¢  sin2¢
B K(O 1) + 7<sin2¢ —cos2<b>
La convergence  correspond a une déformation isotrope (d’ordre de grandeur £ < 0,2
dans le cadre des lentilles faibles), alors que le cisaillement v (d’ordre de grandeur v ~ 0,01)
est anisotrope (noter son invariance par rotation d’angle modulo 7). L’effet du cisaillement

est présenté par la figure 1.3. y1 (resp. 72) correspond & un étirement ou une contraction
le long (resp. & 45°) de I'axe des abscisses.

(1.15)
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La matrice d’amplification permet de montrer que I'image d’une source circulaire est
une ellipse, dont les rapports des demi-axes au rayon de la source, donnés par les valeurs
propres de la matrice d’amplification, sont 1 — k £ |7/.

Enfin, amplification produite par la lentille est donnée par

1 1
CdetA (1—r)2— |y

Les points du plan source ou det A = 0 forment les courbes critiques. Ils créent
les lignes caustiques sur le plan lentille, dont 'amplification est infinie. En réalité, les
approximations faites plus haut ne tiennent pas exactement, et 'amplification ne sera pas
infinie. Les images de sources proches des lignes critiques seront néanmoins largement
amplifiées et déformées, et formeront des arcs géants.

i (1.16)

L’amplification accroit le flux des galaxies lointaines, mais dilate simultanément les
angles solides considérés. C’est le biais d’amplification : plus de galaxies deviennent visibles,
mais l'augmentation de I'angle solide diminue la densité locale de galaxies.

En résumé, la forme et la taille de I'image d’une source sont modifiées. La déformation
est due au cisaillement -, créé par le potentiel gravitationnel de la lentille. L’amplification
est due a la fois a la déformation v et a I'agrandissement isotrope, créé par la distribution
de matiere k, de I'image (dont la brillance de surface est conservée).

1.2 Distorsion gravitationnelle cosmologique

Jusqu’a présent, nous n’avons considéré que le cas idéalisé d’une lentille mince. Pour-
tant, la distribution de matiere dans 'univers est inhomogene, et les rayons lumineux émis
par les galaxies lointaines sont déviés plusieurs fois par les grandes structures, comme
illustré par la figure 1.4. Les déviations individuelles ne sont pas importantes, mais leurs
effets combinés sont suffisants pour déformer I'image de ces galaxies. L’effet total est de
Pordre de 1% ; ainsi, si une galaxie est intrinsequement circulaire, elle sera vue comme une
ellipse dont le rapport des demi-axes est 0,01.

La propagation de la lumiere dans un espace-temps inhomogene est décrite par les
équations de Sachs, présentées par exemple dans Peter et Uzan (2005) ou Schimd et al.
(2005). On montre que dans un cadre cosmologique réaliste (e.g. Peter et Uzan (2005) ou
Bartelmann et Schneider (2001)) la matrice d’amplification garde une forme semblable a
celle du régime des lentilles minces (1.14)

Ayj = 0i5 — Vi5(0,x). (1.17)

La matrice de distorsion ¥ n’est sensible qu’aux inhomogénéités de la distribution de
matiere. Elle est reliée au potentiel gravitationnel ® par

is(6.x) = /0 g0l (X 10X (1.18)

ou x est une distance comobile, x, est la distance comobile de I’horizon, et g(x) est une
fonction fenétre définie par
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SIMULATION: COURTESY NIC GROUP, 5. COLOMBI, IAP,

F1G. 1.4 — Distorsion par les grandes structures. Les rayons lumineux émis par les galaxies loin-
taines (& gauche) traversent un univers peuplé de grandes structures qui les dévient les unes apres
les autres. La déformation de I'image observée de ces galaxies (a droite) est la conséquence de la
somme de ces déviations. (© S. Colombi, IAP)

mx)=2[fhdvn&0TMXZ§§;_X) (1.19)

ot n(x) est la distribution des galaxies d’arriére-plan, normalisée de maniere que | dyn(x) =
1, et 7, (x) dépend de la courbure k et est définie par

k=12 sin(kY2x) (k> 0)
re(X) =4 X (k=0) (1.20)
(—k) Y2 sinb[(—k)1/2x] (k< 0)
Par la suite, nous supposerons un univers plat (kK = 0), et noterons 7(x) plus sim-
plement r(x), en notant qu’alors r(x) = Da/a, ou D4 représente la distance diametre
angulaire et a le facteur d’échelle correspondant a y.

A partir de ’équation (1.18) et de ’équation de Poisson

3H3Q
2a

ou J est le contraste de densité, défini par ’équation (1.46), on dérive la convergence

effective, qui caractérise la densité de matiere effective intégrée le long de la ligne de

AD = s, (1.21)

visée :

= SR [ g0 2 (122)
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Comme dans le régime de lentille mince, le cisaillement cosmologique est relié au po-
tentiel gravitationnel projeté par

M o= (b1 —02)/2
{’72 = 912 (1.23)

L’équation (1.10) montre la relation entre ¢ et ®, et les équations (1.21), (1.22) et
(1.23) soulignent alors la proche parenté entre convergence et cisaillement. Ces observables
sont des fonctions du méme champ scalaire ¢, et ne sont donc pas indépendantes. Leurs
transformées de Fourier respectives les relient directement par

= _ 112 1.2
() = 21(k . Wk). - (1.24)
Fk) = [3(kF = k3) + ikiko] o(k)
puis
7(k) = D(k)fic (k) (1.25)
ou ﬁ(k) = W, ce qui se réécrit dans ’espace réel
16) = [ €D~ )k (6, (1.26)
R2

02—-62—-2i0,6
avec D(0) = %

Afin de simplifier la notation, nous omettrons dorénavant l'indice ‘eff’ lorsque nous
ferons référence a la convergence cosmologique.

La figure 1.5 illustre la convergence x (gauche) et le cisaillement associé 7 (droite) sur
un champ de 2 deg?, pour une cosmologie ACDM avec €2,,, = 0.3 et 0g = 1 (Vale et White,
2003). Les zones de forte convergence correspondent a des structures cosmologiques. Le
cisaillement qui leur est associé s’enroule autour d’elles. Les zones de moindre densité ont
des cisaillements plus faibles, perceptibles uniquement de maniere statistique.

Différentes mesures liées a la distorsion par les grandes structures sont possibles et sont
définies dans la suite. La section 1.7 montrera quelles informations elles peuvent fournir
en cosmologie.

1.3 Mesure du cisaillement gravitationnel

La mesure du cisaillement gravitationnel repose principalement sur les galaxies bleues
lointaines, dont on estime le nombre accessible aux télescopes au sol & une cinquantaine par
minute d’arc carrée !. Les télescopes spatiaux peuvent en observer environ 200 par minute
d’arc carrée 2. La magnitude limite de détection des galaxies dépend de la profondeur
du relevé utilisé. Par exemple, elle est de 25 dans le relevé Wide du CFHTLS, et de
28,5 dans le relevé Deep du CFHTLS. Le cisaillement se traduit par une distorsion de la
forme des galaxies, et c’est donc en mesurant cette derniere que 'on peut ’estimer. La
mesure serait immédiate si chaque galaxie était intrinsequement circulaire ; tout écart a la

ldont entre 20 et 30 sont suffisamment résolues pour permettre une mesure de cisaillement
2dont environ 80 & 100 sont suffisamment résolues pour permettre une mesure de cisaillement
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F1G. 1.5 — Convergence x (gauche) et cisaillement v (droite) sur un champ de 2 deg?, pour un
univers ACDM, avec og = 1. L’échelle des convergences va de k = —0,04 (blanc) & x > 0,7 (noir).
Le cisaillement est exagéré pour étre visible (d’apres Vale et White (2003)).

circularité traduirait alors la présence d’un cisaillement. Il en est autrement dans la réalité.
Les galaxies ont une forme propre, qu’elles soient spirales ou elliptiques. Il est cependant
admis qu’elles sont orientées aléatoirement. Alors, toute orientation statistique non-nulle
(si des galaxies voisines sont orientées de maniére cohérente) traduit un effet de lentille
gravitationnelle. Il s’agit cependant d’étre prudent, car des alignements intrinseques de
galaxies spatialement proches ont été observés, qui sont dus a la proximité spatiale d’un
puits de potentiel (amas de galaxies) de ces galaxies (Heymans et al., 2004; Pereira et
Kuhn, 2005; Mandelbaum et al., 2006¢) : soumises au méme champ de potentiel, ces
galaxies proches ne sont pas orientées aléatoirement. Si elles s’alignent tangentiellement
par rapport au centre du puits de potentiel, elles peuvent créer un signal artificiel de
cisaillement, car elles imitent alors la déformation cohérente définissant un effet de lentille
faible. Par contre, si elles s’alignent radialement par rapport au centre du puits de potentiel,
elles créent un signal négatif de cisaillement, et imitent une sous-densité de matiere. Dans ce
cas, si elles entourent un amas massif, leur signal se soustrait au signal de cisaillement que
I’amas crée sur les galaxies lointaines. L’hypothese d’une orientation aléatoire des galaxies
reste tout de méme solide, et est utilisée pour la mesure du cisaillement gravitationnel.
En premiere approximation, on montre que le cisaillement gravitationnel est tracé par
Dellipticité des galaxies, définie a partir des quadrupoles J;; de leurs intensités,

Jin — Joo ; 2J12
Ju+J22 0 Jin A+ Jao

Comme illustré par la figure 1.3, Iellipticité se comporte en effet comme un cisaillement.
€1 (resp. e2) décrit une déformation le long (resp. a 45°) de l'axe des z. On montre
(e.g. Rhodes et al. (2000)) que lellipticité d’une galaxie (G) ayant subi un cisaillement
gravitationnel v est reliée a celle, intrinseque, de (G), par

€ =¢1 +1ieg = (1.27)

eh = (2— < &% > )y (1.28)
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ou la moyenne < ... > est prise sur une population de galaxies similaires a (G). En
définissant la susceptibilité de cisaillement P, = 2— < €2 >, un estimateur du cisaille-
ment gravitationnel subi par (G) est alors

e

5o Si 1.29
= (1.29)
Les équations (1.28) et (1.29) sont des formes générales, dont les détails varient d’une
méthode de mesure a 'autre. La section 2.7 présente l’estimation du cisaillement par
I'utilisation des shapelets.
Plusieurs méthodes ont été élaborées pour mesurer précisément le cisaillement gravi-
tationnel, qui seront citées aux chapitres 2 et 3. Nous nous appesantirons en particulier
sur la méthode utilisée ici, les shapelets.

1.4 Cartes de masse et détection de halos

Jusqu’a présent, nous avons évoqué le cisaillement gravitationnel cosmologique et sa
mesure. Créé par I’accumulation des déviations occasionnées par chaque inhomogénéité de
la distribution de matiere le long de la ligne de visée, c’est un effet statistique. Lorsqu’un
amas de galaxies se trouve dans la ligne de visée, il peut provoquer une distorsion qui
n’est plus simplement statistique, mais crée une figure reconnaissable autour de I'amas.
La figure 1.5 représente ce régime, autour des amas.

1.4.1 Inversion de masse

Etant donné un champ de cisaillement (par exemple, le panneau droit de la figure 1.5),
nous voulons connaitre la distribution de masse projetée qui en est a 'origine (le panneau
gauche de la figure 1.5). Le probleme posé est alors d’inverser un cisaillement en conver-
gence. Kochanek (1990) et Miralda-Escude (1991) ont élaboré les premieres méthodes de
contrainte de la masse et du profil de densité d’amas riches par lentilles gravitationnelles,
par ajustement de modele. Kaiser (1992) puis Kaiser et Squires (1993) ont par la suite
trouvé que l'inversion de masse pouvait se faire de maniére non-paramétrée et linéaire. Les
équations (1.25) et (1.26) relient en effet les deux observables. Il suffit de les inverser,

7(k) = 5(k)D* (k) pour k #0 (1.30)

ou D* est le conjugué de D, et

k(0) — Ko = /R ] d*D* (0 — 0')y(8). (1.31)

On montre que D* est réel, de telle facon que k l’est bien également. La constante kg
apparait car une densité de masse surfacique constante ne crée pas de cisaillement.

En pratique, on pixellise la carte de cisaillement, chaque pixel ayant alors pour valeur
la moyenne du cisaillement des galaxies qu’il contient, puis on inverse cette carte pixellisée.
Cependant, créer une grille peut poser probléme, car le cisaillement moyen dans un pixel
peut étre biaisé par la présence d’une galaxie au cisaillement surestimé. Nous trouvons que
I’erreur statistique induite est importante si le nombre de galaxies dans chaque pixel ne
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dépasse pas environ 25. Une alternative prometteuse est de lisser précédemment la carte de
cisaillement. Seitz et Schneider (1995) ont en outre montré que les équations (1.30) et (1.31)
permettent d’éviter la pixellisation de la carte de cisaillement, et d’effectuer I'inversion en
utilisant le cisaillement individuel des galaxies. Cependant, il devient nécessaire de modifier
le noyau D, sans quoi l'estimateur « est infini (Kaiser et Squires, 1993).

Des améliorations a la méthode de Kaiser et Squires (1993) ont été apportées par
Bartelmann (1995); Kaiser (1995); Schneider et Seitz (1995); Squires et Kaiser (1996). Il
reste toutefois des difficultés inhérentes & I'inversion de masse (1.31) :

1. L’intégrale (1.31) est définie sur R2, alors que ’on n’a qu’un champ fini de données.
L’inversion souffre donc d’effets de bords. Dans le cadre d’une observation dédiée a
un amas particulier, les effets de bords seront d’autant plus importants que le signal
de cisaillement est fort et que le champ est étroit par rapport a ’extension de I'amas.
Ils seront moindres dans le cadre de relevés grand champ, pourvu qu’aucun amas
ne soit trop proche d’un bord. L’inversion peut toutefois étre stabilisée en tapissant
I'extérieur du champ de “0”.

2. Le cisaillement n’est une observable approchée que dans le régime des lentilles faibles.
L’inversion de masse sera donc biaisée hors de ce régime, par exemple pres du centre
des amas, ou 'approximation lentille forte peut étre plus adaptée.

3. La masse projetée n’est définie qu’a une constante pres. La prise en compte des effets
d’amplification permet de briser cette dégénérescence.

1.4.2 Filtrage et détection des amas

L’inversion donnée par les équations (1.30) et (1.31) fournit une carte de convergence
bruitée, dont il faut extraire les structures, correspondant a des amas ou des groupes de
galaxies. Il s’agit alors de la filtrer pour faire apparaitre les structures. (voir Pires et al.
(2006a) ou Starck et al. (2006) pour un résumé des principaux filtrages utilisables).

Kaiser et Squires (1993) utilisent un filtrage gaussien : la carte bruitée est convoluée
avec une gaussienne d’écart-type og. Cependant, la qualité du filtrage et de la détection des
structures dépend grandement de og. Un filtrage de Wiener, optimal pour une réalisation
gaussienne, ne ’est plus dans le cadre d’une image de convergence, ol les amas de galaxies
sont autant de structures non-gaussiennes, mais donne des résultats légerement meilleurs
qu’'un filtrage gaussien.

Dans un but de détection des amas, Schneider et al. (1998a), puis Schirmer et al.
(2004) utilisent la masse d’ouverture (définie au paragraphe 1.5.4) ; Maturi et al. (2005)
proposent un filtre optimal, sous ’hypothese que les amas ont un profil de type NFW
(Navarro et al., 1996), et avec un a priori sur le bruit. Pace et al. (2007) comparent ces
trois derniers filtres, et concluent que le filtre de Maturi et al. (2005) détecte de manieére
siire les amas de masse quelques 1032~ M.

La Méthode d’Entropie Maximum (MEM) considere les données et la solution du fil-
trage comme des densités de probabilité, et trouve la solution par une approche Bayesienne,
en lui ajoutant un a priori, I’entropie. Elle est bien connue et souvent employée en astro-
nomie (Bridle et al., 1998; Starck et al., 2001; Marshall et al., 2002; Starck et Murtagh,
2002). Cependant, la MEM a des défauts, qui disparaissent lorsqu’elle est appliquée dans
le cadre des ondelettes (Starck et al., 2002).
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Starck et al. (2006) utilisent une méthode de restauration d’entropie multi-échelles
(Pantin et Starck, 1996) (voir Pires et al. (2006b) pour une description de leur algorithme).
La carte de convergence bruitée est décomposée en ondelettes. L’information contenue
dans I'image est alors décrite comme une somme d’information a différentes échelles. Les
structures significatives sont ensuite extraites par une méthode de “False Detection Rate”
(Benjamini et Hochberg, 1995; Miller et al., 2001; Hopkins et al., 2002), qui permet de
controler la fraction moyenne de fausses détections faites sur un nombre total de détections.
Un seuil de détection en est dérivé, pour chaque échelle d’ondelettes. Starck et al. (2006)
montrent que cette méthode fournit les meilleurs résultats de reconstruction de masse et
de détection d’amas, méme en cas de données manquantes (masques). Cependant, comme
nous le décrirons au chapitre 4, nous trouvons qu’elle n’est pas directement applicable
aux données actuelles obtenues depuis le sol. Il faudra attendre ’analyse de champs tres
étendus, pour lesquels I'image de convergence pixellisée contiendra quelques 100 x 100
pixels. Pour I'instant, nos cartes pixellisées ont une taille moyenne de quelques 10 x 10
pixels, la taille typique d’un pixel étant de I'ordre d’une minute d’arc.

Les cartes de convergence sont utiles pour décrire la distribution de matiere dans les
grandes structures, ou pour étudier les amas de galaxies, en conjonction par exemple avec
des données de longueur d’onde différente.

1.5 Les statistiques du cisaillement gravitationnel

Nous présentons maintenant les différentes analyses statistiques du cisaillement gravi-
tationnel. Nous souhaitons décrire le champ de cisaillement, en mesurant son amplitude
et sa cohérence angulaire. Nous utilisons les statistiques & deux points, suffisantes pour
décrire completement un champ gaussien. Les statistiques d’ordres supérieurs deviennent
non nulles dés que le champ n’est plus gaussien.

1.5.1 Spectre de puissance

La statistique la plus simple est le spectre de puissance. Le champ de cisaillement
étant gaussien, on montre que son spectre de puissance est donné par 1’équation de Limber
(Bartelmann et Schneider, 2001) :

po-g () o [ () # () o

ou y dénote une distance comobile; yj est la distance comobile de 'horizon ; Ps(k,x) est
le spectre de puissance de la matiere; g(x) est la fonction fenétre (1.19) et r(x) est définie
par ’équation (1.20).

Le spectre de puissance du cisaillement gravitationnel est illustré par la figure 1.6,
pour des univers ACDM, en fonction du multipdle £. Les courbes en gras correspondent
a og = 0,8 et les fines & og = 1. Les traits pleins ne prennent pas en compte 1’évolution
non-linéaire des fluctuations de densité (voir section 1.7.2), ce que font les tirets. L’effet
de I’évolution non-linéaire est important pour des échelles inférieures a quelques minutes
d’arc (¢ > 1000). Il est donc crucial de le prendre en compte afin d’éviter de fausses
interprétations des mesures. Le cisaillement gravitationnel est particulierement sensible
aux échelles intermédiaires (£ a~ 10%).
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F1c. 1.6 — Deux représentations différentes du spectre de puissance, pour deux cosmologies ACDM
différentes, avec og = 0.8 (gras) et og = 1 (fin), en fonction du multipdle £. Les courbes solides
négligent I’évolution non-linéaire des fluctuations de densité, prises en compte dans les courbes en
tirets. L’évolution non-linéaire concerne les échelles inférieures & quelques minutes d’arc (¢ > 1000).
Le cisaillement gravitationnel est surtout sensible aux échelles intermédiaires (¢ ~ 10%). Le spectre
de puissance non-linéaire de la matiere est calculé a partir de ’ajustement de Peacock et Dodds
(1996).

Le spectre de puissance n’est pas aisé a mesurer directement, notamment a cause de
sa sensibilité aux données manquantes. Nous préférons mesurer sa transformée de Fourier
inverse, la fonction de corrélation & deux points.

1.5.2 La fonction de corrélation a deux points

La fonction de corrélation a deux points est la transformée de Fourier inverse du spectre
de puissance. Elle décrit 'amplitude et la cohérence spatiale du champ de cisaillement.
On définit la corrélation entre chaque composante du cisaillement par

Gi(0) = <A(rhi(r+0)>

Cof) = <A +6) >, (1.33)

ou la moyenne est prise sur les couples de galaxies ; 6 est la distance entre les composantes
de chaque couple; 7] et 74 dénotent le cisaillement des galaxies, tournés de maniere a ce
que 7] (v4) de la premiére galaxie pointe en direction (a 45°) de la deuxieme galaxie.

On les exprime en fonction du spectre de puissance

ci() = £ Jo~ Py (O)[Jo(£0) + Ju(€0))ede

ColB) = o [ Py(0)Jo(06) — Ju(0)]0de, (1.34)

ou Jy et Jy sont les fonctions de Bessel d’ordre 0 et 4.

La figure 1.7 représente la combinaison Cy = Cy + (5 des fonctions de corrélation du
cisaillement pour les cosmologies dont le spectre de puissance est illustré par la figure 1.6.
L’importance de ’évolution non-linéaire est claire pour les échelles inférieures & ~ 10’.
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F1c. 1.7 — Fonction de corrélation Cy = C; + Cs pour les cosmologies de la figure 1.6, pour des
évolutions linéaires (traits pleins) et non-linéaires (tirets), en fonction de I’échelle angulaire 6.

L’amplitude moyenne d’un cisaillement gravitationnel est la racine carrée de I'amplitude
de la fonction de corrélation, autour de 0,01. C’est la mesure d’un tel signal qui a établi
les premieres détections de cisaillement gravitationnel par les grandes structures au début
des années 2000 (Bacon et al., 2000; Van Waerbeke et al., 2000; Wittman et al., 2000;
Rhodes et al., 2001). Jusqu’a présent, les mesures des fonctions de corrélation capturent
I'information non-linéaire du champ de cisaillement, pour des échelles comprises entre
quelques minutes d’arc et dix minutes d’arc.

De la méme maniere que 'on a défini les fonctions de corrélations C et Cs, on peut
définir la fonction de corrélation croisée entre les composantes v1 et 2 du cisaillement.
Cette statistique est utile en particulier pour tester les effets systématiques (section 1.6).

1.5.3 Variance dans une ouverture

La variance du cisaillement a l'intérieur d’'un “top-hat” offre plus de signal que la
fonction de corrélation & deux points. Ainsi, elle était préférentiellement utilisée lors des
premieres analyses du cisaillement cosmologique. On montre que dans le cas d’une cellule
de rayon 6 suffisamment petit, elle est reliée aux fonctions de corrélation par

0
2 mz/o [C1(0) + Ca(9)]dV (1.35)

Elle fournit une corrélation plus forte du signal entre différentes échelles que celle fournie
par les fonctions de corrélation. Si la fonction de corrélation a deux points fournit un
signal d’environ 10~% aux petites échelles (§ =~ 1'), et de quelques 107> & plus grande
échelle (6 = 10'), la variance dans une petite ouverture (6 ~ 1’) offre un signal de quelques
1074, qui ne décroit que trés lentement vers quelques 10~° & plus grande échelle (0 ~ 10").
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1.5.4 Masse d’ouverture

La masse d’ouverture? est reliée au spectre de puissance de la convergence, et peut
s’exprimer en fonction du cisaillement tangentiel par rapport au centre de I'ouverture :

Maol0) = [ WTL 0 (T)T (1.36)

ott W est une fonction fenétre. Sa variance (oscillant entre quelques 1079 et 1075) est
utilisée comme mesure des parametres cosmologiques, et permet de traquer les effets
systématiques (section 1.6).

1.5.5 Statistiques d’ordre supérieur

Les statistiques du deuxieme ordre permettent de décrire compléetement le champ,
uniquement si celui-ci est gaussien, de cisaillement. Cependant, la distribution de matiere
n’est évidemment pas gaussienne, en particulier a proximité des amas de galaxies et des
filaments (Fig. 1.5). Les mesures précédemment décrites ne sont alors pas suffisantes, et
nous devons utiliser les statistiques d’ordre supérieur pour détecter et quantifier les non-
gaussianités du champ de cisaillement.

La skewness, introduite entre autres par Jain et Seljak (1997); Bernardeau et al. (1997);
Bernardeau (1998); Schneider et al. (1998a); Jain et al. (2000); Zhang et al. (2003); Jarvis
et al. (2004), peut briser la dégénérescence entre og et €2, que I'on trouve dans les mesures
des fonctions de corrélation a deux points ou de la variance du cisaillement.

La fonction de corrélation a trois points, la transformée de Fourier du bispectre (Scocci-
marro, 2000; Cooray et Hu, 2001b; Dodelson et Zhang, 2005), a été introduite entre autres
par Bernardeau et al. (2003); Bernardeau (2005); Takada et Jain (2003a,b,c); Zaldarriaga
et Scoccimarro (2003); Schneider et Lombardi (2003); Schneider et al. (2005); Benabed
et Scoccimarro (2006). Elle permet entre autres la mesure des parametres cosmologiques,
tels og, mais aussi celle du profil de densité des amas de galaxies.

1.6 Test des effets systématiques

Les effets systématiques peuvent avoir plusieurs sources. Des sources observationnelles
telles que turbulences atmosphériques, suivi du télescope, réponse de la caméra, regroupées
sous le terme générique de réponse impulsionnelle. Mais aussi des sources cosmologiques,
tels des alignements intrinseques de galaxies (Heavens et al., 2000; Heymans et Heavens,
2003; Heymans et al., 2004; Hirata et Seljak, 2004; Mandelbaum et al., 2006b; Fan, 2007).
Ils ont en général une amplitude similaire, voire supérieure, a celle du cisaillement gra-
vitationnel. Il en va alors de la précision de la mesure du cisaillement de les corriger
parfaitement, et d’étre capable de traquer une mauvaise correction. Plusieurs outils sont
a notre disposition, que nous décrivons ici.

1.6.1 Test a partir des fonctions de corrélation

En raison de la symétrie rotationnelle de I’Univers, la fonction de corrélation

3 Aperture mass en anglais
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F1c. 1.8 — Représentation des modes électrique E et magnétique B. Les lentilles gravitationnelles
ne produisent que des modes E. La présence de modes B indique la mauvaise correction des
systématiques (d’apres Massey et al. (2005)).

C3(0) =< (r)z(r+0) >+ <y3(r)y(r+0) > (1.37)

doit étre nulle. Tout signal non nul sera interprété comme une mauvaise correction des
systématiques.

1.6.2 Modes électriques et modes magnétiques

Il est de coutume de séparer les effets du cisaillement gravitationnel en modes électrique
E et magnétique B. Ils sont représentés sur la figure 1.8. Une inhomogénéité dans la
distribution de matiere, qu’elle soit positive ou négative, a 'origine d’un effet de lentille
gravitationnelle, ne peut créer que des modes E (Crittenden et al., 2001; Pen et al., 2002).
Par contre, les effets systématiques donnent lieu aussi bien & des modes E qu’a des modes
B. Séparer les modes E et les modes B constitue alors un test de la bonne correction des
effets systématiques. Un signal non nul en mode B traduit leur mauvaise prise en compte.

Une premiére méthode consiste & les séparer au niveau d’une carte de masse. Comme
le suggere la figure 1.8, il suffit de tourner les cisaillements des galaxies de 45° pour passer
d’un mode E & un mode B et vice-versa. Ainsi, soit I une carte de cisaillement, dont on
veut tester la présence de modes B. Supposons que I ne soit pas parfaitement corrigée des
effets systématiques (c’est-a-dire, aussi bien des modes B que des modes E sont présents).
L’image transformée I’ (dont le cisaillement des galaxies est celui de celles de I, tourné de
45°) contiendra elle aussi des modes E et des modes B. L’inversion de masse effectuée sur
une carte de cisaillement n’étant sensible qu’aux modes E, elle va révéler les modes B de
I’image I en Papplicant sur I’. Si par contre, 'image I est parfaitement corrigée des effets
systématiques, l'inversion de masse de I’ ne révélera aucun signal.

La séparation statistique des modes E et B, du fait qu’ils soient non-locaux, requiert
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I'intégration des fonctions de corrélation sur un large domaine d’échelles angulaires. En
pratique, nous n’avons cependant accés qu’a une zone limitée du domaine d’échelles an-
gulaires, en général entre 1’ a 2’ et quelques dizaines de minutes d’arc pour les images les
plus larges. Il est alors impossible d’intégrer les fonctions de corrélations : on ne peut pas
décomposer un champ de cisaillement en modes E et B de maniére unique.

La masse d’ouverture M, () est souvent utilisée pour séparer les deux composants, en
sommant les composants tangentiel v; et radial v, du cisaillement par rapport au centre
d’une ouverture circulaire. Crittenden et al. (2001) ont montré que M,,(#) défini par
I’équation (1.36) ne contient que des modes E, tandis que

M. (6) = /O T W) 0 (0)a2 T (1.38)

ne contient que des modes B.
La variance de ces statistiques a été dérivée par Schneider et al. (2002) dans le cas
d’une pondération en “chapeau mexicain”

2 2
W (9;6) = %% (1 _ %) H(O—0) (1.39)

ou 0 désigne 1’échelle angulaire de l'ouverture. H(f — 1) est la fonction d’Heaviside, et
tronque la pondération aux grandes échelles. On obtient (Schneider et al., 2002) :

< M2 > (9) = %/020 d;lf {omm (%) Lo W) <g>] (1.40)

<M? > (0) = %/029 % [C+(19)T+ <§> —C_(9)T- <g>] (1.41)

ou Cy =C1+Cs et C_ =C1 — Cs. Les fonctions Ty et T_ sont définies par

(120 + 232022 — 7542 + 1322% — 928)
(1.42)

T (z) = 192 (1 - x—2>7/2 (1.43)

6(2 — 1522) 2 V4 — 22
Tr=—"%— [1 T e (E)} T oor

357 4

pour z < 2, et T4 (z) =T_(x) = 0 pour = > 2.

Massey et al. (2005) trouvent que ces intégrales sont instables sur des données discréti-
sées. En effet, la fonction T, donne un poids important aux fonctions de corrélation a
trés petite échelle, 1a o leurs variations sont le plus marquées. De plus, les plus petites
échelles sont les plus délicates a corriger des effets systématiques, rendant leur utilisation
non seulement délicate, mais méme prohibée pour 6 < 1’. Massey et al. (2005) préconisent
donc plutét 'emploi des fonctions introduites par Crittenden et al. (2001),

302> C_(9)

Cpl6) = C1(0) + 2/:0 <1 -2 (1.44)
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° 3a2> C_(9)

Cp(0) = Ca(8) — 2/:0 <1 -y ) . (1.45)

C'Eg ne contient des contributions que des modes E, tandis que C'g ne contient que des modes
B. Ces fonctions sont insensibles aux plus petites échelles, et les données manquantes pour
intégrer les fonctions de corrélation mesurées sont les plus grandes échelles, celles ou le
signal est non seulement le plus faible mais aussi le plus stable.

1.6.3 Autres tests

D’autres tests sont disponibles pour traquer les effets systématiques. En particulier,
la mesure de la fonction de corrélation de Dellipticité des étoiles, qui doit étre nulle apres
correction de la PSF. La fonction de corrélation croisée entre étoiles et galaxies doit elle
aussi s’annuler apres correction de la PSF. Des techniques de mesure du cisaillement offrent
également des moyens de diagnostiquer la présence résiduelle d’effets systématiques. Par
exemple, les shapelets fournissent plusieurs estimateurs du cisaillement indépendants, qui
doivent étre égaux si les effets systématiques sont bien corrigés (chapitre 2).

1.7 Lentilles gravitationnelles faibles et cosmologie

Les lentilles gravitationnelles faibles se révelent un outil tres efficace pour la cosmologie.
Non seulement elles offrent des informations sur la géométrie et la dynamique de I’Univers,
mais elles autorisent également 1’étude de ses constituants les plus massifs, galaxies et
amas de galaxies. Nous décrivons brievement le “galaxy-galaxy lensing” (qui ne sera pas
développé davantage par la suite), avant de montrer le champ ouvert par les lentilles faibles
sur I’étude des amas de galaxies. Enfin, nous montrons que le dénombrement des amas de
galaxies et la mesure des statistiques du cisaillement cosmologique permettent d’acquérir
des informations sur le modele cosmologique.

1.7.1 L’étude des galaxies : le “galaxy-galaxy lensing”

Les galaxies individuelles ne sont pas assez massives pour créer un signal de cisaille-
ment détectable. Les lentilles gravitationnelles faibles ne permettent ainsi pas d’étudier
leurs propriétés (en tant que lentilles). Cependant, superposer N galaxies proches fait
croitre le rapport signal-sur-bruit d’un facteur v/N, et permet de s’intéresser aux pro-
priétés statistiques d’une population de galaxies.

On peut alors espérer mesurer le profil de masse moyen des halos de matiére noire des
galaxies. Il devient ainsi possible de comparer le halo des galaxies de champ et celui des
galaxies regroupées en amas. On s’attend a ce que la formation hiérarchique des structures
ait entrainé la perte des parties extérieures des halos des galaxies d’amas, et ait rompu
leur symétrie.

Les principales analyses de “galaxy-galaxy lensing” ont donné des résultats variés, a
propos de la masses des halos de matiére noire, de leur ellipticité, et de leur profil (Brainerd
et al., 1996; Griffiths et al., 1996; Hudson et al., 1998; Fischer et al., 2000; Smith et al.,
2001; Guzik et Seljak, 2002; Hoekstra et al., 2003, 2004; Mandelbaum et al., 2006a,c,d;
Parker et al., 2007).
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En particulier, Parker et al. (2007) ont analysé le galaxy-galaxy lensing dans 22 degrés
carrés des données CFHTLS. Ils ont ajusté un profil de type Sphere Isotherme Singuliere,
caractérisé par sa température et sa dispersion de vitesses, au signal mesuré : ils en ont
déduit la dispersion de vitesses moyenne. Un ajustement d’un profil NF'W leur ont en outre
permis de mesurer la masse moyenne des halos. Enfin, ils ont estimé la forme des halos de
matiere noire, et ouvrent la voie vers un test observationnel des théories alternatives de
la gravitation, telles MOND (Milgrom, 1983), dans lesquelles le comportement du galaxy-
galaxy lensing differe de celui attendu dans le cadre de la Relativité Générale.

1.7.2 Amas de galaxies
1.7.2.1 Modéele de halo

On appelle “halo” une structure massive de matiere noire. Les amas de galaxies
baignent chacun dans un tel halo. A 'origine d’un halo, une zone légerement plus dense
que son environnement, qui permet un effondrement gravitationnel de la matiére en son
centre. La formation des grandes structures est traitée en détail par Padmanabhan (1993),
et peut se décomposer en deux étapes : une croissance linéaire, suivie d’une croissance non-
linéaire. Cooray et Sheth (2002) et Peacock (2003) en donnent également une description
précise, et considerent le modele de halo.

Un halo est considéré comme une région distincte, découplée de son environnement
immédiat. Cette supposition permet une vision a deux niveaux des propriétés et de la
distribution des halos. La statistique des fluctuations de densité de masse a petite échelle
est confinée a l'intérieur des halos, et I’évolution non-linéaire n’agit qu’a ces échelles. A
grande échelle, cette statistique n’importe pas, et c’est uniquement la distribution des
halos qui est importante. Cette vision a deux niveaux constitue le “modele de halo”, qui
repose sur trois ingrédients : une fonction de masse, un biais, et un profil pour les halos.

Quelques éléments de description d’un champ statistique
Les structures actuelles sont issues de 1’évolution gravitationnelle d’un champ de fluc-
tuations de densité gaussien. Nous définissons le contraste de densité au point r par

Sr) = LE) =P (1.46)
D
ou p(r) est la densité au point considéré, et p est la densité moyenne de I’Univers.
Le champ de densité ainsi défini peut étre caractérisé par des fonctions de corrélations
a n-points &, définies par

En(X1,...,Xn) = (0(x1)...0(Xn)) - (1.47)

Par la suite, nous supposerons (4) = 0.
Les fluctuations de densité §(x) (dans l'espace réel) peuvent étre décomposées dans
I’espace de Fourier, selon

3 .
5(x) = / (‘;ﬂl)‘?) 5(k)ekx, (1.48)

La fonction de corrélation a deux points dans ’espace de Fourier est alors
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(8(k1)d(k2)) = (27)%0p (k1 + ko) Ps(k1), (1.49)

ou dp est la fonction de Dirac, et on a introduit le spectre de puissance

3
Py(k) = / (d e, (1.50)

ou 'on suppose 'Univers homogene et isotrope (le spectre de puissance ne dépendant alors
que de la norme de k).

On définit enfin la variance du champ de densité lissé par une fonction fenétre W (kR)
d’échelle spatiale R, comme

o? %2/ — k3 Ps(k)|W (kR)|?. (1.51)

Elle fournit une normalisation du spectre de puissance. Il est de coutume de fixer cette
normalisation pour une fonction fenétre & symétrie sphérique, de rayon R = 8h~' Mpc,
définissant ainsi le parametre og.

Formation d’un halo : ’effondrement sphérique

Afin d’envisager la formation des grandes structures, nous nous placons dans I’hy-
pothése (tres) simplificatrice, mais néanmoins utile en pratique, de I’effondrement sphérique*
(Padmanabhan, 1993).

Une perturbation de densité, légerement plus dense que son environnement, suit le
flot de Hubble puis, freinée par la gravité, se découple progressivement de l’expansion.
Sa croissance initiale est décrite dans un cadre linéaire : ’évolution de son contraste de
densité & obéit a

5+ 2%5 — 47Gps = 0. (1.52)

Cette équation a deux solutions, dont une seule correspond a un mode de croissance.
Elle est de la forme

3(k,2) = D(2)d(k,z = 0) (1.53)

ou le facteur de croissance D(z) peut étre calculé numériquement ; §(k,z) est le mode de
Fourier k du contraste de densité au redshift z.

Lorsqu’elle devient suffisamment dense, la perturbation entre dans un régime non-
linéaire, et il nous faut nous placer dans un autre cadre pour décrire son évolution. Dans
I’hypothese d’une perturbation sphérique, 1’évolution du rayon de la sphere comprenant
la perturbation peut étre paramétrée par

r=A(l —cosf), t=B(f—sinb), (1.54)

ou A et B dépendent de la géométrie de la perturbation et de la cosmologie environnante.
Son rayon continue de croitre, de plus en plus lentement, jusqu’a § = 7. La perturbation
se découple alors totalement de ’expansion de I’Univers, atteint un rayon maximal et se

“top-hat collapse en anglais
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contracte sur elle-méme. Si seule la gravitation est prise en compte, la sphere s’effondre
en une singularité a § = 27, et son contraste de densité devient infini. Extrapolé a cette
époque, le contraste de densité linéaire est §. = 1,69 dans un univers Einstein-de Sitter, et
dépend faiblement de la cosmologie. En réalité, des phénomenes dissipatifs interviennent,
qui transforment I’énergie cinétique en énergie thermique. La structure se stabilise en
atteignant son rayon viriel.

Horellou et Bergé (2005) ont analysé 'influence de ’énergie sombre sur ce processus de
formation. Ils ont montré en particulier que 'effondrement est plus rapide, et donne lieu
a des structures virialisées plus denses, dans un modele de quintessence (—1 < w < —1/3)
que dans un modele ACDM (w = —1).

Dénombrement des halos ; fonction de masse

Press et Schechter (1974) ont montré que dans le cadre de fluctuations de densité
initialement gaussiennes, la densité numérique d’amas virialisés, de masse comprise entre
M et M + dM, et de redshift compris entre z et z 4+ dz, est donnée par :

_ Po dV(M,Z,lU)
n(M,z,w)dM = M dM f(v)dM, (1.55)
ol pg est la densité de fond de I'Univers actuelle, et
5C(Z7w)
M = . 1.
v(M,z,w) o(M.2) (1.56)

d. est la sur-densité linéaire d’une structure s’étant effondrée au redshift z, et o est I’écart-
type des fluctuations de masse dans une sphere contenant la masse M, défini a partir de
la variance des fluctuations de densité (équation (1.51)).

La fonction f(v) apparaissant dans I’équation (1.55) est la fonction de masse. La
fonction de masse standard donnée par Press et Schechter (1974) est de la forme

flv) = \/gexp <—V;> (1.57)

et fournit une bonne description de la distribution des amas. Cependant, elle prédit trop
d’amas de faible masse, trop peu d’amas massifs, et trop peu a redshift élevé. D’autres
fonctions de masse, plus proches des simulations numériques, ont été données. Ainsi, Sheth
et Tormen (1999) donnent l’ajustement

fv)=A4Ay/ 27% [1 + (qy)_p] exp(—%), (1.58)

ou A = 0,3222, ¢ = 0,707 et p = 0,3. Sheth et al. (2001) ont justifié cette formule en
termes d’effondrement ellipsoidal des perturbations de densité.

Jenkins et al. (2001) utilisent une paramétrisation équivalente, avec une fonction de
masse définie par

f(M)=0,315 exp(—|Ino™! +0,61]>%), (1.59)

valable pour —1,2 < Ino~! < 1,05. La formulation de Jenkins et al. (2001) est la plus
proche des simulations incluant une énergie sombre. De fait, nous 'utiliserons par la suite.
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Biais

Nous divisons maintenant ’espace en cellules de volume comobile V. Chaque cellule
contient une certaine masse M, répartie en halos de masses m. Si N(m,z1|M,V,zy) dénote
le nombre d’amas de masse m, effondrés au redshift z1, qui sont dans des cellules de volume
V', qui contiennent une masse M au redshift zg, la sur-densité des halos de masse m dans
ces cellules est donnée par

N(m,21 ‘M7V7ZO)
n(m,z1)V

ou n(m,z1) est défini par I’équation (1.55). On montre alors (Cooray et Sheth, 2002) que

5h(m721‘M7V,ZQ) = - ]-7 (160)

Op(m,z1|M,V,z9) = b(m,z1)9, (1.61)

ou d dénote le contraste de densité de la matieére et le biais est donné par

qv—1 2p/é.(z1)
TS T oy

ou v est défini par I’équation (1.56), et les parametres p et ¢ sont les mémes que dans la
fonction de masse de Sheth et Tormen (1999) (Eq. (1.58)).

L’équation (1.61) souligne le fait que la surdensité des halos est linéairement propor-
tionnelle a celle de la masse. Le biais b(m,z1) ne dépend que de la masse du halo et du
redshift auquel il s’est virialisé.

On montre ainsi que le nombre d’amas de masse m, de densité 9, est donné par

b(m,z1) ~ 1

(1.62)

n(m|d) = [1 + b(m)d]n(m). (1.63)

Ainsi, comme les régions les plus denses d’un champ gaussien sont plus corrélées que celles
de densité moyenne, les halos les plus massifs sont plus densément regroupés que les halos
de faible masse.

Le profil des halos

Le modele d’effondrement sphérique abandonne le halo au moment de sa virialisation,
et ne présente pas ses caractéristiques acquises. Les modeles d’effondrement secondaire
(Fillmore et Goldreich, 1984; Bertschinger, 1985) s’en chargent, et prédisent que le profil
de densité autour du centre du halo dépend de la distribution de densité initiale de la
région effondrée. En particulier, on s’attend a ce que les halos les plus massifs soient les
moins concentrés. Des simulations ont vérifié cette attente (Navarro et al., 1996). Le profil
de densité d’'un halo de masse M est bien ajusté par une fonction a deux parametres r
et ps, du type

Ps
(r/rs)*(L+1/rs)P
Les parametres 74 et ps correspondent a un rayon et une densité caractéristiques, respec-
tivement, et définissent complétement le profil. Un profil de Hernquist (Hernquist, 1990)
est donné par («,3) = (1,3); un profil NFW (Navarro et al., 1996) est paramétré par
(a,8) = (1,2) ; le couple (o,3) = (3/2,3/2) définit le profil M99 (Moore et al., 1999). Par
la suite, nous ne ferons usage que du profil NFW.

p(r]M) = (L.64)
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La masse du halo est donnée par

M:/Vlr drdmr?p(r|M), (1.65)
0

ou Ty est le rayon viriel du halo. En théorie, un halo NFW est infini, mais en pratique,
nous considérons qu’il est tronqué au niveau du rayon viriel. Le rayon viriel est relié au
rayon caractéristique r¢ par ri; = crg, ou ¢ paramétrise la concentration du halo.

La concentration d’un halo au redshift z est reliée & sa masse par

(M 2) = <M*(]Z”: O)>_ﬁ, (1.66)

ou M, (z = 0) est I'échelle de masse non-linéaire définie par v(M,z) = 1 (ot 'on a négligé
la dépendance envers w - Eq. (1.56)).

Se basant sur les simulations numériques de Bullock et al. (2001), on choisit (co; 3) =
(9; 0,13) pour un univers ACDM. Dolag et al. (2004) ont analysé le comportement de
la concentration dans le cadre de différents types d’énergie sombre ; dans une cosmologie
ACDM, et pour M,(z) = 101h~1 M, ils donnent (co; 3) =~ (9,6; 0,10).

Le spectre de puissance a la lumiére du modeéle de halo
La théorie des perturbations, déja rencontrée a l'occasion de la description de ’effon-
drement sphérique, permet de définir le spectre de puissance linéaire comme

k3p§in(kj) ) k n+3 )
T = <Fo> T2(k). (1.67)

L’indice spectral n est la pente du spectre initial. Les modeles d’inflation prédisent en
général n =~ 1. La fonction transfert T'(k) décrit les écarts a la forme invariante d’échelle
initiale, elle relie le spectre a la recombinaison au spectre initial. Des ajustements en ont
été donnés (Bardeen et al., 1986; Eisenstein et Hu, 1998).

La formation des structures rompt le réegne de la théorie des perturbations, et fait
entrer dans le régime non-linéaire. Des corrections non-linéaires permettent de relier le
spectre de puissance non-linéaire au spectre de puissance linéaire, données par Peacock et
Dodds (1996); Ma et Fry (2000); Smith et al. (2003b).

Le modele de halo permet de redéfinir le spectre de puissance de la matiere comme une
combinaison du spectre a différentes échelles. 11 est ainsi possible de mesurer la corrélation
du champ de densité a l'intérieur d’'un méme halo, ou le régime non-linéaire domine;
de méme, sa corrélation peut étre estimée entre deux points appartenant a deux halos
différents, sur une échelle dominée par le régime linéaire. Le spectre de puissance peut
alors s’exprimer comme

P(k) = P (k) + P*(k), (1.68)

ou le terme & un-halo est donné par

plh — /dmn(m) <%>2 [u(k|m)|* (1.69)

et le terme & deux halos par
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P [ amnto) (") uons) [ amantona) ("2 ) (ki) P ). (170
La fonction

osin kr p(r|m)

(1.71)

Tvir
u(k|m) :/ drdnr
0 T m
est la transformée de Fourier de la distribution de matiére sombre a l'intérieur d’un halo
de masse m. Pyp(k|m1,m2) représente le spectre de puissance des halos de masse mj et
lin

ma, et peut étre approché par Ppp(klml,m2) ~ H?Zl bi(m;) P (k).

1.7.2.2 Quelques propriétés X des amas de galaxies

Nous donnons ici quelques propriétés du rayonnement X des amas de galaxies. Les amas
de galaxies sont plongés dans un halo de matiere noire (dont les propriétés individuelles
et statistiques sont décrites au-dessus), qui représente environ 85% de leur masse. Les
15% restants sont constitués de matiere baryonique, dont sont faites les galaxies, qui ne
représentent pourtant que 5% de la masse totale de 'amas. Un gaz chaud dilué, d’une
densité moyenne d’un atome par litre, compléete le bilan de masse. Ce gaz, porté a des
températures de 107 K, émet un rayonnement X de type Bremsstrahlung. L’analyse de
son spectre apporte des informations telles que la luminosité, la température, la masse, ou
encore le profil de densité de I’amas.

Des corrélations diverses sont observées entre ces observables. Notamment, on note
une bonne corrélation entre la luminosité bolométrique et la température, L o 5 , ou
B ~ 3. Le symbole ~ souligne 'incertitude existante sur la mesure de (3, ainsi que sur
sa prédiction analytique. Le modele d’un effondrement sphérique prédit 5 = 2, alors que
la prise en compte de courants de refroidissement dans certains amas de galaxies permet
d’envisager 3 ~ 3 (Arnaud et Evrard, 1999). Notons simplement que cette corrélation est
observée sur une tres large gamme de masse, des groupes aux amas les plus lumineux en
X.

Une tres bonne corrélation est également observée entre le rayon d’un amas et sa
température, R o T)O{’%, indiquant que la structure du milieu intra-amas est une fonction
simple de la température. Nous pouvons cependant noter, malgré la bonne corrélation
entre les grandeurs évoquées, une grande dispersion dans leurs relations.

Les deux corrélations citées ci-dessus ne concernent pas 'effet de lentille gravitation-
nelle, insensible a 1’état physique des amas. Par contre, il est une corrélation, entre la
masse de 'amas et sa température X, que 'on peut contraindre en combinant des analyses
du cisaillement cosmologique et du rayonnement X des mémes amas. L’effet de lentille
faible fournit une estimation de la masse décorrélée de toute hypothese sur I’état physique
de amas. Il permet ainsi de s’affranchir des hypotheéses nécessaires sur la relation entre
les profils X et la masse d’un amas, utilisées par les analyses X d’amas de galaxies. Dans
le cadre de I’équilibre hydrostatique, et en supposant que les amas de galaxies obéissent
a une évolution auto-similaire (c’est-a-dire, les caractéristiques intrinseques de deux amas
d’échelle différente sont directement transposables), on s’attend a une relation entre la
masse et la température (M-T) du type M = M,T*E(z)~! (Arnaud et al., 2005), ot
a=3/2et B(2)? = Q1+ 2)% + Qx + Qa(1 + 2)? dans un univers ACDM.
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Le parametre M, est une normalisation, sujet de débat voila quelques années, et de
mieux en mieux mesurée actuellement. Les observations mesurent cependant une nor-
malisation environ deux fois moindre que celle prédite par les simulations adiabatiques
(Nevalainen et al., 2000; Finoguenov et al., 2001). Ce fait est probablement imputable &
I'incapacité du modele adiabatique a rendre compte de la physique des amas. Les simula-
tions basées sur des modeles plus complexes de la physique des amas se rapprochent en
effet davantage des observations.

Le parametre o donne la pente de la relation M-T dans le plan logarithmique. Une
évolution auto-similaire des amas prévoit a = 3/2. On envisage cependant que 1’évolution
soit sensible a des événements ayant eu lieu pendant la prime jeunesse des amas, en
particulier un pré-chauffage de leur gaz, et ne soit donc pas complétement auto-similaire.
En particulier, I’explosion en supernovae de la premiere génération d’étoiles massives aurait
fourni un apport d’énergie et d’entropie auquel les structures auraient réagi différemment
selon leur masse (Bialek et al., 2001; Muanwong et al., 2002). Les groupes de galaxies,
moins massifs, auraient été davantage sensibles au phénomene. Une rupture de 'auto-
similarité dans la région des amas les moins massifs (et donc les moins chauds, 7' < 3 keV)
serait alors a prévoir : la pente de la relation M-T serait plus forte aux faibles masses,
a > 3/2. Plusieurs équipes, tels Nevalainen et al. (2000); Finoguenov et al. (2001) ou
Arnaud et al. (2005), rapportent avoir mesuré cette rupture de pente dans la relation M-T.
D’autres équipes (Ettori et al., 2002; Castillo-Morales et Schindler, 2003; Vikhlinin et al.,
2006) ne la décelent pas. Ces résultats doivent cependant étre nuancés, car chacun utilise
une estimation de la masse des amas basée sur les analyses de leurs profils X, sous certaines
hypotheses sur leur état physique. La physique des amas n’étant pas encore parfaitement
connue, il peut en découler des effets systématiques non négligeables. Vikhlinin et al. (2006)
notent ainsi une sous-estimation systématique de la masse obtenue & partir des profils X,
qui pourrait expliquer un quelconque accroissement de la pente de la relation M-T. En sus
de mesurer la pente « de la relation M-T, la précision sur la mesure de sa normalisation
M, revét une importance particuliere dans la mesure de la normalisation du spectre de
puissance og (Seljak, 2002; Pierpaoli et al., 2003). Les mémes effets systématiques de la
mesure de la masse peuvent entacher son évaluation.

Il s’agit alors d’utiliser un autre moyen pour estimer la masse des amas de galaxies.
L’effet de lentille gravitationnelle, indépendant de la physique des amas, parait tout in-
diqué. Des 1998, Hjorth et al. (1998), puis Huterer et White (2002); Pedersen et Dahle
(2007) et Bardeau et al. (2007) ont combiné des masses obtenues par analyse du cisaille-
ment gravitationnel créé par des amas dont la température X était connue. Nous procédons
a une analyse identique dans le chapitre 4.

1.7.2.3 Mesure de la masse gravitationnelle

L’effet de lentille gravitationnelle sonde la distribution de matiere, quels que soient
sa nature et son état physique. Il devient alors possible d’effectuer une mesure de la
masse d’un amas de galaxies, indépendante de son état interne. Cependant, le cisaillement
gravitationnel est sensible a toute la matiere présente dans la ligne de visée, et fournit
ainsi naturellement une estimation non pas de la masse d’un amas, localisé en redshift,
mais de la masse projetée.

La calculer a partir de la mesure dans une ouverture de la convergence « est possible
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des lors que 'on connait la géométrie de la lentille : le redshift de I'amas et la distribu-
tion en redshift des galaxies soumises au cisaillement gravitationnel permettent d’estimer
la densité de masse projetée critique X¢. La mesure de k = /34 dans 'ouverture
correspondant a l’extension angulaire de 'amas permet des lors de mesurer ¥, sa masse
projetée. On suppose alors que la convergence mesurée est due a une distribution de masse
ponctuelle située au niveau de I’amas observé. Cette hypothése n’est cependant valable que
tant qu’aucune structure massive n’est interposée entre 'amas et la Terre. Toute concen-
tration de matiere dans la ligne de visée, différente de ’amas observé, introduit ainsi une
contribution a la mesure de masse, indiscernable de celle produite par ’amas. De plus,
cette estimation de la masse utilise la convergence comme observable, définie & partir d’un
lissage du cisaillement. Une perte d’information est par conséquent attendue, et donc une
perte de précision.

Une méthode plus rigoureuse utilise un paramétrage NFW (Navarro et al., 1996) du
profil de amas. Wright et Brainerd (2000) ont dérivé le profil de cisaillement créé par un
halo NFW de masse donnée. Un ajustement a deux parametres du profil de cisaillement
mesuré est alors suffisant pour mesurer la masse de 'amas. Cette méthode ne fonctionne
cependant que si ’on peut effectuer I'ajustement sur une distance angulaire suffisante, de
lordre de 10 a 15 minutes d’arc (Hoekstra, 2003), notamment afin de ne pas contaminer la
mesure par les régions trop proches du centre de I’amas, ou I’approximation lentille faible
peut ne pas tenir ; cette distance angulaire ne doit pourtant pas étre trop importante afin
d’éviter une possible contamination par des amas voisins.

Cet effet est cependant moins préoccupant que les effets de projection, déja évoqués
ci-dessus. Des simulations ont ainsi montré que, quelle que soit la méthode d’estimation
de la masse utilisée, les effets de projection peuvent compter pour quelques pour-cents a
plusieurs dizaines de pour-cent dans I’évaluation de la masse (Reblinsky et Bartelmann,
1999; Metzler et al., 2001; Hoekstra, 2001, 2003; Clowe et al., 2004; de Putter et White,
2005). L’effet est d’autant plus important qu’un filament se trouve dans la ligne de visée,
la masse projetée étant alors supérieure. Clowe et al. (2004) ont également montré la
dépendance de la mesure de masse avec la géométrie de I'amas. Un amas tri-axial, dont le
grand axe est le long de la ligne de visée apparailt plus massif que si son grand axe lui est
perpendiculaire.

En pratique, 'estimation de la masse gravitationnelle par ’analyse du cisaillement
gravitationnel reste délicate, et fournit des évaluations précises & seulement environ 30%.

Takada et Jain (2003c) ont montré que la combinaison des fonctions de corrélation a
deux et trois points du cisaillement permet de mesurer le profil d’'un amas. Outre I'intérét
de contraindre la géométrie d’'un amas, cette méthode, bien qu’elle soit délicate a mettre
en oeuvre, ouvre la possibilité d’un ajustement plus précis du profil de cisaillement, et par
conséquent, une possible amélioration de la précision de la mesure de masse.

1.7.3 Contraindre la cosmologie avec les lentilles faibles

1.7.3.1 Dénombrement des amas de galaxies

Le paragraphe précédent a montré comment l'effet de lentille gravitationnelle faible
permet d’étudier les amas de galaxies, en particulier en combinant 'effet avec des données
en rayons X. Pourtant, I'intérét de I'utilisation des amas de galaxies ne se limite pas a leur
étude intrinseque, mais ils permettent aussi de contraindre le modele cosmologique. En
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effet, ils sont le fruit de I’évolution de I’Univers, de ses conditions initiales, et soulignent
sa géométrie. Ainsi, leur distribution en masse et en redshift (Eq. 1.55) dépend du spectre
de puissance des fluctuations de densité primordiale, et permet de contraindre le fameux
parametre og. Mais elle dépend également de son évolution dynamique; en particulier,
elle est sensible aux constituants qui gouvernent 1’évolution, dont 1’énergie sombre et son
équation d’état w (par exemple Weinberg et Kamionkowski (2003); Horellou et Bergé
(2005)).

Une observable est plus aisée a mesurer que le dénombrement des amas en fonction de
leur masse et de leur redshift, et est plus utilisée. La densité numérique des amas de masse
supérieure & une certaine masse seuil My, (qui peut dépendre du redshift), par intervalle
de redshift :

2N 2 . 0
ENEw) V. / n(M,z,w) dM, (1.72)

A dz  dQdz Jy,

ou le volume comobile est donné par

v, CDA(z)2(1 +2)?
dQdz H(z) ’

(1.73)

ou Dy (z) est la distance diametre-angulaire au redshift z, et ¢ la vitesse de la lumiere.

Les comptages d’amas de galaxies (équations (1.55) et (1.72)) montrent une dépendance
claire envers le parametre de ’équation d’état w de ’énergie sombre. Leur dépendance en-
vers la normalisation du spectre de puissance og, si elle n’apparait pas évidemment, est
cachée dans la définition du parametre v, a travers I'écart-type o(M,z,w), et se révele tres
marquée. De plus, la dépendance envers d. offre une fenétre sur I’évolution dynamique de
I"Univers. Par exemple, la figure 8 de Horellou et Bergé (2005) montre la dépendance de
d?N(z)/(dQ2 dz) envers og et w. La figure 6.3 montre les mémes types de comptage pour
différents og, différents types d’observations, et différents seuils My, (z). En particulier, le
seuil My (z) peut étre calculé & partir d’un seuil en signal-sur-bruit de Veffet de lentille
faible créé par un amas, ainsi que nous 'utilisons dans les chapitres 4 et 6.

1.7.3.2 Statistiques du cisaillement cosmologique

Les équations (1.34) définissent les fonctions de corrélation a deux points du cisaille-
ment cosmologique. Leur relation tres proche au spectre de puissance (eq (1.32)) souligne
leur dépendance envers les parametres du modele cosmologique. En particulier, des pa-
rametres tels que €2, ou Hy y sont apparents. La normalisation du spectre de puissance
og, méme si elle n’apparait pas directement dans les équations, joue évidemment un roéle
prépondérant. Les fonctions g(x) et r(x), apparaissant dans la définition du spectre de
puissance du cisaillement, donnent une dépendance envers la géométrie de I’Univers.

C’est ainsi que la mesure des fonctions de corrélation a deux points du cisaillement
apporte des informations fortes, bien que dégénérées, sur la cosmologie. Les parametres les
plus considérés jusqu’a présent sont og et €2,,, qui donnent lieu a la fameuse dégénérescence
dans le plan 0g-§2,, (e.g. Hoekstra et al. (2006); Semboloni et al. (2006); Massey et al.
(2007¢)). Semboloni et al. (2006) et Hoekstra et al. (2006) se sont essayé a apporter des
contraintes dans le plan w-og, & partir des données CFHTLS : les données actuelles ne
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permettent malheureusement pas de conclure précisément sur une quelconque valeur de
w.

La dépendance envers g(x) cache également celle envers la distribution en redshift des
galaxies de fond. Des galaxies sélectionnées selon leur redshift pourront ainsi apporter une
information nouvelle. C’est le but de la tomographie, qui sépare les galaxies en tranches de
redshift, et examine l'information fournie par chaque tranche, et par la combinaison des
différentes tranches. Hu (2002); Hu et Jain (2004); Amara et Réfrégier (2007); Heavens
et al. (2006); Jain et al. (2007) ont montré le potentiel de la tomographie dans le cadre de la
mesure des parametres cosmologiques. Massey et al. (2007¢) ont procédé a une telle analyse
sur les données COSMOS, et ont montré que la combinaison de 'information apportée par
les galaxies & différents redshifts améliore effectivement les contraintes portées sur le plan
o8-,

Les statistiques d’ordre supérieur (fonction de corrélation a trois points) dépendent
elles aussi des parametres cosmologiques. Elles permettent en outre de quantifier le degré
de non-gaussianité de 1'Univers. Elles restent cependant encore mal définies, et il faudra
attendre avant d’étre en mesure de les exploiter efficacement.

1.7.3.3 Analyse combinée

Le dénombrement des amas de galaxies, comme les statistiques du cisaillement cosmolo-
gique, apportent donc des informations sur la cosmologie. 11 est des lors tentant de les com-
biner, afin de briser des dégénérescences entre parametres et/ou améliorer les contraintes
sur le modele cosmologique. Il s’agit cependant d’étre prudent lorsque 1'on désire procéder
a une telle combinaison. En effet, les deux observables sont créées par les mémes sources,
les grandes structures, et ne sont donc pas totalement indépendantes. Elles véhiculent
des informations tres similaires, sous deux formes différentes. La connaissance de leur
matrice de covariance croisée est alors nécessaire. Fang et Haiman (2007) l'ont estimée
négligeable, et considerent le dénombrement d’amas et le spectre de puissance du cisaille-
ment indépendants, lorsqu’ils considerent les capacités de chaque observable séparément,
et de la combinaison des deux, a contraindre les principaux parametres cosmologiques. Ta-
kada et Bridle (2007) l'ont estimée analytiquement, et trouvent qu’elle peut étre négligée
en premiere approximation.

Les lentilles gravitationnelles faibles, par leur dépendance envers la dynamique et la
géométrie de I'Univers, et par leur large spectre d’applications, des galaxies au cosmos,
s’averent étre un outil puissant, nécessaire a la cosmologie observationnelle actuelle. Nous
allons montrer au fil de cette these qu’elles peuvent étre utilisées dans le cadre de la
cosmologie de haute précision. Cependant, leur signal est faible, et le mesurer précisément
est un défi particulierement difficile a relever. Des outils de mesure précis et rigoureux sont
nécessaires, qui sont actuellement développés. Le chapitre suivant présente celui que nous
développons, et utilisons dans le cadre des observations présentées dans cette these : les
shapelets.
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Chapitre 2

Shapelets

Le cisaillement gravitationnel affecte chaque galaxie, et pourtant il est extrémement
furtif. Pour le détecter et le mesurer, il faut s’armer d’outils d’analyse performants, ca-
pables a la fois de prendre en compte et de corriger les effets systématiques qui biaisent
la mesure, et de mesurer avec une grande précision la forme des galaxies. Dans ce but,
de nombreuses méthodes ont été élaborées depuis le début des années 1990. Cependant,
ces méthodes dites de “premiere génération” ne pourront pas satisfaire les exigences de
précision requises pour les observations futures. Le temps est venu de développer des outils
de deuxieme génération, dont les shapelets, qui font I'objet de ce chapitre. Nous rappelle-
rons d’abord leur formalisme, avant d’expliciter la méthode d’analyse dans ses détails, et
le logiciel que nous développons.

2.1 De la nécessité de nouveaux outils pour la mesure du
cisaillement gravitationnel

2.1.1 Le défi : mesurer le cisaillement gravitationnel

La mesure du cisaillement gravitationnel se fait sur les galaxies lointaines, tres peu
brillantes. A premieére vue, extraire ce signal dans une image donnée est trivial : il suffit de
mesurer la forme de chaque galaxie dans I'image. La réalité est cependant plus exigeante.

Une fois acquises par des caméras CCD, aussi bien pour les télescopes au sol que les
spatiaux, les images sont pré-traitées, afin d’6ter leurs défauts et de les rendre utilisables.
Les défauts ont pour origine le bruit thermique du capteur et de ’électronique attachée,
ainsi que des défauts optiques du télescope et de la caméra (poussieres, pixels morts...).
Le prétraitement consiste a supprimer ces effets instrumentaux et électroniques, afin de
rendre correctement le signal réellement observé. Le “dark” est une prise de vue faite
dans le noir, et dans les mémes conditions d’observation de 'image a traiter, qui montre
seulement les défauts du capteur et de son électronique. Le “biais” (intégré dans le dark)
est une prise de vue extrémement courte, destinée & quantifier les défauts électroniques
du capteur. Enfin, le “flat” est une plage de lumiere uniforme; c’est une image qui signe
les défauts optiques de I'instruments, réalisée sur un fond blanc ou sur le fond du ciel au
coucher du soleil. Lorsque plusieurs darks et flats ont été effectués, on les associe en un
“dark maitre” et un “flat maitre”, qui sont en général la moyenne des darks et la médiane
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des flats, respectivement. Une image traitée est alors la différence entre I'image originale
et le dark malitre, normalisée par le flat maitre. Le prétraitement est en général terminé
par la superposition de plusieurs poses (“stacking”), visant soit a accroitre le signal (en
additionnant les poses), soit a améliorer le rapport signal-sur-bruit (en moyennant les
poses). L’analyse de I'image peut alors commencer.

La premiere étape est la détection et 'extraction des sources (galaxies et étoiles) dans
I'image. Loin d’étre triviale, elle a nécessité le développement de logiciels performants, tels
FOCAS (Jarvis et Tyson, 1981) ou SExtractor (Bertin et Arnouts, 1996). La premiere
difficulté est d’identifier des sources individuelles, quand deux, voire plusieurs sources
peuvent se superposer (“blending”). Rompre leur superposition est crucial, car deux ga-
laxies considérées comme une seule vont immanquablement modifier la mesure de forme,
par exemple Pellipticité, du ou des objets extraits. La difficulté est accrue par la nécessité
d’une forte densité en galaxies d’arriere-plan pour la mesure du cisaillement gravitationnel.
Séparer étoiles et galaxies constitue une autre difficulté. Les CCD, bien que plus fiables
que les anciennes plaques photographiques, apportent une deuxieme difficulté : au bruit
de photon, lié au nombre fini de photons qui frappent chaque pixel, s’ajoutent les bruits
thermique et de lecture du CCD, en théorie corrigés par le pré-traitement. L’image est
donc bruitée, et un seuil de bruit doit étre choisi pour la détection des objets, dont dépend
le nombre de sources effectivement extraites.

Lorsqu’une source est extraite, sa forme peut étre mesurée. Cependant, il faut d’abord
la corriger de la réponse impulsionnelle (dénotée PSF pour “Point Spread Function” dans
la suite de ce manuscrit). L’expérience montre en effet que 'ellipticité de la PSF peut étre
aussi grande que 10%, alors que le signal de cisaillement gravitationnel considéré comme
une ellipticité en premiére approximation, est de I'ordre de 1 & 2%. Plusieurs sources par-
ticipent & la PSF. La premiere vient du “seeing” atmosphérique (voir par exemple de Vries
et al. (2007)) : en raison des turbulences atmosphériques, I'image d’un point est étendue;
la source est étalée, arrondie, et déformée a la fois. L’étalement isotrope noie le signal,
tandis que la déformation anisotrope le fausse. Plus le seeing est petit, plus son effet est
réduit, et meilleure est ’'observation. Un seeing notablement inférieur a 1”7 (la taille typique
des galaxies peu brillantes) est nécessaire pour mesurer le cisaillement gravitationnel (les
seeings qui peuvent étre atteints sont par exemple de l'ordre de 0,7” pour le CFHT, et
de 0,5” pour le télescope Subaru). Une autre source de PSF vient des erreurs de suivi et
des tremblements du télescope. Mathématiquement, la PSF est simplement convoluée a
I'image d’une source et peut donc étre corrigée de maniere satisfaisante. En pratique, les
étoiles, qui sont des sources ponctuelles & cette résolution, tracent ses variations et sont
utilisées pour la modéliser puis la corriger de I'image des galaxies.

La mesure de la forme d’une galaxie est en général concomitante de la correction de la
PSF et dépend de la méthode employée. Il est possible de créer un modele analytique de la
galaxie originale, que I’on pixellise, convolue avec la PSF| et auquel on peut éventuellement
ajouter un cisaillement gravitationnel afin de rendre compte de ce dernier. Il est également
possible de mesurer les quadrupdles de la brillance de surface de I'image de la galaxie ; on
montre alors que la correction de la PSF est une simple soustraction de ses quadrupoles
a ceux de la galaxie. Quelle que soit la méthode employée, il faut tenir compte de deux
difficultés : la pixellisation de 'image et son bruit. La pixellisation peut générer des incer-
titudes, en particulier dans la détermination du centroide. Il a également été montré que
des effets de pixellisation se retrouvent dans lestimation du cisaillement (Massey et al.,
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2007a). Le bruit de I'image ameéne des imprécisions, autant lorsqu’il s’agit d’ajuster un
modele analytique aux données, que pour définir les moments pondérés.

En résumé, 'image d’une galaxie lointaine subit d’abord un effet de lentille gravita-
tionnelle. Elle est ensuite déformée par la PSF, est pixellisée, et est détériorée par le bruit
inhérent a I'observation. Le défi de toute technique de mesure du cisaillement gravitation-
nel est alors de corriger I'image de la galaxie de ses défauts et de la PSF, avant de mesurer
précisément la déformation due au seul cisaillement gravitationnel.

2.1.2 Le nécessaire développement d’outils de deuxieme génération

Les premieres techniques ont été élaborées des les années 1990 (Bonnet et Mellier,
1995). La méthode KSB (Kaiser et al., 1995) et ses variantes (KSB+, K2K ; Kaiser (2000))
font autorité et sont les plus répandues dans les analyses du cisaillement gravitationnel
présentement publiées (e.g. Bacon et al. (2000, 2003), Heymans et al. (2004, 2005), Mas-
sey et al. (2005), Hoekstra et al. (2006),Schrabback et al. (2007), Semboloni et al. (2006)).
Rhodes et al. (2000) ont élaboré une méthode spécialisée pour les données spatiales, utilisée
avec succes sur les données COSMOS par exemple (Massey et al., 2007b,c). Les simula-
tions STEP (chapitre 3, Heymans et al. (2006), Massey et al. (2007a)) ont montré que
ces méthodes sont assez précises pour répondre aux attentes des observations actuelles.
Cependant, Massey et al. (2007a) ont montré que différentes implémentations de la méme
méthode (KSB) peuvent conduire a des mesures tres différentes, faisant apparaitre les
instabilités intrinseques de la méthode.

Outre leurs instabilités, les méthodes de premieére génération souffrent d’un manque
de rigueur mathématique. En particulier, elles prennent mal en compte la correction de
la PSF. Il est démontré que ces méthodes n’atteindront pas la précision nécessaire aux
observations futures (les erreurs systématiques auxquelles elles donnent acces seront alors
supérieures aux erreurs statistiques), telles que le Dark Energy Survey (DES : The Dark
Energy Survey Collaboration (2005)), le Large Synoptic Survey Telescope (LSST) le Su-
perNovae Acceleration Probe (SNAP : Aldering (2005); Rhodes et al. (2004b)) ou encore
le Dark UNiverse Explorer (DUNE : Réfrégier et al. (2006)).

Afin d’accéder a la précision souhaitée (les erreurs systématiques -en particulier la
PSF- doivent étre comparables aux erreurs statistiques), le développement de nouvelles
techniques, plus rigoureuses et plus stables, est nécessaire. Ainsi, des méthodes de deuxieéme
génération voient le jour, et se montrent particulierement prometteuses. Citons par exemple
im2shape (Bridle et al., 2002), les “fonctions de Gauss-Laguerre elliptiques” (Nakajima et
Bernstein, 2007), reglens (Hirata et Seljak, 2003), ou encore les shapelets. Les shapelets
ont été développées par Refregier (2003a); une version différente a été développée par
Bernstein et Jarvis (2002).

Dans cette these, nous utilisons les shapelets définies par Refregier (2003a), Refregier
et Bacon (2003) et Massey et Refregier (2005). La section suivante décrit leur formalisme,
puis nous nous concentrerons sur la présentation de ’algorithme utilisé pour la mesure du
cisaillement gravitationnel dans le reste du chapitre.
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F1G. 2.1 — Les shapelets permettent de modéliser n’importe quel objet suffisamment localisé,
comme un visage humain. L’image de droite présente le visage modélisé en shapelets de l'actrice
Keira Knightley (gauche). L’image fait 300 x 300 pixels, les parametres non-linéaires du modele
shapelet sont nmax = 58 et § = 11. (crédit photo : Stewart Shining)

2.2 Les shapelets : formalisme

Les shapelets fournissent la totalité de I'information de forme des galaxies. Elles repré-
sentent de fait une nette avancée dans la rigueur des mesures, par rapport aux méthodes
antérieures concentrées uniquement sur les premiers moments de la brillance de surface
des galaxies. Elles peuvent étre vues comme un alphabet de formes élémentaires, sur
lesquelles il devient possible de batir toute sorte de forme, comme un visage humain (figure
2.1). Plus précisément, les shapelets sont des fonctions de base localisées, sur lesquelles il
est possible d’effectuer une décomposition linéaire de toute figure suffisamment localisée
(telle une galaxie). Deux types de shapelets existent, qui partagent le méme formalisme
et les mémes propriétés : les shapelets cartésiennes et les shapelets polaires, que nous
introduisons dans les sections suivantes.

2.2.1 Shapelets cartésiennes

Les shapelets cartésiennes (Refregier, 2003a; Refregier et Bacon, 2003) sont des po-
lynémes de Hermite pondérés par une gaussienne. Etant fonctions propres de I’Oscillateur
Quantique Harmonique, elles permettent 1'utilisation du puissant formalisme de la phy-
sique quantique.

2.2.1.1 Shapelets cartésiennes a 1 dimension

Les shapelets cartésiennes & une dimension sont définies par :

By (x; 8) = 8 *¢n (%) (2.1)
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F1G. 2.2 — Gauche : premiéres shapelets adimensionnées & 1 dimension ¢,,(z). Droite : premiéres
shapelets adimensionnées a 2 dimensions ¢y, », (d’apreés Refregier (2003a)).

oun € N et § est une échelle caractéristique, proche de la taille de I'objet a décomposer.
L’ensemble des fonctions adimensionnées ¢,,

dn(z) = [2"Vrn!] V2 H,, (2)e ™2, (2.2)

ou H,, est le polynome de Hermite d’ordre n, constitue une base complete et orthonormale
( ffooo dzdn () pm () = Omn, OU Oy, est le symbole de Kronecker). Les fonctions ¢,, peuvent
étre vues comme une perturbation autour de la gaussienne ¢g. Les premieres sont montrées
sur la figure 2.2 (gauche).

Les shapelets dimensionnées B,, constituent donc elles aussi une base compléte et ortho-
normale pour les fonctions continues et intégrables. Une fonction f continue et intégrable
peut étre décomposée selon

f(ﬂ:‘) = Z ann($7ﬂ) (2'3)
n=0

ou le coefficient shapelet d’ordre n est donné par

fn = /_OO dz f(x)By(x; 5). (2.4)

La série (2.3) converge rapidement si I'objet est suffisamment localisé, et que 3 et
lorigine x = 0 sont assez proches de la taille et du centre de 'objet. Dans ce cas, une
décomposition sur les premieres fonctions de base suffit pour capturer I'information de
forme de 'objet. Sa décomposition en shapelets peut alors étre tronquée a un certain
ordre maximum de décomposition 7ny,x. Alors

T'max

n=0
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est une bonne description de l'objet. La section 2.3 illustre la définition pratique des
parametres x, 0 et nmax.

Les fonctions de base shapelets sont vecteurs propres de l'oscillateur quantique har-
monique. Elles partagent donc le formalisme de la physique quantique. En particulier, on
introduit les opérateurs création et annihilation par :

(z—1ip), a=—=(z+1ip) (2.6)

ou T = x est I'opérateur position et p = %8% est Popérateur impulsion, et T est le conjugué
hermitique. Ils agissent sur les fonctions de base selon :

adn = Vnon_1, @ldn = Vn+ 1dni1. (2.7)

Nous pouvons également définir 'opérateur numération N = afa, qui agit selon
N¢, = no,, et est utile notamment pour calculer les moments d’un objet.

2.2.1.2 Shapelets cartésiennes a 2 dimensions

Les shapelets adimensionnées a 2 dimensions sont définies & partir des shapelets a une
dimension par ¢n(X) = ¢n, (1)¢n, (z2), avec x = (z1,x2) et n = (ny,n2). Les premieres
sont représentées sur le panneau droit de la figure 2.2. Les shapelets dimensionnées sont
définies par

Bt =7en (%) a9

Elles constituent une base compléte orthonormale, et permettent de décomposer un
objet bi-dimensionnel suffisamment localisé, selon

F(x) =220 nam0 fuBa(x: 8)
{ fo= fde(x(;Bn(x; 3) (2.9)

avec fn = fn, fno-
De maniere identique aux shapelets a une dimension, ’essentiel de l'information de

forme d’un objet bi-dimensionnel est contenu dans les premieres shapelets. Une décomposi-
tion en shapelets sera par conséquent tronquée & un certain ordre maximum de décomposi-
tion Ny ax :

n1+n2 <Nmax

F)~ > faBa(xiB). (2.10)

ni,n2=0

La figure 2.3 (panneau de gauche) présente les recompositions d’une image de galaxie
pour différents ordres de décomposition n. Plus n augmente, plus 'image recomposée se
rapproche de l'originale. Pour un n suffisamment élevé, la recomposition et ’original sont
pratiquement indiscernables. Le panneau de droite de la figure montre la méme galaxie
dans 'espace des shapelets (c’est-a-dire les coefficients f, de sa décomposition en shapelets,
dont il donne I'ordre de grandeur pour une galaxie typique, quelques 10~3).
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F1c. 2.3 — Gauche : recompositions d’une méme galaxie pour différents ordre de décomposition
n. Droite : méme galaxie dans 1’espace des shapelets (d’apres Refregier (2003a)).

2.2.1.3 Shapelets et parametres de forme

Les shapelets fournissent des expressions analytiques précises pour ’astrométrie, la
photométrie et les parametres de forme de tout objet des lors que 'on connait les coeffi-
cients de sa décomposition. Dans ce paragraphe, nous dérivons les expressions des premiers
moments d’un objet.

Le flux total est donné par

pair

F= / duf(z) = vap Y 25@-m=m) ()2 (02) ., (2.11)

ni,n2

ou fpyny = fn et Cg est le coefficient du binome.

L’utilisation des opérateurs création et annihilation permet de montrer que le centroide
w{ = [ d?zay f(z)/F est donné par

impair pair

o] =PRSS S g+ 1)) (c:}:)l/ 2(0,:72 )1/ e (212)

ni n2

et de méme pour :175

Les quadrupdles J;; = [ d2z zizjf(x)/F sont obtenus de la méme maniere. z1 et o
étant symétriques, on obtient
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pair

+1\1/2 , natl\ 1/2
Jig = Jog = FYW/73° Z(n1+1)1/2(n 4 1)Y/29Cm— m)/2<cml+l> (anl) Frsma

ni,n2

(2.13)
Le calcul des deux autres quadrupodles réclame 1'utilisation de I'opérateur numération :

pair

S = AR S 221 o (0 )1/2(0,:_{)1/2]0”1,”2 (2.14)

ni,n2

et de méme pour Jos.
Finalement, le rayon r.m.s de 'objet, défini par R? = [[ |z|>f(x)d%z/F, est donné par

pair 1/2 , na\1/2
— F /a3 Z 9(4—n1— n2)/2(1+n1+n2)(cn1> <Cn22) Frims (2.15)
ni,n2
2.2.2 Shapelets polaires

Nous présentons ici les shapelets polaires, introduites par Refregier (2003a) et par
Massey et Refregier (2005). Directement transposables des shapelets cartésiennes, les sha-
pelets polaires en partagent les mémes propriétés utiles. Pourtant, elles sont séparables en
r et 0, ce qui les rend plus faciles a appréhender en terme de symétries rotationnelles. De
nombreuses opérations sont en outre plus simples et intuitives dans leur espace.

Une fonction f(r,f) en coordonnées polaires peut étre décomposée en somme pondérée
des fonctions de base complexes Xy, (7,0; 3) :

f(r,&) = ZZO:() an:—n fn,an,m(Tﬁ; ﬁ)

fam = ffR F(r.0)Xn,m(r,0; 3)rdrdd

fam (n €N, —n < m < n) sont les coefficients shapelet d’ordre (n,m).

(2.16)

Les fonctions de base xy,m, sont définies & partir des polynomes de Laguerre L" (n—|ml)/2

(=)D f [0 — fml) /2 VM2 2\ 2 o
Xnam (703 5) = e {w[(nHmD/Q]!} L(|m|/2<52) e
(2.17)

Seuls les états avec n et m pairs ou impairs en méme temps sont autorisés.

Les parties réelle et imaginaire des premieres shapelets polaires sont présentées sur la
figure 2.4. Les fonctions de base avec m = 0 sont réelles.

De la méme maniere que les shapelets cartésiennes, les premieres shapelets polaires
capturent I’essentiel de 'information de forme d’un objet bi-dimensionnel. Nous tronquons
donc la série (2.16) & un certain ordre maximum de décomposition 7.y, de telle maniére
que
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F1G. 2.4 — Premigres shapelets polaires. Gauche : partie réelle. Droite : partie imaginaire (d’apres
Massey et Refregier (2005)).

Mmax n

FeD =D famXnm(r.0:8) (2.18)

n=0 m=—n

La figure 2.4 montre que les fonctions de base vérifiant la condition n 4 |m| = cste
possedent toutes le méme nombre d’oscillations. Ainsi, elles décrivent des détails de méme
échelle de I'objet a décomposer. Par contre, pour n fixé, I’échelle des oscillations diminue
pour les fonctions de base & |m| croissant. Alors, contrairement & la troncature introduite
dans I’équation (2.18), il apparait plus naturel d’utiliser un critére de troncature défini par
n + |m| < Nmax. Nous nommons ce critére la “troncature en losange”. La décomposition
en shapelets précédente sera donc

Mmax

f(r0) ~ Z Z JnmXnm (1,05 5). (2.19)

n=0 |m| KNmax—N

Les coefficients shapelets considérés dans cette décomposition sont a lintérieur du
losange dessiné sur la figure 2.5. En plus de sa définition naturelle, la troncature en losange
permet de compresser davantage la décomposition en shapelets, en ne considérant pas les
fonctions de bases, inappropriées, exhibant trop de détails.

2.2.2.1 Shapelets polaires et parametres de forme

De méme que dans le cadre des shapelets cartésiennes (Eq. 2.11 - 2.15), on peut
définir I'astrométrie, la photométrie, et les parametres de forme d’un objet a partir de sa
décomposition en shapelets polaires. Nous donnons quelques expressions utiles ici.

Le flux est donné par
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Fic. 2.5 — Tllustration de la troncature en losange sur la décomposition en shapelets polaires
d’une étoile du CFHTLS. L’échelle de couleurs indique I'amplitude des coefficients shapelet dans
la décomposition, qui croit du blanc vers le noir.

pair

— //Rf(x)d% :m/ﬂ;fn,o. (2.20)

Un centroide (x.,y.) est donné par

o impair
DR 2.21)

Te+1Ye =

Le rayon r.m.s et ellipticité sont dérivées des quadrupodles non-pondérés :

V1673 24
R? = — D (n+1)fap (2.22)
et
J11 — Jog + 2iJ10 1671'53 pair
= = \V/n 2) fn 2.23
J11 + Joo FR2 Z n+ f2 ( )

avec £ = |e| cos 20 + ile]| sin 26.
On définit en outre Dellipticité d’ordre n :

/ 3
E(n) — 1]%‘67&[-2[3 A /n(n + 2)fn72’ n pair (224)

de telle sorte que lellipticité non-pondérée e = ) g™
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Chaque coefficient shapelets décrit une certaine échelle. De fait, la série des ellipticités
e(™) peut étre vue comme une caractérisation de lellipticité en fonction du rayon d’une
galaxie. Les ellipticités de bas ordre décrivent D’ellipticité du coeur de 1’objet, et les ellip-
ticités d’ordre élevé celle des régions externes de ’objet. Nous illustrerons cet aspect avec
la description de la PSF du CFHT, au chapitre 4.

2.2.2.2 Conversion entre shapelets polaires et cartésiennes

Bien que les shapelets polaires soient des fonctions complexes et les shapelets cartésien-
nes soient réelles, il est possible de convertir une combinaison de coefficients cartésiens
frnine avec n1 + na < Nmax en coefficients polaires avec n < npax, de maniere bijective,
selon (Massey et Refregier, 2005) :

— —n/Qim n1'!ng! 1/2
fron =2 {[(n—f—m)/Q]l[( — )/2]1} Ony+nzn

X Z Zl (n+m /2 (YIL m)/Q(Sn' +ng, "1f”1 ng- (2.25)
=0 nl

Dans la suite de ce chapitre, nous détaillons les algorithmes développés pour 'utilisa-
tion des shapelets dans le cadre de la mesure du cisaillement gravitationnel. Des détails
plus techniques pourront étre trouvés dans Bergé et al. (2006a) et sur Internet !.

2.3 Décomposition en shapelets : algorithme

Nous nous concentrons ici sur I’algorithme de décomposition d’un objet en shapelets.
Bien qu’il soit adaptable a toute image suffisamment localisée, nous spécialiserons la dis-
cussion a la décomposition d’une galaxie, avec et sans correction de la PSF. Les shapelets
cartésiennes et polaires étant équivalentes, la description qui suit est générale. La figure
2.6 illustre le principe d’'une modélisation en shapelets.

Rappelons en préambule que le but d’une décomposition en shapelets est de créer
un modele analytique, déconvolué de la PSF, d’'une galaxie. Il s’agit ainsi d’obtenir une
recomposition fidele de 'image de la galaxie telle que la verrait un observateur non seule-
ment hors de 'atmosphere terrestre, mais équipé d’instruments ne dégradant aucunement
I'image (sans bruit et rendant une image continue de la galaxie). C’est ensuite a partir
de ce modele reconstruit de I'image de la galaxie que nous mesurerons sa forme, puis le
cisaillement gravitationnel qu’elle a subi. Notons ici que le cisaillement étant mesuré a
posteriori de la modélisation de la galaxie, les shapelets sont une méthode “passive” de
mesure du cisaillement. Des méthodes “actives” existent (Nakajima et Bernstein, 2007),
qui modélisent 'image originale de la galaxie, avant qu’elle n’ait subi l'effet du cisaille-
ment gravitationnel. Cependant, elles introduisent des parametres non-linéaires, ce que
nous préférons éviter en mesurant le cisaillement de maniére passive.

"http ://astro.caltech.edu/~rjm/shapelets/
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F1c. 2.6 — Algorithme de décomposition en shapelets. Une galaxie observée doit étre modélisée en
shapelets (en haut & gauche). La PSF qu’elle subit est connue, et un modele en a été obtenu (en bas
a gauche, dans 'espace réel et dans I’espace des shapelets). Nous créons un modele analytique de
la galaxie (en bas a droite, dans l’espace réel et dans I’espace des shapelets), que nous pixellisons et
convoluons & la PSF. Le modele convolué et pixellisé (en haut, au centre) peut alors étre comparé
a I'image originale de la galaxie.

Car le maitre mot ici est bien “linéarité”. Les décompositions en shapelets cartésiennes
et polaires sont définies par les équation (2.5) et (2.18). A échelle de décomposition 3 et
ordre de décomposition n.x donnés, elles sont linéaires. La décomposition de l'image
d’une galaxie est alors bien définie mathématiquement, par un ajustement utilisant les
moindres carrés (Lupton, 1993). Il est nécessaire pour ce faire de pixelliser le modele
analytique. Les shapelets prennent la pixellisation en compte de maniere rigoureuse, en
permettant d’intégrer analytiquement les fonctions de base shapelets dans les pixels de
I'image (Massey et Refregier, 2005). Dans le cas ou une PSF est présente et doit étre
corrigée, elle I'est durant I'étape de modélisation. Ayant obtenu un modele shapelet de
la PSF a priori, nous le convoluons au modele de la galaxie. Les shapelets offrent en
effet un formalisme simple pour la convolution (voir la section 2.6.1, Refregier (2003a) et
Massey et Refregier (2005)). Notons qu’en pratique, nous effectuons la décomposition sur
les fonctions de base convoluées avec la PSF, ce qui fournit un modele déconvolué de la
galaxie.

En résumé, ayant créé un modele analytique de I'image de la galaxie avant passage de
I’atmosphere et du télescope, et discrétisation par la caméra, nous le convoluons avec la
PSF et le pixellisons. Le modele subit alors les mémes opérations que I'image réellement
observée. Il peut donc lui étre directement comparé, ce qui justifie 'utilisation des moindres
carrés.

Les paragraphes précédents sont valables pour 3 et nax fixés. Or, ces méta-parametres
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F1G. 2.7 — Algorithme de convergence de 3 (exprimé en pixels) et nyay. no est noté ¢ , et x2, x2,
dans le texte principal.

non-linéaires interviennent aussi dans une modélisation en shapelets. Une échelle 8 trop
petite, et les plus grandes échelles de I'image de la galaxie a décomposer seront perdues.
Un ordre de décomposition nmay trop faible,et les échelles les plus grandes ne seront pas
modélisées, a moins d’utiliser un (§ tres grand, auquel cas ce sont les plus petits détails
qui seront perdus. Cet exemple montre que plusieurs couples (3,nmax) peuvent paramétrer
une modélisation en shapelets réussie. En pratique, nous privilégions le couple dont nax
est le plus petit, pour des raisons de compression de 'information. La détermination du
meilleur couple est représentée par la figure 2.7. Nous mesurons la fonctionnelle x?2,

el L U - )P 220

2
Npi g
pixels pixels p

Ol Tipixels €st le nombre de pixels dans I'image a reproduire, 1°%%(z,) et I'*°(,) sont les

intensités des images observée et modélisée au pixel a?p, op est le bruit sur le pixel a?p, et
la somme est effectuée sur les pixels de l'image, pour chaque couple (3,nmax) testé. Ce
processus est illustré par le cycle de la figure 2.6. Ces deux méta-parametres créent des
courbes de niveau de x? sur le plan (nmyax,3) représenté par la figure 2.7. Le plan (nmax,3)
se présente comme une vallée, au creux de laquelle I'information est la plus compressée
(c’est dans ce creux que le couple (npax,) optimal pour la décomposition d'un objet
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présente le plus petit nyax). Pour chaque couple, nous procédons a une décomposition en
shapelets, comme expliqué plus haut, puis comparons x? avec 1. x2 = 1+¢ (¢ < 1) revient
a dire que les résidus entre le modele et I'image originale sont compatibles avec le bruit
de I'image. Lorsqu'un couple (8,nmax) vérifiant x> = 1 4 ¢ est trouvé, nous parcourons
la ligne de niveau x? = cste, jusqu’a atteindre le creux de la vallée de x?2, pour nmax le
plus petit possible. La ligne noire notée “Algorithm” sur la figure 2.7 dépeint le chemin
parcouru dans le plan (npyax,3) & la recherche du couple optimal. Notons que chaque objet
possede son propre jeu optimal de parametres non-linéaires.

Cette étape de “convergence” des méta-parametres est cruciale pour la bonne modéli-
sation de la galaxie. Cependant, elle est aussi la plus délicate a mettre en oeuvre en
pratique. Citons par exemple la forte demande de puissance de calcul pour estimer x? &
chaque étape, ou encore 'existence éventuelle de minima secondaires dans le plan (npax,3).
Nous optimisons la recherche du couple optimal en la forcant a démarrer dans une région
du plan qui lui est voisine. Une décomposition en shapelets caractérisée par un couple
(B,nmax) permet en effet de représenter des détails d’une taille donnée, comprise entre les
échelles

p

Omin & ——— 2.27
vV Mmax + 1 ( )

et

Omax ~ BV Tmax + 1. (2.28)

Cette regle simple permet ainsi, a partir d’'une analyse préliminaire de la galaxie a modéliser,
de s’approcher du couple optimal. La (dé)convolution modifie la regle, en mettant en rap-
port les tailles respectives de la galaxie et de la PSF. Elle est discutée dans Bergé et al.
(2006a).

Enfin, nous devons noter I'incapacité du critere x? & détecter des défauts locaux au
modele. En effet, x? est une statistique globale, qui prend en compte tous les pixels de
I'image de résidus, sans tenir compte des corrélations entre pixels qui peuvent subsister
a différentes échelles. Par exemple, un groupe de pixels localisés peut émerger du bruit,
prouvant la non-fiabilité du modele ; ils sont noyés dans la mesure du x?2, qui pourra étre
excellent. Des simulations ont montré que ce critere devra étre abandonné en raison de
sa précision limitée pour les observations futures (chapitre 3). Il reste cependant robuste
dans le régime fourni par les observations actuelles au sol (Massey et al., 2007a).

Les sections suivantes présentent ’algorithme d’analyse d’une image orientée vers la
mesure du cisaillement gravitationnel, que nous avons implanté et utilisé dans cette these,
articulé autour des shapelets.

2.4 Masques et extraction des sources

Il faut dans un premier temps éliminer les défauts subsistant sur I'image malgré le
soin apporté a la réduction des images brutes, ainsi que les étoiles saturées et leurs raies
de diffraction. Par exemple, certaines zones trop bruitées n’autorisent pas une analyse
assez fine des galaxies y résidant. Les étoiles saturées ne comportent aucune information
utile, et leur utilisation peut introduire des erreurs dans la mesure de la PSF. Les raies
de diffraction peuvent étre considérées comme des objets allongés, qui ne manqueraient
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pas d’introduire eux aussi du bruit. Enfin, des imperfections de 'optique des télescopes
et des réflexions secondaires peuvent occasionner de vastes zones au fond trop brillant,
voire spatialement corrélé, autour des étoiles saturées. Nous masquons tous ces défauts
semi-automatiquement avant toute analyse d’image.

Nous utilisons le logiciel SExtractor (Bertin et Arnouts, 1996) pour détecter et extraire
les sources dans une image. La séparation entre étoiles et galaxies se fait en méme temps.
Un catalogue d’objets est sauvé, qui regroupe toutes les étoiles et les galaxies que nous
considérerons plus tard. Des tests permettent de s’assurer de la bonne extraction des
sources et de la bonne séparation entre étoiles et galaxies avant de modéliser la PSF.

2.5 Modélisation de la PSF

La section 2.3 présentait le principe de décomposition d’une image de galaxie en shape-
lets. La PSF est corrigée en la convoluant a un modele analytique pré-corrigé. Cependant,
cela nécessite sa connaissance a la position de la galaxie considérée. En général, la PSF
varie dans une image (en forme, taille, flux...), et ses propriétés a la position d’une galaxie
sont différentes de celles a celle d’une autre galaxie. Il est donc important d’étre capable
de la modéliser partout sur I'image. Pour cela, nous nous appuyons sur les étoiles, sources
ponctuelles, pour la mesurer et la modéliser. Notre algorithme de modélisation est basé
sur deux décompositions successives des étoiles en shapelets. Il est présenté ci-dessous.

2.5.1 Premieére décomposition

La premiere décomposition en shapelets des étoiles est laissée libre : I'algorithme de
décomposition recherche les couples (,nmax) Optimaux pour chaque étoile individuelle.
Chaque étoile est ainsi décomposée avec ses propres parametres non-linéaires. Notons que
nous avons alors acces & toute 'information de forme contenue dans les étoiles. Afin ensuite
de connaitre la PSF (i.e. 'information de forme des étoiles) partout dans I'image (au moins
a la position des galaxies), il s’avere nécessaire d’interpoler cette information de forme.
Comme nous le montrerons plus loin, le choix naturel est d’interpoler les coefficients des
décompositions en shapelets. Remarquons alors le point suivant : les coefficients shapelets
correspondant & un couple particulier de parametres non-linéaires (51,7max,1) ne sont
pas comparables a ceux correspondant a un autre couple (2,max2). Plus précisément,
cette difficulté est imputable a la différence des échelles de décomposition 31 et Gs. Il est
donc clairement impossible d’effectuer une interpolation directe des coefficients shapelets
des étoiles. Il faut d’abord s’accorder (au moins) sur une unique échelle [gpexo pour les
décompositions de chaque étoile. Une deuxieme décomposition en shapelets des étoiles est
alors nécessaire, qui autorise 'interpolation future des coefficients shapelet.

2.5.2 Deuxieme décomposition

La partie gauche de la figure 2.8 illustre la dispersion typique des couples (3,7 max) d'une
décomposition en shapelets d’'un champ d’étoiles. Les échelles extrémales de représentations
correspondantes (fmin,fmax) telles qu’elles sont définies par les équations (2.27) et (2.28)
sont montrées sur la partie droite de la figure 2.8. La dispersion des § montrée par cette
figure démontre la nécessité d’une deuxieme décomposition, a 5 (et éventuellement 7yax)
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Fic. 2.8 — Gauche : distribution des couples (nmax,3) des étoiles a lissue de la premiere
décomposition en shapelets pour une image CFHTLS. Droite : distribution des échelles minimale
et maximale de décomposition correspondantes, en fonction de la magnitude, pour la méme image.

fixé, comme il était suggéré plus haut. Cela est rendu possible par le logiciel utilisé, auquel
on peut éviter d’ajuster 8 et/ou npax.

Deux options sont alors envisageables : (1) fixer 8 et npax ou (2) ne fixer que 3, et
prendre en compte ultérieurement le fait que toutes les étoiles n’ont pas le méme 1, .
Une courte digression sur le sens du mot “fixer” dans ce contexte est nécessaire. Quand
nous “fixons” f (ou npax), nous sous-entendons que nous utilisons le méme 5 (ou Nmax)
pour chaque étoile. En d’autres termes, nous fixons 5 (ou nmax) sur 'image. Bien entendu,
cela revient a ne pas ajuster le parametre sur une décomposition individuelle. Par contre,
dans l'option (2) ol mpax n'est pas fixé, nous assignons un npy,x donné a chaque étoile,
sans pour autant que chacune ait le méme : ny. n’est pas “fixe” dans 'image. Voyons
comment nous “fixons” ou “assignons” les parametres non-linéaires aux étoiles pour leur
deuxieme décomposition.

L’option (1) s’avere la plus intuitive, et également la plus simple & mettre en oeuvre.
Considérant la dispersion des parametres non-linéaires de la figure 2.8, il parait natu-
rel d’utiliser les moyennes de (§ et de np.x comme parametres d’entrée de la deuxieme
décomposition en shapelets : (Bshex2,max shex2) = (@,m) Ce faisant, a son
issue, toutes les étoiles ont la méme échelle de décomposition Bgnexo €t le méme ordre de
décomposition Nmax shex2-

L’option (2) se révele légerement plus sophistiquée et plus proche de la disparité in-
trinseque des formes dans un champ d’étoiles. Si option (1) prévaut par sa simplicité,
elle ne peut étre appliquée que sur des observations dont la PSF varie peu d’une région
a Pautre de I'image, et dont la dispersion des nmax est faible, comme dans le cas d’obser-
vations faites avec le télescope Subaru. Dans le cas contraire, typique d’une observation
effectuée avec le CFHT, il faut étre capable de prendre en compte une dispersion impor-
tante d’ordres de décomposition (par exemple, les zones de I'image ou la PSF est petite
nécessitent un petit nyax, alors que celles ou la PSF est plus grande demandent un 7,5
comparativement plus élevé). La disparité des variations spatiales de l'ellipticité de la PSF
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F1a. 2.9 — Cartes d’ellipticité de la PSF. Gauche : CFHTLS, champ D1. Droite : Subaru. L’image
Subaru est quatre fois plus petite que celle du CFHT ; I’échelle des ellipticités étant proportionnelle
a I’échelle des abscisses et ordonnées, un trait de longueur identique sur les deux figures correspond
a une ellipticité quatre fois supérieure dans le CFHTLS que dans Subaru. La largeur a mi-hauteur
des distributions d’ellipticité avoisinne 10% pour le CFHTLS, et 6% pour Subaru.

est montrée par la figure 2.9, qui compare celles du champ D1 du CFHTLS (gauche) et
celles d’une image typique du télescope Subaru (droite). Dans le cadre de l'option (2),
nous continuons & fixer § comme étant la moyenne des 3 de la premiere décomposition.
Au contraire, chaque étoile va avoir son propre nmax ; au sens explicité dans le paragraphe
précédent, bien qu'une valeur précise soit assignée a priori a I'ordre de décomposition
de chaque étoile, ny.x n’est pas fixe dans I'image. De maniere naturelle, du fait que la
dispersion des [ de la premiere décomposition n’est pas trop grande, nous définissons
l'ordre de décomposition de la deuxieme décomposition comme étant celui déja utilisé par
la premiere : Nmax shex2 = Mmax,shexl -

Une difficulté peut étre soulevée a cette étape. La PSF peut posséder des ailes étendues
légerement noyées dans le bruit (la figure 2.10 illustre une étoile typique du CFHTLS, avec
des ailes -haut-, et une de Subaru dépourvue d’ailes -bas). Ne pas les prendre en compte
se révélerait tres dommageable. En effet, les shapelets ont 'avantage de considérer toute
Iinformation de forme d’un objet. Par conséquent, pour qu’une future déconvolution de
la PSF soit correcte, il faut connaitre toute son information de forme, y compris ses ailes,
méme légerement bruitées. Or, les shapelets sont mal définies pour modéliser naturel-
lement des objets tels que 1’étoile du haut de la figure 2.10. L’algorithme d’ajustement
des parametres non-linéaires s’arréte trop tot, et ne considere pas des n .y suffisamment
élevés. Une échappatoire émerge de la définition donnée & np.x dans Uoption (2) : aug-
menter artificiellement 1’ordre de décomposition d’un certain incrément, de telle sorte que
Nmax,shex2 = Mmax,shex] T Minc, OU Nine est fixé empiriquement pour chaque image.

Pour récapituler, option (2) permet d’effectuer la deuxiéme décomposition en sha-
pelets en donnant comme parametres non-linéaires a chaque étoile (Bghex2:Mmax shex2) =
(m,nmaxﬁhexl + ninc). La variabilité dans I'image des ordres de décomposition devra
cependant inciter a afficher une certaine prudence au moment de 'interpolation de la PSF.
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F1a. 2.10 — Etoiles typiques du CFHTLS D1 (haut) et du Subaru (bas). Les panneaux de gauche
présentent ’étoile telle qu’elle est observée. Les contours représentent les isophotes d’extraction de
SExtractor. Les panneaux de droite montrent les profils respectifs des étoiles. Les lignes horizon-
tales représentent ’écart-type du bruit. Les symboles sont les profils observés, les lignes les profils
modélisés par les shapelets. L’étoile du CFHT exhibe des ailes 1égérement bruitées, difficilement
capturées par le modele shapelets, ayant pourtant ny,., = 28. L’étoile Subaru n’a pas de telles

ailes, et une décomposition a nyax = 10 suffit & capturer son profil. Les largeurs & mi-hauteur des
deux étoiles sont pourtant comparables (=~ 3 pixels = 0,6”).
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La partie suivante explicite cette opération.

2.5.3 Interpolation de la PSF

Nous I’avons déja souligné, la correction de la PSF nécessite sa connaissance a la posi-
tion de chaque galaxie dans I'image. Il s’agit donc de 'interpoler. Le choix de I'information
a interpoler peut se poser a ce niveau. S’appuyant sur des techniques plus anciennes, telles
que KSB (Kaiser et al., 1995) ou RRG (Rhodes et al., 2000), nous pourrions étre tentés de
considérer les ellipticités, ou bien les quadrupdles, de la PSF. Cependant, la complétude
des shapelets impose une contrainte forte : toute I'information de forme de la PSF doit étre
connue a la position des galaxies afin d’autoriser sa correction. Il devient alors clair que
les meilleures quantités a interpoler sont les coefficients des décompositions en shapelets
des étoiles.

Se pose alors la question de la maniere dont l'interpolation peut étre conduite. En
particulier, quelles fonctions de base semblent les plus adaptées pour reproduire les varia-
tions spatiales suggérées par les coefficients des étoiles 7 La réponse dépend des données.
Pour des images avec de faibles variations spatiales de la PSF, de type Subaru (Fig. 2.9,
droite), des fonctions de base trigonométriques (c’est-a-dire, une décomposition en série
de Fourier), paraissent adaptées. Des polynomes bidimensionnels font aussi 'affaire, et
paraissent plus indiqués dans le cas d’images aux variations de PSF plus fortes, comme
c’est le cas pour les images issues du CFHTLS. Dans les deux cas, pris en compte par notre
logiciel de modélisation, 'interpolation des coefficients shapelets est effectuée en utilisant
une méthode des moindres carrés, mathématiquement bien définie dans notre cas.

Il faut noter que si une interpolation polynomiale est possible sur les données CFHTLS
et Subaru, il n’en va pas forcément de méme sur toutes les données, en particulier si les
variations spatiales de la PSF sont brutales. Par exemple, Hoekstra (2004) a montré que
la PSF des images CFH12k varie fortement sur leurs bords, rendant une interpolation
polynomiale impossible. Van Waerbeke et al. (2005) étudient la correction de la PSF a
partir d’une modélisation par des fractions rationnelles. Jain et al. (2006) préferent utiliser
une méthode d’analyse en composants principaux pour modéliser la PSF.

D’autres types d’interpolation pourraient s’avérer concluants, comme par exemple un
lissage gaussien des coeflicients shapelets, ou encore un filtrage de Wiener, ou, plus so-
phistiqué, un filtrage en ondelettes. Malgré leurs éventuels atouts, nous n’avons considéré
aucune de ces possibilités.

Qui dit fonctions de base polynomiales pense immédiatement au degré du polynome in-
terpolateur nécessaire. En d’autres termes, la question est de savoir quelle échelle de lissage
donner a notre polynome. Celle-ci est en effet directement reliée au degré du polynome,
par largument suivant. L’échelle de lissage l;s d’un polynome peut étre vue comme la
distance entre deux zéros consécutifs de ce polynéme. Or, un polynéme d’ordre N possede
au maximum N zéros. En considérant donc que notre polynome interpolateur présente
tous ses zéros entre les bords de I'image (cette hypothese est légitime car on s’attend & ce
que, n’étant plus contraint a ’extérieur de 'image, le polynome diverge -rapidement- vers
I'infini), si la dimension maximale de I'image est notée L, I’échelle de lissage sera donnée
par :
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L
hiss = N (2.29)

définissant directement le degré que doit avoir le polynéme interpolateur. Pour en décider,
il nous faut alors fixer une échelle de lissage. Des arguments empiriques nous ameénent
a la choisir comme la racine carrée de la surface contenant en moyenne 15 étoiles - plus
précisément, 15 étoiles possédant le coefficient shapelets a interpoler.

Nous définissons 1’échelle de lissage, en rapport aux deux options présentées dans le
cadre de la deuxieme décomposition en shapelets des étoiles, de la maniére suivante. Les
étoiles de 'option (1) ont toutes le méme npyax. La définition de 1'échelle de lissage est
alors immédiate, et se fait comme explicité plus haut. Par contre, toutes les étoiles de
loption (2) n’ont pas le méme npy,yx, ¢’est-a-dire, elles n’ont pas toutes le méme nombre de
coefficients shapelets. Les coefficients d’ordres élevés des plus grosses, qui nécessitent un
Nmax €levé, sont non nuls, alors qu’ils sont nuls dans le cas des étoiles les plus petites. Afin
de ne pas introduire de coefficients nuls dans I'interpolation, nous définissons une échelle
de lissage par coefficient. Nous capturons donc l'information 1a ol elle se trouve.

Une fois 'ordre du (des) polynéme(s) interpolateur(s) décidé (variant entre N=4 et
N=8 suivant les images), chaque coefficient shapelet des décompositions des étoiles est
interpolé a la position de chaque galaxie. Toute l'information de forme de la PSF est des
lors connue sur chaque galaxie.

2.5.3.1 Minimiser les effets de bords

Une difficulté intrinseque a toute interpolation spatiale sur un champ fini est inévitable :
les effets de bord. N’étant pas contraint a I’extérieur de 'image, le polyndéme d’interpolation
a tendance a tendre rapidement vers l'infini. De fait, il commence a diverger avant méme
sa sortie de I'image. Pres des bords de l'image, l'interpolation est alors faussée. Nous
contournons le probléeme en agrandissant artificiellement I'image, afin que I'interpolation
reste contrainte dans le proche extérieur de l'image. L’agrandissement est effectué en
peuplant Pextérieur immédiat de 'image d’étoiles artificielles, aux mémes propriétés que
les étoiles les plus proches des bords de 'image.

A Tissue de l'interpolation, la PSF de chaque galaxie est cataloguée, afin de pouvoir
étre corrigée par la suite. Mais auparavant, le modele de la PSF doit passer avec succes
les tests présentés dans le paragraphe suivant.

2.5.4 Tests

Les différents tests seront présentés de manieére exhaustive dans Bergé et al. (en
préparation). Nous en donnons donc simplement un apergu ici.

Comparer les distributions et les variations spatiales des ellipticités et de la taille
des PSF observée et modélisée offre un premier test. La figure 2.11 présente une telle
comparaison, dans le cas d’une image Subaru. Pour accroitre la précision du test, nous
Pappliquons & chacune des ellipticités d’ordre n (Eq. 2.24) définies pour la PSF analysée. 11
suffit d’une seule ellipticité mal modélisée pour rejeter le modele. La figure 2.11 montre les
variations des ellipticités £(®) et e(*) (haut et centre). Le modele de la taille de la PSF (Fig.
2.11, bas) est un indicateur fort de la qualité du modele général. Il reflete la modélisation
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des coefficients m = 0. Les distributions de ces quantités constituent également un test,
bien que moins fort. En particulier, nous demandons & obtenir des résidus (observation
- modele) compatibles avec 0. Les échelles de couleurs des panneaux du bas de la figure
2.11 montrent la bonne modélisation de la taille : la taille varie entre 4 et 5 pixels, et ses
résidus sont autour de 0.

Un autre test, plus fort, repose sur les ellipticités et le rayon : la mesure de leurs
fonctions de corrélation (Fig. 2.12). Définies par

M) =< M) O+ 1) > + < 0)E 0+ 1) > (2.30)

et
Cr(r) =< R(OR(O +r) >, (2.31)

les fonctions de corrélation de D'ellipticité indiquent la corrélation spatiale de Dellipticité
de la PSF. La fonction de corrélation de la taille est définie de la méme maniere. Nous
comparons la corrélation de la PSF observée avec celle du modele. Elles sont égales si le
modele est correct. Par contre, une fonction de corrélation du modele sous-estimée (ou
surestimée) signifie qu’au moins un coefficient shapelet est mal modélisé. Le probléeme
survient particulierement pour les coefficients d’ordre élevé, plus difficiles & modéliser car
d’une amplitude plus faible.

Dans ce cas-1a, il s’agit d’explorer le modele de chaque coefficient un & un. Aussi bien
leurs variations spatiales (Fig. 2.13) que leur fonctions de corrélation individuelles ren-
seignent sur la provenance du probléme. En outre, tester les coefficients individuellement,
méme lorsque les tests sur les ellipticités et la taille sont corrects, permet de se faire une
idée complete de la qualité du modele.

Lorsqu’un modele de PSF a passé tous les tests de qualité, il est déclaré correct. Il va
donc pouvoir servir a la correction de la PSF, effectuée en méme temps que la modélisation
en shapelets des galaxies, comme présenté dans la section suivante.

2.6 Modéliser les galaxies et corriger la PSF

La modélisation en shapelets des galaxies a déja été présentée en section 2.3. Nous
nous concentrerons donc ici sur son aspect plus pratique, ainsi que sur la déconvolution de
la PSF, brievement abordée précédemment. Comme nous ’avons vu, la décomposition en
shapelets et la correction de la PSF sont simultanées : nous créons un modele analytique
de la galaxie considérée, déconvoluée de la PSF, que nous convoluons avec cette derniere.

2.6.1 Déconvolution de la PSF

Soit f et g deux fonctions bidimensionnelles (par exemple, f est I'image d’une galaxie
avant contamination par la PSF, g est la PSF), d’échelles caractéristiques « et (3, et dont
les coefficients shapelets sont f,, et g,,. Leur produit de convolution est défini par

hn = Z Cnmlfmgl (232)

m,l
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F1G. 2.11 — Tests sur la modélisation de ellipticité et de la taille de la PSF, dans le cas d’une
image Subaru. Haut : ellipticité e(®). Centre : ellipticité (4. Bas : taille. Colonne de gauche :
observations. Colonne centrale : modele. Colonne de droite : résidus. Les échelles de couleurs des
panneaux inférieurs soulignent la bonne modélisation de la taille de la PSF.

et son échelle caractéristique ~y est donnée par une fonction de (,3,M max,lmax); OU Mmax
et Imax sont les ordres de décomposition de f et g respectivement (Bergé et al. (2006a)
donnent leur relation exacte). Le tenseur de convolution Ch,,,; est fonction de («,5,y). Son
expression est donnée dans Refregier et Bacon (2003).

Nous définissons la “matrice de la PSEF” par

Pom = Z C"nmlgl (233)
l

de telle sorte que I'équation (2.32) devienne hy, =, Prnm fm.

La déconvolution devient immédiate, fy, = P,,. hy,, mais nécessite d’inverser la matrice
Py Afin d’éviter les instabilités numériques liées a une inversion de matrice, nous ne
déconvoluons pas la PSF de I'image des galaxies. Au contraire, nous la convoluons a
notre modele pré-corrigé. En pratique, nous convoluons les fonctions de base shapelets
avec la PSF, et décomposons la galaxie sur les shapelets convoluées. Les coefficients de
cette décomposition correspondent a la décomposition de la galaxie non-convoluée. Utilisés
dans la base des shapelets non-convoluées, il fournissent bien un modele déconvolué de la
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F1G. 2.12 — Fonctions de corrélation des ellipticités £ (gauche) et ¢®* (droite) de la PSF
présentée sur la figure 2.11. Les losanges représentent les fonctions de corrélations mesurées, les
carrés celles du modele de la PSF, et les triangles celles des résidus. La comparaison des ellipticités
des télescopes CFHT et Subaru, déja présentée par la figure 2.9, peut étre réitérée en comparant
les fonctions de corrélations de Subaru (cette figure) et celles du CFHT (Fig. 4.4).

galaxie. Utilisés dans celle des shapelets convoluées, ils fournissent un modele de la galaxie
convoluée. Il est en outre clair que ce modele est le méme que celui qui serait obtenu
en utilisant les mémes coefficients, cette fois-ci convolués avec la PSF, dans la base des
shapelets non-convoluées. Pour des raisons pratiques, nous préférons chercher un modele
dans les bases convoluées que convoluer un modele obtenu dans les bases non-convoluées.

Nous décomposons ainsi toutes les galaxies, les unes apres les autres, tout en les cor-
rigeant de la PSF. Un catalogue est enregistré, qui servira par la suite a ’estimation du
cisaillement gravitationnel subi par chaque galaxie.

2.6.2 Tests

Des tests sont nécessaires, qui permettent de s’assurer que la modélisation des galaxies
s’est bien déroulée.

2.6.2.1 Tester la déconvolution

Autant tester un modele de PSF est aisé, autant vérifier que la déconvolution a réussi
est délicat. Nous n’avons en effet aucun repére auquel rapprocher nos modeles de galaxies
déconvoluées. Nous basant sur des simulations (notamment les simulations STEP - chapitre
3), nous nous sommes assurés du bon fonctionnement et de la précision de la déconvolution
de la PSF. Cependant, méme si cette étape a prouvé sa robustesse, nous ne sommes pas
a l'abri d’un cas particulier sur lequel elle butterait. Par exemple, une PSF extrémement
compliquée, nécessitant des ordres de décomposition extrémes, pourrait faire surgir des
instabilités numériques pendant le processus de convolution. Notons toutefois que nous
avons testé avec succes des PSF & npax = 24.

La mesure de la fonction de corrélation croisée entre étoiles et galaxies permet de
s’assurer d’une bonne déconvolution. Définie comme la fonction de corrélation de la PSF
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F1G. 2.13 — Comparaison des variations spatiales d’'un coeflicient shapelet mesuré (gauche) et
modélisé (droite). Sa partie réelle est montrée par les panneaux supérieurs, et sa partie imaginaire
par les inférieurs. En plus de fournir un test a posteriori, la variation des coefficients shapelets
permet de choisir les meilleures fonctions de base pour leur interpolation.

(Eq. 2.33), les produits des ellipticités s’effectuant alors entre chaque couple galaxie-étoile,
elle doit étre nulle si la PSF est parfaitement corrigée. Dans ce cas, en effet, les étoiles
(alors non-corrigées de la PSF) continuent de tracer la PSF, alors que les galaxies doivent
en étre completement décontaminées. Si la fonction de corrélation croisée est non-nulle, la
correction de la PSF n’est pas validée.

2.6.2.2 Tester les modeles shapelets

Malgré une bonne déconvolution de la PSF, les modeles shapelets de certaines ga-
laxies peuvent étre insuffisamment ajustés. L’ajustement par les moindres carrés de la
décomposition linéaire, ou encore la convergence des méta-parametres non-linéaires, peu-
vent ne pas se dérouler correctement pour de multiples raisons, qu’il faut étre capable de
diagnostiquer, pour chaque galaxie.

La mesure du bruit autour d’une galaxie peut étre erronée, par exemple en cas de
présence de nombreuses voisines, ou parce que la galaxie en question se trouve pres d’'un
bord de I'image. Cela perturbe évidemment la mesure du x?, et risque d’avoir un im-
pact négatif sur le modele shapelet de la galaxie. Ce type d’erreur est traqué pendant la
décomposition en shapelets. Des alertes sont attribuées a chaque galaxie, qui selon leur
valeur nous renseignent sur le déroulement de la décomposition. Un seuil critique nous fait
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rejeter les galaxies le dépassant. La table 2.1 de Bergé et al. (2006a) liste les différentes
alertes. Dans le méme ordre d’idée, un x?2 trop élevé trahit un mauvais modele, et toute
galaxie avec cette caractéristique sera éliminée. Nous rejetons entre 5% et 10% des modeles
shapelets au terme de ces tests.

Il reste un test global sur la population de galaxies, qui permet de discerner une
éventuelle perte d’information a grande échelle sur les galaxies. Il se peut en effet que
les modeles ne prennent pas en compte les régions externes des galaxies. Ces dernieres se
trouvent par conséquent circularisées, et I'estimation du cisaillement en sera affectée. Cet
effet est discuté Chapitre 3, Section 3.3. Il est trop ténu sur une galaxie individuelle, et par
conséquent indétectable avec notre critére du x2. Afin de discerner sa présence éventuelle,
nous superposons les résidus de galaxies de taille et magnitude comparables (Fig. 3.11).
Un pic central trahit une modélisation non optimale des centres galactiques. Une couronne
souligne la mauvaise prise en compte des parties externes des galaxies. Il s’avere cependant
que la valeur relative de cette éventuelle couronne donne un ordre de grandeur grossier du
biais dont sera affectée notre estimation du cisaillement.

Apres avoir créé un catalogue de modeles shapelets des galaxies d’une image, retiré les
décompositions incorrectes, et acquis une idée de la précision que ’on peut atteindre dans
la mesure du cisaillement, il ne reste plus qu’a estimer ce dernier.

2.7 Estimation du cisaillement gravitationnel

Apres avoir résumé l'effet du cisaillement sur les shapelets, nous montrons comment
nous pouvons définir des estimateurs non-biaisés a partir des coefficients shapelet des
galaxies. Nous présentons enfin brievement les grandes lignes de I'estimation pratique.

2.7.1 Effet d’un cisaillement gravitationnel

Les équations (1.13) et (1.14) définissent le cisaillement v = 1 + iy2 subi par l'image
d’une galaxie, di au potentiel ¢. On montre & partir de cette définition (Massey et Refre-
gier, 2005) que 'opérateur

S: fn,m - f7,17m = fn,m

+ % [\/(n +m)(n+m—2)fnom2—(n—m+2)(n—m+ 4)fn+2,m—2]
+ ’YZ* [\/(n —m)(n—m—2)fu—amiz — V(+m+2)(n+m+ 4)fn+2,m+2] , (2.34)

ou l'astérisque dénote le complexe conjugué et la prime les coefficients apres cisaillement,
décrit 'effet d’un cisaillement gravitationnel sur les coefficients shapelet polaires.

Pour une galaxie intrinsequement circulaire, ou un ensemble de galaxie dont ’orienta-
tion moyenne est isotrope, les coefficients shapelet avant cisaillement obéissent & la relation
< fa,m >=0sim # 0. Dans ce cas, les coefficients shapelet restent inchangés sous l'effet
du cisaillement

< fom >R< fnm >, M F# £2 (2.35)
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F1c. 2.14 — Effet d’un cisaillement gravitationnel sur les coefficients shapelet. Les fleches notent
le couplage entre différents coefficients shapelets.

sauf pour les modes |m| = 2. Ces derniers sont transformés selon

n(n + 2)

1 < fn_270 — fn+2,o >y, n=24,06,... (2.36)

<[ ;L,z >R

Un mélange des coeflicients se produit, illustré par la figure 2.14. Une galaxie circulaire
(fn.m = 0sim # 0) devient elliptique ( ff%ﬁ # 0), conformément & ce que la théorie prédit.
Par exemple, le coefficient fy o fournit une contribution non-nulle aux coefficients f; ., et
fé7i2. La transformation des coeflicients shapelet sous I'action d’un cisaillement permet

alors de développer des estimateurs de cisaillement.

2.7.2 Différents estimateurs de cisaillement

Nous voulons construire un estimateur (passif) du cisaillement 4 pour chaque galaxie.
Cependant, une galaxie donnée n’étant pas circulaire, un estimateur mesuré galaxie par
galaxie est trop bruité. Nous allons donc plutot construire un estimateur qui vérifie
< 4 >= 0 lorsqu’il est moyenné sur un nombre assez important de galaxies, en 1'absence
de cisaillement (cette condition est légitime puisque l'on suppose que les galaxies sont
orientées aléatoirement). Il doit en outre vérifier S:5— 4 + ~v. 1l est ainsi non biaisé,
< 4 >= 7. Cependant, ainsi que l'ont montré par exemple Heymans et al. (2006) et
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Massey et al. (2007a) (voir aussi Chap. 3), il est particulierement délicat d’obtenir une
mesure non-biaisée du cisaillement gravitationnel.

Afin de créer un estimateur, le plus simple est de définir une polarisation p ayant
les mémes symétries rotationnelles que le cisaillement, puis de calculer son tenseur de
“susceptibilité de cisaillement” :

Op;
= 2.37
5= 5y (2.37)
de telle sorte que S : p; — p; + P;]’.fyj,
Nous pouvons alors construire un estimateur de cisaillement non-biaisé
5i = (P}~ (2-38)

Nous rencontrons cependant trois difficultés, a l’origine des problemes actuels de me-
sure de cisaillement gravitationnel (toutes méthodes confondues). (1) P7, étant mesuré
a partir des moments d’ordres supérieurs des images de galaxies, est bruité; comme son
inverse intervient dans la mesure du cisaillement, les imprécisions peuvent devenir impor-
tantes. (2) P7 étant un tenseur, son inversion peut étre instable. (3) P7 est défini comme
une caractéristique des galaxies n’ayant pas encore subi de cisaillement gravitationnel ;
nous n’avons cependant accés qu’aux galaxies dont I'image est déja déformée.

Ces difficultés peuvent étre surmontées en moyennant P? sur un nombre suffisant de
galaxies de méme type. Dans ce cas, la susceptibilité de cisaillement est diagonalisée,
son bruit est réduit, et I’ensemble de galaxies peut étre considéré comme vu avant de
subir le cisaillement. Pour ce faire, nous pouvons pixelliser la distribution des P? dans
le plan taille-magnitude des galaxies. Ou, encore mieux, procéder a un ajustement de la
susceptibilité dans le méme plan. Cependant, la dispersion des susceptibilités peut étre
importante et rendre ’ajustement délicat, voire instable. C’est ce qui nous fait rejeter
une simple pixellisation, trop sensible a la taille des pixels. Nous réduisons l'instabilité
en minimisant le x? d’une interpolation polynomiale dont on fait varier 'ordre. D’autres
espaces de phase peuvent également étre utilisés, qui integrent par exemple le flux des
galaxies, et I'ajustement peut étre effectué sur davantage de parametres.

Apres ces questions d’ordre général, nous nous tournons vers la définition d’estima-
teurs de cisaillement basés sur le formalisme des shapelets. Une décomposition en sha-
pelets contient toute l'information de forme d’une galaxie. Beaucoup plus d’information
peut donc en étre tirée que celle fournie par des méthodes antérieures telle KSB, qui ne
considérent que les moments de bas ordre (les quadrupoles) des galaxies. La figure 2.14
montre qu’un cisaillement gravitationnel excite les coefficients f}, 5. Ces derniers peuvent
donc étre utilisés comme des estimateurs de cisaillement. Les coefficients f,, ., , apportent
une information supplémentaire a celle des coefficients f§72. Chaque coeflicient f7,1,2 fournit
ainsi un estimateur indépendant et non-biaisé du cisaillement, défini par

n,2

= 22 (2.39)

ou la susceptibilité de cisaillement est donnée, a condition d’étre moyennée sur un ensemble
de galaxies, par
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py_ YD)
4

Ces estimateurs sont indépendants, et doivent donner la méme estimation du cisaille-
ment pour une méme galaxie ayant subi une seule déconvolution de la PSF. Ils permettent
ainsi d’effectuer des tests supplémentaires de la qualité de la mesure de forme des ga-
laxies. En effet, si chacun donne une estimation différente du cisaillement, c’est que la
PSF n’est pas suffisamment bien corrigée, et qu’elle continue a polluer le signal. Ce test
treés discriminatoire permet d’avoir une pleine confiance dans la mesure du cisaillement.

< fn—=2,0 = fn+2,0 > - (2.40)

Cependant, la mesure des estimateurs dépend des données. Ils nécessitent la connais-
sance des coefficients d’ordre élevé, qui ne sont mesurables que pour les galaxies les mieux
résolues. Ainsi, pour une observation au sol, si chaque galaxie peut fournir un estimateur
~2, une proportion non négligeable devient inutilisable lorsqu’il s’agit de mesurer I’estima-
teur 7y, et il devient illusoire d’obtenir une estimation fiable de 5. En outre, méme s’il est
possible de mesurer vy, il est en général bruité, et il devient délicat, en le comparant a s,
de faire la part entre un réel désaccord de mesure, ou entre une imprécision statistique. De
fait, 'utilisation de chacun de ces estimateurs reste réservée aux observations spatiales.

Nous pouvons également créer des combinaisons linéaires de ces estimateurs

o o
p= Z Wy fn2, P7= Z wyp P, npair (2.41)
n=2 n=0

ou w, est un poids arbitraire, qui peut étre construit de maniere a optimiser le rapport
signal sur bruit de la mesure du cisaillement. Massey et al. (2007d) définissent d’autres
estimateurs, basés sur la recherche d’une pondération optimale. Dans la suite de ce ma-
nuscrit, sauf mention contraire, nous utiliserons I’estimateur .

2.7.3 Pondération des galaxies

Afin de maximiser le rapport signal-sur-bruit de notre mesure du cisaillement, nous
introduisons la pondération suivante pour chaque galaxie k :

1
3 ) 5
a0y + Bop i+ i

Wg = (2.42)

ou a? i est lerreur sur la mesure de l'ellipticité de la galaxie, O’?Dw . est lerreur sur la

mesure de sa susceptibilité de cisaillement, et Ufnt est la dispersion des formes intrinseques
des galaxies. Une telle pondération permet une sélection continue des galaxies, en sous-
pondérant les plus faibles, mais en évitant de définir une frontiere marquée entre galaxies
utilisées et rejetées. a et B sont des parametres d’ajustement, proches de l'unité, qui
permettent de donner plus ou moins d’importance aux erreurs de mesure. Dans la suite
de ce paragraphe, pour des raisons de simplicité, nous considérons 3 = 0.

L’erreur de mesure de la forme des galaxies augmente, dans le plan taille-magnitude, en
se déplacant vers les galaxies de petite taille et de magnitude élevée. L’erreur a 10 % impose
une limite naturelle de prise en compte de 'information. Les galaxies situées en dessous
de cette limite dans le plan taille-magnitude (plus petites et moins lumineuses) seront
sous-pondérées. Nous pouvons rapprocher cette situation du cas plus simple (bien que
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plus instable) d’une sélection des galaxies utilisables, auxquelles le méme poids est donné :
les galaxies présentement sous-pondérées seraient rejetées pour la mesure du cisaillement
et les analyses ultérieures.

En pratique, la limite de mesurabilité dépend a la fois de o, et de ojnt. Si ot > 0,
I’erreur sur la mesure étant sous-dominante, on pourra considérer des galaxies autour de
0. ~ 30 — 40%, donc plus petites et moins brillantes. Dans le cas contraire, la limite
remontera vers les grandes tailles et petites magnitudes.

La pondération (2.42) fournit le juste équilibre entre différentes sources d’erreur, les
parametres d’ajustement « et § permettant d’intervenir dans cet équilibre. Par exemple,
considérant encore 8 = 0, choisir @ > 1 rend les erreurs de mesure dominantes. Plus
de poids est alors donné aux galaxies les plus grandes et brillantes : w “tombe” vers 0
rapidement en se déplacant vers les galaxies les plus petites. Choisir a« < 1 permet de
faire dominer 'erreur intrinseque, et de considérer davantage les galaxies peu brillantes :
w “tombe” moins vite vers 0.

En pratique, la pondération intervient apres la mesure du cisaillement sur chaque
galaxie. Comme nous le verrons plus loin, elle trouve sa place dans les utilisations des
mesures de cisaillement : moyennes spatiales du cisaillement, inversion de masse...

2.8 Les shapelets en pratique

Les détails pratiques de I"utilisation des shapelets sont donnés dans Bergé et al. (2006a).
En particulier, le format des fichiers d’entrée et des fichiers de sortie y sont explicités.

Le traitement d’une image en shapelets, ainsi que les moyens informatiques nécessaires,
dépendent fortement de I'image utilisée. Par exemple, si la PSF d’une image Subaru peut
étre entierement modélisée en quelques heures, il faut compter deux jours de calculs pour
modéliser celle d'une image du CFHTLS (en raison de sa plus grande complexité). La
décomposition d’une galaxie de laquelle on déconvolue la PSF prend en moyenne une
seconde, mais peut durer quelques dizaines de secondes dans le cas de galaxies étendues,
avec une PSF complexe.

Les images actuelles, de type CFHTLS ou Subaru, sont & grand champ (1 degré carré
pour le CFHTLS, 0,25 degré carré pour Subaru) et sont faites de quelques millions de
pixels. Elles occupent chacune quelques gigaoctets sur un disque. Les fichiers de sortie,
constitués des modeles de la PSF et des catalogues des modeles shapelets des galaxies,
occupent chacun quelques centaines de mégaoctets sur un disque. Dans le cadre des relevés
actuels et futurs, une analyse shapelets requiert ainsi des capacités de stockage de plusieurs
téraoctets. En outre, 'analyse shapelet d’une image requiert sa mise en mémoire, ainsi que
celle de chaque image associée (telles qu'image de fond ou de segmentation), et nécessite
ainsi des machines possédant quelques gigaoctets de mémoire vive.

La mesure du cisaillement gravitationnel sur un relevé actuel requiert de bonnes ca-
pacités de stockages, et des machines puissantes. Cela est vrai pour toutes les méthodes
existantes, et particulierement pour les shapelets.

Les méthodes présentées dans ce chapitre, avant d’étre utilisées sur de vraies données,
ont été testées sur les simulations “en aveugle” STEP. Le chapitre suivant en présente les
principaux aboutissants.
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Chapitre 3

Tester les méthodes de mesure du

cisaillement gravitationnel : le
projet STEP

Le projet STEP (Shear TEsting Programme) est né en juillet 2004 & Dinitiative de
la communauté “Lentilles gravitationnelles faibles” réunie en conférence a Lausanne. Un
constat était établi : il fallait donner de la transparence aux méthodes de mesure du
cisaillement gravitationnel, et prouver au reste de la communauté cosmologique que l’'on
pouvait mesurer précisément le cisaillement gravitationnel et atteindre une cosmologie de
précision. L’objectif était (et reste) clair : comparer les mérites des méthodes de mesure
existantes sur des données simulées, puis améliorer chaque méthode. L’ambition du projet
est de permettre une précision de 1% sur la mesure du cisaillement gravitationnel.

Deés ses débuts, Catherine Heymans, Richard Massey et Jason Rhodes, en ont été
les coordinateurs. A leurs cotés, 1'essentiel de la communauté “Lentilles gravitationnelles
faibles” s’investit depuis trois ans, et se réunit régulierement pour maintenir le dynamisme
du programme. Deux publications considerent des données de type sol, et sont relatées
dans les deux premiéres parties de ce chapitre (Heymans et al., 2006; Massey et al., 2007a).
Une troisieme étape examine des données spatiales, et est décrite dans la troisieme partie.
Enfin, un quatrieme volet de STEP est en préparation, dont la stratégie sera brieévement
mentionnée dans la derniere partie du chapitre.

Nous ne donnerons pas dans ce chapitre tous les développements du projet STEP. En
particulier, nous ne présenterons les avantages et carences des différentes méthodes, ni
davantage leurs principes (des détails sont donnés dans Heymans et al. (2006) et Massey
et al. (2007a)). Nous ne montrerons que les résultats, ceux positifs comme ceux a améliorer,
des shapelets, et ne ferons qu’une comparaison générale des différentes méthodes et défis
restant a relever.

3.1 STEP1

Nous donnons ici les résultats de la premiere étape du projet STEP, basée sur des
simulations basiques d’observations au sol, de type CFHTLS.
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3.1.1 Simulations

Nous utilisons des images simulées & partir du programme SKYMAKER', et du géné-
rateur de catalogue de galaxies STUFF? (Erben et al., 2001), représentant des observations
typiques d’'un champ de galaxies et d’étoiles. Les galaxies sont constituées d’un bulbe ayant
un profil de Vaucouleurs, et d’un disque mince elliptique exponentiel. Elles sont distribuées
en redshift, avec des distributions de luminosités et de formes basées sur des observations
et des relations semi-analytiques. Elles sont enfin positionnées au hasard sur I'image, et
leur ellipticité est déduite de leur forme. Il faut cependant noter que les galaxies ainsi
simulées sont en moyenne plus circulaires que les galaxies observées, réelles (Binney et
de Vaucouleurs, 1981; Grosbol, 1985; Lambas et al., 1992). En fait, aucun impact sur la
mesure du cisaillement n’est a prévoir, sauf pour les méthodes utilisant une pondération
des galaxies basée sur leur forme, pour lesquelles le signal-sur-bruit de la mesure sera
surestimé.

Cing cisaillements différents sont appliqués aux galaxies simulées. Leurs ellipticités
e=(a—10b)/(a+0),siaetbsont leurs demi-grand et demi-petit axes, sont transformées
selon (Seitz et Schneider, 1997) :

e® +g

= 7 3.1
c 1+ g*e® (3.1)

ot e®) est Vellipticité intrinséque des galaxies, et g est le cisaillement réduit, g = ~ /(1—K).
Dans ces simulations, k = 0 de sorte que g = «. Les cisaillements introduits sont des v
purs, y1 = (0,0; 0,005; 0,01; 0,05; 0,1) et 2 = 0 partout.

Les images sont ensuite convoluées avec six PSF différentes, représentées sur la figure
3.1. Elles sont représentatives de celles mesurées sur les observations au sol. Elles prennent
en outre en compte la turbulence atmosphérique, avec un seeing de 0,9”. Elles permettent
de tester 'impact de différentes ellipticités et de différents aspects non-gaussiens sur la
mesure du cisaillement. Enfin, un fond uniforme est ajouté aux images.

Les 6 types de PSF sont combinés avec les 5 cisaillements, offrant 30 ensembles de
données différents, chacun étant constitué de 64 image de 4096 x 4096 pixels. L’échelle
des pixels est 0,206”. Remarquons que les images proviennent des mémes catalogues de
galaxies, et ont les mémes caractéristiques astrométriques et photométriques : un seul
fichier de configuration SExtractor est alors nécessaire. Ainsi, on gagne du temps CPU, et
les a priori sur la création des simulations n’influencent pas les comparaisons de mesure
du cisaillement. Chaque image contient environ 15 galaxies par minute d’arc carrée, et
150 étoiles utilisables pour la modélisation de la PSF. Il y a ainsi plus d’étoiles utilisables
que dans une observation réelle, ce qui facilite la prise en compte de la PSF, mais accroit
également le risque de contamination stellaire dans la mesure du cisaillement. Méme si elle
est constante sur chaque image, la PSF est modélisée, pour chaque méthode testée, en ne
faisant aucun a priori sur ses caractéristiques.

"http ://terapix.iap.fr/cplt/oldSite/soft /skymaker
2ftp ://ftp.iap.fr/pub/from_users/bertin/stuff
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PSF O PSF 1 PSF 2

PSF 3 PSF 4 PSF 5
F1a. 3.1 — Types de PSF utilisées dans les simulations STEP1.

3.1.2 Analyse

Quatorze algorithmes (et implémentations) ont été testés avec ces simulations. Nous ne
décrivons pas leurs spécificités ici, et faisons simplement référence aux articles les décrivant.
Heymans et al. (2006) donnent en outre une courte description de chacun d’eux. Nous les
listons dans la table 3.1 : im2shape (Bridle et al., 2002), ellipto (Wittman et al., 2001), les
shapelets de Bernstein et Jarvis (2002), celles de Kuijken (2006), et différentes versions et
implémentations de KSB (Bacon et al., 2000; Kaiser, 2000; Erben et al., 2001).

Chaque auteur fournit un catalogue de galaxies, accompagnées du cisaillement estimé
et éventuellement d’un poids. Elles sont directement comparées une a une aux galaxies
entrées dans les simulations. Sont ensuite analysés (1) la calibration et la contamination
par la PSF, (2) les biais de sélection, (3) les biais de pondération et (4) I'impact des
propriétés des galaxies.

3.1.2.1 Calibration et contamination par la PSF

Chaque méthode est capable d’estimer la correction des effets systématiques. Mais
aucune ne peut controler elle-méme la calibration de la mesure. Le recours aux simula-
tions s’avere alors indispensable. Bacon et al. (2001), par exemple, ont testé KSB sur des
images artificielles, et ont montré qu’'un facteur de calibration de 0,85 devait étre appliqué
aux mesures de cisaillement. Le projet STEP réitere ce test, en I'appliquant a toutes les
techniques présentes.

Un facteur de calibration multiplicatif différent de 1 est attendu si ’effet isotrope de la
PSF est mal pris en compte. Une mauvaise correction de la PSF peut de plus introduire
un facteur additif au cisaillement. Pour traquer ces facteurs, nous calculons le cisaillement
moyen ~; pour chaque ensemble de données, puis nous mesurons pour chaque méthode les
parametres g, m, ¢1 et co définis par :
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TAB. 3.1 — Liste des auteurs et méthodes testées dans STEP1. Les clés identifient les auteurs sur
les figures.

Auteur Clé Méthode
Bridle & Hudelot SB im2shape (Bridle et al., 2002)
Brown MB KSB+ (Bacon et al., 2000)
Clowe Cl & C2 KSB+
Dahle HD K2K (Kaiser, 2000)
Hetterscheidt MH KSB+ (Erben et al., 2001)
Heymans CH KSB+
Hoekstra HH KSB+
Jarvis MJ Bernstein et Jarvis (2002)
Kuijken KK Kuijken (2006)
Margoniner VM Wittman et al. (2001)
Nakajima RN Bernstein et Jarvis (2002)
Schrabback TS KSB+ (Erben et al., 2001)
Van Waerbeke LvV KSB+
{ - ,y{eel = q (,y{eel)2 + m,}/{eel + (32)
ca = <72 >.

ot 75! est le cisaillement entré dans les simulations. Pour une méthode donnée, ¢ est

nul si elle répond de maniere linéaire au cisaillement. m est le facteur multiplicatif de
calibration, et ¢; (i = 1,2) les facteurs additifs. Si la PSF est parfaitement corrigée, on doit
avoir m=0et ¢; =0. On a co =< 9 > car 75861 =0. Si ¢~ 0, m et ¢; sont ré-ajustés en
supposant une réponse linéaire de la méthode.

Les analyses montrent que pour chaque méthode, ¢ et m sont stables d'une PSF a
Pautre. Nous considérons alors leurs moyennes sur les 6 ensembles de PSF, < m > et
< q >, comme les mesures de la calibration et de la non-linéarité des méthodes. Nous
définissons les variances de ag de c1 et ¢y, pour chaque ensemble de PSF, comme une
mesure de la capacité a corriger tous les types de PSF. o, fournit une bonne estimation
des résidus de PSF dans la totalité des analyses.

La figure 3.2(a) présente les calibrations multiplicatives m et additives o, pour les
méthodes listées dans la table 3.1. Les méthodes non-linéaires (avec g # 0) sont cerclées, et
leur g est noté sur I’échelle de droite. La colonne ombrée souligne les calibrations inférieures
a 7%. Les méthodes ayant été utilisées pour l'estimation des parameétres cosmologiques
dans des études antérieures a I’analyse STEP s’y retrouvent. Toutes les méthodes réduisent
la contamination de la PSF o. & moins de 1%, et la majorité autour de 0,1%.

3.1.2.2 Biais de sélection

La bonne sélection des sources est cruciale pour une mesure non-biaisée du cisaillement
gravitationnel. Un biais peut apparaitre si des étoiles sont considérées comme des galaxies,
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ou si 'extraction des sources privilégie des galaxies dirigées dans une certaine direction
(Kaiser, 2000; Hirata et Seljak, 2003).

Le biais de sélection est mesuré a partir de la moyenne des ellipticités des galaxies
“réelles” des catalogues de chaque méthode (les fausses détections sont retirées des cata-
logues) :

<€§S)> = mse107{661 + C§S)
selc

(s) _ )
€ selc - @

(3.3)

Comme précédemment, nous caractérisons le biais de sélection par la moyenne
< Mgele >. Pour la majorité des méthodes, ce biais est inférieur au pour-cent (fig 3.2(b)).
Afin de le comparer a la calibration du cisaillement, nous ré-estimons < m > (noté mainte-
nant < Myncontaminated >) €t 0c (Eq (3.2)), en retirant les fausses détections des catalogues.
La figure 3.2(b) compare < mgele > et < Muncontaminated >- Pour des mesures a la calibra-
tion parfaite, dont le biais ne serait di qu’a la sélection des sources, les points seraient sur
la droite y = x. On trouve que le biais de sélection est en général négligeable. Le biais de
calibration n’est pas da seulement au biais de sélection.

3.1.2.3 Biais de pondération

Une pondération optimale permet de réduire le bruit sur la mesure du cisaillement,
sans apporter de biais. Les éventuels biais apportés par les pondérations utilisées par
chaque méthode sont analysés : on trouve qu’ils sont faibles (<2%), et ne permettent pas
d’expliquer les calibrations mesurées. Pourtant, il s’agit de porter une grande attention
a la pondération utilisée, dés que 1'on recherche une précision de mesure de l'ordre du
pour-cent.
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3.1.2.4 Impact des propriétés des galaxies

Dans une image donnée, toutes les galaxies subissent exactement le méme cisaille-
ment. Cependant, les galaxies les plus lointaines sont plus petites et moins brillantes que
les galaxies proches, et répondent différemment a un cisaillement gravitationnel apres
convolution avec la PSF. Afin d’examiner I'impact du redshift des galaxies sur la mesure
du cisaillement, nous divisons les catalogues en redshift. On trouve que la dépendance de
la mesure envers le redshift est inférieure au pour-cent. On trouve également que chaque
méthode répond différemment & d’autres caractéristiques des galaxies (taille, magnitude),
sans que 'on puisse paramétrer efficacement ces effets. Cela sera fait dans la deuxieme
étape du projet STEP, et est décrit dans la partie 3.2.

Si I'on se concentre sur la calibration de la mesure et sur la contamination de la PSF,
les analyses des simulations STEP1 tendent & montrer que les méthodes de Bernstein et
Jarvis (2002) sont les plus fiables. Pourtant, elles sont non-linéaires et ne sont plus précises
pour des cisaillements élevés, de 'ordre de ceux qu’on trouve & proximité des amas de
galaxies massifs. Si 'on ne considere que les méthodes a la réponse linéaire, il apparait
que 'implémentation de KSB par Hoekstra est la plus fiable. Il faut cependant noter la
dispersion des différentes implémentations de KSB, qui prouve l'importance capitale de
tester chaque implémentation, et non simplement chaque algorithme. Nous reverrons cette
tendance dans les simulations suivantes.

3.1.3 Performance des shapelets

Notre algorithme des shapelets n’apparait pas dans la liste des méthodes testées par
le projet STEP1 car il n’était pas encore pleinement développé au moment de cette étude.
Ce n’est pas pour autant que nous n’avons pas tiré profit du banc d’essai STEP1.

A TDorigine, le projet consistait en deux types de simulations différentes : les simulations
SKYMAKER présentées plus haut, et des simulations basées sur les shapelets. Nous avions
choisi de nous concentrer en priorité sur les deuxiemes, pour lesquelles nous connaissions
les parametres d’entrée. En particulier, nous avons pu roder la premiere version du logiciel
de modélisation de la PSF, et nous assurer du bon fonctionnement de la déconvolution
de la PSF dans 'espace des shapelets. Ces simulations n’ont finalement pas été publiées,
mais nous ont servi comme simulations internes.

Cependant, si nos résultats sur ces simulations approchaient des précisions de 'ordre
du pour-cent, nous n’étions pas encore capables d’obtenir des mesures correctes sur les
simulations SKYMAKER. La solution est venue de 'analyse détaillée des décompositions
en shapelets de chaque étoile et galaxie dans les simulations : les PSF possedent des
ailes, a la limite du bruit (au contraire des PSF des simulations shapelets). Nous ne les
prenions pas en compte, et perdions de 'information de forme de la PSF, qui était par
conséquent ensuite mal corrigée. Nous avons discuté cette difficulté dans le chapitre 2,
section 2.5. Les simulations détaillées ici nous ont ainsi permis d’améliorer notre algorithme
de modélisation de la PSF. Cependant, si nous avons pu tirer des lecons de ’analyse de
la calibration m et de la contamination ¢ de la PSF, nous n’avons pas examiné le biais de
sélection, ni I'impact des propriétés des galaxies sur notre mesure (nos analyses n’utilisaient
en outre pas encore de pondération).
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Les galaxies simulées utilisées dans STEP1 patissent de ’hypothese de disque gaussien
utilisée par le logiciel SKYMAKER, ainsi que de symétries rotationnelles. Elles peuvent
ainsi favoriser les méthodes de mesure du cisaillement basées sur des représentations gaus-
siennes des galaxies. Elles peuvent en outre laisser inapercues des erreurs s’annulant mu-
tuellement, qui seraient liées a la géométrie des galaxies. Les simulations ne sont donc pas
jugées assez représentatives, et il s’avere nécessaire d’avoir recours a des galaxies simulées
aux formes plus complexes, plus proches de la réalité. Pour ce faire, la deuxiéme étape du
projet STEP est basée sur des simulations baties a partir des shapelets.

3.2 Vers une étude plus détaillée des biais : STEP2

Les analyses STEP1 laissaient en suspens certaines questions, telles le biais impliqué
par les propriétés des galaxies, ou la capacité des méthodes de mesures a s’adapter a des
galaxies aux formes complexes, plus réalistes que celles simulées par SKYMAKER. L’étape
suivante du projet, STEP2, permet d’obtenir quelques éclaircissements. Les shapelets ont
de plus été officiellement testées sur ces simulations, de maniere entiérement aveugle, et
leurs résultats comparés a ceux des autres techniques.

3.2.1 Simulations

Les simulations utilisées pour STEP2 recréent des observations typiques de bonne qua-
lité du télescope Subaru. Elles simulent le relevé effectué par Miyazaki et al. (2002). Les
galaxies et étoiles sont créées a base de shapelets, par la méthode de Massey et al. (2004).
Comme pour STEP1, des aspects simplificateurs sont utilisés, tels un bruit uniforme dans
les images, une PSF et un cisaillement constants dans chaque image. Nous utilisons six
ensembles de 64 images, de 7’ x 7’ chacune. Chaque ensemble posséde une PSF spécifique.
Un ensemble donné correspond a un méme champ, reproduit sur les 64 images de l’en-
semble. Pour une PSF donnée, chaque image a subi un cisaillement aléatoire |y| < 0,06.
Contrairement a STEP1, ou seuls cing cisaillements, tous dirigés selon la méme direc-
tion, étaient testés, nous avons affaire ici & des cisaillements qui couvrent tout ’intervalle
[—0,06;0,06], et ont des directions non figées. Cela constitue une réelle amélioration par
rapport aux simulations précédentes.

Les étoiles sont créées a partir de décompositions shapelet de vraies étoiles détectées
dans les observations Subaru. Pour des raisons d’efficacité de calcul, elles sont décomposées
a Nmax = 12. Si elles ne possedent pas les mémes ailes que les PSF de STEP1, ce n’est
pas di a cette troncature en mp.y, mais bien a la meilleure qualité de la PSF de Sub-
aru par rapport a celle du CFHT. Les étoiles ont des formes complexes, contiennent des
sous-structures, et sont chirales. Les six PSF utilisées sont illustrées sur la figure 3.3(a).
Elles testent I'impact de la taille (seeing) et de l'ellipticité de la PSF sur la mesure du
cisaillement.

Les galaxies simulées sont basées sur des modeles shapelet de galaxies extraites du
champ COSMOS (Scoville et al., 2007), un champ de 2 degrés carrés pris avec la caméra
ACS du télescope Hubble. Elles ne sont donc pas aussi lisses et symétriques que dans
STEP1, ce qui pouvait avantager les méthodes supposant des galaxies a isophotes concen-
triques. De plus, la distribution taille-magnitude des galaxies, ainsi que la diversité des
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F1G. 3.3 — (a) PSF utilisées dans les simulations STEP2. (b) Extrait d’une image simulée.

formes de galaxies, sont réalistes. Les galaxies sont ensuite orientées et positionnées aléatoi-
rement sur les images, en ne tenant pas compte des éventuelles corrélations de posi-
tion. Elles ne sont pas déconvoluées de la PSF du HST, et sont donc légérement plus
rondes qu’elles ne devraient. Ceci n’entache cependant aucunement les mesures du ci-
saillement simulé. Un cisaillement est appliqué aux galaxies, dans I’espace des shapelets,
selon I’équation (2.34).

Les galaxies sont ensuite convoluées par la PSF dans 'espace des shapelets. Enfin, les
images sont pixellisées en intégrant les modeles shapelet dans les pixels.

Afin de tester les méthodes de mesure du cisaillement basées sur les shapelets, un
ensemble de simulations considere des galaxies analytiques, du type de celles utilisées sur
STEP1.

Enfin, un bruit poissonien et un bruit de fond sont ajoutés aux images. Le bruit est
corrélé dans les pixels adjacents. La figure 3.3(b) présente un extrait d’une image simulée,
aux galaxies créées par des simulations shapelets. La table 3.2 résume les caractéristiques
des différentes simulations.

Enfin, afin de limiter l'effet du bruit de forme intrinséque, qui domine lerreur sur
Pestimation du cisaillement, les images subissent chacune une rotation de 90°, avant d’étre
convoluées par la méme PSF. L’ellipticité intrinseque de chaque galaxie change ainsi de
signe. Nous avons alors les mémes simulations, mais “tournées”. Nous mesurons alors un
cisaillement gravitationnel
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TAB. 3.2 — Description des ensembles de simulations STEP2.

Ensemble d’images Description de la PSF Type de galaxies
A PSF Subaru typique (~0,6") shapelets
B PSF Subaru typique (~0,6") exponentielles
C PSF Subaru élargie (~0,8”) shapelets
D PSF elliptique alignée avec I’axe des x shapelets
E PSF elliptique a 45° de 'axe des © shapelets
F PSF Subaru circulaire shapelets

eobs7tournee + eobs

2 )
dont 'erreur n’est plus dominée par les erreurs intrinseques, mais bien par les erreurs de
mesure.

5= (3.4)

3.2.2 Analyse

Seize méthodes ont été testées sur les simulations STEP2. Elles sont récapitulées dans
la Table 3.3. Leurs grandes lignes sont données dans Massey et al. (2007a). Les regles
d’analyse sont les mémes que dans le cadre de STEP1. Chaque auteur mesure le cisaille-
ment, sans a priori sur les caractéristiques de la PSF et du cisaillement dans chaque image,
puis fournit un catalogue pour chaque image. L’introduction des images tournées rend l'in-
terprétation des mesures de cisaillement plus délicate, car il s’agit de combiner les mesures
des images originales et tournées. Comme pour STEP1, les mérites de chaque méthode
sont paramétrés par la calibration et la déviation dues a la PSF, m et ¢. Cependant, les
cisaillements dans STEP2 sont orientés aléatoirement. On peut donc mesurer m et ¢ pour
les deux composants du cisaillement :

<T >t o= m ta

. 3.5
<Y > vy = mayy +co. (3:5)

Ces parametres sont mesurés pour chaque paire d’images originale et tournée, puis
comparés. On trouve en général m?rig A MO ef c(;rig A —cournee,

Les catalogues de chaque paire sont combinés, et on obtient les parametres m et ¢ pour
les paires d’'images. En général, on trouve m; & (m;" '8 + mioWne) /2 et ¢; & ¢]"'® — cfournee,
avec des erreurs plus faibles que pour chaque image séparément. Les tables 7 et 8 de Massey
et al. (2007a) y résument les mesures de m et ¢ pour chaque méthode. La premiere ligne
donne les résultats des shapelets. Certains résultats sont présentés graphiquement par la
figure 3.4. Pour chacun, le panneau de gauche illustre les mesures de mq et c1, et celui de
droite, de mo et cy. Les différentes PSF sont codées par couleurs. Nos résultats shapelet
sont illustrés par le panneau en haut a gauche. La figure 3.5 regroupe les moyennes des
calibrations < m > et déviations < ¢ > des méthodes ayant donné les meilleurs résultats.
Une mesure parfaite est définie par < m >= 0 et < ¢ >= 0. Nous pouvons deés a présent

évoquer quelques tendances. Les shapelets (‘JB’) offrent la mesure la plus précise mais
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TAB. 3.3 — Liste des auteurs et méthodes testées dans STEP2. Les clés identifient les auteurs sur
les figures.

Auteur Clé Méthode
Bergé JB Shapelets (Refregier, 2003a)
Clowe Cl & C2 KSB+
Hetterscheidt MH KSB+
Hoekstra HH KSB+
Jarvis MJ Bernstein et Jarvis (2002)
Jarvis MJ2 Bernstein et Jarvis (2002) (nouvelle pondération)
Kuijken KK Kuijken (2006)
Mandelbaum RM Reglens Hirata et Seljak (2003)
Nakajima RN Bernstein et Jarvis (2002)
Paulin-Henriksson SP KSB+
Schirmer MS1 & MS2 KSB+
Schrabback TS KSB+ (Erben et al., 2001)
Semboloni ES1 & ES2 KSB+

souffrent de barres d’erreur plus grandes que la majorité des autres méthodes. Une autre
tendance, qui vient confirmer a la fois la légitimité du projet STEP et la nécessité de tester
chaque implémentation des différents algorithmes (et pas seulement chaque méthode) sur
des simulations, se trouve dans la comparaison des algorithmes de type KSB+ (MH, HH,
MS2, TS, ES2 pour celles représentées sur la figure 3.5). Alors qu’ils sont tous basés sur la
méme méthode, des différences notables dans la mesure du cisaillement se font jour. Il est
donc tres important de tester chaque implémentation de la méthode, méme lorsque 'on
croit en la méthode.

Les résultats sont analysés sous plusieurs optiques : (1) effet de la taille de la PSF et
(2) de son ellipticité, (3) effet de la pixellisation, (4) impact de la morphologie des galaxies
et (5) de leurs propriétés, (5) effets de sélection et (6) pondération des galaxies.

3.2.2.1 Erreurs intrinseques et erreurs de mesure

Les barres d’erreur sur la mesure du cisaillement incluent généralement l'erreur de
forme intrinseque et ’erreur de mesure de forme de chaque galaxie. La combinaison
des images originales et tournées permet de s’affranchir des erreurs intrinseques, pour
ne conserver que les erreurs de mesure. Les barres d’erreur pointillées de la figure 3.4 cor-
respondent aux erreurs obtenues sur les images originales (incluant erreurs intrinseques et
erreurs de mesure). Les barres d’erreur solides sont obtenues sur les paires d’images, et
n’incluent plus que les erreurs de mesure. Si la différence de taille de ces barres d’erreurs
est importante pour HH et RM, c’est qu’ils sont dominés par les erreurs intrinseques. Par
contre, aussi bien TS que nos shapelets ‘JB’ sont clairement dominés par les erreurs de
mesure. Nous verrons plus loin qu’'une pondération des galaxies permet de résoudre le
probleme. C’est en particulier la raison pour laquelle nos barres d’erreur sur la figure 3.5
sont si grandes.
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F1G. 3.4 — Facteurs de calibration multiplicatif m et additif ¢ pour quelques méthodes. La partie
gauche de chaque panneau représente les facteurs de calibration correspondant & 1, la partie droite
ceux correspondant a 7. Les lignes pointillées donnent les barres d’erreur provenant de ’analyse
combinée des images originales et tournées. Les lignes solides représentent les barres d’erreur apres
soustraction du bruit de forme intrinseque des galaxies. Chaque couleur correspond a un ensemble
de simulations : rouge pour I’ensemble A, noir pour le B, rose pour le C, bleu foncé pour le D, bleu
clair pour le E; et vert pour le F. Noter que 1’échelle varie d’un panneau a l'autre (d’aprés Massey
et al. (2007a))

3.2.2.2 Taille et ellipticité de la PSF

Toutes les méthodes testées supportent bien les différentes observations, les déviations
¢ de chacune changeant assez peu d’'une PSF a l'autre. Les PSF A et C ont des formes
similaires, mais des tailles différentes, leur largeur & mi-hauteur étant 0,6” pour la PSF A,
0,8” pour la PSF C. Pour la majorité des méthodes, les déviations mesurées pour chacune
sont compatibles entre elles. Ce n’est pas le cas pour les shapelets, ou le désaccord entre
c1 mesuré pour les deux PSF atteint 3o. Etrangement, co n’est pas affecté. Il apparait que
certains algorithmes de KSB+ sur-corrigent la PSF| en raison d’une mauvaise soustraction
de ses moments. Les méthodes déconvoluant la PSF (comme les shapelets) ne semblent
pas souffrir d’une sur-correction.

Les PSF D et E sont tres elliptiques (e; =~ 0,1 pour la PSF D, ey =~ 0,1 pour la PSF
E), et veulent démontrer la capacité des différentes méthodes a prendre en compte des
PSF non circulaires. Il s’avere en réalité que presque toutes ont des difficultés a bien les
corriger. Etonnamment, alors que les PSF sont tres elliptiques dans une seule direction (e
pour D, es pour E), ¢ et co semblent souffrir de la forte ellipticité. Il faut aussi voir que
les PSF D et E ne sont pas seulement tres elliptiques, mais également asymétriques. Cela
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F1c. 3.5 — Compilation des facteurs multiplicatifs moyens < m > et < ¢ > pour les méthodes
ayant donné les meilleurs résultats. (d’apres Massey et al. (2007a))

peut rendre la mesure de leur centroide, puis de leur ellipticité, malaisées, et expliquer les
difficultés qu’elles occasionnent.

Cependant, les simulations étant tres proches de la réalité, il est difficile de saisir
exactement quel effet prédomine dans un résidu de PSF non nul. Nous ne pouvons pas
conclure de maniere satisfaisante, et attendons les simulations futures, moins réalistes mais
davantage orientées vers I’étude des systématiques individuels.

Une explication a la difficulté de corriger la PSF pourrait toutefois venir du bruit de
Poisson qui entache la mesure et la modélisation de la PSF. Trop peu d’étoiles peuvent
étre efficacement utilisées pour mesurer parfaitement la forme de la PSF. Une piste pour
pallier a cette difficulté serait d’utiliser les plus petites galaxies, presque ponctuelles, pour
Iestimation de la PSF.

3.2.2.3 Impact de la pixellisation

L’introduction dans les simulations de cisaillements orientés aléatoirement permet de
s’intéresser a I'impact de la pixellisation sur les mesures de cisaillement. La pixellisation
d’une image est similaire (mais pas identique) & une convolution, et circularise les galaxies.
Dans le cas d’une pixellisation mal prise en compte dans la mesure du cisaillement, on
s’attend ainsi a sous-estimer le cisaillement. On s’apercoit que la plupart des méthodes le
sous-estiment effectivement de quelques pour-cent. Il s’avere également que le composant
~1 (aligné avec la grille des pixels) est mesuré plus précisément (moins sous-estimé) que le
composant 2 (en diagonale des pixels). Cette remarque s’appliquant également a la PSF
F, circulaire (et donc, sans direction privilégiée), on s’accorde a penser que l'effet est di a
la pixellisation.

Au contraire des méthodes de type KSB qui ne prennent en compte la pixellisation que
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de maniere approchée, les shapelets la prennent en compte explicitement. Etrangement,
elles exhibent une différence entre mi et mo, méme si les erreurs associées rendent mq
et mo cohérentes. Cependant, contrairement aux autres méthodes, elles ne sous-estiment
pas m1, et sous-estiment moins ms, ce qui laisse supposer que la sous-estimation due a la
pixellisation est bien réglée.

La pixellisation peut aussi accroitre la difficulté de correction de la PSF. Si la modélisa-
tion de la PSF souffre de problémes de pixellisation, elle sera mal effectuée, et la PSF sera
mal corrigée. Cependant, le biais de pixellisation est plus marqué pour la PSF C que pour
la PSF A. Le seeing de la PSF C est plus grand, elle est donc mieux échantillonnée (car
la taille des pixels est la méme pour toutes les images). On conclue donc que le biais de
pixellisation n’est pas di a I’échantillonnage de la PSF.

On suggere que la sous-estimation du cisaillement, et le fait qu’elle est plus marquée
pour o que pour i, est due a la circularisation induite par la pixellisation. High et al.
(2007) ont analysé le comportement de la méthode RRG pour différentes tailles de pixels.
Ils trouvent que le biais tend vers zéro pour des pixels infiniment petits, et qu’il croit
linéairement avec leur taille. Ils trouvent de surcroit msy &~ v/2m;.

3.2.2.4 Propriétés des galaxies

Les galaxies considérées dans les simulations ont des morphologies complexes, qui
peuvent potentiellement déstabiliser les méthodes KSB. L’impact de la morphologie peut
étre regardé en comparant les images A et B : elles ont la méme PSF, mais les galaxies
des images A sont créées a partir de shapelets, et celles de B ont des profils analytiques.
On remarque effectivement que les méthodes KSB ont de meilleures performances sur les
images B que A. Par contre, les méthodes plus récentes prennent mieux en compte la
morphologie complexe des galaxies. Ce point n’est en fait pas crucial, car la PSF d’obser-
vations au sol détruit les morphologies des galaxies. Il sera par contre important dans le
cadre d’observations spatiales.

D’autres dépendances des biais envers les propriétés des galaxies sont plus importantes
a prendre en compte. En particulier, il faut vérifier I'impact de la magnitude, de la taille,
ou du redshift des galaxies. La figure 3.6 donne la dépendance de m et ¢, pour chaque
PSF, envers la magnitude et la taille des galaxies, pour les méthodes illustrées sur la figure
3.4. D’une maniere générale, la calibration m montre une dépendance marquée envers la
magnitude, et se détériore particulierement pour les magnitudes les plus élevées. Le nombre
important de galaxies bruitées a ces magnitudes peut expliquer la mauvaise estimation
de leur cisaillement. La dépendance envers la taille des galaxies est moins marquée. La
calibration de HH s’avere tres stable envers la taille, mais plus instable envers la magnitude.
L’algorithme de HH ajuste la susceptibilité de cisaillement comme une fonction de la taille
uniquement. Cela pourrait expliquer la dépendance de sa calibration. Suivant cet exemple,
un ajustement correct de la susceptibilité de cisaillement en fonction de la taille et de la
magnitude pourrait améliorer les résultats de chacun. La magnitude et la taille des galaxies
peuvent étre vues jusqu’a un certain point comme des approximations de leur redshift. Il
est alors probable que la précision de la mesure du cisaillement dépend aussi du redshift
des galaxies. Ce n’est pas testable dans les simulations utilisées ici, mais devra étre analysé
dés que nous voudrons entreprendre par exemple des analyses fines de tomographie.
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Fic. 3.6 — Dépendance de m et c¢ envers les propriétés des galaxies pour quelques méthodes.
Chaque courbe colorée correspond a un ensemble de simulations. Le code de couleurs est le méme
que pour la figure 3.4 (d’aprés Massey et al. (2007a))

3.2.2.5 Effets de sélection

Les biais de sélection ne peuvent étre analysés que sur les images originales et tournées,
mais pas sur leur combinaison. Il est donc difficile d’aller plus loin dans leur analyse que
ce qui a été fait dans STEP1. On peut cependant noter la disparité de nombre de galaxies
détectées par chaque méthode. La table 6 de Massey et al. (2007a) présente, entre autres,
le nombre de galaxies détectées dans les images originales de la PSF A et de la PSF C, et
dans la combinaison des images originales et tournées, par minute d’arc carrée, ainsi que la
magnitude moyenne atteinte. La majorité des méthodes détectent une trentaine de galaxies
par minute d’arc carrée, bien que certaines en prennent beaucoup plus en compte. Les
shapelets considérent un catalogue assez profond, avec un nombre conséquent de galaxies,
pour les images originales et tournées. Cependant, on note une perte importante de galaxies
lorsque 'on apparie les images. La perte est celle des galaxies pour lesquelles les shapelets
n’ont pas convergé, c’est-a~dire qu’elles n’ont pas réussi a en faire des modeles utilisables
pour la mesure du cisaillement. On note une diminution du redshift médian de ~ 1%, plus
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importante que pour les autres méthodes. Nous pouvons également noter que nous n’avons
qu’une proportion négligeable (< 1%) de fausses détections et d’étoiles considérées comme
des galaxies.

3.2.2.6 Pondération des galaxies

La majorité des méthodes pondeérent les galaxies en fonction de I’erreur sur la mesure
de leur forme. Plus de poids est donné a celles dont la mesure est précise qu’a celles dont
Perreur de mesure est grande. L’efficacité de la pondération est démontrée par la comparai-
son des barres d’erreur sur les images originales (ou tournées) et sur les images combinées
(Fig. 3.4). Les méthodes HH et RM appliquent une pondération efficace, les barres d’erreur
diminuent de plus de moitié lorsqu’on apparie les images (c’est-a-dire, lorsqu’on retire les
erreurs intrinseques). Par contre, ni les shapelets ‘JB’, ni TS, ne pondeérent les galaxies,
mais utilisent simplement une fonction de Heaviside dans un espace de parameétres choi-
sis comme représentatifs des caractéristiques des galaxies (voir section suivante pour les
shapelets) : leurs erreurs sont dominées par les erreurs de mesure. La nécessité d’une
pondération efficace des galaxies est démontrée.

3.2.3 STEP2 : un examen des shapelets

Les simulations STEP2 ont permis de valider I’ensemble de 1’algorithme de mesure du
cisaillement gravitationnel basé sur les shapelets, de la modélisation de la PSF a I’estima-
tion du cisaillement & partir de la mesure de forme des galaxies. La figure 3.5 résume bien
les principales conclusions tirées de nos analyses : en moyenne, la mesure de cisaillement
offerte par les shapelets est la plus précise parmi celles des méthodes testées ; elle est par
contre limitée par de grandes barres d’erreur. Nous nous proposons de faire une courte
revue des principaux points négatifs soulevés, et de 'amélioration que nous leurs avons
apportée.

L’analyse des effets de sélection a démontré qu’une proportion non négligeable de ga-
laxies n’étaient pas correctement décomposées en shapelets. Nous avons également détecté
indépendamment un taux d’échec de décompositions compris entre 20% et 30%. Une mise
a jour du logiciel shapelet a depuis permis de découvrir une erreur a ’origine de la mise a
I’écart de galaxies sur lesquelles les shapelets avaient cependant bien convergé. Désormais,
le taux d’échec avoisine plutét 5% a 10%.

La prise en compte de la pixellisation parait étre peu efficace. Cependant, nos barres
d’erreur sont trop importantes pour bien cerner la réalité du probleme.

Nos mesures du cisaillement dépendent de la magnitude et de la taille des galaxies.
Ainsi que l'a illustré le cas HH, cette dépendance peut venir d’une mauvaise estimation
des variations de la susceptibilité de cisaillement P7 envers les propriétés des galaxies. Des
galaxies de taille et/ou de magnitude différentes répondront en effet différemment & un
méme cisaillement. Il apparait ainsi qu'une piste pour stabiliser cet effet est d’améliorer
la mesure de P?. Dans le cadre des simulations STEP2, nous estimions une susceptibilité
de cisaillement globale sur I’ensemble des galaxies utilisées, PY = 2— < &2 >, ol ¢ est
Pellipticité des galaxies. Cela peut expliquer notre forte sensibilité aux propriétés des
galaxies. Nous avons depuis modifié la mesure de P7, que nous ajustons aux susceptibilités
individuelles dans le plan taille - magnitude des galaxies. Malgré certaines instabilités
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d’ajustement, I'effet devrait étre moindre. Nous ne I'avons cependant pas testé directement,
comme au cours de I’analyse des résultats STEP2.

La principale critique a laquelle les shapelets ont eu a faire face lors de la publication
des résultats est 'ampleur des barres d’erreur. Comme nous l'avons vu plus haut, ce
probleme tient particulierement a l’absence de pondération des galaxies utilisées pour
la mesure du cisaillement. Les analyses shapelets des simulations STEP2 faisaient une
sélection de galaxies “utilisables” basées sur des coupures franches dans un espace de
parametres donné. Nous sélectionnions ainsi les galaxies selon leur taille, leur magnitude,
leur ellipticité et leur rapport signal-sur-bruit. Nous avions déja noté qualitativement une
instabilité marquée des sélections, avant de la quantifier par ’analyse des résultats STEP2.
Nous n’avions cependant pas eu le temps d’améliorer ce point faible avant la soumission de
nos mesures de STEP2. Nous avons depuis introduit la pondération (2.42), qui a permis de
stabiliser nos mesures. Nous verrons a la section suivante que nos barres d’erreur pour les
simulations STEP3 se rapprochent désormais de celles données par les autres méthodes.

3.3 Tester le régime spatial : STEP3

Les projets STEP1 et STEP2 examinaient la capacité des méthodes et implémentations
actuelles de mesurer précisément un cisaillement gravitationnel dans le cadre d’observa-
tions au sol. Cependant, des observations spatiales existent déja, et d’autres sont planifiées.
Les observations spatiales présentent un régime différent de celui rencontré dans les obser-
vations au sol : plus de galaxies, mieux résolues, un meilleur seeing, une PSF parfois moins
bien échantillonnée. Ainsi, une méthode de mesure du cisaillement robuste sur des données
prises du sol peut réagir différemment a des données spatiales. Il s’agit par conséquent de
tester les techniques sur des simulations reproduisant les observations spatiales. Le projet
STEP3 est porté par cette ambition. Les premiers résultats ont été récemment dépouillés,
et seront publiés dans Rhodes et al. (en préparation).

3.3.1 Simulations

Les images de ce projet STEP simulent celles attendues pour SNAP, ainsi que celles
obtenues par la caméra ACS du télescope Hubble. Les simulations SNAP supposent un
temps de pose de 1 ks, et un champ de vue de 200” x 200”. Les simulations ACS supposent
un temps de pose de 2 ks, et un champ de vue de 160” x 160”. Elles sont particulierement
dédiées a I’étude de 'impact de la PSF, de la résolution, et de la morphologie des galaxies.
Elles se déclinent en douze ensembles d’images, chacun comprenant soit cinquante, soit
cent images. En particulier, les images des PSEF D et E, et celles des PSF F et G, ont
exactement les mémes galaxies. Seule la taille des pixels change, ce qui permet d’étudier
leffet de la pixellisation sur la mesure du cisaillement, galaxie par galaxie. La majorité des
simulations sont a base de shapelets (Massey et al., 2004), comme les simulations STEP2.
Le bruit ressemble a celui utilisé pour les simulations STEP2, mais n’est plus corrélé
d’un pixel a 'autre. Comme dans les simulations STEP précédentes, toutes les images
d’un méme ensemble ont la méme PSF, mais des cisaillements différents. De méme, la
PSF et le cisaillement sont constants dans chaque image. Cependant, étant donnée la
faible superficie des images, il y a trop peu d’étoiles pour élaborer un modele de PSF
satisfaisant. Pour pallier a ce probleme, chaque ensemble de simulations est fourni avec un
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TAB. 3.4 — Simulations STEP3

Ensemble d’images Type de la PSF Echelle des pixels Type de galaxies
A SNAP 0,05” Shapelets
B SNAP 0,107 Shapelets
C SNAP (ouverture : 1,4 m) 0,107 Shapelets
D ACS 0,04” Shapelets
E ACS 0,10” Shapelets
F ACS 0,04” Exponentielles
G ACS 0,107 Exponentielles
H ACS 0,04” Shapelets
1 ACS 0,04” Shapelets
J ACS 0,04” Shapelets
K ACS 0,04” Shapelets
L ACS 0,04” Shapelets

champ purement stellaire, simulant les pointages périodiques d’un télescope spatial vers
un amas globulaire (parfois utilisés pour caractériser la PSF). Les détails des simulations
sont donnés dans la table 3.4.

Les regles d’analyse restent les mémes que celles de STEP1 et STEP2. Afin cepen-
dant de limiter la complexité de la modélisation de la PSF, des modeles de PSF a haute
résolution ont été fournis, que chacun était autorisé a utiliser. Nous avons donc négligé
I’étape de modélisation de la PSF, et avons utilisé le modele fourni pour la correction de
la PSF et la mesure du cisaillement.

3.3.2 Analyse

Huit méthodes ont été testées a I'occasion de STEP3. Elles sont listées dans la table
3.5. Quatre ont déja été utilisées sur des données spatiales (CH, JR, TS et T2). Les autres
n’ont été utilisées que sur des données et des simulations de données au sol.

Si des résultats préliminaires ont été donnés de maniere interne a la communauté STEP,
ils ne font pas encore figure de résultats définitifs. Les simulations seront ré-analysées par
certaines méthodes avant publication d’un article en rendant compte. De fait, des analyses
détaillées comme celles présentées dans le cadre de STEP2 n’ont pas encore été effectuées.
Nous nous contentons alors de donner quelques éléments tres généraux qui ressortent
des premiers résultats, en essayant d’appuyer sur les résultats obtenus par les shapelets.
Nous illustrons la discussion en ne considérant que les résultats des shapelets (JB), de
Catherine Heymans (CH), Stéphane Paulin-Henriksson (SP) et Jason Rhodes (JR), qui
nous ont gracieusement autorisé a les reproduire.

Nous conservons la méme paramétrisation de la mesure du cisaillement que dans les
précédents STEP (Eq. 3.5). Une mesure parfaite donne mq, =mo =0 et ¢; = co = 0.

La figure 3.7 illustre les calibrations m et les déviations ¢ des quatre méthodes considé-
rées. Les parametres m et ¢ y sont donnés pour chaque PSF, par code de couleur. La figure
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TAB. 3.5 — Auteurs et méthodes utilisées dans STEP3

Auteur Clé Méthode
Bergé JB  Shapelets polaires (Massey et Refregier, 2005)
Heymans CH KSB+ f
Mandelbaum RM Reglens (Hirata et Seljak, 2003)
Nakajima RN Bernstein et Jarvis (2002)
Paulin-Henriksson SP KSB+
Rhodes JR RRG  (Rhodes et al., 2000)
Schrabback TS KSB+ T
Schrabback T2 KSB+ T (avec PSF & haute résolution)

T . méthode déja utilisée sur des données spatiales

TAB. 3.6 — Résultats des shapelets sur les simulations STEP3

PSF mi C1 meo Co

A -0,23£0,02 0,001£0,001 -0,23+0,02 0,001+0,001
B -0,0840,03 -0,000£0,001 -0,08£0,03 0,002£0,001
C  -0,0840,03 -0,00040,001 -0,0840,03 -0,001-0,001
D -0,2240,03 -0,0014£0,001 -0,18+0,03 -0,002+0,001
E  -0,04+0,03 -0,0014£0,001 -0,0240,03 -0,00320,001
F  -0,26£0,03 0,000£0,001 -0,26+0,03 -0,004+0,001
G  -0,03£0,03 0,002+0,001 -0,03+0,03 -0,005+0,001
H -0,22+0,04 0,001£0,001 -0,2840,04  0,00140,001
I -0,22+0,04  0,000+0,001 -0,21+£0,04  0,003£0,001
J -0,16+0,04 -0,004%0,001 -0,20£0,04  0,001£0,001
K -0,21+£0,04 -0,000£0,001 -0,23£0,04 -0,002+0,001
L  -0,19£0,04 -0,002£0,002 -0,26+0,04 -0,00040,002
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F1G. 3.7 — Facteurs de calibration multiplicatif m et additif ¢ pour les méthodes considérées.
Chaque couleur correspond a un ensemble de simulations donné.

3.7(a) les donne pour les shapelets JB et pour SP, les deux méthodes n’ayant jamais été
utilisées sur des données spatiales. La figure 3.7(b) les donne pour CH et JR, qui elles ont
été utilisées sur des données spatiales (Rhodes et al., 2001; Massey et al., 2007b,c). On
peut noter deux tendances : CH et JR donnent de meilleurs résultats que JB et SP, et les
parametres de JB et SP sont divisés en deux groupes distincts.

Ces tendances se trouvent renforcées lorsque 'on compare les huit méthodes. Les
techniques qui ont déja été appliquées a de vraies données spatiales donnent des me-
sures du cisaillement plus précises que les autres. Les techniques qui donnaient de bons
résultats sur STEP2, mais qui n’ont jamais été utilisées sur des données spatiales, af-
fichent de moins bons résultats. Cela démontre le fait que les observations spatiales et
au sol représentent des régimes différents. C’est par des simulations que nous pourrons
calibrer chaque méthode. Ainsi, il n’est pas anormal que des méthodes de type shape-
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(b) Résultats pour CH et JR

Fi1ac. 3.7 — (suite)

let donnent des résultats décevants : elles doivent étre calibrées pour ce nouveau régime.
L’autre tendance visible sur la figure 3.7(a) est un cloisonnement des calibrations m; et
mo en deux groupes distincts pour JB et SP. Ce trait se retrouve également sur une autre
méthode, non évoquée ici. Chaque groupe se forme en fait selon 1’échelle des pixels dans
les simulations. Les images aux pixels les plus gros (0,10”) sont celles pour lesquelles la
calibration est la plus proche de 0. Par contre, les images aux pixels les plus petits ont des
calibrations largement sous-estimées. Nous n’essayons pas d’expliquer 'occurrence de cet
effet pour SP, mais donnons un élément de réponse pour les shapelets ci-apres.

La figure 3.8 illustre les mesures de chaque méthode pour les PSF B, D et E. Chaque
couleur correspond & une méthode. Les mesures de celles que nous considérons ici (JB,
CH, SP et JR) sont tracées en gras. Les autres apparaissent, mais nous ne les discutons
pas ici.
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F1G. 3.8 — Résultats, PSF par PSF, pour les PSF B,D et E. Les symboles gras représentent les
quatre méthodes considérées ici. Les autres sont ceux des autres méthodes, montrés seulement pour
comparaison. Gauche : ;. Droite : va.
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F1c. 3.9 — Comparaison de nos erreurs et de celles de CH, SP et JR. Chaque point correspond &
un ensemble de simulations. Les couleurs codent la comparaison des erreurs des shapelets a celles
des autres méthodes. La droite en tirets donne y = 1,2 x.

3.3.2.1 Le cas particulier des shapelets

La table 3.6 liste les résultats des mesures shapelets, dans la paramétrisation en m
et ¢ habituelle. Ils sont repris, pour les PSF B, D et E, représentatives de ’ensemble des
simulations, dans la figure 3.8 (noir).

La principale critique attribuée aux shapelets aprés les analyses STEP2 était la présence
de barres d’erreurs tres grandes. L’introduction d’'une pondération des galaxies utilisées
pour la mesure du cisaillement nous a permis d’améliorer grandement ce point dans les
analyses STEP3. Pour preuve, la figure 3.8 compare les résultats de chaque méthode, sur
trois PSF différentes. Les résultats des shapelets sont illustrés en noir. Il est clair que
nos barres d’erreur sur la calibration m sont tout a fait comparables a celles des autres
méthodes. La figure 3.9 met ’accent sur une comparaison directe entre nos barres d’erreur
et celles de CH, SP et JR. Nous trouvons qu’en moyenne, nos erreurs sont 20% supérieures
a celles des méthodes susdites. CH et JR n’étaient pas testées dans STEP2; cependant,
leurs erreurs sont similaires sur STEP3 & celles des méthodes précédemment testées sur
STEP2, et sont donc représentatives des erreurs des méthodes. Ainsi, nos erreurs sont 20%
supérieures aux erreurs moyennes des autres méthodes. Elles sont donc nettement réduites
par rapport a STEP2, justifiant I'utilisation de la pondération des galaxies.

On note cependant que notre sélection initiale de galaxies, au niveau de leur extrac-
tion, est optimiste (nous utilisons en moyenne 175 galaxies par minute d’arc carrée, quand
les autres méthodes en utilisent environ 80 & 100). Les plus petites galaxies peuvent en-
trainer non seulement un biais de mesure du cisaillement, mais également une erreur accrue
de la mesure de forme. Une pondération optimale doit permettre de se soustraire a ces
problemes. Une sélection initiale des galaxies pourrait non seulement faciliter la tache de
la pondération, mais également améliorer encore nos incertitudes de mesure.

La figure 3.7(a) illustre le principal résultat de ’analyse shapelet des simulations
STEP3 : la mesure du cisaillement est grandement meilleure pour les images de faible
résolution (0,1”) que pour celles de meilleure résolution (0,04”). Alors que |m1| = |ma| =
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F1a. 3.10 — Impact de ’échelle des pixels dans la mesure du cisaillement & base des shapelets. Le
cisaillement sur chaque galaxie de I'image 43 de la PSF D (6 = 0,04”) est comparé avec celui des
mémes galaxies de 'image 43 de la PSF E (8 = 0,1”). Gauche : ;. Droite : 7s.

6 — 8% pour les premiéres, on observe |m1| &~ |ms| > 20% pour les deuxiémes. La figure 3.8
permet également une comparaison directe des calibrations des shapelets sur les PSF D
(panneaux du milieu) et E (panneaux inférieurs). Les images des PSF D et E représentent
les mémes portions du “ciel” : les galaxies y sont les mémes. Si bien que seules la PSF et
la pixellisation changent d’une PSF a I'autre. La correction de la PSF a été testée ailleurs,
et ne peut pas expliquer une différence de calibration si importante. Il est alors évident
qu’elle est due a la différence de résolution. La figure 3.10 donne une vue plus détaillée
de 'impact de la résolution des pixels sur la mesure du cisaillement. Le cisaillement de
chaque galaxie de I'image 43 de la PSF D est comparé avec celui de chaque galaxie de
la méme image, mais avec la PSF E. L’identité des champs permet de se livrer & un tel
exercice. Il est évident qu’en moyenne, le cisaillement estimé pour la PSF E (6 = 0,17)
est plus grand que celui estimé pour la PSF D (6 = 0,04”), confirmant les résultats de la
figure 3.8.

La figure 3.10 illustre un point crucial de la validation de I’algorithme : le recours a des
simulations. En effet, elle montre une instabilité évidente envers la taille des pixels, mais
ne permet pas a elle seule de conclure avec quelle résolution les shapelets se comportent
de la meilleure fagon. C’est la figure 3.8 qui permet de trancher : la mesure du cisaillement
est meilleure si la résolution n’est pas trop fine.

Nous observons ici un comportement contre-intuitif, et qui va a I’encontre de ’analyse
de High et al. (2007). Le biais de la mesure ne s’améliore pas en méme temps que la
pixellisation. Méme si SP observe un probléme similaire dans son analyse KSB, nous
privilégions la piste d’un probleme intrinseque a la mesure du cisaillement par les shapelets
pour expliquer le notre.

Dorénavant, pour simplifier la notation, nous identifierons les images a haute résolution
en pixels (f = 0,04”) par (HR), et celles a basse résolution (BR). On observe que les
décompositions en shapelets (BR) se déroulent toutes bien, sans aucun avertissement par-
ticulier. Par contre, les décompositions (HR) sont stoppées trop tot. La convergence des
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FiG. 3.11 — Superposition de résidus de galaxies. Gauche : PSF D (HR). Droite : PSF E (BR).

méta-parametres shapelets n’est pas optimale. Nous avons tenté de diminuer la cible du
x? pour 'ajustement, sans résultat. Il s’avere que les variations de y2 en fonction de nyayx
sont trop faibles pour étre considérées significatives par 'algorithme de convergence. Les
x? réduits sont toutefois trés bons, trés proches de 1'unité.

Nous touchons ici la limite du critere du y? comme traceur de la précision de 1’ajus-
tement. Ce critere se base sur la distribution entiere des pixels de I'image des résidus.
Est-elle assez proche du bruit, un bon x? est attribué a I'ajustement. Pourtant, un pe-
tit groupe de pixels peut émerger dans une zone localisée de I'image, sans perturber la
distribution moyenne des pixels, et par conséquent le x2. Ce groupe de pixels traduit
une imprécision, bien que localisée, de I’ajustement. Nous avons analysé visuellement les
résidus de la décomposition en shapelets de chaque galaxie de certaines images (HR) et
(BR). Nous n’y avons noté aucun indice de zones mal modélisées. Cependant, un tel effet
peut étre extrémement discret, et ne pas se montrer aisément a l'inspection visuelle de
chaque galaxie. Nous avons donc superposé les résidus des galaxies, regroupées par taille et
magnitude, dans un souci de n’utiliser que des galaxies similaires. La figure 3.11 montre de
telles superpositions, sur des images (BR) et (HR). Ce qui ne ressortait pas pour chaque
galaxie, car trop discret, est mis & jour par cette analyse : les résidus des galaxies (HR)
ne sont clairement pas cohérents avec le bruit. Au contraire, un pic central traduirait la
mauvaise prise en compte du coeur des galaxies, et une couronne indique que leurs ailes
ne sont pas correctement modélisées. L’oubli des ailes fournit des modeles de galaxies
circularisés : la sous-estimation du cisaillement est immédiate.

La conjonction des avertissements de convergence peu optimale des méta-parametres
pendant les décompositions en shapelets et des superpositions des résidus nous ameéne a
analyser plus en détail le comportement de la convergence. Considérons que nous décompo-
sons une galaxie en shapelets. Nous supposons d’abord que la taille minimale modélisable
par les shapelets est 1 pixel. La taille maximale doit étre en tout état de cause la taille
de la galaxie. Si les pixels de I'image (HR) sont N fois plus petits que ceux de 'image
(BR), on montre que pour préserver les tailles minimale et maximale modélisables par
les shapelets entre les deux images, les méta-parametres non-linéaires § et ny. doivent
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F1G. 3.12 — Relation entre méta-parametres des PSF D (HR) et E (BR).
vérifier :

{ ﬁHR —_ \/NﬁBR (3‘6)

pHR - — NpBR L N

max max

ott SR et BBR représentent 5 pour les images (HR) et (BR) (de méme pour 7,y ). Dans
le cadre des simulations STEP3, la PSF D étant (HR) et la PSF E (BR), et le rapport des
tailles de pixels N = 2,5, nous devrions noter :

{ B(PSFD) = 1,6 8(PSFE)

Nmax (PSF D) = 2,5 nmax (PSF E) — 1. (37)

La figure 3.12 illustre la relation entre méta-parametres pour les galaxies d’'une méme
image de ces deux PSF. Le panneau de gauche donne la distribution des rapports des
échelles shapelet (. Le rapport des 3 s’approche de 1,6 pour nombre de galaxies, comme
il se doit. Par contre, une proportion importante de galaxies voient leur g dans la PSF
D (HR) trop grand (par rapport a celui de la PSF E, qui donne de bonnes mesures) : les
petites échelles de ces galaxies sont donc mal prises en compte ; d’ou I'’émergence d’un pic
central dans les résidus, le centre des galaxies est mal modélisé. Le panneau droit de la
figure 3.12 illustre la distribution de la différence 2.5nmax (PSEF E) — 1 — nyax (PSF D).
Elle devrait piquer sur 0. Pourtant, elle est positive pour la majorité des galaxies. L’ordre
de décomposition nyax pour les galaxies de la PSF D est donc trop petit (par rapport a
celui de la PSF E) : la conséquence premiere est la perte des régions externes des galaxies ;
d’ou la présence de la couronne sur les résidus (Fig. 3.11).

Les problemes rencontrés dans le cas des images a la résolution la meilleure sont ainsi
dus a une mauvaise convergence des parametres non-linéaires 3 et ny.x. En particulier,
0 n’est pas assez petit, alors que np.x n’est pas assez grand. Nous avons essayé de les
ajuster artificiellement a l’issue du processus de convergence. Mais sans critére objectif, et
qui plus est, de maniere totalement aveugle, il nous est resté impossible d’améliorer nos
mesures. Seul un nouveau critére de convergence nous permettra de remédier au probleme.
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Ce critere devra surpasser le critere actuel du y?, en étant capable d’extraire des formes
localisées des résidus, a la limite du bruit (les couronnes) et est en cours de développement.
En attendant, ’examen visuel des superpositions de résidus offre un test a posteriori de
la précision de ’estimation du cisaillement.

3.4 L’avenir de STEP : STEP4

Les projets STEP précédents prenaient en compte des simulations les plus réalistes pos-
sible. Il s’en est suivi des tests précis des méthodes actuellement utilisées sur des données
réelles. Cependant, si I'on est capable de dire que telle ou telle méthode fonctionne tres
bien pour des observations au sol et /ou dans 'espace, les difficultés rencontrées par une ou
plusieurs méthodes sont délicates & cerner. Les sources de biais ne sont pas assez facilement
séparables et analysables indépendamment.

Le but de I’étape suivante, STEP4, dont le coup d’envoi a récemment été donné, est
d’analyser des simulations moins réalistes, chacune focalisée sur un aspect particulier de la
mesure du cisaillement gravitationnel, et sur un biais éventuel : profil des galaxies, rapport
signal-sur-bruit des galaxies, type de la PSF, taille et ellipticité de la PSF, rapport des
tailles de la PSF et des galaxies. L’analyse va se faire graduellement, au cours de plusieurs
étapes, chacune destinée a démontrer la capacité de chaque méthode & atteindre une
précision de 1% sous certaines des conditions susdites. On attend une compréhension
approfondie de l'attitude de chaque méthode face a chaque biais. Cependant, STEP4
n’offrira pas la panacée aux techniques de mesure du cisaillement gravitationnel, méme a
celles qui parviendront & prouver qu’elles donnent une précision inférieure au pour-cent
sous les conditions des simulations. Car ces simulations seront trop idéalisées. Le recours
a de nouvelles simulations plus réalistes, de nouveau a base de shapelets, sera nécessaire
pour valider les acquis de STEP4.

En outre, il a été décidé au cours du workshop STEP tenu du 20 au 24 aott 2007
au Jet Propulsion Laboratory (Pasadena, Californie), de soumettre le délicat probleme
de l'estimation de forme des galaxies aux scientifiques travaillant dans I'apprentissage-
automatique, dans le cadre du réseau PASCAL 3.

Le programme STEP a permis (et continue) de montrer que les méthodes actuelles
de mesure du cisaillement gravitationnel sont capables d’atteindre des précisions suf-
fisantes pour l'extraction d’informations cosmologiques des observations. Entre autres,
I’amélioration des méthodes a été montrée entre STEP1 et STEP2. Le régime des obser-
vations spatiales dans STEP3 s’avere différent de celui des observations au sol, mettant
en difficulté les techniques n’ayant jamais été soumises a des données spatiales. En par-
ticulier, si STEP3 a occasionné des difficultés aux shapelets, et va permettre in fine une
amélioration notable de notre algorithme, STEP2 a démontré leur capacité a mesurer
précisément un cisaillement gravitationnel sur des observations au sol. Le chapitre suivant
étudie 'analyse shapelet de 'effet de lentilles faibles sur les données CFHTLS.

3Pattern Analysis, Statistical Modelling and Computational Learning, http ://www.pascal-network.org



Chapitre 4

Analyse combinée de relevés
aléatoires en lentilles faibles et

rayons X : CFHTLS et XMM-LSS

Depuis ses premieres détections a la fin des années 1990 (Bonnet et Mellier, 1995) et
au début des années 2000 (Bacon et al., 2000; Van Waerbeke et al., 2000; Wittman et al.,
2000; Rhodes et al., 2001), leffet de lentille gravitationnelle faible a surtout été utilisé
dans un cadre statistique. Les différentes études publiées sont concentrées sur la mesure
des fonctions de corrélation a deux points du cisaillement et d’autres statistiques simples,
telles que la variance ou la masse d’ouverture (Refregier et al., 2002; Van Waerbeke et al.,
2002; Bacon et al., 2003; Brown et al., 2003; Hamana et al., 2003; Heymans et al., 2005;
Massey et al., 2005; Hoekstra et al., 2006; Semboloni et al., 2006; Schrabback et al., 2007;
Semboloni et al., 2006; Massey et al., 2007c). Leur objectif principal était de mesurer les
parametres cosmologiques, en particulier la densité de matiere €2,,, la normalisation du
spectre de puissance de la matiere og, ou encore ’équation d’état de 1’énergie sombre w.
Massey et al. (2007¢) sont allés plus loin, en mesurant de plus la fonction de croissance
des grandes structures.

Un intérét accru est montré depuis peu pour ’étude de la matiere noire, détectable
et cartographiable par la mesure du cisaillement gravitationnel. Massey et al. (2007b) ont
ainsi publié la premieére carte de la distribution de la matiere a trois dimensions, sur les 2
degrés carrés du relevé COSMOS du télescope Hubble, révélant sa tendance a s’agglomérer
au cours du temps. Des cartes similaires, mais a deux dimensions, avaient déja été publiées
par Gavazzi et Soucail (2007) dans leur analyse des lentilles faibles dans le relevé Deep
du CFHTLS. Des amas de galaxies y apparaissent clairement, dont la plupart avec une
contrepartie X observée par le satellite XMM.

Une étude avancée des cartes de masse permet d’apporter de nouvelles mesure des
parametres cosmologiques (chapitre 1). Ainsi, le comptage des halos de matiére noire (as-
sociés a des amas de galaxies) en fonction de leur rapport signal-sur-bruit apporte des
contraintes fortes sur la normalisation du spectre de puissance, ou sur I'’équation d’état
de I'énergie sombre. La mesure de masse des amas de galaxies par effet de lentille gravita-
tionnelle, indépendante de leur physique interne, apporte en outre, juxtaposée a la mesure
de leur température X, des estimations indépendantes de la relation entre leur masse et
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leur température (Hjorth et al., 1998; Huterer et White, 2002; Pedersen et Dahle, 2007;
Bardeau et al., 2007). C’est ainsi que 1’on peut espérer régler le conflit entre différentes
normalisations M, de cette relation apportées par les observations X et les simulations
adiabatiques (Nevalainen et al., 2000; Finoguenov et al., 2001), et accéder a une meilleure
connaissance de la physique des amas de galaxies. La mise en commun des mesures de
M, et de og fournies par les comptages d’amas permet de saisir le désaccord actuel entre
les estimations de og fournies par les mesures statistiques du cisaillement gravitationnel
et celles fournies par les comptages d’amas X. Comme Seljak (2002) et Pierpaoli et al.
(2003) l'ont montré, l'incertitude sur la normalisation de la relation masse-température
joue un role déterminant dans la précision sur la mesure de og, donnant une importance
accrue a une mesure précise de la relation M-T. En outre, la mesure de la relation M-T
a partir des masses gravitationnelles sur un large échantillon de masses permet de mieux
en contraindre la pente, et d’estimer la brisure de 'auto-similarité vue entre autres par
Nevalainen et al. (2000); Finoguenov et al. (2001); Arnaud et al. (2005), mais contredite
par Ettori et al. (2002); Castillo-Morales et Schindler (2003); Vikhlinin et al. (2006).

Dans ce chapitre, nous présentons ’analyse combinée de champs non-dédiés, en lentille
gravitationnelle faible, et en rayons X. Nous mesurons le cisaillement gravitationnel dans
le relevé D1 et dans 4 degrés carrés du relevé W1 du CFHTLS, en utilisant les shapelets.
Apres une bréve description du CFHT et des images utilisées, ainsi que des données four-
nies par le relevé XMM-LSS, nous présentons notre analyse shapelets des données optiques
et les cartes de masse que nous en avons dérivées. Nous présentons la fonction de sélection
des amas détectables par effet de lentille gravitationnelle faible, puis les contraintes sur
og dérivées du comptage des halos détectés. Nous mesurons ensuite la relation masse-
température des amas de galaxies, en montrant que malgré la dispersion observée de cette
relation, il est possible d’apporter des contraintes sur sa pente et sa normalisation avec
peu de sources, pourvu qu’elles occupent un intervalle de masse important. Enfin, nous
discutons les mesures de og par les différentes méthodes actuelles.

Notre analyse est présentée dans Bergé et al. (2007) (en annexe).

4.1 Données

4.1.1 Le CFHT et le CFHTLS

Le “Canada-France-Hawaii-Telescope” (Fig. 4.1), géré conjointement par la France, le
Canada et I'Université d’Hawal, fut construit a la fin des années 1970 au sommet du Mauna
Kea, 2 4200 metres d’altitude, a Hawal. Il vit sa premiére lumiere en 1979. D’un diametre de
3,6 metres, situé sur le meilleur site astronomique de I’hémisphéere Nord, il était alors parmi
les meilleurs télescopes du monde. Depuis, des télescopes de 8 a 10 meétres de diametre sont
entrés sur le marché. Leurs coupoles ont bénéficié de progres pour éviter les turbulences
en leur sein. Technologiquement dépassé par ces derniers venus (dont le télescope Subaru,
les télescopes Keck, ou encore le VLT), le CFHT a su compenser par la mise en oeuvre
de meilleurs instruments. C’est ainsi grace a la caméra MegaCam (Boulade et al., 2003)
que le CFHT reste a 'avant-garde de 'astrophysique observationnelle. MegaCam est la
plus grosse caméra actuellement en service. Composée d’une mosaique de 36 CCD de 2048
X 4196 pixels chacun, elle couvre un champ de 1 degré carré. Construite par le Service
d’Astrophysique du CEA Saclay, elle a été mise en service en janvier 2003. Elle est la clé
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Fic. 4.1 — La coupole du CFHT, au sommet du Mauna Kea (crédit photo : Jean-Charles
Cuillandre).

de voiute du CFHTLS, qui constitue le programme le plus important du CFHT depuis
2003.

Le “Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey” (CFHTLS), aux objectifs astro-
physiques multiples, est prévu pour 450 nuits d’observation, étalées sur cinq ans. Il est
composé des trois projets suivants :

1. le Very Wide Survey : devant couvrir une surface de 1300 deg?, il a pour objectif
de détecter et suivre des objets dans la ceinture de Kuiper. Il est observé dans trois
filtres (g,r,i), avec des temps d’exposition courts (quelques minutes).

2. le Wide Synoptic Survey : il doit & terme couvrir 170 deg?. A présent, 50 deg?
sont observés. Il est divisé en quatre champs (W1 & W4), dont la surface varie
entre 49 et 72 deg?. Son objectif principal est 1’étude des grandes structures par
cisaillement gravitationnel et comptage des galaxies. Dans la suite, nous 'appelerons
indifféremment le “Wide Survey” ou le “Wide”.

3. le Deep Survey : comme son nom l'indique, il s’agit d’un relevé profond. Il est prévu
d’observer 4 deg? (correspondant & 4 champs distincts D1 & D4). Il est d’abord dédié
a la recherche des supernovae de type Ia, des clichés étant effectués régulierement. Il
est également utilisé pour I’étude des grandes structures, notamment par cisaillement
gravitationnel et détections d’amas de galaxies. Sa profondeur (équivalente & celle
du Hubble Deep Field, mais sur une région 3500 plus fois grande!) offre lacces
aux galaxies les plus anciennes, et permet ’étude de I’évolution des galaxies et de la
formation stellaire. Dans la suite, nous I’appelerons indifféremment le “Deep Survey”
ou le “Deep”.

4.1.1.1 Stratégies d’observation

Nous donnons ici les stratégies d’observations des relevés Deep et Wide. Le Very Wide
Survey sortant du cadre de notre travail, nous n’en ferons plus mention par la suite.

Relevé Deep

La recherche des supernovae, but principal du relevé Deep, impose de fortes contraintes
de temps. Une observation d’'un champ donné est faite toutes les deux ou trois nuits,
pendant les cing mois ou le champ est visible, pendant les cinq années prévues du CFHTLS.
Cingq filtres sont utilisés : u*, g’ ', i’ et 2’ (Fig. A.1). A terme, le temps d’exposition total
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variera entre les filtres : 33 heures en u* et g’, 66 heures en r’ et z’, et 132 heures en i’.
La profondeur attendue se situe autour de 28 dans chaque filtre (=~ 28,5 en i’). Chaque
nuit d’observation, la priorité est donnée au filtre i’, observé pendant une heure; puis 30
minutes sont utilisées en r’, 15 minutes en g’, 30 minutes en z’, puis 15 minutes en u*.

Les champs ont été choisis pour leur éloignement au disque galactique, et en raison de
I'existence de données antérieures, ou d’une extinction particulierement basse. En particu-
lier, le champ D1 est compris dans le champ Wide W1. 1l est centré sur le champ profond
du relevé VIRMOS (fait avec le VLT), dans lequel un suivi spectroscopique est effectué.
Il est également dans une région observée par le relevé XMM-LSS, permettant 1'acces a
des observations multi longueurs d’onde.

Relevé Wide

A la fois la faible profondeur du relevé Wide et I'absence de calendrier resserré comme
celui imposé par la recherche des supernovae dans le relevé Deep le liberent des fortes
contraintes observationnelles. I1 devient donc sujet aux retards, et procéder a sa totalité
dans le temps imparti risque d’étre délicat. Les cinq mémes filtres que pour le Deep sont
utilisés, chacun avec son propre temps de pose par champ de 1 deg? : 6000 secondes en
u*, 2500 secondes en g’, 2000 secondes en r’, 4300 secondes en i’ et 7200 secondes en z’.
En 17, cela correspond a 7 prises de vue de 620 secondes chacune. La profondeur moyenne
se situe autour de 25. Lorsqu’un champ de 1 deg? est observé avec son temps de pose
prévu, on observe un champ adjacent. Un recouvrement de 3’ en ascension droite et de 4’
en déclinaison permet d’obtenir des relevés bien contigus.

4.1.1.2 Réduction des données

Le pré-traitement des images (dark, biais, flat field) est effectué par le CFHT, & par-
tir du paquetage Elixir. Le stacking des images completes, ainsi que leur calibration as-
trométrique et photométrique, sont effectués par Terapix! & 'TAP, qui rend régulierement
les images publiques.

4.1.1.3 Images utilisées

Nous utilisons ici les données en filtre i’ de la release T0003 du champ D1, délivrées en
février 2006. L’image, centrée sur les coordonnées (2h 26’ 00”, -4° 30’ 00”), est composée de
275 prises de vues, totalisant un temps de pose de 37,4 heures. Son seeing moyen est 0,7”.
Nous masquons les étoiles saturées et leurs raies de diffraction semi-automatiquement,
otant environ 10 % de sa surface & I'image. Nous détectons des objets jusqu’a une magni-
tude i’ ~ 28,5, offrant une densité de 'ordre de 28 galaxies utilisables par minute d’arc
carrée.

Nous nous concentrons de plus sur 4 deg? du relevé W1, qui enclosent le champ D1.
Centrés sur les coordonnées (2h 23’ 457, -4° 40’ 00”), les quatre champs sont composés
de 7 images sélectionnées pour leur qualité, totalisant 1,2 heure de pose. Avec un seeing
moyen de 0,77, nous détectons des galaxies jusqu’a une magnitude i’ &~ 25, donnant une

densité de galaxies utilisables de I'ordre de 13 galaxies.arcmin 2.

Traitement Elémentaire, Réduction et Analyse des PIXels de megacam, http : //terapix.iap.fr
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F1ac. 4.2 — Géométrie des champs utilisés. Le carré rouge représente le champ D1. Les carrés verts
correspondent aux champs W1. Les cercles noirs représentent les pointés XMM AO5 (Pacaud et al.,
2006)

La géométrie des champs considérés est montrée par la figure 4.2. Les cadres verts
correspondent aux images W1, et le carré rouge au champ D1. Les cercles noirs sont les
pointés XMM (section 4.1.2.1).

4.1.2 XMM et le XMM-LSS

Le satellite XMM-Newton, opéré par I’Agence Spatiale Européenne, fut lancé en dé-
cembre 1999, et mis en service en 2000. Il est armé de trois détecteurs, de 30’ de champ
de vue, dont la taille des pixels varie de 1,17 a 4,17, et dont la largeur a mi-hauteur de
la PSF mesure 5”. Positionné sur une orbite elliptique oscillant allant de 7000 & 114000
kilometres, il a pour cible les sources émettant en rayons X : trous noirs, galaxies a noyau

actif, amas de galaxies...

Le relevé XMM-LSS (XMM-Large Scale Structure Legacy Survey) doit couvrir plu-
sieurs dizaines de degrés carrés, jusqu’a un redshift z = 1. Il doit détecter une fraction
importante d’amas de galaxies, afin de constituer un échantillon utile pour la cosmologie
(Pierre et al., 2004). Entre autres, il est prévu de cartographier et d’étudier les amas de
galaxies, les galaxies & noyau actif et les quasars. Les temps de pose initiaux des pointés
sont de 10 ks. Ils ont été accrus jusqu’a 20 ks pour le relevé XMDS (XMM Medium Deep
Survey, Chiappetti et al. (2005)), couvrant une région de 2 deg? qui recouvre le champ
CFHTLS D1.
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4.1.2.1 Images utilisées

Nous utilisons 4 degrés carrés du XMM AQOb5, qui recouvrent nos quatre degrés carrés
du CFHTLS. La réduction des données brutes est présentée dans Pacaud et al. (2006). Les
pointés X utilisés sont figurés par les cercles noirs sur la figure 4.2. Les cercles barrés d’une
croix correspondent a des pointés affectés par des flares, et sont de nouveau observés.

4.1.2.2 Extraction et analyse des amas X

L’algorithme de détection des amas X est décrit dans Pacaud et al. (2006). Deux étapes
basées sur la nature Poissonienne du signal se succedent pour extraire puis analyser les
amas de galaxies. D’abord, un filtre multirésolution en ondelettes (Starck et al., 1998)
extrait les amas. Puis chaque source est analysée a partir d’un ajustement de son profil, et
ses propriétés X déduites. Les détections sont séparées en trois classes distinctes (Pacaud
et al., 2006; Pierre et al., 2006) : (1) la classe C1 contient les sources ayant la brillance de
surface la plus élevée, et n’est pas contaminée ; (2) une contamination de 50% est admise
dans la classe C2, dont les sources étendues sont moins brillantes; (3) enfin, la classe C3
regroupe des sources ayant une émission X, confirmées optiquement, mais qui n’entrent pas
dans le cadre des deux classes précédentes. Nous ne considérons ici que des détections de
classe C1, représentatives des objets les plus massifs du XMM-LSS. Le redshift des sources
détectées a été mesuré a partir d’observations spectroscopiques obtenues depuis plusieurs
télescopes et instruments, résumés dans la table 2 de Pierre et al. (2006). L’estimation de
leur température est décrite dans Willis et al. (2005).

Pacaud et al. (2007) ont extrait et analysé 29 amas de 5 degrés carrés des données
XMM-LSS, qui recouvrent nos données du CFHTLS. Ils ont en particulier mesuré leur
luminosité et leur température. Seize amas se situent dans les 4 degrés carrés qui nous
intéressent ici; nous utilisons leur redshift et leur température, listés dans la table 4.1.
L’amas XLSSC053 se trouve dans un pointé XMM qui n’était pas observé quand Pacaud
et al. (2007) analysaient les données XMM-LSS. Il a été observé depuis, et nous donnons
ici ses caractéristiques X.

4.2 Analyse shapelet

Nous donnons dans cette partie les détails de notre analyse shapelet des données
CFHTLS. En particulier, nous explicitons la délicate modélisation de la PSF. Nous présen-
tons ensuite les cartes de convergence obtenues.

4.2.1 Modélisation de la PSF

Nous 'avons déja évoqué, la modélisation de la PSF est une étape aussi cruciale que
délicate. En particulier, nous avons montré dans le chapitre 2 que I'atout majeur des sha-
pelets (elles capturent toute 'information de forme) peut se transformer en inconvénient
lorsque la forme a décomposer est tres complexe. C’est le cas de la PSF des données
CFHTLS (Fig. 2.10), flanquée d’ailes a la limite du bruit. Ne pas les prendre en compte
revient a ne pas déconvoluer correctement la PSF par la suite, et ainsi fausser la mesure du
cisaillement. Les modéliser nécessite 1'utilisation de tres grands ordres de décomposition
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FI1G. 4.3 — Ellipticités d’ordre n, €™ et taille de la PSF du champ D1, telles qu’on les mesure
(gauche) et les modélise (centre). La colonne de droite montre les variations des résidus. L’échelle

d’ellipticité varie entre 0 et 20% (hors ellipticités anormales), et est la méme dans chaque cadre
Commentaires dans le texte principal.
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(b) Ellipticités €™, avec n = 10,12,14,16 de haut en bas.

Fi1c. 4.3 — (suite)
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(¢) Ellipticité ¢® et taille de la PSF

Fi1c. 4.3 — (suite)

Nmax. Ainsi, pour le champ D1, nous utilisons ny.x = 22. La PSF de W1 montre des ailes
de moindre ampleur, et demande Nyax = 16 ou Nymax = 18 selon les images.

L’ellipticité et la taille de la PSF du CFHTLS présentent en outre des variations
spatiales marquées. Elles sont visibles (pour les données D1) sur la colonne de gauche
de la figure 4.3. En particulier, ellipticité €@, correspondant & Dellipticité utilisée par
KSB, est montrée sur le panneau en haut a gauche de la figure 4.3(a). Nous modélisons
les variations en interpolant chaque coefficient shapelet avec un polynéme d’ordre 8. Les
modeles des ellipticités €™ pour le champ D1 sont présentés par la colonne centrale de
la figure 4.3. Les résidus efﬁ@suree — er(:gdele doivent étre comparables a du bruit. Ils sont
montrés sur la colonne de droite de la figure 4.3. Certains cadres de la figure 4.3 exhibent
des traits anormalement importants : il s’agit d’étoiles isolées, a lellipticité anormale,
ayant passé les barrages visant a les éliminer. La taille de la PSF de D1 est représentée
sur les panneaux inférieurs de la figure 4.3(c). Les zones sombres correspondent aux zones
de I'image dépourvues d’étoiles utilisables pour modéliser la PSF. Leur nombre est di au
compromis entre une pixellisation fine, qui permet de visualiser les variations spatiales de
la taille de la PSF, et une pixellisation plus large limitant les zones sans étoiles. Nous avons
préféré utiliser une pixellisation fine ici, malgré la présence de pixels noirs qu’elle induit.
En outre, la comparaison de 1’échelle de couleurs des résidus de la taille et de la taille elle-
meéme en démontre la bonne modélisation. La taille étant donnée par une combinaison des
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FIG. 4.4 — Fonctions de corrélation des ellipticités €™, en fonction de la séparation angulaire. Dans
chaque cas, les losanges représentent la fonction de corrélation mesurée. La fonction de corrélation
des ellipticités modélisées est montrée par les carrés. Les triangles représentent celles des résidus.

coefficients shapelets f, o, et chacun étant modélisé séparément, cela signifie que chacun
est bien modélisé.

Au-dela d’une simple juxtaposition d’ellipticités de différents ordres, la figure 4.3
illustre la configuration de ellipticité de la PSF en fonction du rayon. En effet, les coef-
ficients shapelet d’ordre élevé tracent des échelles plus grandes que celles tracées par les
coefficients de bas ordre (chapitre 2). Ainsi, alors que lellipticité @ renseigne sur lellip-
ticité du coeur de la PSF, Dellipticité ¢(*® correspond & lellipticité des ailes de la PSF.
Le modele shapelet de la PSF de D1 permet donc de la définir complétement. On trouve
ainsi que ses petites échelles (n < 8) arborent des variations spatiales marquées, et une
ellipticité importante. L’amplitude de D’ellipticité diminue progressivement aux échelles
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F1G. 4.5 — Gauche : distribution de Dellipticité n=2, dans le plan ej-es. Droite : distribution de
ses résidus dans le plan ej-es.

intermédiaires, pour devenir presque nulle au niveau des ailes (6(18), Fig. 4.3(c)). Nous
retrouvons les mémes comportements dans les images W1. La PSF (dans les coins) du
CFHTLS peut donc étre vue comme une incisive posée sur une base circulaire tres plate
(comme une molaire). Cette base circulaire (les ailes, émergeant & peine du bruit de fond)
est ignorée par des méthodes de type KSB, sans perte de précision car la correction de la
PSF n’en dépend pas. Les shapelets doivent la prendre en compte, rendant la modélisation
et la correction de la PSF tres délicate. En contre-partie, elles sont capables d’en donner
une information complete. La PSF au centre des images est quasiment circulaire.

La figure 4.4 donne une illustration différente du méme fait. La fonction de corrélation
des ellipticités €™ (Eq. 2.30) est maximale pour n < 8, puis diminue progressivement
vers les n les plus élevés. Dans cette figure, les losanges représentent les fonctions de
corrélation mesurées, les carrés celles des modeles, et les triangles celles des résidus. Les
barres d’erreur sont comprises dans les symboles. Les fonctions de corrélation des résidus ne
correspondent pas simplement a la soustraction des mesurées et de celles des modeles, mais
bien a la corrélation des résidus de chaque étoile. Les fonctions de corrélation des ellipticités
soulignent de plus leur comportement spatial. Maximales a petite échelle angulaire, elles
s’annulent pour des écarts de =~ 30/, & I’échelle ou les ellipticités presque nulles du centre de
I'image dominent. Enfin, elles deviennent négatives aux plus grandes échelles, soulignant
I’anti-corrélation des ellipticités des régions diamétralement opposées des images.

Les résidus, aussi bien sur les cartes d’ellipticité et de taille (Fig. 4.3) que sur les
fonctions de corrélation (Fig. 4.4), sont bien cohérents avec le bruit. La figure 4.5 montre
la distribution des ellipticités €(?) (gauche) et de leurs résidus (droite) dans le plan ej-es,
pour le champ D1. Cette figure montre différemment que les résidus sont bien cohérents
avec 0.
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FIG. 4.6 — Distribution des nmax (gauche) et des x? (droite) dans I'analyse shapelet du champ
D1.

4.2.2 Mesure de forme des galaxies

La technique de mesure de décomposition en shapelets et de mesure de forme des
galaxies a été décrite dans le chapitre 2. Nous donnons ici quelques éléments statistiques
des modélisations shapelets des galaxies dans les données CFHTLS.

Face a la quantité de galaxies & décomposer (environ 283000 pour D1, 355000 pour
W1), et la difficulté des décompositions en présence d'une PSF particulierement complexe,
nous sommes dans I'obligation de traiter nos données de maniere parallele sur un cluster
de processeurs indépendants. Nous divisons chaque degré carré en 40 zones égales. En
utilisant en permanence une quinzaine de processeurs, I’analyse shapelet de nos 5 degrés
carrés prend un mois de temps CPU.

La figure 4.6 présente la distribution des ordres maximum de décomposition nyax €t
des moindres carrés x? pour I'ensemble des décompositions shapelets dans le champ D1.
La majorité des galaxies sont peu résolues et ont nmax = 2. La distribution des x? pique
sur 0,85, légerement en-dessous de 1 afin de modéliser au mieux les ailes des galaxies, a la
limite du bruit. Nous trouvant dans le régime d’observation au sol, nous ne nous attendons
pas a souffrir du probleme de prise en compte des régions externes des galaxies, détecté
dans les simulations STEP3. Les galaxies avec nmax = 0 sont des échecs, et nous écartons
toutes celles avec x2 > 3. Nous recensons un taux de réussite de 93%. Nous pouvons alors
mesurer la forme de 73 galaxies par minute d’arc carrée.

Les 4 deg? de données W1 donnent un taux de réussite de 83%, fournissant des infor-
mations de forme sur environ 20 galaxies par minute d’arc carrée.

Nous sommes deés lors en mesure d’estimer le cisaillement gravitationnel.

4.2.3 Mesure du cisaillement gravitationnel

Nous estimons le cisaillement en utilisant estimateur §2 (Eq. 2.39). Nous ne prenons
en compte que les galaxies ayant des parameétres de forme physiques, en particulier une
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ellipticité réaliste. Environ 59 et 17 galaxies par minute d’arc carrée sont ainsi prises en
compte dans D1 et W1, respectivement, pour lesquelles nous estimons le cisaillement.
Nous retirons enfin, pour les analyses ultérieures, toutes les galaxies dont la norme du
cisaillement dépasse 2. Celles-ci sont en majorité des galaxies tres bruitées, qui n’apportent
que trés peu aux analyses, et tendent plutot a les biaiser. Ainsi, environ 28 et 13 galaxies
par minute d’arc carrée restent utilisables dans les données D1 et W1, respectivement.
Nous pondérons de plus les galaxies selon la fonction définie par 1'équation (2.42), avec
Oint = 0,3 (resp. 0,4) dans les données D1 (resp. W1). Les densités pondérées de galaxies
pour lesquelles le cisaillement gravitationnel est mesuré sont alors neg ~ 20 arcmin™2 dans
D1 et neg ~ 9 arcmin—2 dans W1.

4.3 Cartes de masse et détection d’amas de galaxies

Nous inversons le cisaillement gravitationnel, en suivant la méthode de Kaiser et Squires
(1993), pour mesurer et cartographier la convergence k, puis détecter les amas de galaxies,
dans nos données. Nous donnons quelques indications techniques, avant de nous concentrer
sur les champs D1, puis W1. Nous donnons ensuite un catalogue d’amas, dans lequel
nous réunissons les propriétés gravitationnelles et X des amas détectés dans nos données,
augmentées des données XMM-LSS, telles qu’elles sont obtenues dans Pacaud et al. (2007).

4.3.1 Création d’une carte de convergence

Nous avons donné au chapitre 1 les bases théoriques de l'inversion de masse et du
filtrage nécessaires a la cartographie et a la détection des grandes structures. Nous nous
intéressons ici a leur mise en pratique. Simultanément a la création d’une carte de conver-
gence, nous créons une carte de signal sur bruit, définie par

K(z,y)
v(ry) = ———= 4.1
(wy) = - @) (4.1)
ou Kk est la convergence au pixel de coordonnées (z,y) et o,(x,y) son erreur. Dans le cas
d’une inversion de masse ou chaque galaxie est affectée d’un méme poids, o (z,y) = L\/g’y),

oll o~ (z,y) est 'erreur de mesure sur le cisaillement, et est directement estimable. Ici, afin
d’augmenter le rapport signal-sur-bruit, nous pondérons les galaxies avec la fonction (2.42).
Dans le cadre d’une telle pondération, ’erreur sur la convergence n’est plus directement
estimable. On la mesure alors par l'intermédiaire de simulations de Monte-Carlo, dans
lesquelles les galaxies sont positionnées aux mémes places que celles observées, mais ont
un cisaillement aléatoire. Par définition, le bruit est local, il varie d’un pixel & 'autre de
la carte. Il s’ensuit une interprétation contre-intuitive des cartes de convergence, ou deux
zones ayant une convergence similaire n’ont pas nécessairement la méme signification ;
I'une peut avoir un signal-sur-bruit double de 'autre. De fait, une carte de convergence
ne peut étre interprétée qu’accompagnée de contours de signal-sur-bruit.

4.3.2 Détection des amas de galaxies

Nous extrayons les amas de galaxies des cartes de convergence en utilisant un filtre
gaussien. La section 1.4 a introduit des filtrages plus adaptés. En particulier, un filtrage
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a base d’ondelettes (Starck et al., 2006) est optimal dans le cadre d’une recherche d’amas
sur une carte de convergence. Cependant, nos données ne nous permettent pas a l'utiliser
de maniere stable. La trop faible densité de galaxies utilisables n’autorise en effet pas la
résolution nécessaire a sa stabilité. Un filtrage gaussien est moins adapté, mais s’avere plus
stable sur les données présentes.

Les détections acquises par notre filtrage gaussien sur les cartes de convergence sont
mises en commun avec les cartes de signal-sur-bruit. Seules celles ayant un rapport signal
sur bruit v > 2,5 sont considérées comme étant significatives.

Les cartes de convergence de D1 et W1 sont présentées dans les deux sous-sections
suivantes. Les contours noirs soulignent nos détections. Le premier est a v = 2,2, puis
les autres sont espacés de 0,50. Nous tracons volontairement le contour a 2,20 afin de
souligner 'extendion des détections. Les détections et leurs caractéristiques sont discutées
dans la sous-section 4.3.5, et cataloguées dans la table 4.1.

4.3.3 Cartes de convergence de D1

Le panneau supérieur de la figure 4.7 montre la carte de convergence de D1 (modes E).
Nos détections apparaissent en blanc, soulignées par des contours de signal-sur-bruit noirs
et annotées de leur nom (Table 4.1). En raison du caracteére local du bruit, la proéminence
blanche autour de (a,0)=(36,75°; —4,75°) n’est qu’apparente : elle n’atteint pas le seuil
de v = 2,5 et n’est donc pas considérée comme une détection. Les cercles pointillés verts
correspondent aux détections de Gavazzi et Soucail (2007), par leur analyse KSB du méme
champ sur les données T0002 du CFHTLS. Les cercles en tirets rouges correspondent aux
amas X détectés dans les données XMM-LSS. Ils sont annotés de leur nom XMM-LSS
officiel (Pacaud et al., 2007). La correspondance entre les trois méthodes de détection
est bonne, et sera discutée plus en détail dans la sous-section 4.3.5. Nous y donnerons
également dans ce paragraphe les caractéristiques des amas détectés.

Le panneau inférieur de la figure 4.7 présente la carte des modes B sur le champ D1 (la
section 1.6.2 présente la création d’une telle carte). Aucun motif, aucune variation spatiale,
et aucune “détection” ne devrait étre visible si les systématiques étaient parfaitement pris
en compte. Des motifs apparaissent cependant, ainsi que des détections significatives. L’une
est pres d’un bord, et n’engage pas de méfiance particuliere. Deux sont completement
décorrélées des détections en modes E. Par contre, une forte détection, étalée autour de
(,0)=(36,35°; —4,25°), est positionnée & proximité immédiate d’une détection en modes
E particulierement significative (WL03). Elle pourrait ainsi apporter le discrédit sur cette
derniére. Cependant, le méme amas est détecté a la fois par Gavazzi et Soucail (2007) et
dans les données XMM-LSS, nous rendant confiants quant a la véracité de notre détection.
La modélisation de la PSF ne laissait apparaitre aucune erreur au niveau de cet amas
(Fig. 4.3 et 4.4). Nous nous tournons alors vers d’autres explications pour comprendre
la présence de cet important mode B, a cet endroit précis. L’analyse visuelle de 'image
analysée (release T0003 du CFHTLS) indique la présence de plusieurs galaxies d’avant-
plan, qui pourraient tres bien introduire des alignements intrinseques, a l'origine de ce
mode B. Cependant, les 6ter de maniere propre requerrait la connaissance du redshift de
chaque galaxie (sa prise en compte est négligée ici, mais est envisageable, suite au travail
de Ilbert et al. (2006)). L’hypotheése d’une contamination par des alignements intrinseques
est en outre appuyée par la présence d’'un mode B au méme endroit dans nos analyses des
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F1ac. 4.7 — Cartes de convergence du champ D1. Haut : modes E. Bas : modes B. Elles sont lissées
par une gaussienne de largeur & mi-hauteur 1,1’. Les contours de signal-sur-bruit démarrent a 2,20
et croissent de 0,50. Les cercles rouges (tirets) sont les détections X, et les cercles verts (pointillés)
sont les détections KSB de Gavazzi et Soucail (2007). Les amas détectés par notre analyse shapelet
sont notés WLid, et les amas X que nous ne détectons pas via notre analyse shapelet sont labellés
par leur nom XMM-LSS. Tous les amas sont listés dans la table 4.1. Pour la clarté des cartes, les
détections évidemment fausses sur les bords ont été effacées.
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images antérieures du CFHTLS, de la release T0001 (Bergé et al., 2006b) (en annexe).

En résumé, il reste des modes B. Tous les effets systématiques n’ont pas été parfaite-
ment corrigés. Il se peut qu’au-dela des tests de validation de la PSF, sa complexité n’ait
pas été entierement modélisée, et donc pas parfaitement prise en compte. Cependant, les
modes B sont suffisamment bien décorrélés des modes E pour ne pas porter de discrédit a
nos détections.

Nous pouvons aller une étape plus loin dans la traque des effets systématiques résiduels.
La figure 4.7 représente les modes E et B de la convergence dans le champ D1, dérivée du
cisaillement des galaxies corrigé de la PSF. Nous pouvons élaborer des cartes identiques,
mais en prenant en compte la forme des galaxies avant de les corriger de la PSF. Le signal
doit alors étre dominé par la PSF, permettant de visualiser les zones qu’elle excite en
modes E et en modes B. Ces cartes sont représentées par la figure 4.8. La carte des modes
E (panneau supérieur) exhibe des variations spatiales tres proches de celles de Dellipticité
de la PSF (Fig. 4.3), la convergence croissant du centre vers les coins de 'image. De
nombreuses détections sont significatives, sur les bords du champ, ou les variations de
Pellipticité de la PSF rappellent des configurations de modes E. Aucune de ces détections
ne correspond clairement a I'un des amas détectés sur la figure 4.7, preuve que le signal
qu’ils créent est bel et bien noyé dans celui de la PSF. On note en outre que la convergence
est plus faible que celle fournie par les amas détectés apres correction de la PSF (voir
la différence d’échelles des couleurs entre les figures 4.7 et 4.8) : le signal est dilué par
la PSF. La carte des modes B (panneau inférieur) exhibe un motif en croix, et plusieurs
détections significatives. On peut noter ici que 'important mode B discuté plus haut, situé
a (a,0)=(36,35°; —4,25°), n’apparait pas dans cette carte. Cela accrédite I'hypothese qu’il
tient son origine non de la PSF, mais d’un effet systématique extérieur a l'analyse de
I'image (alignements intrinseques par exemple).

Il faut cependant rester prudent en comparant les figures 4.7 et 4.8. La décomposition
en shapelets des galaxies nous donne acces a leur information de forme corrigée de la
PSF, uniquement. De fait, les cartes de la figure 4.8 n’ont pas été élaborées en utilisant
le méme estimateur du cisaillement gravitationnel que celles de la figure 4.7, ni méme une
quelconque décomposition en shapelets. Le cisaillement a été estimé a partir des ellipticités
non-pondérées fournies par SExtractor, selon

- €ij .
= =12 4.2
T ces WY (4.2)

ou la moyenne < ... > est prise sur les galaxies. Nous avons vérifié que ce méme estima-
teur donnait des résultats similaires a l’estimateur 4o, dans le cadre de la figure 4.7. La
comparaison des deux figures est alors bien légitime.

Nous définissons maintenant le “cisaillement stellaire” comme un cisaillement gravita-
tionnel di uniquement aux étoiles. Il est défini par 1'équation (4.2), ou € est alors 'ellip-
ticité des étoiles. Ce n’est bien entendu pas un cisaillement gravitationnel mais, ayant la
méme définition, il peut étre utilisé exactement comme tel. En particulier, on peut créer
des cartes de “convergence” de la PSF. La figure 4.9 en montre les modes E (haut) et B
(bas). Le faible nombre d’étoiles est responsable de la pietre qualité des cartes. Elles sont
cependant suffisamment claires pour faire apparaitre les mémes motifs que ceux dessinés
par les galaxies avant correction de la PSF (Fig 4.8). C’est donc bien la PSF qui est pour
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F1c. 4.8 — Cartes de convergence du champ D1, & partir des galaxies non corrigées de la PSF.
Haut : modes E. Bas : modes B.



Analyse combinée de relevés aléatoires en lentilles faibles et rayons X :
118 CFHTLS et XMM-LSS

K

—0.03-0.02-0.01 0.00 0.01 0.02 0.03 0.04

Modes E

-4.0

—4.2

—4.4

6 (deg)

—4.6

-4.8

-5.0
37.0 36.8 366 364 36.2 36.0
a (deg)

Modes B

-4.0

—4.2

—4.4

6 (deg)

—4.6

-4.8

-5.0
37.0 36.8 36.6 364 36.2 36.0
a (deg)

F1a. 4.9 — Cartes de convergence du champ D1, & partir des étoiles non corrigées. Haut : modes
E. Bas : modes B.



4.3 Cartes de masse et détection d’amas de galaxies 119

Pessentiel a l’origine des détections de la figure 4.8. Cependant, en raison du faible nombre
d’étoiles, nous ne pouvons tracer aucun contour de signal-sur-bruit réaliste. Nous devons
enfin noter qu’afin de visualiser les variations spatiales de la convergence dans les figures
4.8 et 4.9, I’échelle de couleur utilisée est différente de celle utilisée pour la figure 4.7.

4.3.4 Cartes de convergence de W1

Nous faisons la méme étude sur 4 degrés carrés du champ W1. La figure 4.10 montre
les modes E (haut) et les modes B (bas) de la convergence que nous avons dérivée de la
mesure du cisaillement. On ne note aucune détection significative. L’échelle de couleurs
est la méme que celle utilisée pour la figure 4.7. Nous montrerons plus loin (section 4.4.1)
que ce résultat est compatible avec les caractéristiques des observations du champ Wide.

4.3.5 Caractérisation des amas de galaxies détectés

Nous donnons ici les caractéristiques des amas détectés (des vues rapprochées de cing
d’entre eux sont illustrées par la figure 4.11), mesurées sur les cartes de convergence, ainsi
que certaines de leurs caractéristiques X. De plus amples détails sur leurs caractéristiques
X sont donnés dans Pacaud et al. (2007). Leur astrométrie est fournie par SExtractor, et
leur signal-sur-bruit maximal extrait des cartes de signal-sur-bruit.

La masse des amas est reliée a leur convergence par 'intermédiaire de leur géométrie,
et peut étre estimée lorsque leur redshift et celui des galaxies de fond est connu. Nous la
mesurons en moyennant leur convergence dans une ouverture adaptée individuellement.
Comme nous 'avons mentionné au chapitre 1, le meilleur moyen d’estimer la masse d’un
amas est d’ajuster un profil théorique NF'W a son profil de cisaillement mesuré. Cependant,
nous trouvons non seulement que moyenner le profil sur des espacements angulaires est
tres instable, mais aussi que I’ajustement sur chaque galaxie individuelle 'est également
sur nos données (Stéphane Paulin-Henriksson, communication privée). Nous utilisons de
fait la moyenne de la convergence dans une ouverture pour estimer la masse. Lorsqu’une
détection a une contrepartie X, nous utilisons le redshift spectroscopique associé. Enfin,
nous supposons que les galaxies sont distribuées selon la fonction

n(z) = @ <Z—i>aexp [— (f)ﬁ] (4.3)

B

ou les parametres «, [ et z5 sont donnés, pour le champ W1, par Benjamin et al. (2007) :
(a,8,7)=(0,836; 3,425; 1,171). Nous avons ajusté les distributions en redshift de Ilbert
et al. (2006) pour obtenir leurs valeurs pour le champ D1 : (a,3,7)=(0,828; 1,859; 1,148).
Enfin, sous I'hypothese que l'ouverture utilisée est assez grande pour capturer toute
I’étendue d’un amas, nous supposons que nous mesurons sa masse virielle. Nous la transfor-
mons par la suite en Mago,c, la masse comprise dans la sphere dont le contraste de densité
moyen est 200 fois supérieur a la densité critique de I’Univers, en utilisant la recette de
Hu et Kravtsov (2003). Par la suite, nous noterons Msgg . plus simplement Maq.

La table 4.1 résume les propriétés des amas détectés. Nous y ajoutons les amas X
détectés dans les données du XMM-LSS et les détections KSB de Gavazzi et Soucail
(2007). Nos amas, labellés WLid, ou id varie de 00 & 06, sont classés par signal-sur-
bruit décroissant. Leurs noms sont donnés dans la premiere colonne. La deuxiéme colonne
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K

—0.05 0.00 0.05 0.10 0.15
Modes E

36.5 36.0 39.5 35.0
o (deg)

Modes B

36.5 36.0 39.9 35.0
o (deg)
F1G. 4.10 — Cartes de convergence du champ W1. Haut : modes E. Bas : modes B. Elles sont

lissées par une gaussienne de largeur a mi-hauteur 2,5’. Aucune détection n’est visible. Les cercles
rouges (tirets) sont les détections X.
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F1G. 4.11 — Vues rapprochées des amas détectés dans le champ D1 (Fig. 4.7). Les contours débutent
a 2,20 et sont espacés de 0,20.

liste les noms officiels XMM-LSS des amas X, et la troisieme ceux des détections de
Gavazzi et Soucail (2007). Les amas X marqués d'une dague’ sont hors du champ D1.
Leur position est donnée par les colonnes (4) et (5). La colonne (6) liste leur redshift
spectroscopique, sauf pour WL04 et WL06. Nous utilisons le redshift tomographique de
Gavazzi et Soucail (2007) pour WLO04, et le redshift photométrique de WLO06 (Aussel et al
en préparation). Le signal-sur-bruit de nos détections est donné par la colonne (7), pour D1
et W1. Un ‘-’ signifie que ’amas est dans le champ, mais n’est pas détecté ; un ‘X’ signifie
que Pamas est hors du champ. La colonne (8) liste les masses dérivées du cisaillement
gravitationnel Msoo(WL). La température X des amas est donnée par la colonne (9). La
colonne (10) donne la masse Mogy(X) estimée & partir des profils X des amas, dans un
modele-G isotherme pour la distribution du gaz, supposé en équilibre avec le puits de
potentiel des amas, comme dans Pacaud et al. (2007). Cependant, les erreurs statistiques
sur les masses données dans Pacaud et al. (2007) sont dominées par les incertitudes de
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mesure de la température (0M/M =~ 0T/T =~ 10 — 25%). Ici, les erreurs sur le profil
d’émission peuvent devenir significatives, car nous estimons la masse au rayon Rogyg, et
non plus au rayon Rspp (ot Rs00 et Raoo sont les rayons ou la densité d’un amas est 500
fois et 200 fois supérieure a la densité critique de I'Univers, respectivement) ; or, les profils
X commencent a s’effacer & ce rayon. De plus, Vikhlinin et al. (2006) et Rasia et al. (2006)
ont montré que ’hypothése du modele-g8 isotherme sous-estime la masse des amas peu
massif de 40%. Nous avons donc décidé de ne pas donner de barres d’erreur sur les masses
Ms00(X). Enfin, la derniére colonne donne des détails sur les amas, expliquant notamment
pourquoi nous n’en détectons pas certains. Parmi les criteres de rejet d’une détection,
citons la proximité d’un bord ou d’un masque, la procédure d’inversion de masse étant
sensible aux effets de bords.

Les amas WLO0O1, WL04 et WLO05 ont des contre-parties univoques a la fois dans notre
catalogue X et dans celui de Gavazzi et Soucail (2007). Aucune source X classée C1 n’est
détectée a proximité de WL02, qui reste invisible & Gavazzi et Soucail (2007). De plus,
une inspection visuelle de 'image optique ne révele aucune sur-densité de galaxies dans
ses parages. Aucune source X de classe C1 n’est détectée au niveau de 'amas WLO03, qui
lui est détecté par 'analyse KSB de Gavazzi et Soucail (2007). Son signal-sur-bruit place
I’amas WLO06 juste en dessous de notre seuil de détection (v = 2,48). Cependant, Gavazzi
et Soucail (2007) le détectent (méme s’il reste trop peu significatif pour étre pris en compte
dans leurs analyses ultérieures), ainsi que notre analyse X. Nous décidons donc de le lister
dans la table 4.1 et de mesurer ses caractéristiques. Le rapport signal-sur-bruit de I’amas
WLO07 est encore plus faible (v = 2,42). Etant donné qu’il se trouve a proximité de ’amas
XLSSC022 (qui coincide avec 'amas Cl07 de Gavazzi et Soucail (2007)), nous montrons
ses contours dans la figure 4.7 et le listons dans la table 4.1. Pourtant, il se trouve pres d’un
bord et d’un masque, ce qui peut biaiser son analyse gravitationnelle. Nous ne mesurons
donc pas sa masse, et ne le prendrons pas en compte ci-dessous. L’amas XLSSC025 (Cl05
dans le catalogue de Gavazzi et Soucail (2007)) est derriere un masque, et nous reste par
conséquent invisible.

En résumé, sur nos sept détections, quatre (WLO1, WL04, WLO05 et WLO7) ont une
contre-partie a la fois dans notre catalogue X et dans le catalogue KSB de Gavazzi et
Soucail (2007). Une détection (WL02) n’apparait que dans notre catalogue shapelets. Une
(WL06) a une contre-partie X et apparait dans la carte de Gavazzi et Soucail (2007), méme
si elle arbore un rapport signal-sur-bruit a peine inférieur au seuil qu’ils utilisent pour leur
analyse. Enfin, une détection (WL03) a une contre-partie dans le catalgue de Gavazzi
et Soucail (2007), mais n’est pas sélectionnée comme détection de classe C1 dans notre
catalogue X. Les amas XLSSCO005 et XLSSC029 sont trop lointains pour étre détectables
dans nos relevés. L’amas XLSSCO011 est trop proche et trop peu massif pour étre détecté
par effet de lentille gravitationnelle faible (section 6.1). Le bon accord entre les trois
méthodes de détection prouve non seulement la cohérence des méthodes, mais aussi la
véracité des détections. Nous pouvons ainsi considérer que chacune de nos détections (en
restant prudent sur le statut de WL02) est un amas.

Les masses X Moo (X) doivent étre traitées avec prudence. Elles peuvent quand méme
étre comparées aux masses gravitationnelles Mogo(WL). Un accord assez bon est notable,
méme si les masses gravitationnelles semblent systématiquement légerement supérieures
aux masses X. Ce biais est compatible avec celui noté par Vikhlinin et al. (2006) dans le
cas de la paramétrisation en modele-G des amas isothermes, évoqué plus haut.



TAB. 4.1 — Catalogue d’amas. En plus des amas détectés par notre analyse shapelets, nous listons ceux de Gavazzi et Soucail (2007) (noté ici GS0T), et les
amas C1 détectés par 'analyse X des données du XMM-LSS. La significance des détections en lentilles gravitationnelles est donnée pour D1 et W1, méme si
aucune n’apparait dans W1. Moo (WL) est la masse dérivée du cisaillement gravitationnel. Mago(X) est la masse estimée & partir des profils X, extrapolée
du rayon Rjop au rayon Ragg, & partir des masses Msoo de Pacaud et al. (2007), et doit étre utilisée prudemment (voir texte).

Lentille faible XLSSC  GS07 RA Dec z Significance ~ Mypo(WL) Tx Moo (X)© Notes
numéro numéro numéro  (deg) (deg) D1/W1 (1013h=1 M) (keV) (1083h=1My)
WLO01 013 Cl03 36,8497 -4,5481 0,31 3,61 / - 82779 1,001 2,1
WL02 - - 36,6589 -4,7516 - 3,09 / - - - -
WL03 - Cl04 36,3628 -4,1886 032 291 /- 8,979 - -
WL04 053 C102 36,1229 -4,8341 050° 2,90 /- 10,3j§;2 3477, 5,0 Pointé XMM-LSS
pas observé dans
Pacaud et al. (2007)
WL05 041 Cll4 36,3723 -4,2604 0,14 2,62 / - 4,975 1,340 3,5
WL06 044 - 36,1380 -4,2384 0,26 2,48 / - 72770 1,340, 3,7 juste en dessous
du seuil de détection
dans le catalogue
de GS07
WLO7 ¢ 022 Cl07 36,9167 -4,8606 0,29 242 /- - 1,740 5,3 prés d’un masque
- 025 Cl05 36,3375 -4,6925 0,26 - /- - 2,005 6,5 derriere un masque
- - Cl10 36,8167 -4,1269 - - /- - -
. 029 § 36,0172 -4,2260 1,05 - /- § 41709 13,9 redshift trop élevé
. 011 § 36,5410 -4,9680 0,05 - /- § 0,6470701 1,0
- 005 - 36,7866 -4,2995 1,05 -/- - 3,71?(7) 16,5 redshift trop élevé
- 006 - 354382 -3,7717 0,43 X /- - 4,870¢ 30,4
proche d’un bord
- 0401 - 35,5232 -4,5463 0,32 X /- - 1,675 6,8
- 0491 - 35,9892 -4,5880 0,49 X /- - 2,270% 5,0
- 0181 - 36,0079 -5,0903 0,32 X /- - 2,071 8,0
- 0211 - 36,2338 -5,1340 0,08 X /- - 0,680 1,8
- 001 - 36,2378 -3,8156 0,61 X /- - 32705 14,3
- 0081 - 36,3367 -3,8014 0,30 X /- - 13403 2,1
- 0021 - 36,3841 -3,9198 0,77 X / - 2,870% 9.6

@ Redshift tomographique (Gavazzi et Soucail 2007)
b Redshift photométrique (Aussel en préparation)

¢ Estimation grossiére basée sur ’hypothése d’un amas isotherme, extrapolée des masses Msog de Pacaud et al. (2007).
4 Coordonnées de la détection X.
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Méme si les amas que nous détectons n’offrent qu’une statistique tres limitée, on peut
les utiliser pour mesurer la normalisation du spectre de puissance des fluctuations de den-
sité, og. Nous présentons notre analyse dans la section suivante. Quatre de nos détections
ont une contre-partie X, et peuvent étre utilisées dans le but d’estimer la relation masse-
température des amas de galaxies. La section 4.5 illustrera notre mesure.

4.4 Dénombrement des amas : mesure de oy

4.4.1 Fonction de sélection

Comme nous venons de le voir expérimentalement, les effets de lentille gravitationnelle
faible permettent la détection d’amas de galaxies. La détection d’un amas dépend cepen-
dant de plusieurs parametres, tels que la géométrie de la lentille qu’il crée (son redshift
et la distribution des galaxies d’arriére-plan), le nombre de galaxies d’arriere-plan utili-
sables, ou encore 'erreur de mesure du cisaillement gravitationnel. Afin de quantifier la
détectabilité d’'un amas, nous avons défini une fonction de sélection, dans la continuité de
e.g. Hamana et al. (2004) et Marian et Bernstein (2006). Les détails seront donnés dans
le chapitre 6. Nous donnons seulement sa forme ici.

Pour une observation caractérisée par une densité de galaxies d’arriere-plan ng4, et une
erreur sur la mesure du cisaillement o, un halo NF'W de convergence radiale x crée un
rapport signal-sur-bruit (section 6.1) :

v= Vg /d2x K2 (z) (4.4)

ot les effets de projection et la variance liée & la finitude de I’échantillon? sont négligés
(Marian et Bernstein (2006) ont montré que leur contribution au bruit est négligeable face
a celle du bruit de forme oy ).

La fonction de sélection dérivée du signal-sur-bruit (4.4) est montrée sur la figure 4.12,
dans le plan redshift-masse, pour une cosmologie basée sur les résultats de la troisieme
année du Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP3; Spergel et al. (2007)) :
(h; Qmh?; Qph?; o8;w)=(0,73; 0,127; 0,0223; 0,76; —1). Les distributions en redshift des
galaxies d’arriere-plan sont données par ’équation (4.3). Les lignes solides (Fig. 4.12)
définissent la masse minimale d’un amas détectable par effet de lentille gravitationnelle,
en fonction du redshift, en se fixant un seuil de détection de 20, 30 et 40 (de bas en
haut), pour les données Deep (noir ; ny = 20 arcmin™2, i, = 0,3) et Wide (rouge; ng =9
arcmin 2, oy = 0,4). Tous les amas dont le couple redshift-masse se situe au-dessus du
seuil a 30 créeront un signal avec v > 3. Les pentes des fonctions de sélection pour les
données Deep et Wide sont différentes, en raison des différentes distributions en redshift de
leurs galaxies d’arriere-plan. Le Deep étant plus profond, la détectabilité des amas décroit
moins vite avec le redshift. Cet effet est discuté au chapitre 6.

Les symboles de la figure 4.12 représentent la position, dans le plan redshift-masse, des
amas catalogués dans la table 4.1. La masse utilisée en ordonnée est la masse gravitation-
nelle Mygo(WL) pour les amas détectés via notre analyse shapelets (symboles gras), et la
masse X Mopp(X) pour les autres. Les carrés gras sont les amas détectés par notre analyse
shapelet. Les losanges sont les amas détectés par Gavazzi et Soucail (2007) et/ou I'ana-
lyse XMM-LSS, que nous ne détectons pas. Bien que nous détections 'amas XLSSC022
(WLO07), nous ne mesurons pas sa masse gravitationnelle, et montrons sa masse X dans

2dans la suite de ce manuscrit, par abus de langage, nous utiliserons plutét le terme moins exact variance
cosmique
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F1c. 4.12 — Fonction de sélection par effet de lentille gravitationnelle, dans le plan redshift-masse,
pour des relevés de type D1 (noir; oine = 0,3, ny = 20 arcmin™2) et W1 (rouge; oint = 0,4, ng =9
arcmin—?), dont les galaxies sont distribuées selon 'équation (4.3), dans une cosmologie WMAP3.
De bas en haut, les lignes correspondent a des seuils de signal-sur-bruit de 20, 30 et 40. Les courbes
en tirets correspondent aux fonctions de sélection des amas X, pour des probabilités de détection
de 50% et 80% (courbes inférieure et supérieure - Pacaud et al. 2007). Les carrés épais sont nos
détections dans le champ D1, annotés de leur nom et de leur signal-sur-bruit. Les losanges sont les
amas détectés par Gavazzi et Soucail (2007) et/ou XMM-LSS, mais qui nous restent invisibles pour
les raisons évoquées dans le texte principal. Les triangles rouges sont les amas X C1 situés dans
W1, hors de D1. Excepté XLSSC006 (trop proche d’'un bord du champ), ils ne peuvent pas étre
détectés par une analyse de lentilles gravitationnelles faibles. Hormis les symboles gras (détections
en lentilles faibles) pour lesquels nous utilisons la masse gravitationnelle Moo(WL), nous utilisons
la masse X Msoo(X) en ordonnées.

la figure 4.12. L’amas XLSSC025 est détectable, et détecté par Gavazzi et Soucail (2007),
mais il est derriére un masque dans notre analyse. La position de XLSSCO011, largement
en dessous du seuil a 20 du Deep, démontre qu’il ne peut pas étre détecté. Les triangles
rouges correspondent aux amas X de W1, hors de D1 (notés { dans le tableau 4.1). Il est
clair qu’ils ne peuvent pas étre détectés par effet de lentille gravitationnelle. Seul 'amas
XLSSCO006 serait détectable. Cependant, il se trouve contre un bord du champ étudié.

La figure 4.12 montre également les fonctions de sélection X, pour une probabilité de
détection de 50% et 80% (lignes en tirets, de bas en haut). Leur évaluation numérique est
présentée dans Pacaud et al. (2007).

La figure 4.12 montre un tres bon accord entre les caractéristiques des amas et la
prédiction de leur détection par effet de lentille gravitationnelle faible.
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F1ac. 4.13 — Comptages cumulatifs par degré carré, en fonction du signal-sur-bruit, dans le champ
D1. Les barres d’erreur incluent le bruit de Poisson et la variance cosmique. La courbe en tirets
montre les comptages attendus dans une cosmologie WMAP3 (05 = 0,76), étant données les
caractéristiques du relevé D1. La courbe solide est notre meilleur ajustement, en faisant varier og
(05 = 0,92). La courbe tirets-pointillés représente les comptages attendus dans une cosmologie
WMAP3, mais avec og = 0,92, pour un relevé de type W1.

4.4.2 Dénombrements et estimation de oy

A partir de la fonction de sélection (Eq. 4.4), un argument de type Press-Schechter
(Press et Schechter, 1974) permet d’estimer le nombre attendu d’amas détectés au-dessus
d’un certain seuil de signal-sur-bruit N (> v) (sections 1.7.3 et 6.1). Pour un signal-sur-
bruit v donné, nous estimons la masse limite d’un halo pour qu’il soit détectable & un
redshift donné, My, (2), et I'utilisons dans ’équation (1.72). Nous utilisons pour ces comp-
tages la fonction de masse de Jenkins et al. (2001). Ce type de comptage est tres sensible
envers la normalisation du spectre de puissance g, comme nous le montrons plus bas.
Les courbes de la figure 4.13 montrent de tels comptages, pour différents og et profon-
deurs d’observations. Miyazaki et al. (2002) ont déja utilisé un comptage similaire pour
examiner différents modeles d’énergie sombre et de profil de halo. Nous utilisons ce type
de comptage ici, pour contraindre og.

Nous comparons nos détections a celles listées dans le catalogue KSB de Gavazzi et Sou-
cail (2007) et dans le catalogue d’amas C1 détectés dans les données XMM-LSS. La plupart
apparaissent dans au moins I'un des deux. Cependant, malgré un rapport signal-sur-bruit
assez important, la détection WLO02 ne correspond & aucun amas validé indépendamment.
Nous l'identifions préférentiellement a une fausse détection, et I’excluons des comptages.
Dans un souci de généralité, nous estimons le nombre de fausses détections attendues sur
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le méme type de données que celles que nous analysons. Dans cette perspective, nous
créons des simulations de Monte Carlo, en positionnant des galaxies aux positions exactes
des observées, en les dotant d’un cisaillement aléatoire. Les cartes de convergence obte-
nues ne contiennent que des fausses détections. Nous y cherchons les détections dont le
signal-sur-bruit dépasse 2,5. Nous trouvons que dans cette analyse précise, nous n’atten-
dons qu’une seule fausse détection vérifiant v > 2,5. Cela est compatible avec le fait de ne
pas considérer WL02 dans nos comptages. Dans le but de compter les amas, nous retirons
WLO06 et WLO07, puisqu’il n’atteignent pas le seuil de 2,50. Les symboles, sur la figure
4.13, représentent le dénombrement cumulatif de nos détections sur le champ D1, corrigé
des fausses détections. Les barres d’erreur prennent en compte l’erreur poissonienne et la
variance cosmique. La variance cosmique est calculée selon I’expression analytique de Hu
et Kravtsov (2003). La faible superficie du relevé est a l'origine d’erreurs importantes, et
leurs rapports seront discutés dans le chapitre 6, dans le cadre de futurs relevés. Malgré de
telles barres d’erreur, nous pouvons apporter des contraintes sur og. Nous ajustons pour
cela les comptages attendus dans une cosmologie WMAP3, pour laquelle on fait varier
og, & nos données. Afin d’éviter de calculer la covariance entre les points de données des
comptages cumulatifs, nous ajustons les comptages différentiels dN/dv(v). Nous obtenons
og = 0,92f8:§g (& la limite de confiance de 68,3%) pour €, = 0,24.

Les différentes courbes de la figure 4.13 correspondent aux comptages cumulés N (= v)
attendus par degré carré, en fonction du signal-sur-bruit, pour différentes cosmologies et
différents relevés. La courbe en tirets correspond & une cosmologie WMAP3 (og = 0,76),
alors que og = 0,92 (avec tous les autres parametres inchangés) dans le cas de la courbe
solide, pour un relevé de type Deep. La courbe tirets-pointillés correspond a la méme
cosmologie, avec og = 0,92, mais pour un relevé de type Wide. Les différences entre
relevés seront examinées au chapitre 6.

4.5 Vers la physique des amas : la relation M-T

Nous nous tournons maintenant vers la mise en commun des analyses d’effet de len-
tille gravitationnelle et du rayonnement X des amas détectés. Ces deux types d’analyse
apportent des résultats complémentaires sur les caractéristiques physiques des amas. Nous
avons vu au chapitre 1 que leur analyse combinée fournit des informations sur les relations
d’échelle dans les amas, ol la masse est obtenue indépendamment de la physique des amas.
Hjorth et al. (1998) puis Pedersen et Dahle (2007) et Bardeau et al. (2007) par exemple,
se sont concentrés sur la relation M-T, tandis que Dahle (2006) a mesuré la fonction de
masse des amas.

4.5.1 La relation M-T

Nous nous proposons ici de mesurer la relation masse-température pour les amas de
galaxies. Sous I'’hypothese de I’équilibre viriel, la masse et la température d’un amas de
galaxies sont reliées par la relation d’échelle (Pierpaoli et al., 2003)

My (T2 3/2 _ Oz —3/2
ﬁ = <T£*> [Ac(2)E(2)?] 1/2 [1 — ZA/:((z;] (4.5)




Analyse combinée de relevés aléatoires en lentilles faibles et rayons X :

128 CFHTLS et XMM-LSS

. :
This work

————— Arnaud et al (2005), s
all clusters A18337
-------------- Arnaud_et al (2005), 219
(T > 3.5 keV) cluster ¥689
10"F o This work % 3 i
I A Bardeau et al (2007) AR1B
2390
~
2
=
T
<
& 10"k .
S .
108

T (keV)

F1G. 4.14 — Relation masse-température, normalisée a z = 0, pour nos groupes de galaxies (lo-
sanges). Pour accroitre la statistique, nous leur avons ajouté les amas de Bardeau et al. (2007).
Les températures sont les températures X, et les masses, les masses gravitationnelles. La ligne
pleine est notre meilleur ajustement (Eq. 4.7). Les lignes en tirets et pointillées sont les relations
M-T de Arnaud et al. (2005), ou tous les amas ou seulement les plus massifs sont considérés,
respectivement.

ou My, est la masse virielle, T est la température virielle, T} est un facteur de normalisa-
tion, et F(2)? = Qn(1+2)3 + Qe +Qa(1+2)2. Au(2) est la surdensité & intérieur du rayon
viriel, en unités de la densité critique. Nous 'estimons avec I'ajustement de Weinberg et
Kamionkowski (2003) pour Ayi, = A./Qyy,, qui se rapproche de celui de Kitayama et Suto
(1996) pour w = —1.

Une autre relation est plus fréquemment utilisée pour rendre compte des observations,
qui fait intervenir le facteur de normalisation M, et est donnée au redshift z = 0, par

T (0%
Mooy ~ M, [ ——
200 (4 kev>

ou My est la masse a l'intérieur de la sphere de rayon ou la densité est 200 fois supérieure
a la densité critique, et @ = 3/2 dans I'hypothese de I’équilibre hydrostatique (e.g. Ar-
naud et al. (2005)). Pour rendre compte de I’évolution en redshift, nous normalisons nos
températures & z = 0 en les divisant par F(z)%/3.

(4.6)

La mesure de og a partir des comptages des amas X est sensible a la dégénérescence
Q%%0s o To™® (Pierpaoli et al., 2003). Pierpaoli et al. (2003) ont ainsi montré que l'incer-
titude sur la normalisation M, de la relation M-T est la principale source d’erreur dans la
mesure de og a partir des seules observations X. Or, il apparait que leur analyse est limitée
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par I'estimation de la masse a partir des profils X. Il s’aveére alors important d’avoir recours
a une mesure de masse indépendante de '’hypothese d’équilibre hydrostatique. L’effet de
lentille gravitationnelle en fournit une. Associé aux températures X d’amas, cet effet peut
des lors étre utilisé pour contraindre la relation M-T. Dans cet esprit, Hjorth et al. (1998),
Pedersen et Dahle (2007) ou encore Bardeau et al. (2007) 'ont déja utilisé pour mesurer
la normalisation de la relation M-T.

Afin d’augmenter la statistique délivrée par les quatre amas pour lesquels nous avons
une masse gravitationnelle et une température X, nous leur adjoignons les onze amas listés
par Bardeau et al. (2007). La figure 4.14 montre la relation entre la température et la
masse gravitationnelle Mgy pour les amas des deux catalogues. Les losanges représentent
nos groupes. Les triangles symbolisent les amas de Bardeau et al. (2007). Bardeau et al.
(2007) ont procédé a I’analyse par lentilles faibles d’amas massifs, dont la température est
fournie par Zhang et al. (2007) et Ota et Mitsuda (2004). En particulier, ils ont mesuré
leur masse gravitationnelle, et estimé leurs relations d’échelle. Ils ont ajusté un modele
a deux parametres a et M, a la relation M-T, et ont trouvé une pente tres forte, a =
4,6+0,7, incompatible avec I’hypothese hydrostatique. Nous procédons & la méme analyse,
sur l'intervalle plus important de masses que la combinaison des deux catalogues nous offre,
et obtenons :

1,60-£0,44
Moo 1+0,79< T ) ’ (4.7)

- = =927 -
1014h=1 M, — 7 706 4 keV

ce qui est en bon accord avec Arnaud et al. (2005) (quelle que soit leur analyse, considérant
ou excluant les amas les moins massifs) ou Pedersen et Dahle (2007). La normalisation de
la relation M-T est également en bon accord avec celle de Bardeau et al. (2007), lorsque
ces derniers supposent o = 1,5. La ligne solide sur la figure 4.14 représente notre meilleur
ajustement. La ligne en tirets est le meilleur ajustement de Arnaud et al. (2005), lorsque
tous leurs amas sont utilisés. La ligne pointillée est leur meilleur ajustement lorsqu’ils
excluent les amas les moins massifs de leur analyse (7" < 3,5 keV).

Notre analyse est compatible avec I’évolution auto-similaire pour les amas de ga-
laxies jusqu’a de faibles températures. En raison des barres d’erreur sur la pente, elle est
également compatible avec les observations précédentes attestant d’une pente plus forte
dans la zone des amas froids, attendue dans le cadre d’une brisure de I’auto-similarité pour
les groupes de galaxies (e.g. Nevalainen et al. (2000); Finoguenov et al. (2001); Arnaud
et al. (2005)). Il faut de plus étre prudent dans ces conclusions, car les groupes considérés
ici sont détectés a la limite de la détection en lentilles faibles (figure 4.12). En raison de la
dispersion attendue dans la relation M-T, ils peuvent représenter seulement la population
la plus massive des groupes dont la température avoisine 1 keV. Notre échantillon pourrait
ainsi biaiser notre analyse vers une pente plus faible qu’elle n’est en réalité au niveau des
basses températures. L’analyse de davantage de groupes de galaxies sera nécessaire pour
explorer cette question dans I’avenir.

4.5.2 Le plan og — T,

La normalisation du spectre de puissance og a été mesurée par différentes observations
et sondes cosmologiques, telles que les amas X, I'analyse du fond diffus cosmologique
(FDC), ou les statistiques du cisaillement cosmologique. Des désaccords ont émergé entre
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F1G. 4.15 — Domaine autorisé par différentes mesures, dans le plan T, - og(€2,,/0,24)%°. Nos
contraintes sont marquées par la zone ombrée. Les lignes épaisses représentent nos meilleurs ajus-
tements. La région oblique noire correspond aux erreurs & 1o de Pierpaoli et al. (2003), dues a la
dégénérescence Q%505 oc Ty %% La bande verticale bleu clair montre les erreurs & 1o de Arnaud
et al. (2005). Les contraintes obtenues sur og par lanalyse du FDC sont montrées par la zone
bleu foncé (Spergel et al., 2007). Les estimations sur og a partir des statistiques du cisaillement
cosmologique par Hoekstra et al. (2006) et Benjamin et al. (2007) sont marquées par les bandes
horizontales rouge et verte respectivement.

les valeurs obtenues par ces différentes analyses. Les analyses récentes du FDC privilégient
une valeur basse pour og, et celles du cisaillement cosmologique des valeurs plus élevées. Les
analyses X fournissent des valeurs intermédiaires. Le désaccord a récemment été révisé par
Benjamin et al. (2007). Utilisant de meilleures distributions en redshifts photométriques
(Ilbert et al., 2006), ils ont mesuré og = 0,84 pour ), = 0,24 a partir de Panalyse du
cisaillement cosmologique en combinant plusieurs relevés. La mesure simultanée de og et
de la normalisation de la relation M-T parait nécessaire pour trancher le débat, comme
nous le faisons ici.

Le domaine autorisé par différentes mesures sur le plan T, - 0g(£2,,/0,24)%6 est illustré
par la figure 4.15. Nos meilleurs ajustements sont figurés par les lignes épaisses. Les
contraintes que nos mesures apportent sont figurées par la zone ombrée. La bande in-
clinée noire représente les contraintes a 1o sur la relation Q?,’fjag ox T, 0.8 (Pierpaoli et al.,
2003). Son intersection avec la bande verticale bleu clair (mesure de T, par Arnaud et al.
(2005)) fournit l'estimation, basse, de og favorisée par I'étude des amas de galaxies :
og ~ 0,77 = 0,06 pour un univers avec 2,, = 0,33 (voir par exemple Pierpaoli et al.

0,6
(2003)), qui se transforme en og <(§2ﬁ> ~ 0,88 £0,05. Cette valeur est supérieure a celle
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mesurée par Spergel et al. (2007) a partir des analyses du rayonnement fossile (région bleu
foncé de la figure 4.15), mais inférieure a celle déduite des mesures statistiques du cisaille-
ment gravitationnel dans les données CFHTLS (bande rouge - Hoekstra et al. (2006)).
Cette figure illustre donc la polémique actuelle sur la mesure de og, résumée par exemple
dans Pierpaoli et al. (2003) ou Refregier (2003b).

Cependant, Benjamin et al. (2007) donnent une valeur de og basse, a partir de la
ré-analyse du cisaillement gravitationnel sur 100 deg? de relevés combinés (bande verte).
Cette mesure, si elle se confirme, réconcilierait les estimations de og vues par les amas
de galaxies X et les lentilles gravitationnelles faibles. Cela prouverait que certains effets
systématiques ont été mal pris en compte dans les analyses antérieures du cisaillement
gravitationnel. Benjamin et al. (2007) expliquent qu’une mauvaise estimation de la distri-
bution en redshift des galaxies d’arriere-plan est a ’origine de la surestimation de og par
Hoekstra et al. (2006). Fu et al (2007) convergent sur une valeur similaire dans les données
CFHTLS Wide, en utilisant la méme distribution en redshift que Benjamin et al. (2007).

L’utilisation des redshifts de Ilbert et al. (2006) procure des estimations plus basses
de og, aussi bien dans 'analyse du cisaillement cosmologique (Benjamin et al., 2007) que
dans nos comptages d’amas. Ainsi, nous observons une baisse de 5% de sa valeur lorsque
nous passons des distributions en redshift plus anciennes, basées sur les observations du
Champ Profond de Hubble (Hoekstra et al., 2006; Semboloni et al., 2006), & celles basées
sur les redshifts photométriques de Ilbert et al. (2006). Cette baisse est moindre que celle
observée par Benjamin et al. (2007), et nous obtenons toujours une valeur supérieure a
la leur, bien qu’elle soit limitée par notre faible statistique. Pourtant, méme si certains
systématiques sont mal pris en compte dans les analyses des lentilles faibles, il ne faut
pas oublier que I'estimation de og par les amas X seuls est également affectée par des
systématiques, en particulier I'estimation de la masse a partir des profils X. Une mauvaise
estimation systématique de la masse se répercuterait sur la valeur de la normalisation de
la relation M-T. Ainsi, une légére diminution de T, par exemple, conduirait & une aug-
mentation de la valeur de og déduite des observations X. Une meilleure estimation de T,
de préférence basée sur des masses indépendantes des observations X, apportera ainsi de
précieux éclaircissements. La combinaison de relevés ambitieux, en lentilles gravitation-
nelles faibles et en rayons X, permettra d’apporter des réponses a 1’épineuse question de
la valeur de og et de Ty. Nous examinons la stratégie a adopter dans le chapitre 6.

Nous donnons dans le chapitre suivant une nouvelle estimation de la normalisation du
spectre de puissance, basée sur I’analyse tri-dimensionnelle du cisaillement cosmologique
dans les données COSMOS.
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Chapitre 5

Cisaillement gravitationnel
tri-dimensionnel sur le champ

COSMOS

Nous avons jusqu’a présent utilisé les shapelets comme instruments de mesure du
cisaillement gravitationnel. Nous les avons testées sur des simulations d’observations au
sol et dans I'espace. Elles nous ont permis d’analyser les données CFHTLS. Nous en avons
extrait une mesure de la normalisation du spectre de puissance et de la relation masse-
température pour les amas de galaxies. Nous nous tournons maintenant vers des données
spatiales, prises par le télescope Hubble, pour mesurer le cisaillement cosmologique. Nous
mesurons sa fonction de corrélation projetée et a trois dimensions. Nous estimons og, la
densité de matiere €2,,, et la croissance des grandes structures. La mesure du cisaillement
n’est pas faite avec les shapelets, mais avec la méthode RRG (Rhodes et al., 2000), les
shapelets n’étant pas encore testées pour des données spatiales.

Nous n’entrerons volontairement pas dans les détails de I’analyse du cisaillement gra-
vitationnel lui-méme, laissée aux soins de Richard Massey. Ils pourront étre trouvés dans
Massey et al. (2007c). En particulier, nous ne parlerons pas ici de 'analyse des systémati-
ques, par décomposition en modes E et B, et ne considérerons pas l’estimation des erreurs.
Nous décrirons cependant plus précisément I'estimation des contraintes sur §2,, et og dans
un cadre tri-dimensionnel, que nous avons initiée.

5.1 Le champ COSMOS

Le télescope spatial Hubble (HST) n’est plus & présenter. Mis sur orbite en 1990, il
est myope. Une mission de réparation fin 1993 lui rend la vue, et le hisse au rang de
télescope le plus médiatisé. Depuis, ses images font le tour du monde, régalent le public,
et permettent de formidables avancées a la communauté astrophysique.

La caméra ACS (Advanced Camera for Surveys), installée en février 2002, a fourni
une meilleure résolution aux images du HST. En particulier, la caméra & champ large
ACS/WFC (Wide-Field Channel) a apporté non seulement un champ plus large, mais
aussi des observations plus propres grace a son faible bruit quantique.

Le champ COSMOS (Cosmic Evolution Survey), acquis avec la caméra ACS/WFC,
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représente le champ le plus étendu et profond actuellement disponible pour des données
spatiales. Il faudra attendre les futurs relevés de type DUNE pour avoir des données spa-
tiales plus étendues. Il constitue ainsi, en plus d’un formidable laboratoire cosmologique,
un banc d’essai des futurs télescopes spatiaux.

Le champ COSMOS (Scoville et al., 2007; Koekemoer et al., 2007), centré sur (10h
00’ 28,6”, +02° 12’ 217”) (J2000), couvre une région contigué de 1,64 degrés carrés. Acquis
avec la caméra ACS, 575 pointés, observés en bande ¢ entre octobre 2003 et juin 2005,
ont été nécessaires a son élaboration. Les redshifts photométriques des galaxies du champ
COSMOS sont disponibles dans Capak et al. (2007).

5.2 Mesure du cisaillement gravitationnel

La création des catalogues d’étoiles et de galaxies, faite avec SExtractor, a été effectuée
par Leauthaud et al. (2007). Une densité moyenne de 40 galaxies par minute d’arc carrée
est utilisable pour la mesure du cisaillement gravitationnel. La caractérisation de la PSF
a été effectuée par Rhodes et al. (2007). En raison de la complexité de la tache, et des
problemes bien différents de ceux rencontrés lors de notre analyse des données CFHT,
nous donnons ici quelques grandes lignes de leur travail.

La PSF de la caméra ACS varie dans le temps : il n’est donc pas possible d’appliquer
un méme modele de PSF a chaque pointé. En particulier, la distance focale de la caméra
n’est pas constante, et le focus est modifié selon la position du télescope sur son orbite. Il
n’est cependant pas possible d’élaborer un modele précis de la PSF de chaque pointé, car
chacun ne contient qu’une dizaine d’étoiles. Une astuce consiste a observer régulierement
des amas globulaires (Jee et al., 2005, 2006), mais elle n’est pas utilisée dans 1’analyse
présente. Ici, au lieu de s’essayer & une interpolation hasardeuse de la PSF a partir du peu
d’étoiles utilisables, Rhodes et al. (2007) ont ajusté des modeles de PSF du HST, créés par
le logiciel TinyTim (Krist et Hook, 2004), aux étoiles observées. En créant des modeles de
PSF sur des grilles suffisamment resserrées, ils évitent de plus toute interpolation, la PSF
sur une galaxie étant celle de I’étoile simulée la plus proche.

La conception de la caméra elle-méme apporte une difficulté supplémentaire a la ca-
ractérisation de la PSF. Elle n’est pas dans ’axe focal. Ainsi, les images ne sont pas carrées,
mais parallélépipédiques. Leur “redressement” doit se faire avec précaution, afin d’éviter
Papparition d’orientations privilégiées de la PSF, par effet de pixellisation (voir Rhodes
et al. (2007) pour une discussion du “drizzling”).

Enfin, lefficacité du transfert de charges (ETC) de la caméra se dégrade au cours du
temps. Le substrat de silicium des capteurs est abimé par des rayons cosmiques, et des
pieges se créent dans lesquels les électrons sont retenus au cours de la lecture du CCD. 11
s’ensuit une élongation cohérente de la forme des étoiles et des galaxies, dans la direction
opposée au sens du transfert des charges. Cette élongation imitant un cisaillement gravi-
tationnel, il s’agit de la corriger parfaitement. Les objets les plus brillants sont davantage
sujets aux problemes d’ETC que les moins brillants, et ne peuvent donc pas étre utilisés
simplement pour en corriger les défauts. Rhodes et al. (2007) ajustent les effets d’ETC
par une fonction de la position et du flux des objets, et la corrigent en la soustrayant aux
moments des galaxies.

Le cisaillement gravitationnel est mesuré en utilisant la méthode RRG, qui a démontré
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sa fiabilité sur des données spatiales a l'occasion du projet STEP3 (chapitre 3). Si nous
I’avons déja rencontrée, nous ne I’avons cependant pas décrite. Nous en donnons les grandes
lignes ici. La méthode RRG se place entre les méthodes KSB, qui ne considérent que les
quadrupdles de 'intensité des galaxies, et les méthodes de type shapelets, qui peuvent
prendre en compte n’importe quels moments de 'intensité. La méthode RRG se concentre
sur les quadrupoles pondérés par une gaussienne I;; = Y wlz;x; / > wl, tout en y ajou-
tant une correction sur les moments d’ordre 4 I;;; = Yowlzjzjxrx; / Y wl, nécessaires
pour corriger la PSF. Les sommes sont sur tous les pixels, w est la taille de la gaussienne
pondératrice, I est 'intensité des pixels, et x; sont les coordonnées en pixels.
Les ellipticités des galaxies sont définies a partir des quadrupoles,

S N Y
{ oy = 2" (5.1)
2 T Toatly”

Le cisaillement gravitationnel est enfin relié a I'ellipticité des galaxies via une suscepti-
bilité de cisaillement G par 7; = e; / G. La susceptibilité G est supposée étre une fonction
de la taille, de lellipticité, et du rapport signal-sur-bruit des galaxies. Leauthaud et al.
(2007) en discutent la mesure.

5.3 Analyse bi-dimensionnelle

Nous commencons par analyser le cisaillement gravitationnel a deux dimensions. Nous
ne procédons ainsi, pour le moment, a aucune séparation des galaxies en tranches de
redshift. La figure 5.1 illustre les fonctions de corrélation du cisaillement gravitationnel,
telles qu’elles sont définies au chapitre 1. De haut en bas, C1, Cy et C3 (Eq. 1.33 et 1.37)
sont représentées. C3 oscille bien autour de 0, comme prévu. Grace a la résolution des
données et au nombre important de galaxies bien résolues, nous avons acces aux échelles
angulaires inférieures a 1’ dans la mesure des fonctions de corrélation. Les barres d’erreur
prennent en compte les erreurs de mesure et la variance cosmique. Les courbes solides
montrent les attentes théoriques dans le cadre d’un Univers ACDM, avec §2,, = 0,3 et og
variant de 0,7 a 1,2 de bas en haut. Les lignes solides a peu pres horizontales illustrent
Iamplitude du signal créé par PETC si elle n’était pas corrigée. Les lignes pointillées
I'illustrent apres correction. La croissance a grande échelle du signal d’ETC est due a la
stratégie d’observation, du centre du champ vers I'extérieur : les zones périphériques du
champ, utilisées pour l'estimation des fonctions de corrélation a grande échelle, ont été
observées plus récemment, et sont davantage contaminées par les problemes d’ETC.

5.4 Analyse tri-dimensionnelle

Nous séparons maintenant les galaxies par tranches de redshift. Afin d’éviter la conta-
mination de notre analyse par des artefacts de la distribution en redshift apportés par des
dégénérescences dans l'estimation des redshifts photométriques, nous considérons trois
tranches de redshift. La figure 5.2 les indique au-dessus de la distribution en redshift me-
surée. Ces tranches sont 0,1 < 2 < 1,1 < 2 < 14 et 1,4 < z < 3. Elles rassemblent
respectivement 32%, 24% et 44% des galaxies. La derniere tranche ne peut pas étre subdi-
visée sans de nouvelles observations infrarouges plus profondes. Les fonctions d’efficacité
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F1c. 5.1 — Fonctions de corrélation du cisaillement gravitationnel & deux dimensions. Les symboles
ouverts dénotent des valeurs négatives. Les courbes solides illustrent les attentes théoriques dans
un univers ACDM, avec 2,,, = 0,3 et og variant de 0,7 & 1,2, de bas en haut. Les courbes a peu
pres horizontales montrent le signal d’ETC avant (solide) et apres (pointillés) correction (Massey
et al., 2007c).

du cisaillement correspondantes (Eq. 1.19) sont représentées en pointillés sur la figure 5.2,
normalisées arbitrairement. Elles sont maximales autour de z = 0,3 ; 0,5 et 0,7 respecti-
vement. Chaque tranche de redshift permet ainsi de souligner les lentilles autour de ces
redshifts. Il devient alors possible de traquer I’évolution en redshift des statistiques du
cisaillement et du grégarisme de la matiere (c’est-a-dire la croissance des grandes struc-
tures).

La figure 5.3 présente les fonctions de corrélation a deux points du cisaillement, pour
des couples de galaxies appartenant a la méme tranche de redshift. Les mesures étant
bruitées, nous représentons Cy(0) = C1(6) + C2(0) (notée Cy dans le chapitre 1). Le
signal croit avec le redshift. Cette dépendance est due a 'augmentation du volume effectif
concerné par effet de lentille, [ g(z)dz. Les courbes illustrent les prédictions théoriques,
pour un modele ACDM avec €2,,, = 0,3 et g = 0,85.

La covariance entre tranches de redshift est mesurée et présentée par la figure 9 de
Massey et al. (2007c). La présence de systématiques, tels des alignements intrinseques
de galaxies ou des imprécisions de mesure du redshift, rend les tranches pas tout & fait
indépendantes.

La figure 5.4 représente 1’évolution des fonctions de corrélation du cisaillement en fonc-
tion du redshift (et de maniére équivalente, de I’age de I'Univers), pour différentes échelles
angulaires. Les courbes en tirets illustrent les prédictions théoriques, pour le modele utilisé
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Fic. 5.2 — Distribution en redshift des galaxies sources avant (courbe fine) et apres (gras)
pondération des galaxies. Les fleches dans la partie supérieure indiquent les tranches de redshift
considérées. Les courbes en pointillés (normalisées arbitrairement) représentent les fonctions d’ef-
ficacité du cisaillement pour les trois tranches de redshift, généralisées a partir de I’équation (1.19)
(Massey et al., 2007c).
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F1c. 5.3 — Evolution en redshift des fonctions de corrélation du cisaillement gravitationnel. Les
symboles correspondent de bas en haut aux tranches successives z € [0,1; 1], z €]1; 1,4] et z €

]11,4; 3]. Les courbes correspondent aux prédictions théoriques, dans un modele ACDM avec €2, =
0,3 et og = 0,85, pour les mémes tranches de redshift.

F1G. 5.4 — Croissance des structures en fonction de 1’dge de 1'Univers (ou du redshift). Les ni-
veaux de gris codent différentes échelles angulaires. Les courbes en tirets donnent les prédictions
théoriques pour ces mémes échelles angulaires.

pour la figure 5.3. Contrairement a la tendance illustrée par la figure 5.3, on note sur la
figure 5.4 que la corrélation croit vers z = 0. Cet effet est du a la combinaison de la crois-

0.0
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sance physique des structures et du mélange de différentes échelles physiques & différents
redshifts en une échelle angulaire apparente. Nous suspectons que la bosse a haut redshift
(0,7 < z < 1) est due & une contamination par les galaxies de redshift encore plus élevé,
apportée par 'imprécision sur les mesures de redshifts photométriques. Il est donc crucial
de connaitre trés précisément le redshift des galaxies afin de tracer précisément 1’évolution
des structures via l'effet de lentille gravitationnelle.

5.5 Contraintes sur les parametres cosmologiques

Nous présentons ici les contraintes sur les parametres cosmologiques accessibles a par-
tir des mesures des fonctions de corrélations. Nous souhaitons contraindre un jeu de pa-
rametres P. Pour ce faire, nous utilisons une méthode de Maximum de Vraisemblance.
Nommant 7(9) les observations, et ?(0; P) les prédictions théoriques dans le cadre
défini par nos parametres P, nous minimisons la fonction de vraisemblance logarithmique

V(05 P) = (d(0) = T (65 P) cov(d)~(d (9) = 7 (6; P)) (5.2)
ou cov(d) est la matrice de covariance des observations. Ici, Z(O) = {C1(0), C2(0)} pour
une tranche de redshift donnée. Les prédictions théoriques ¢ (6; P) sont estimées, par
paire de parametres P, sur une grille, a partir des équations (1.33). Nous considérons ainsi
les contraintes dans le plan §2,,-0g, ou l'on fait varier €2, de 0,05 a 1,1, et og de 0,35 a
1,4. Nous estimons les limites de confiance & partir du comportement de la fonction de
vraisemblance dans le plan des parametres P, en intégrant numériquement

L(P) = e X/2, (5.3)

5.5.1 Contraintes a partir de ’analyse bi-dimensionnelle

Nous estimons §2,, et og a partir des fonctions de corrélation bi-dimensionnelles. La
figure 5.5 illustre les contraintes apportées, en termes de x? réduit (Xfeduced = x2/(Ndata —
nparam) Oll Ngata st le nombre de points de données, et nparam est le nombre de parametres
P que 'on souhaite contraindre - ici, nparam = 2). Le meilleur ajustement vérifie X?educed R
1. Les contours indiquent les intervalles de confiance de 68,3%, 95,4% et 99,7%. La zone
blanche en bas en droite de la figure est exclue en raison de l'impossibilité d’évaluer
les fonctions de Smith et al. (2003a) sans recourir & une extrapolation hasardeuse du
spectre de puissance non-linéaire de la matiére sur des échelles inférieures & 0,12 ! kpc.
La comparaison entre les mesures entre les attentes théoriques n’est donc pas possible, et
il est impossible d’échantillonner x? dans cette zone.

Nous obtenons, a 68,3%

0 —0,48
o8 (ﬁ) =0,81+0,17 (5.4)

pour 0,15 < ,, < 0,7, ou les erreurs incorporent les erreurs statistiques et systématiques.
Dans la convention adoptée dans le chapitre 4, I’équation (5.4) se transforme en

Qn
78\ 0,24

0,6
) = 0,91 £ 0,19, (5.5)
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F1c. 5.5 — Contraintes sur le plan 2,,-0s & partir de ’analyse bi-dimensionnelle du cisaillement
cosmologique (Massey et al., 2007c).

ce qui est tres comparable a la valeur que nous avons obtenue a partir du comptage des
amas de galaxies sur le champ D1 du CFHTLS.

5.5.2 Contraintes a partir de 1’analyse tri-dimensionnelle

Nous réitérons la méme méthode pour contraindre 2, et og, en prenant maintenant
I'information de redshift en compte. Nous commencons par ne considérer que les couples de
galaxies dont les deux membres appartiennent & la méme tranche de redshift (nous conser-
vons les tranches de redshift définies précédemment). La figure 5.6 illustre les contraintes
apportées dans chaque zone de redshift. Etant donné que chaque zone ne contient qu’en-
viron 1/9 des couples de galaxies, les contraintes sont nettement moins bonnes que celles
fournies par I'analyse bi-dimensionnelle (Fig. 5.5). Nous notons cependant une augmenta-
tion du signal a haut redshift.

Nous supposons que les tranches de redshift apportent des informations indépendantes
(méme si leurs fonctions d’efficacité du cisaillement se recouvrent, Fig. 5.2), et combinons
les contraintes qu’elles fournissent (Fig. 5.7). Cette mesure ne se base que sur le tiers des
couples de galaxies disponibles, et pourtant elle apporte des contraintes similaires a celles
fournies par I’analyse bi-dimensionnelle. A la limite de 68,3% de confiance, nous obtenons

Q,,\ 04
os <—> = 0,86 + 0,08. (5.6)
0,3

C’est la preuve que la prise en compte du redshift pour la contrainte des parametres
cosmologiques permet d’affiner cette derniere.

Afin d’affiner encore nos contraintes, nous prenons en compte les couples de galaxies
manquants, en mesurant trois nouvelles fonctions de corrélation, pour lesquelles les parte-
naires des couples appartiennent & des tranches de redshift différentes. La figure 5.8 montre
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0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

F1a. 5.6 — Contraintes sur le plan €,,-0s & partir de ’analyse tri-dimensionnelle du cisaillement
cosmologique, pour les galaxies ayant des redshifts 0,1 < z < 1, 1 <z < 14 et 14 < 2z < 3 de
gauche & droite (Massey et al., 2007¢).

2 2
Xreduced Xreduced

10! 10% 10! 10% 10°

0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

F1c. 5.7 — Contraintes sur le plan €,,-0g & partir de I’analyse tri-dimensionnelle du cisaillement
cosmologique, en combinant les contraintes sur les trois tranches de redshifts montrées par la figure
5.6 (Massey et al., 2007c).

F1c. 5.8 — Contraintes sur le plan €,,-0g a partir de analyse tri-dimensionnelle complete du ci-
saillement cosmologique (contours gras). Les contours pointillés montrent les contraintes apportées
par 'analyse bi-dimensionnelle (Massey et al., 2007c).

ces nouvelles contraintes (en gras). Les courbes fines représentent les contours de la figure
5.5 obtenus a partir de ’analyse bi-dimensionnelle du cisaillement. Nous obtenons, pour
68,3%,

Q| 0 _ 40,085
g8 m = 07866—0,068 (57)

ou encore
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O 0’6_ 40,095
s\ 024 = 0,96 076 (5.8)

ou les erreurs statistiques et systématiques sont prises en compte. Cette estimation est
également tres comparable a celle obtenue a partir des comptages d’amas a partir des
observations CFHTLS.

L’analyse des données COSMOS décrite ci-dessus a introduit la tomographie dans
la mesure de la fonction de corrélation du cisaillement cosmologique (c’est-a-dire, dans
celle de son spectre de puissance). Elle nous a permis d’obtenir des contraintes sur les
parametres €, et og. En particulier, la mesure de og est cohérente avec celle obtenue a
partir du comptage des amas de galaxies dans les données CFHTLS (chapitre 4). Nous
sommes maintenant en droit de nous demander laquelle de ces deux observables, le spectre
du puissance tomographique du cisaillement cosmologique d’un c6té, le dénombrement des
amas de galaxies de I'autre, est en mesure de fournir les contraintes les plus précises sur
les parametres du modele cosmologique. En nous basant sur une approche théorique, nous
allons les comparer et les combiner dans le chapitre suivant, et examiner les possibilités
qu’elles offrent d’accéder a des mesures de haute précision des parametres cosmologiques.



142 Cisaillement gravitationnel tri-dimensionnel sur le champ COSMOS




Chapitre 6

Optimisation des futurs relevés

Les chapitres précédents ont présenté la mesure du cisaillement gravitationnel & partir
de simulations et de vraies données. Nous avons mesuré la normalisation du spectre de
puissance de la matiére og a partir du comptage des amas dans les données du CFHTLS.
Nous I'avons aussi mesuré a partir des statistiques du cisaillement cosmologique, dans
le champ COSMOS, dans lesquelles nous avons introduit la tomographie, I’analyse tri-
dimensionnelle. Nous avons également estimé le rapport de la densité de matiere a la
densité critique, §2,,. La combinaison de nos observations faites avec le CFHT aux obser-
vations en rayons X du relevé XMM-LSS nous a permis de donner une estimation de la
relation masse-température pour les amas de galaxies.

Nous adoptons maintenant une démarche plus théorique, afin d’explorer les possibi-
lités d’optimisation des futures observations dédiées a l'effet de lentille gravitationnelle
faible dans le souci de mesurer les parametres cosmologiques. Nous regardons comment
exploiter au mieux les possibilités des lentilles faibles, déja évoquées au chapitre 1. En
particulier, nous examinons les possibilités offertes par trois types de dénombrement des
halos d’accéder a une cosmologie de haute précision. Nous les comparons & celles four-
nies par la mesure du spectre de puissance du cisaillement cosmologique, particulierement
lorsque nous prenons 'information de redshift des galaxies en compte, c’est-a-dire dans un
cadre tomographique. Nous combinons enfin ces deux types d’observables, afin d’améliorer
encore les contraintes sur les parametres cosmologiques.

Nous présentons les trois types de dénombrements, ainsi que la fonction de sélection
des halos par effet de lentille faible, dans la section 6.1. La section 6.2 présente le spectre
de puissance du cisaillement cosmologique dans les cadres du modele de halo et de la
tomographie. Nous procédons a une premiere analyse de I'impact de la stratégie observa-
tionnelle sur la précision de la mesure de og, ainsi que de la normalisation de la relation
masse-température pour les amas de galaxies, dans la section 6.3. La section 6.4 introduit
le formalisme des matrices de Fisher. Nous l'utilisons dans la section 6.5 pour estimer et
comparer les précisions des mesures des parametres cosmologiques apportées par I'étude
individuelle et combinée des dénombrements de halos et du spectre de puissance du ci-
saillement cosmologique.

Nous nous concentrons dans ce chapitre sur 'aspect “sonde cosmologique” de 'effet
de lentille gravitationnelle faible, et ne le considérerons comme outil pour la physique des
amas de galaxies que dans la section 6.3.
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6.1 Comptage des amas de galaxies

Nous avons déja vu que le comptage des halos est un révélateur des parametres cos-
mologiques (chapitre 1, et e.g. Horellou et Bergé (2005); Maor et Lahav (2005); Manera
et Mota (2006); Nunes et al. (2006); Nunes et Mota (2006)). Par exemple, Horellou et
Bergé (2005) ont étudié la dépendance du dénombrement des halos envers la normalisa-
tion du spectre de puissance og et ’équation d’état de 1’énergie sombre w. Ils ont utilisé
une fonction de sélection des halos en masse, et ont dénombré tous les amas existant
par unité d’angle solide et tranche de redshift dN/dz, en utilisant une approche de type
Press-Schechter (Sheth et Tormen, 1999).

Weinberg et Kamionkowski (2002, 2003) et Hamana et al. (2004) ont mené des études
similaires, mais plus spécialisées vers les halos sélectionnés par effet de lentille gravita-
tionnelle faible. La détection d’un halo dépend du rapport de son signal de cisaillement
au bruit de 'image. Nous pouvons considérer que le bruit est constant dans I'image. Par
contre, le signal créé par un halo dépend de ses caractéristiques, tels son redshift, sa
masse, ou encore son profil de densité. Ainsi, deux halos de méme masse, mais situés a
deux redshifts différents, auront des rapports signal-sur-bruit différents, si bien que nous
devons considérer une sélection en rapport signal-sur-bruit. Weinberg et Kamionkowski
(2003), Hamana et al. (2004) et Marian et Bernstein (2006) ont introduit des fonctions
de sélection basées sur le signal-sur-bruit créé par un halo. Nous faisons de méme ici,
et présentons la notre expression (que nous avons déja évoquée et utilisée au cours du
chapitre 4) ci-dessous.

6.1.1 Rapport signal-sur-bruit créé par une lentille faible

Nous estimons le rapport signal-sur-bruit créé par un halo sphérique, au profil de
densité arbitraire. Nous utilisons une procédure de “match-filter”, qui fournit un signal-
sur-bruit optimal. Pour ce faire, nous ajustons un modele de profil de cisaillement & un
profil de cisaillement observé.

Pour cela nous considérons une observation d’un effet de lentille gravitationnelle faible,
sur un champ arbitrairement étendu. Nous supposons simplement que la densité de ga-
laxies subissant I'effet de lentille est n, galaxies par minute d’arc carrée. Nous supposons
également la présence d’un halo sphérique, caractérisé par une observable fps(r), qui peut
aussi bien étre son profil de densité, le profil de cisaillement qu’il occasionne, ou son profil
de masse projetée ; fops(r) est supposée a symétrie circulaire et centrée sur le halo. Nous
supposons sa mesure contaminée par un bruit n(r). Le bruit n(r) est défini de telle sorte
que sa moyenne dans des anneaux concentriques centrés sur le halo est nulle, < n; >= 0
(ol 7 indexe les anneaux concentriques), et sa variance < n? >= 0,/ V'N;. 0~ regroupe
I’erreur de mesure du cisaillement et la dispersion de forme intrinseque des galaxies; N;
est le nombre de galaxies dans l’anneau ¢. Nous ajustons un modele théorique f(r) a
lobservable fons(r) = f(r) + n(r).

Nous définissons le rapport signal-sur-bruit créé par le halo par

po ) o
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~

ou <FA'U,> est un estimateur de la caractéristique f(r) a ajuster, et o <(Fw>> son erreur

associée. L'estimateur est défini par <Fw> = [ d?r fobs(r)w(r), ot w(r) est une fonction
de poids a ajuster de maniere a optimiser le rapport signal-sur-bruit.

La définition de I’estimateur <Fw> et de I'observable fq,s imposent :

<Fw> - / &7 f(r)w(r) (6.2)
et
A A\ 2 o2
02(Fy) = (F2) — <Fw> - n_; / d2rw?(r). (6.3)

Le signal-sur-bruit du halo est donc donné par

s [ Erfu) 6.

Ty /[ A2rw?(r) '

L’inégalité de Cauchy-Schwarz permet alors d’optimiser 'équation (6.4) et d’obtenir
le signal-sur-bruit optimal créé par un halo sphérique, en choisissant w = f. On a alors

v= @ /d2rf2(r). (6.5)

v

Par la suite, nous allons considérer la convergence du halo comme observable, f = k,
et nous placerons dans le cadre particulier d'un halo NFW (Navarro et al., 1996).

6.1.2 Cas particulier d’un halo NFW

La discussion du modele de halo dans le chapitre 1 a permis l'introduction du profil
NFEFW des halos. Nous donnons ici les caractéristiques du signal de cisaillement induit par
un tel halo, afin d’en déduire le rapport signal-sur-bruit qu’il crée.

Bien qu’un halo NFW soit formellement infini, nous considérons ici le cas d’un halo
NFW tronqué en son rayon viriel. La densité de masse projetée le long de la ligne de visée
d’un tel halo est donnée par (Takada et Jain, 2003b; Hamana et al., 2004)

Y(x) =

N
/ dzp(z,2) = 2parag(x) (6.6)

Y )

ou x = r/rs, c est le parametre de concentration du halo, z est le redshift du halo. La
fonction g ne dépend que de la distance au centre du halo, et est donnée par (tant que
c>=1)
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c“—x IE2 c
_(1m6) + (1_;2)3/2 arccoshz(l—ic), (x <1)
VeZ-1 1 _
c“—c (E2 c
_(1ﬁC) - (:c2—11)3/2 arccosx(lic), (I<z<o)
0 (x > ¢).

La convergence du halo est alors, en supposant que toutes les galaxies subissant I'effet
de lentille sont au méme redshift,

Z(:IZ) PsT's
Kk(x) = =2 gz 6.8
( ) ZJcrit Ecrit ( ) ( )
ou la densité projetée critique Xt est donnée par I'équation (1.8).
Substituant £ & f dans ’équation (6.5), nous obtenons 'expression du signal-sur-bruit
créé par un halo NFW :

M 2 c
NFw = 2V2r Y2 PsTs / dz zg(z)2, x= . (6.9)
0

O~ DqXerit Ts

Ne considérant par la suite que des halos NF'W, nous noterons vypw plus simplement v.
L’équation (6.9) peut étre ré-écrite

n 1"2
v=2v2r Y2 P /e 6.10
O~ DqXerit ( ) ( )

ou G est une fonction du parametre de concentration seul, G : ¢ — foc dr zg(x)?. Cette
fonction est bien ajustée par la fraction rationnelle

0,131 0,375
— -

G(c) = +0,388 —5 x 1074 — 2,8 x 1077 ¢? (6.11)

c
pour 1 < ¢ < 200, c’est-a-dire pour des halos dont la masse est inférieure & 102°hA~1 M, &
z = 0, et supérieure & 101"h~1 My & z = 2 (en supposant une paramétrisation de Bullock
et al. (2001) pour la concentration des halos).

En général, les galaxies sources ne sont pas toutes situées au méme redshift, mais
disposées selon une certaine distribution p,(zs). L’introduction de la fonction

hmz —00 ZJcrit (Zd; Zs) Ecrit oo
Z(zs; = : = : , 12
(Z Zd) Ecrit (Zd§ Zs) ZJcrit (Zd; Zs) (6 )

ou zg4 est le redshift du halo lentille, permet de projeter une source ayant une distribution
en redshift connue sur un redshift unique z; vérifiant Z(z5) = (Z) (Seitz et Schneider,
1997; Bartelmann et Schneider, 2001; Weinberg et Kamionkowski, 2002), ou

(Z) = /dzspz(zs)Z(zs; 24)- (6.13)
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F1c. 6.1 — Signal-sur-bruit créé par un halo NFW, dans le plan masse - redshift, pour un relevé du
type COSMOS (ngy = 40 arcmin 2, oy = 0,3, et une distribution en redshift donnée par I’équation
(6.16)), dans une cosmologie ACDM, avec Q,,, = 0,3. L’échelle de gris donne le rapport signal-sur-
bruit sur le plan. Les contours en soulignent quelques valeurs.

Yerit,co €5t la densité critique pour une source située a l'infini, et permet de relier la
convergence du halo créée avec une source au redshift z; & celle créée avec une source
infinie (Seitz et Schneider, 1997)

2(1‘) 2crit,oo
2crit,oo 2crit (Zd)
Le signal-sur-bruit du halo NF'W devient alors

K(z,25) = = Kk(x)Z(zs; 24)- (6.14)

v = 2v2r (Z) Vg psrs G(o). (6.15)

O~ Ddzcrit,oo
La figure 6.1 illustre le rapport signal-sur-bruit créé par un halo NFW, en fonction de
son redshift et de sa masse, en supposant une observation de type COSMOS, avec une
densité surfacique n, = 40 galaxies par minute d’arc carrée, ayant une distribution en
redshift normalisée (Smail et Dickinson, 1995)

n(z) = 2% exp [— <1’412>ﬁ] (6.16)

Zmed

avec (,0,2med) = (2; 1,5; 1,26) (Massey et al., 2007¢). Les contours en soulignent quelques
valeurs. Plus un amas est proche et massif, plus il crée un signal-sur-bruit élevé. Notre
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F1c. 6.2 — Fonction de sélection pour différents types d’observations. Pour chaque type, les courbes
correspondent & des sélections a 20, 30 et 40 de bas en haut. Les courbes noires correspondent
a une observation du type CFHTLS Deep (ngy = 20 arcmin~?, redshift médian z,, = 0,9); les
courbes rouges & une observation type CFHTLS Wide (ng, = 10 arcmin™?, z, = 0,75) ; les vertes
a une observation type ACS avec coupures conservatives des galaxies utiles (ny = 40 arcmin” 2,
Zm = 1,2) ; les bleues & une observation type ACS moins conservative (n, = 70 arcmin™?, z,,, = 1,2).
Dans chaque cas, nous supposons o~ = 0,3, et une cosmologie ACDM avec §2,,, = 0,3.

définition du signal-sur-bruit differe de celle de Hamana et al. (2004) a petit redshift. Les
contours définis par notre définition du signal-sur-bruit v décroissent quand z tend vers
0, alors qu’ils montrent une asymptote verticale dans la figure 3 de Hamana et al. (2004).
Ainsi, dans notre définition, le signal-sur-bruit d’un halo de masse donnée croit lorsque le
redshift du halo tend vers 0; par contre, dans la définition de Hamana et al. (2004), le
signal-sur-bruit croit quand le redshift varie de z = 1 a z &~ 0,5, avant de décroitre lorsque le
redshift tend vers 0. Cette différence est due & ’hypothese que nous avons faite de champ
arbitrairement étendu : si un halo est trés proche et occupe une grande surface, nous
supposons acquérir la totalité de son signal. Par contre, Hamana et al. (2004) regardent
leurs halos a travers un filtre gaussien d’ouverture finie, fixée de maniére a optimiser le
signal-sur-bruit des halos & un redshift moyen z = 0,5. De fait, si un halo est trés proche,
ils ne considerent que son coeur, et perdent du signal, d’ou leur asymptote verticale.

6.1.3 Fonction de sélection

La définition du signal-sur-bruit introduit naturellement une fonction de sélection des
halos. La fonction de sélection est illustrée pour différents types de relevés, codés par
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couleurs, par la figure 6.2. Sa dépendance envers la profondeur du relevé (paramétrée par
la distribution en redshift des galaxies) et le nombre de galaxies utilisées pour la mesure
du cisaillement y est montrée. Pour chaque observation, la fonction de sélection a v = 2,
v =3 et v = 4 est donnée de bas en haut. Nous supposons une cosmologie ACDM, avec
Q= 0,3, et 04 = 0,3. Les courbes noires illustrent la fonction de sélection pour une
observation profonde au sol (du type CFHTLS Deep), caractérisée par une densité de
galaxies utilisables ng, = 20 arcmin 2 et une distribution en redshift normalisée

n(z) = ﬁ <Z—Zs>aexp [— (f)ﬂ] (6.17)

B

avec (a,f,z5) = (0,828; 1,859; 1,148) (Chap. 4).

Les courbes rouges représentent la fonction de sélection pour une observation peu
profonde au sol (du type CFHTLS Wide), caractérisée par ngy = 10 arcmin~? et une
distribution en redshift donnée par I’équation (6.17) avec («,3,z5) = (0,836; 3,425; 1,171)
(Chap. 4, Benjamin et al. (2007)).

Les courbes vertes et bleues représentent les fonctions de sélection pour des obser-
vations spatiales profondes (du type COSMOS), caractérisées respectivement par n, =
40 arcmin™?2 et n, = 70 arcmin 2, et une distribution en redshift normalisée (6.16).

La normalisation des fonctions de sélection dépend du nombre de galaxies utilisables :
plus ng est élevée, plus nous pouvons détecter de halos peu massifs. Ceci est vrai pour tout
redshift, ainsi que le montre la comparaison entre les deux observations spatiales (vert et
bleu), ot seule la densité de galaxies utilisables change (n, = 40 pour les courbes vertes,
ng = 70 pour les bleues). La pente des fonctions de sélection dépend de la distribution en
redshift des galaxies subissant 'effet de lentille. Plus elles sont distribuées profondément
(passant des courbes rouges aux vertes sur la figure 6.2, moins la pente est accentuée.
Ce fait est du a la contribution des galaxies lointaines accessibles avec un relevé profond,
mais inaccessibles avec un moins profond. Alors que dans une observation peu profonde
au sol (courbes rouges), I’absence de galaxies au-dela de z ~ 1,5 empéche toute détection
de halo (sauf trés massif) deés z ~ 1,5, leur présence rend possible la détection d’un halo
massif jusqu’a un redshift z ~ 2 dans le cadre d’un relevé spatial profond (courbes bleues
et vertes).

6.1.4 Dénombrement des halos

La fonction de sélection ainsi définie permet d’estimer la masse limite My, (2) inter-
venant dans le dénombrement des halos (Eq. 1.72). Plusieurs types de comptages, appor-
tant chacun une information différente, peuvent alors étre entrepris. Le plus simple, qui
contient I'information minimale, est similaire & celui que nous avons entrepris au chapitre
4. Nous pouvons ainsi compter les amas détectables dans une carte de masse, en fonction
de leur rapport signal-sur-bruit, définissant la fonction dN/dv ; ou nous pouvons effectuer
un comptage cumulatif N(> v). La figure 4.13 montre le comptage cumulatif pour des
relevés du type CFHTLS Deep et CFHTLS Wide. La dépendance envers og y est illustrée
dans le cas du CFHTLS Deep. Par la suite, nous ne considérerons que les comptages par
intervalle de signal-sur-bruit, dN/dv.
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FI1G. 6.3 — Comptage de halos par unité d’angle solide et de redshift d2/N/(d2.dz), pour les relevés
dont les fonctions de sélection sont données sur la figure 6.2. Le code de couleur est le méme que
pour la figure 6.2. Nous supposons une sélection en signal-sur-bruit pour les courbes en gras, a
v > 4. Les courbes fines donnent les comptages avec une sélection en masse, comme dans Horellou
et Bergé (2005) : nous dénombrons les halos de masse M > 10*h~1 M. Une sélection des halos
par effet de lentille gravitationnelle faible, avec un relevé spatial (courbes vertes et bleues) capture
les halos de masse inférieure & 1014h=1 Mg & 2 < 0,5-0,7 (Fig. 6.2), et fournit des comptages plus
nombreux qu’'une sélection en masse constante M > 10'*h =1 M sur ces redshifts. Nous supposons
une cosmologie ACDM, avec 2,, = 0,3. Les courbes solides ont g = 0,9, celles en tirets ont
gg = 0,8

Nous pouvons introduire 'information de redshift dans les comptages de halos, et
estimer directement la fonction d?N/(dQdz) (Eq. 1.72). La figure 6.3 l'illustre pour les
relevés considérés plus haut (courbes en gras), pour une sélection en signal-sur-bruit.
Nous dénombrons les halos ayant v > 4. Nous utilisons la fonction de masse de Jenkins
et al. (2001) et supposons une cosmologie ACDM, avec 2, = 0,3 et o5 = 0,9 (courbes
solides) ou g = 0,8 (tirets). Les courbes fines correspondent a une sélection en masse, et
considerent les amas de masse M > 10'*h~' M (Horellou et Bergé, 2005). Le nombre de
galaxies utilisables pour la mesure du cisaillement joue sur le nombre d’amas détectables
(les courbes bleues sont celles ayant ny le plus élevé). Ainsi, dans le cadre de relevés
spatiaux (courbes bleues et vertes), qui donnent acces a des halos de masse inférieure
a 10"h~1 M, pour des redshifts inférieurs & 0,5-0,7, les comptages de halos sont plus
nombreux, pour ces redshifts, que ceux obtenus a partir d’une limite en masse constante
M > 10"h~' M (courbes fines). La profondeur d'un relevé joue sur le redshift maximum
auquel un halo est détectable (les courbes bleues et vertes représentent les relevés les plus
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profonds, les rouges le moins profond).

Enfin, nous pouvons également introduire I'information en masse des halos, afin de
considérer les variations de la fonction de masse (Eq. 1.55). La fonction d3N/(dQdMdz)
dénombre ainsi les halos en fonction de leur redshift et de leur masse.

Nous comparerons chacun de ces comptages dans un cadre de cosmologie de précision
dans la suite de ce chapitre. En particulier, nous les combinerons & 'information apportée
par le spectre de puissance du cisaillement cosmologique.

6.2 Spectre de puissance du cisaillement cosmologique

Le chapitre 1 a introduit les statistiques du deuxieme ordre du cisaillement cosmo-
logique. Nous y avons en particulier vu que le spectre de puissance du cisaillement (Eq.
(1.32) et sa transformée de Fourier, la fonction de corrélation & deux points, apportent des
informations sur le modele cosmologique. C’est sur la mesure de cette derniére que la plu-
part des contraintes actuelles sur les parametres cosmologiques sont basées (par exemple,
Hoekstra et al. (2006); Semboloni et al. (2006); Schrabback et al. (2007); Massey et al.
(2007¢)). L’introduction de 'information de redshift des galaxies sources permet d’affiner
les contraintes sur la cosmologie (Hu, 2002; Hu et Jain, 2004; Heavens et al., 2006). C’est
le principe de la tomographie, dont le chapitre 5 donne un exemple. En outre, Amara et
Réfrégier (2007) ont procédé a une optimisation des observations orientées vers la mesure
du spectre de puissance tomographique, dans le cadre de la mesure de I’équation d’état
de I’énergie sombre. Fang et Haiman (2007) ont comparé les mérites des dénombrements
de halos et de la mesure du spectre de puissance tomographique dans le cadre d’un relevé
de type LSST; Takada et Bridle (2007) ont procédé a une étude similaire, centrée sur la
prise en compte de la corrélation entre les comptages de halos et le spectre de puissance.
En effet, ces deux observables proviennent du, et tracent le, méme champ de densité, et
ne sont donc pas totalement indépendantes.

Cependant, toutes les études actuelles basent leur calcul du spectre de puissance sur
les ajustements aux simulations numériques de Peacock et Dodds (1996), Ma et Fry (2000)
ou Smith et al. (2003b). Elles négligent ainsi I'information apportée par la corrélation des
halos de masses différentes. Le modele de halo permet de la prendre en compte (Cooray
et al., 2000).

6.2.1 Spectre de puissance dans le modele de halo

Dans le cadre du modele de halo, le spectre de puissance du cisaillement reste relié a
celui de la matiere par I’équation (1.32), le spectre de puissance de la matiére étant alors
donné par I’équation (1.68).

La figure 6.4(a) illustre le spectre de puissance du cisaillement, basé sur le modele de
halo. Nous utilisons la fonction de masse de Jenkins et al. (2001) et décrivons le profil des
halos par un profil NFW dont nous paramétrisons la concentration par l’ajustement de
Bullock et al. (2001). La courbe solide présente le spectre total, et les courbes en tirets,
la contribution des termes a 1 et 2 halos. Pour ¢ > 1000 (a petite échelle), le spectre de
puissance est dominé par le terme & 1 halo, et trace le régime non-linéaire du champ de
densité ; en particulier, il est sensible au profil des halos. Par contre, pour £ < 1000, c¢’est
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F1G. 6.4 — (a) Spectre de puissance du cisaillement cosmologique, dans le modele de halo; la courbe
solide donne le spectre total, et les courbes en tirets, la contribution des termes a 1 et 2 halos. (b)
Contribution des halos de différentes masses dans le spectre de puissance du cisaillement ; le spectre
est calculé en considérant tous les halos de masse inférieure & 10*h~1 Mg (bleu), 5 x 10'3h~1 M,
(vert) et 10*h~1 My, (rouge); la courbe noire donne le spectre total ; les courbes en tirets donnent
les contributions des termes & 1 et 2 halos dans chaque intervalle de masses. (c) et (d) Contribution
des halos de différents rapports signal-sur-bruit au spectre de puissance du cisaillement. (c) suppose
un relevé caractérisé par une densité de galaxies n, = 20 galaxies par minute d’arc carrée; (d)

suppose ng = 40 arcmin?.

le terme a 2 halos qui domine; il trace la corrélation entre halos individuels, et donc le
biais.

La figure 6.4(b) présente la contribution des halos de différentes masses au spectre de
puissance, pour le méme relevé. Les courbes noires donnent les contributions des termes a
1 et 2 halos (tirets) et le spectre de puissance total (courbe solide) lorsque I'on considere
tous les halos dans le calcul du spectre de puissance. Les courbes bleues, vertes et rouges
correspondent aux spectres de puissance auxquels on supprime les halos les plus massifs.
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Les courbes bleues considerent tous les halos de masse inférieure & 10'*h=1 M), les vertes,
ceux de masse M < 5x103h~1 M, et les rouges, ceux de masse M < 10'3h~' M. Ce sont
les amas les plus massifs qui fournissent la plus forte contribution au spectre de puissance
total, 'amplitude de celui de ceux de masse inférieure & 10'3h~1 M, étant largement
inférieure. Ainsi, alors que le cisaillement cosmologique est créé par I'intervention de toute
la matiere, et est omniprésent, méme entre les pics de densité, ce sont les pics de plus
forte densité, bien qu’ils soient épars, qui sont a l'origine de la majeure partie de son
signal. La différence entre les spectres a grande échelle (¢ < 100) permet de retrouver le
résultat apporté aussi bien par le modele de halo que par les simulations numériques (Mo
et White, 1996; Sheth et al., 2001) : les halos les moins massifs sont moins biaisés que les
plus massifs, ils se regroupent moins efficacement.

La figure 6.4(c) illustre le méme type de distinction entre halos, mais cette fois, la
coupe en masse est remplacée par une coupe en signal-sur-bruit. Le calcul du spectre de
puissance pour les halos ayant un rapport signal-sur-bruit inférieur a une limite donnée est
identique a celui effectué dans I'obtention de la figure 6.4(b) : & chaque redshift considéré
dans l'intégration de I’équation (1.32), nous estimons la masse correspondante au signal-
sur-bruit souhaité, en utilisant notre définition du signal-sur-bruit (Eq. (6.15)). Nous sup-
posons un relevé de type CFHTLS Deep, dont les galaxies sont distribuées selon 1’équation

(6.17) et dont la densité surfacique est n, = 20arcmin 2.

La courbe solide noire représente le spectre de puissance total. Les courbes solides
bleue, verte et rouge représentent les contributions des halos créant un signal-sur-bruit
inférieur a v = 7, 5 et 3 respectivement. La fonction de sélection a 3o est illustrée par
la courbe noire centrale de la figure 6.2; celles & 50 et 7o n’y sont pas figurées, mais se
positionneraient au dessus de la courbe noire la plus haute. Si le spectre de puissance a
la méme tendance a la décroissance lorsque 1’on ne considére que des halos au signal-sur-
bruit de plus en plus bas que lorsque 'on considere une coupe en masse, 1’écart entre les
différentes courbes est moins marqué. Ce trait est da a la forte pente de la fonction de
sélection v(z,M), illustrée par la figure 6.2. Pour une coupe a v < 3, nous ne prenons en
compte & z ~ 0 que des halos de masse inférieure & quelques 10'3h~' M, ; par contre, &
z = 1, tous les halos de masse M < 10'hA~' M sont utilisés dans le calcul du spectre de
puissance. Le mélange des masses considérées, di a la forme de la fonction de sélection,
gomme ainsi les différences marquées de la figure 6.4(b).

La figure 6.4(d) représente le méme type de coupe en signal-sur-bruit, mais pour un
relevé de type COSMOS, caractérisé par une densité surfacique n, = 40 galaxies par
minute d’arc carrée, distribuées en redshift selon I’équation (6.16) (illustrée par les courbes
vertes de la figure 6.2. La pente de la fonction de sélection étant moins prononcée que dans
le cas de la figure 6.4(c), le mélange de masse est moins efficace. Les écarts entre les spectres
de puissance des halos séparés en signal-sur-bruit sont alors plus importants.

6.2.2 Spectre de puissance tomographique

La tomographie consiste a séparer en tranches de redshift les galaxies subissant I'effet de
lentille. Elle donne ainsi acces & une information supplémentaire, deux galaxies largement
séparées en redshift répondant différemment & une méme distribution de densité.

Le spectre de puissance entre les champs de cisaillement de galaxies situées dans des
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F1G. 6.5 — (a) Spectres de puissance tomographiques, pour un relevé dont les galaxies sont séparées
en trois tranches de redshift ; les courbes en gras représentent les spectres de puissance pour des
galaxies situées dans la méme tranche de redshift ; les courbes fines représentent les spectres croisés,
pour des galaxies situées dans des tranches de redshift différentes. Les spectres croisés, prenant en
compte la corrélation de galaxies situées dans des tranches de redshift différentes, sont entre les
spectres directs des mémes tranches de redshift. (b) Distribution en redshift des galaxies utilisées,
normalisée arbitrairement. (¢) Effet d’une coupe en masse sur les spectres de puissance ; les courbes
noires donnent les spectres totaux, les rouges ne prennent en compte que les halos de masse
inférieure & 1013h~1 M. (d) Effet d’'une coupe en signal-sur-bruit ; les courbes noires donnent les
spectres totaux, les rouges ne prennent en compte que les halos créant un rapport signal-sur-bruit
inférieur a 3.

tranches de redshift ¢ et j est donné par

9 (Ho\* Xn L ¢
Pyl =5 (=) O /0 9i(0)g; ) lar (X))~ Fs o) Do (6.18)
ot g;(x) et g;(x) sont les fonctions d’efficacité de l'effet de lentille faible pour les tranches
de redshift i et j, définies par I’équation (1.19). Si ¢ = j, I’équation (6.18) se rameéne a



6.3 Impact de la stratégie observationnelle 155

Iéquation (1.32).

La figure 6.5(a) illustre les six spectres de puissance obtenus lorsque 1'on sépare les
galaxies en trois tranches de redshift. Les trois tranches de redshift utilisées pour la mesure
du spectre de puissance sont illustrées par la figure 6.5(b), et numérotées (1), (2) et (3)
de la plus proche a la plus lointaine. Les courbes en gras de la figure 6.5(a) représentent
les spectres de puissance dans lesquels toutes les galaxies utilisées sont au méme redshift.
L’amplitude du spectre augmente avec le redshift médian de la tranche de redshift. Cet
effet a été mesuré dans les données COSMOS (Fig. 5.3). Les courbes fines représentent
les spectres croisés, ou 'on considere des galaxies appartenant a deux tranches de redshift
différentes. Il est notable que 'amplitude du spectre croisé P, ;; est intermédiaire entre
celle des spectres P, ;; et P, ;.

La figure 6.5(c) illustre la dépendance des spectres de puissance envers une coupe en
masse. Si les courbes noires représentent les spectres totaux, les rouges ne considérent que
les halos de masse inférieure & 10'3h~1 M. La figure 6.5(d) représente leur dépendance
envers une coupe en signal-sur-bruit (v < 3 ici, pour un relevé d’une densité surfacique de
ng = 40 galaxies par minute d’arc carrée, distribuées selon 1'’équation (6.16)). Le mélange
des masses provoqué par la dépendance de la fonction de sélection en redshift atténue
les différences entre les spectres totaux Pt"t» et ceux ne considérant que les halos les
moins significatifs P, ;;(< v). Une dlfference de comportement apparait cependant entre
les spectres P, 11 et P, 33 des tranches de redshift extrémales. Aux échelles intermédiaires,
la ou I’écart entre les spectres Pf;"fj et Py;;(< v) est maximal, le spectre P, 11 est plus
sensible a la coupe en signal-sur-bruit que le spectre P, 33. Le premier affiche un écart
d’un facteur =~ 4, et le deuxieéme d’un facteur =~ 2,4. L’explication se trouve encore dans la
fonction de sélection et sa dépendance en redshift. En dessous d’un signal-sur-bruit donné,
la limite en masse des halos considérés est plus élevée a haut redshift qu’a bas redshift,
et le spectre de puissance correspondant se rapproche davantage du spectre de puissance
total.

La dépendance du spectre de puissance du cisaillement, tomographique ou pas, envers
I'intervalle de masse des halos considérés dans son estimation, apporte une information
supplémentaire a celle véhiculée par le spectre de puissance total, habituellement estimé
via un ajustement sur simulation numérique. Apres une courte étude simplifiée basée
uniquement sur les comptages de halos, dans laquelle nous discutons I'impact de la stratégie
observationnelle, nous examinons I'impact de cette nouvelle information, la comparons et
la combinons a celle fournie par le dénombrement des halos, afin d’optimiser I'utilisation
des observables disponibles, dans la suite de ce chapitre.

6.3 Impact de la stratégie observationnelle

Nous basant sur le dénombrement des halos, nous examinons ici I'impact de la stratégie
observationnelle d’un relevé au sol, non-dédié, sur la précision des mesures des normalisa-
tions du spectre de puissance og et de la relation masse-température T. Nous effectuons
une analyse simplifiée, dans laquelle nous ne prenons en compte que la profondeur et la
surface d’'un relevé, et ne considérons comme observable (autre que les observables X) que
le comptage des halos détectés par effet de lentille gravitationnelle faible. Nous laissons
pour l'instant les statistiques du cisaillement cosmologique de coté.
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Nous supposons comme modele central une cosmologie ACDM, avec 2, = 0,3 et
og = 0,8. Nous définissons deux relevés : un profond de type CFHTLS Deep et un peu
profond, de type CFHTLS Wide. Nous les supposons caractérisés par des densités effectives
de galaxies d’arriere-plan ng4 de 20 et 10 galaxies par minute d’arc carrée, distribuées selon
I’équation (6.17). Nous supposons de plus que 'erreur sur la mesure du cisaillement est
o, = 0,3 pour les deux types de relevés. Enfin, nous supposons que le temps de pose
nécessaire pour obtenir 1 degré carré est de 1 heure pour le relevé peu profond, et de 40
heures pour le relevé profond (un degré carré du CFHTLS Wide nécessite en moyenne
1,3 heure, et les données T0003 du CFHTLS Deep une quarantaine d’heures). Nous ne
considérons comme sources d’erreur que l’erreur poissonienne et la variance cosmique,
et ne discutons ni I'impact des erreurs sur I’estimation des redshifts photométriques, ni
celui des effets de projection dans l'analyse des effets de lentille gravitationnelle. Nous
supposons en outre que tous les amas potentiellement détectables ont un profil NF'W a
symétrie sphérique. Il a en effet été démontré que I’asphéricité des amas introduit un biais
dans l'estimation de la masse gravitationnelle des amas de galaxies (Clowe et al., 2004).
Un amas tri-axial orienté le long de la ligne de visée apparait plus massif qu'un amas tri-
axial orienté perpendiculairement. Cet effet introduit également un biais dans I’estimation
du rapport signal-sur-bruit d’un amas, et donc sur la fonction de sélection. Cependant, ce
biais est faible (Clowe et al., 2004) et nous le négligeons ici.

6.3.1 Mesure de oy

Nous commencons par examiner I'impact de la stratégie observationnelle sur le dénom-
brement des halos comme outil de mesure de og. Nous fixons tous les parametres du modele
cosmologique, sauf og, laissé libre pour effectuer sa mesure. Comme dans la section 4.4.2,
nous mesurons og en ajustant les comptages cumulatifs attendus N (> v) en fonction du
signal-sur-bruit v, en ne considérant que les détections dont le signal-sur-bruit dépasse
v = 2,5. Nous effectuons ces dénombrements, dans nos deux relevés, en fonction de leur
surface S en intégrant ’équation (1.72) en redshift et en angle solide. Nous prenons en
compte l'erreur poissonienne et la variance cosmique. Ces deux contributions varient en
S™Y2 et diminuent donc quand la surface du relevé augmente. Par conséquent, plus le
relevé sera large, meilleure sera la précision de mesure sur og par comptage des amas. Si
'on considére maintenant un relevé en volume, les erreurs varient comme V=12 : alors,
pour une surface donnée, un relevé profond donnera une meilleure précision qu’un relevé
peu profond. Cette situation est illustrée par la figure 6.6. La courbe solide donne 'erreur
relative a lo sur 'estimation de og apportée par un relevé profond, en fonction de sa
superficie et de son temps d’exposition. La courbe en tirets donne celle fournie par un
relevé peu profond. Pour une surface donnée, un relevé profond fournit une erreur 1,5 fois
inférieure & celle d’'un relevé moins profond. Les choses changent lorsque ’on ne regarde
plus les relevés en termes de surface, mais de temps d’exposition. Dans notre modeéle,
acquérir un degré carré de relevé peu profond prend un temps quarante fois moindre
qu’acquérir la méme surface de relevé profond. L’accroissement de surface ainsi accessible
est substanciel (un facteur 40), et réduit rapidement les barres d’erreur sur la mesure
utilisant le relevé peu profond. Ainsi, ayant 40 fois plus de surface, mais étant moins
profond, on trouve qu’avec le méme temps de pose, lerreur sur 'estimation de og est
4,5 fois moindre en utilisant un relevé peu profond qu’un profond. Le gain apporté par
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F1c. 6.6 — Erreurs relatives sur la mesure de og, a partir du comptage des amas par analyse
en lentilles faibles d’un relevé, en fonction de la surface et du temps d’exposition du relevé. Tous
les autres parametres sont constants. Nous supposons qu'un degré carré de relevé peu profond
nécessite une heure d’exposition, et qu'un degré carré de relevé profond quarante fois plus. La ligne
solide, épaisse, correspond & un relevé profond, et la ligne en tirets & un relevé peu profond. Les
droites horizontales représentent les erreurs de mesure actuelles, obtenues a partir du cisaillement
cosmologique (tiret-pointillé, Hoekstra et al. (2006); Benjamin et al. (2007)) et des amas X (tirets-
point-point, Pierpaoli et al. (2003); Arnaud et al. (2005)).

laccroissement de la surface (et celui du nombre d’amas détectés) est supérieur a celui
apporté par 'augmentation de la profondeur du relevé. Un relevé vaste et peu profond est
en outre intéressant par le fait qu’il permet de réduire rapidement la variance cosmique.
Il donne de plus acces uniquement aux amas les plus massifs, pour lesquels la physique
est la mieux connue, permettant d’éliminer certains biais de sélection. De fait, pour un
temps d’exposition dévolu, on privilégiera un relevé large et peu profond plutot qu’un
relevé étroit mais profond.

La droite horizontale solide de la figure 6.6 indique le niveau des contraintes actuel-
lement apportées sur og par les statistiques a deux points du cisaillement gravitation-
nel (Hoekstra et al., 2006; Benjamin et al., 2007). La droite tirets-pointillés présente les
contraintes apportées par les amas X, a travers la combinaison des mesures de T (Arnaud
et al., 2005) et des comptages X (Pierpaoli et al., 2003). Compter les amas détectés par
effet de lentille gravitationnelle sur un relevé profond de 10 deg? sera suffisant pour égaler
les mesures actuelles basées sur les statistiques du cisaillement ; il faudra 20 deg? pour
égaler celles basées sur les amas X. Pour un relevé peu profond, ces valeurs se tranforment
en 20 deg? et 40 deg?. En termes de temps d’exposition, 300 heures pour un relevé pro-
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fond, et 20 heures pour un relevé peu profond, sont nécessaires pour atteindre la précision
actuelle donnée par les statistiques du cisaillement, alors qu’il faut compter deux fois plus
de temps pour atteindre celle fournie par les amas X. Ainsi, un relevé peu profond devra
étre privilégié, car nettement moins colteux en temps.

A terme, le relevé Wide du CFHTLS, avec sa surface de 170 deg?, non seulement
atteindra, mais dépassera les contraintes actuelles. Il devrait ainsi fournir une précision
légérement inférieure & 3% sur la mesure de og. Atteindre une précision de 1% requerra
un relevé peu profond de 1000 deg?, ou un profond de 700 deg?. Les futurs relevés (e.g.
Pan-STARRS, LSST, DUNE) seront capables d’atteindre cette limite.

6.3.2 Mesure de 7,

Nous examinons maintenant la stratégie a suivre pour optimiser la mesure de la nor-
malisation de la relation masse-température T, a partir de la combinaison de la mesure
du cisaillement gravitationnel et d’observations X d’un méme champ. Nous prenons en
compte ici le nombre d’amas utilisables dans ’ajustement de la relation M-T, tel que nous
I’avons effectué dans la section 4.5.1 : plus il est élevé, plus le nombre de degrés de liberté
de I'ajustement est réduit, et meilleure est la précision de la mesure. Nous gardons ainsi le
méme formalisme que celui décrit ci-dessus. Cependant, nous estimons le nombre d’amas
détectables, non plus en fonction de leur signal-sur-bruit, mais de leur masse (identique-
ment, de leur température), pour nos modeles de relevé. Le passage du signal-sur-bruit
a la masse est trivial connaissant le redshift. Nous ne considérons que les amas vérifiant
v = 2,5.

Comme le montre la figure 6.7, un relevé peu profond ne permet pas de détecter les
groupes de galaxies (M < 5x 1013h~1 My, T < 3 keV), contrairement & un relevé profond.
De fait, un relevé profond devra étre utilisé pour étudier la physique des groupes et amas
de galaxies (par exemple, la brisure de 'auto-similarité pour les amas les moins massifs).
Un relevé profond permet en outre d’accéder a davantage d’amas de masse intermédiaire.
Par contre, les relevés profond et peu profond donnent acces & la méme densité d’amas
massifs.

Un relevé peu profond fournit la méme statistique sur les amas massifs qu'un relevé
profond. Or, ce sont ces amas qui sont généralement utilisés pour mesurer la relation masse-
température. Pour comparer les mérites de nos deux modeles de relevé sur I'estimation de
T, nous simulons une relation M-T pour chacun d’entre eux, en figeant tous les parametres
du modele cosmologique. Etant donnée la faible dispersion en redshift des amas détectables
(Fig. 6.3), nous négligeons ’évolution en redshift de la relation M-T. Nous lui supposons
une dispersion réaliste. Nous supposons de plus que les masses des amas sont mesurées via
leur cisaillement gravitationnel. Nous mesurons enfin T et ’erreur sur son estimation, en
supposant (1) que I’échantillon d’amas est complet, (2) que nous n’utilisons que les amas
détectés dans notre relevé non-dédié, et (3) que nous connaissons la température X de
chacun d’entre eux. Nous regardons également l'influence de la précision de la mesure de
la masse 0 M /M sur Pestimation de T.

La figure 6.8 illustre l'erreur a 68,3% sur l'estimation de T\ que ’on peut atteindre en
combinant un relevé X avec un relevé axé sur l'effet de lentille gravitationnelle, profond
(courbes solides) et peu profond (courbes en tirets), en fonction de la taille et du temps de
pose du relevé optique. Comme dans la mesure de la normalisation du spectre de puissance,
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F1a. 6.7 — Dénombrement des halos détectables par leffet de lentilles faibles en fonction de leur
masse et de leur température, avec une limite en signal-sur-bruit ¥ = 2,5, pour un relevé type
profond (lignes pleines) et peu profond (tirets). Gauche : comptage différentiel. Droite : comptage
cumulatif.

un relevé profond apporte une erreur 2,1 fois plus faible qu’un relevé peu profond ayant la
méme surface. La différence tient a la détection des amas peu massifs par le relevé profond,
qui restent cachés au peu profond. Au contraire, pour un temps de pose donné, un relevé
peu profond donne une erreur trois fois plus faible qu’un relevé profond. La différence
vient 1a du nombre d’amas massifs détectés, supérieur dans le relevé peu profond. Dans ce
cas, ce nombre croit linéairement avec le temps de pose dans le relevé peu profond, alors
qu’il croit plus lentement dans le relevé profond, de plus en plus profond au fil des heures
d’exposition.

La figure 6.8 montre de plus la dépendance de la précision de la mesure de T, envers les
erreurs de mesure de la masse gravitationnelle. Les courbes noires supposent §M /M = 0,2,
et les rouges 0M /M = 0,3, U'ordre de grandeur des erreurs actuelles. Pour une surface
donnée, passer de 6M /M = 0,3 & 6M /M = 0,2 réduit les erreurs sur T, d’un facteur 1,3.

La droite solide horizontale présente 'erreur actuelle sur T, dérivée de 'analyse des
amas X, en mesurant leur masse a partir de leur profils X (Arnaud et al., 2005). En
supposant une erreur de mesure de la masse de 20%, cette précision sera atteinte avec un
relevé profond de 20 deg?, ou un relevé peu profond de 100 deg?. Une erreur sur 7, de
1% sera atteinte avec un relevé peu profond de 1000 deg?, ou un profond de 200 deg?.
Des relevés tels que le LSST ou DUNE, combinés avec des relevés X comme eROSITA,
permettront d’accéder a cette précision.

En résumé, dans une stratégie de relevé privilégiant le temps d’exposition, un relevé
large et peu profond de 1000 deg? (1000 heures d’observation), permettra d’atteindre une
précision de l'ordre du pour-cent, a la fois sur og et T, & un colut bien moindre qu’un
relevé profond. Cependant, un relevé profond restera utile pour accéder aux régions de
redshift élevé (2 > 0,8), et aux amas peu massifs (M < 10h~1M).

Les erreurs attendues d’aprées cette analyse sont significativement meilleures que, et les
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F1c. 6.8 — Erreur relative sur la mesure de T, obtenue par I’analyse combinée de relevés non-dédiés
X et en lentilles faibles, en fonction de la surface du relevé et de son temps d’exposition. Tous les
autres parametres sont constants. Les lignes solides montrent les erreurs pour un relevé profond,
et les lignes en tirets celles pour un relevé peu profond. Les lignes épaisses noires supposent une
erreur sur la mesure de la masse de 20%, et les lignes rouges une erreur sur la mesure de la masse
de 30%. L’erreur actuelle atteinte par les analyses X (Pierpaoli et al., 2003) est illustrée par la
droite horizontale.

surfaces des relevés nécessaires inférieures a, celles données dans Bergé et al. (2007) (en
annexe). Cet effet est di a I'adoption de deux modeles cosmologiques différents. Alors que
Bergé et al. (2007) considérent une cosmologie WMAP3, dans laquelle og = 0,76, comme
modele central, nous avons considéré ici une cosmologie ACDM a €,,, = 0,3 et 0g = 0,8. Ce
dernier parametre étant plus élevé ici, le nombre d’amas détectables par unité de surface
est aussi plus élevé. Les statistiques sont donc meilleures, et les erreurs meilleures. En
outre, un relevé de surface moindre est nécessaire pour obtenir les mémes contraintes que
celles données par Bergé et al. (2007).

Nous nous tournons maintenant vers une étude plus générale des contraintes sur la me-
sure des parametres cosmologiques qu’offrent les statistiques évoquées plus haut : différents
types de dénombrement des halos et spectre de puissance du cisaillement cosmologique.
Nous basons notre étude sur le formalisme des matrices de Fisher. Nous le présentons dans
la section suivante, et définissons les matrices de covariance des dénombrements de halos
et du spectre de puissance tomographique.
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6.4 Formalisme des matrices de Fisher.

Le formalisme des matrices de Fisher permet de quantifier comment un jeu donné
d’observables peut contraindre un jeu de parametres autour d’un modele central. Soit
un ensemble de données x = {z1,---,x;, -+ ,zn, } de dimension ng, et un jeu de n,
parametres d'un modele p = {p1, - ,Pa," - Pn, }, dont la fonction de vraisemblance est
L(x,p). La matrice de Fisher associée, de dimension n,xn,, est définie par (Hu et Tegmark,
1999)

?InL
Fog=— < o apj> . (6.19)

Etant donné un modele central, 'inverse de la matrice de Fisher F~! estimé en son
voisinage donne une limite inférieure a la matrice de covariance des parametres. Ce faisant,
il quantifie la meilleure erreur statistique accessible sur les parametres,

o(pa) = V(F 1o (6.20)

ol 0(py) est lerreur & 1o sur le parametre p,, aprés marginalisation sur les autres pa-
rametres pg. La contrainte sur les parametres dépend cependant du modele central et des
parametres eux-mémes. Si certains sont dégénérés, I’estimation de l'erreur de leur mesure
ne sera pas possible. Nous devrons alors nous tourner vers la contrainte de combinaisons
de parametres, définies par les vecteurs propres de la matrice de Fisher, ou ajouter des a
priori sur I'estimation.

Nous donnons par la suite ’expression des matrices de Fisher pour les dénombrements
de halos et le spectre de puissance tomographique du cisaillement cosmologique.

6.4.1 Matrice de Fisher des dénombrements de halos

Nous considérons les comptages de halos définis dans la section 6.1.4, en fonction
du rapport signal-sur-bruit dN/dv, du redshift dN/dz, et du redshift et de la masse
d?N/dMdz (ou1 I'on a intégré sur I’angle solide). En pratique, nous dénombrons les halos
dans n, intervalles de signal-sur-bruit v, de redshift z, ou de redshift et masse {z,M},
respectivement (le nombre d’intervalles n, variant d’une observable a l'autre). Soit N; le
nombre de halos dans l'intervalle i (1 <@ < ny).

On montre que la matrice de Fisher de tels comptages est donnée par (Tegmark et al.,
1997; Lima et Hu, 2004)

1
55 = NG [C 7 N + 5T ([0 S.alC) 78 ,0)) (6.21)

ou N, = ON/Op, et Tr est la trace. N est un vecteur de dimension n,, contenant les
comptages N; dans chaque intervalle de données. C°¢ est la matrice de covariance des
comptages, de dimension n, xn,, dans laquelle nous prenons en compte le bruit poissonnien
N et la variance cosmique S. La matrice N est diagonale, ses éléments diagonaux étant
donnés par les comptages V.

La variance cosmique est donnée par (Hu et Kravtsov, 2003)
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d3k

Sz’j =< NZN] > —NZ'N]' = beJNZN]DZD] / —(271’)3

Wi (k)W (k) B3 (k), (6.22)
ou b; est le biais dans l'intervalle i (Eq. 1.62), D; est le facteur de croissance, Pgin est le
spectre de puissance linéaire de la matiere, et W;(k) est une fonction fenétre, dont Hu et
Kravtsov (2003) discutent les caractéristiques.

Hu et Kravtsov (2003) comparent les contributions du bruit de Poisson et de la variance
cosmique dans un relevé cosmologique. Ils trouvent que la variance cosmique domine les
erreurs pour les halos de masse inférieure & =~ 4x 10'*h =1 M, alors que celles pour les halos
plus massifs sont dominées par le bruit de Poisson. Pour un relevé typique, la fonction
de sélection des halos par effet de lentille faible donne acces essentiellement aux halos de
masse supérieure & 10h~1 (Fig. 6.2). Seuls les halos les plus proches sont détectables, qui
ont une masse comprise entre quelques 102h~! et ~ 4 x 10"*h~1 M. Seuls les comptages
de ces halos sont dominés par la variance cosmique. Ainsi, ’estimation des erreurs sur les
parametres d’un modele cosmologique a partir des dénombrements des halos est dominée
par le bruit de Poisson, et la variance cosmique pourrait étre négligée. En pratique, nous
trouvons, comme Marian et Bernstein (2006), que la variance cosmique présente un effet
inférieur & 15 % sur les erreurs sur les parametres pour un relevé spatial. Nous la prendrons
cependant en compte dans nos calculs ultérieurs.

6.4.2 Matrice de Fisher du spectre de puissance tomographique

De maniere similaire, on montre que la matrice de Fisher pour le spectre de puissance
tomographique, lorsqu’il est mesuré sur un intervalle [(inin; max] de n, multipdles, est
donnée par (Cooray et Hu, 2001a; Hu et Jain, 2004; Takada et Jain, 2004)

¢
Sy 0P (0) “1 0P (€)
sp __ Sp
=Lin (mn)(m/n’)
ot P, (£) est le spectre de puissance entre les tranches de redshift m et n.
C?Em) (m/n) (¢) définit la matrice de covariance du spectre de puissance tomographique,

par (Takada et Jain, 2004)

(O

(mn),(m'n’)

O b b b b
AN obs obs obs obs
(£7€ ) - (2€ n 1)A€fciel |:Pmm’ (E)Pnn’ (é) + Pmn’ (E)an’ (E)]

1 d2v daze , /
+47chie1/ 2mlAL 27rg/M/T<mnm'n'>(f7—M,—E). (6.24)

A/ est Iécart entre deux multipdles consécutifs pour lesquels le spectre de puissance
est estimé, f.e est la fraction du ciel observée, et T(mnm/n/)(& — 00, — 1) est le trispectre
du cisaillement cosmologique. Le second membre de ’équation 6.24 représente les erreurs
non-gaussiennes. Nous le négligeons par la suite.

PObs(¢) est le spectre de puissance observé entre tranches de redshift m et n, défini par

0.2

Pﬁgf(f) = Pmn(f) + Omn ﬁint7 (6.25)

m
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ou 7, est le nombre moyen de galaxies dans la tranche de redshift m, défini par, en
supposant que la tranche m est comprise entre des distances comobiles X, €t Xm+1,

dz

— 6.26
— (6.26)

Xm-+1
Ny = / dXsps(Z)
ou ps(z) représente la distribution en redshift des galaxies. Le deuxieme terme de I’équation
(6.25) dénote le bruit de Poisson ; le symbole de Kronecker force le spectre croisé (m # n)
a y étre insensible.

6.4.3 Matrice de Fisher de la combinaison dénombrements - spectre de
puissance

Afin d’estimer l'erreur commise sur I'estimation des parametres lorsque ’on combine
les observables, nous créons le vecteur de données

D= {Pll(gmin)a T 7Pmn(€z)a e 7Pnrnr(€max)7Nl7 T 7Nj7 T }7 (627)

regroupant la valeur de chaque spectre de puissance (pour n, tranches de redshift), en
chaque multipdle, et les dénombrements des halos dans chaque intervalle de signal-sur-
bruit ou de redshift et/ou de masse.

La matrice de Fisher associée est donnée par

cts c+s -1
Fi» =Dl [cler)| D, (6.28)

L’estimation de la matrice de covariance des observables combinées,

(c+sp) _ ( OF €O
C - < Cc,sp CC ’ (629)

requiert la connaissance des covariances croisées C“*P entre comptages de halos et spectre
de puissance. Le cisaillement cosmologique étant créé par les grandes structures, et son
spectre de cisaillement étant dominé par la contribution des halos les plus massifs, ceux qui
sont le plus aisément détectables par effet de lentille faible, et qui donc entrent en priorité
dans les différents comptages, le spectre de puissance et les dénombrements de halos ne
sont pas des observables indépendantes. Leurs covariances croisées ne sont donc pas nulles,
et doivent étre prises en compte pour une analyse précise des matrices de Fisher.

Takada et Bridle (2007) les ont estimées, et ont analysé 'impact de leur prise en
compte sur les contraintes accessibles sur les parametres cosmologiques, en combinant
dénombrement des halos en fonction du redshift et spectre de puissance tomographique.
Pour le dénombrement des halos sélectionnés selon leur signal-sur-bruit, combiné avec le
spectre de puissance tomographique total (prenant en compte la contribution de tous les
halos), I'inclusion des matrices de covariance croisées n’a un effet que limité. Elle améliore
les contraintes d’environ 5%. Fang et Haiman (2007) parviennent au méme résultat.

Par la suite, nous négligerons les covariances croisées entre spectre de puissance et
dénombrement des halos, considérant ces deux observables comme indépendantes. Dans
ce cas, la matrice de covariance des observables combinées se réduit a
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(c+sp) _ [ CP 0
C < . cc> (6.30)

et leur matrice de Fisher est simplement la somme des matrices de Fisher individuelles
des observables,

(c+sp) _ ¢ S
FS™ = Fy + F2, (6.31)

Nous estimons les trois matrices F¢, FP et F(+sP) dans la section suivante, et en
dérivons les contraintes accessibles sur les parametres cosmologiques par I'utilisation indi-
viduelle et combinée des comptages de halos et du spectre de puissance tomographique.

6.5 Contraintes sur les parametres cosmologiques

Nous estimons ici les contraintes que nous pouvons apporter sur le modele cosmolo-
gique, en particulier la normalisation du spectre de puissance de la matiere og, et ’équation
d’état de I’énergie sombre. Nous paramétrisons I’équation d’état de I’énergie sombre par
w(a) = wo+a(l —w,), ou a est le facteur d’échelle ; wy est la valeur actuelle de ’équation
d’état, et w, paramétrise son évolution temporelle.

Nous supposons un modele central d’univers ACDM, plat, caractérisé par Q,, = 0,3,
og = 0,8, wg = —1, we =0, 2, =0,04, h = 0,7 et ny = 1. Nous examinons les contraintes
apportées sur les parametres {Q,,, g, wo, W, } uniquement ; les dégénérescences des autres
nous empéchant de les prendre en compte de maniere simple. Nous nous plagons dans le
cadre d’un relevé similaire a DUNE, de 20000 degrés carrés, ayant n, = 40 galaxies par
minute d’arc carrée, de redshift médian z,.q = 1, distribuées selon une distribution du type
(6.16), avec « = 2 et 3 = 1,5. Nous supposons que la dispersion des formes intrinseques est
oint = 0,3. Nous ne considérons pas ici 'impact des effets systématiques sur les contraintes.
Ainsi, nous négligeons les erreurs de mesure sur les redshifts photométriques des galaxies
et sur les redshifts (spectroscopiques ou photométriques) des halos détectés par effet de
lentille faible. De méme, nous ignorons la contamination et 'incomplétude du catalogue
de halos détectés ; elles sont toutes deux dues aux effets de projection, qui peuvent aussi
bien brouiller le signal d’un halo, que créer un signal factice. Des simulations numériques
permettraient de les quantifier. Enfin, nous négligeons l'erreur de mesure de masse des
halos détectés.

Nous commencons par évaluer les contraintes accessibles par les dénombrements des
halos, avant d’examiner celles fournies par le spectre de puissance. Puis nous les compa-
rerons et analyserons celles apportées par leur combinaison.

6.5.1 Dénombrements des halos

Nous faisons trois catalogues de halos, détectés par effet de lentille faible, avec un
critere de sélection en signal-sur-bruit (la figure 6.1 présente la fonction de sélection cor-
respondante). Le premier correspond au comptage en fonction du signal-sur-bruit dN/dv.
Le deuxiéme, dN/dz, prend I'information de redshift des halos en compte. Nous utilisons
25 intervalles de redshift, entre z = 0 et z = 2. Enfin, le troisieme comptage, d2N/dMdz,
ajoute I'information de masse des halos. Aux 25 intervalles de redshift précédents, nous
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F1G. 6.9 — Erreurs marginales a 1o sur les plans (£,,,08) - haut - et (wo,w,) - bas - pour les
dénombrements de halos. Le panneau (b) est un zoom du panneau (a) pris dans le rectangle noir
central ; le panneau (d) est un zoom pris dans le rectangle central du panneau (c). Les ellipses
bleues correspondent aux contraintes apportées par le comptage des halos en fonction de leur
signal-sur-bruit. En rouge, les halos sont comptés en fonction du redshift ; 'information en masse
est ajoutée dans les ellipses vertes. Les ellipses solides prennent en compte tous les halos dont le
signal-sur-bruit est supérieur a 3, celles en tirets, ceux ayant v > 5, et les ellipses en tirets-pointillés,
tous les halos vérifiant v > 7.

ajoutons 25 intervalles de masse, entre My, = 1013h_1M@ et Mupax = 1019h_1M@.
Notre choix pour les masses extrémales est conservateur, de sorte que tous les halos soient
décomptés dans un intervalle : My, est légérément inférieure a la masse minimale d’un
halo pour qu’il soit détecté dans notre relevé (Fig. 6.1), et M.y est suffisamment élevée
pour qu’aucun halo ne soit plus massif.

La figure 6.9 montre les contraintes & 1o que nos comptages permettent d’atteindre
dans les plans (,,,08) et (wg,w,), aprés marginalisation sur les autres parametres. La
figure 6.9(b) est une vue rapprochée de la figure 6.9(a) dans le rectangle central de cette
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TAB. 6.1 — Erreurs marginales & 1o, & partir des dénombrements de halos, pour différents seuils
de sélection en signal-sur-bruit.

dN/dv dN/dz d’N/dMdz
v=z3 | v=5H v vz23d |vz2b|lv>2T|v=23 |vaebh | v>eT
o] | 0,122 | 0,210 0,444 | 0,0079 | 0,0154 | 0,029 | 0,0065 | 0,0132 | 0,0240
olos] | 0,0199 | 0,0259 | 0,0391 | 0,0035 | 0,0054 | 0,0077 | 0,0026 | 0,0042 | 0,0060
olwe] | 4,490 | 8,961 | 21,897 | 0,155 | 0,378 | 0,487 | 0,128 | 0,321 | 0,708
olwe] | 27,818 | 60,011 | 157,451 | 0,841 | 2,325 | 5,722 | 0,663 | 1,873 | 4,574

derniére. De méme, la figure 6.9(d) donne une vue plus précise du voisinage immédiat
du modele central dans le plan (wg,w,) que la figure 6.9(c). Les ellipses bleues illustrent
les contraintes fournies par les dénombrements en fonction du signal-sur-bruit d/N/dv.
Les ellipses rouges correspondent aux dénombrements en fonction du redshift dN/dz, et
les vertes & ceux en fonction du redshift et de la masse d2N/dMdz. Les trois styles de
courbe illustrent trois seuils de détection en signal-sur-bruit différents. Les courbes pleines
prennent en compte le dénombrement de tous les halos de signal-sur-bruit v > 3, celles
en tirets ceux ayant v > 5, et celles en tirets-pointillés ceux caractérisés par v > 7. La
prise en compte d’un plus grand nombre de halos (allant de v > 7 & v > 3, c’est-a-dire des
ellipses extérieures aux ellipses intérieures) améliore notablement la précision pouvant étre
atteinte sur la mesure de €Q,,, og, wy et w,. Cependant, la précision atteinte en utilisant les
halos de plus bas rapport signal-sur-bruit est limitée en pratique par les fausses détections.
Cette question sera traitée dans un travail ultérieur. On note une rotation des ellipses dans
le plan (2,,,08) (Fig. 6.9(b)) en modifiant le seuil de détection des halos.

La table 6.1 résume les erreurs marginales que l'on peut atteindre sur nos cinq pa-
rametres, dans le cadre des dénombrements de halos. La prise en compte du redshift dans
les comptages permet d’améliorer les contraintes d’un facteur variant entre 5 et 30 selon
les parametres; pour un parametre donné, ce facteur varie peu en fonction du seuil de
détection utilisé. En particulier, le gain sur la précision de la mesure de wg est substanciel
(d'un facteur 24 pour un seuil de détection vy = 5 a 30 pour vs = 3). L’amélioration des
contraintes sur w, est similaire, bien que les comptages restent peu contraignants pour ce
parametre. Le gain sur la précision de la mesure de og atteint un facteur =~ 6 pour vy = 3.
La prise en compte de l'information de masse améliore la précision sur les parametres
d’environ 30%. C’est le dénombrement en fonction du redshift et de la masse qui donne les
meilleures contraintes (en prenant en compte tous les halos de signal-sur-bruit supérieur
a 3). On s’attend & atteindre une précision de 2% sur Q,,,, de 0,3% sur og, et de 12% sur
wy ; 'erreur absolue sur w, atteint 0,6.

6.5.2 Spectre de puissance

Nous examinons maintenant quelles contraintes la mesure du spectre de puissance
du cisaillement cosmologique peut apporter sur les paramétres du modele cosmologique.
Nous considérons le spectre de puissance sans tomographie (un seul intervalle de redshift)
et avec tomographie. Nous estimons le spectre de puissance tomographique en séparant
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TAB. 6.2 — Erreurs marginales & 1o, & partir du spectre de puissance.

Sans tomographie Avec tomographie, 5 intervalles
v<oo | v<3 | v<h | v<T |v<oo | v<L3 | v<h | v<T

o[y, | 0,010 | 0,0070 | 0,0071 | 0,0071 | 0,0034 | 0,0029 | 0,0027 | 0,0027
olog] | 0,015 | 0,027 | 0,0184 | 0,0150 | 0,0050 | 0,0100 | 0,0062 | 0,0052
olwe] | 0,187 | 0,141 | 0,0688 | 0,0674 | 0,0625 | 0,0579 | 0,0491 | 0,0485
olwe] | 0,890 | 0,762 | 0,349 | 0,251 | 0,277 | 0,235 | 0,186 | 0,181

les galaxies en cinq intervalles de redshift, sur toute la largeur de leur distribution. Nous
mesurons le spectre de puissance en prenant en compte la contribution de tous les halos,
ou en ne considérant que celle des halos créant un rapport signal-sur-bruit inférieur a une
certaine limite 5 (comme dans le cadre de la figure 6.5(d)). Nous examinons ainsi quels
halos contribuent principalement a la contrainte des parameétres cosmologiques a travers
le spectre de puissance tomographique.

La figure 6.10 illustre les contraintes accessibles par la mesure du spectre de puissance
tomographique, sur les plans (£2,,,08) et (wp,w,). Chaque style de courbe correspond a
une coupure en signal-sur-bruit différente dans la prise en compte des halos contribuant au
spectre de puissance. Le spectre de puissance total est considéré par les ellipses en tirets
allongés. Seule la contribution des halos créant un signal-sur-bruit inférieur a 7 est prise
en compte par les ellipses en tirets-pointillés. Les ellipses en tirets courts correspondent
a la prise en compte des halos de signal-sur-bruit inférieur a 5, et les ellipses solides ne
considerent que la contribution des halos de signal-sur-bruit inférieur a 3.

La table 6.2 résume les erreurs marginales a 1o accessibles par la mesure du spectre du
puissance, tomographique ou pas. Nous y comparons les erreurs apportées par les spectres
de puissance totaux, et ceux calculés en ne prenant en compte que la contribution des halos
de signal-sur-bruit inférieur a une certaine limite. La prise en compte de I'information en
redshift améliore les contraintes de 40% (dans le cas de wp, en prenant en compte la
contribution de tous les halos de signal-sur-bruit inférieur & 7), & 300% dans le cas de
Q.. Cependant, les contraintes fournies sur wq et w, sans utiliser I'information de redshift
des galaxies, mais en ne considérant que les halos de signal-sur-bruit inférieur a 7 dans
la mesure du spectre de puissance sont similaires a celles obtenues par un traitement
tomographique du spectre de halo total.

Les erreurs fournies par le spectre de puissance s’améliorent lorsque la limite de prise
en compte de la contribution des halos v augmente, conséquence de 'augmentation de
I'amplitude du spectre de puissance lorsque des halos de plus en plus massifs sont pris en
compte dans son estimation. Cependant, excepté dans le cas de og, le spectre de puissance
total donne étonnamment des contraintes moins fortes que celles fournies par la prise
en compte des seuls halos de signal-sur-bruit inférieur a 7. En particulier, les erreurs
atteintes sur wg par la mesure du spectre ne considérant que les halos ayant v < 7 sont
30% inférieures, et celles sur w,, 50% inférieures, & celles atteintes par la mesure du
spectre de puissance total. Nous expliquons cet effet par I'impact différentiel occasionné par
I’exclusion des halos les plus significatifs sur le spectre de puissance : alors que I'amplitude
du spectre aux échelles extrémales (¢ > 10% et £ < 100) est peu affectée, celle des échelles
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F1c. 6.10 — Erreurs marginales & 1o accessible par la mesure du spectre de puissance tomogra-
phique du cisaillement cosmologique, dans les plans (2,,,,08) - gauche - et (wg,w,) - droite - en
considérant la contribution au spectre de puissance de différents halos. Les ellipses en tirets allongés
correspondent au spectre total ; les ellipses solides ne prennent en compte que la contribution des
halos de signal-sur-bruit v < 3, les ellipses en tirets celle des halos vérifiant v < 5; seule la contri-
bution des halos ayant v < 7 est considérée par les ellipses en tirets-pointillés, et celles des halos
ayant v < 13 par les ellipses en pointillés.

intermédiaires est plus touchée (Fig. 6.5(d)). Le fait d’ignorer les halos dont le signal-sur-
bruit dépasse 7 introduit alors une information de forme supplémentaire dans le spectre de
puissance, qui améliore les contraintes que sa mesure permet d’atteindre. Nous prévoyons
cependant qu’une augmentation de vy fera tendre les contraintes vers celles offertes par
le spectre de puissance total. C’est bien la tendance observée par les ellipses en pointillés
de la figure 6.10, qui prennent en compte la contribution des halos de signal-sur-bruit
inférieur a 13 dans le calcul du spectre de puissance. Les halos ayant un signal-sur-bruit
v = 7 dans notre relevé ont une masse comprise entre ~ 104h =1 M, et ~ 10'°h~1 M, dans
I'intervalle de redshift ot nous sommes le plus susceptibles d’en détecter (Fig. 6.1 et 6.3).
Les informations cosmologiques accessibles via le spectre de puissance sont transportées
principalement par les halos de masse comprise entre 10'*h=1 M et 101°h~1 M.

Nous procédons & la comparaison des contraintes accessibles par les dénombrements
de halo et par la mesure du spectre de puissance dans la section suivante.

6.5.3 Combinaison et comparaison

Notre analyse se différencie de celles de Fang et Haiman (2007) et Takada et Bridle
(2007) qui, s’ils comparent les mérites individuels et combinés des dénombrements de
halos et du spectre de puissance tomographique, ne considérent pas ce dernier dans le
cadre du modele de halo. Ainsi, ils ne prennent en compte que la contribution du spectre
de puissance total. Au contraire, nous combinons et comparons les contraintes apportées
par les dénombrements des halos détectés au-dessus d’un seuil en signal-sur-bruit vy et
celles fournies par le spectre de puissance tomographique dont les seules contributions
sont celles des halos ayant un signal-sur-bruit inférieur au seuil vg.
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F1G. 6.11 — Erreurs marginales & 1o sur les plans (£2,,,08) - haut - et (wo,w,) - bas- apportées
par les dénombrements d>/N/dMdz (bleu), le spectre de puissance tomographique (rouge) et leur
combinaison (vert), effectuée en séparant parties résolue et non-résolue des données. Les ellipses
solides placent la limite entre ces deux parties & vs = 3, celles en tirets, & vs = 5. Le panneau (b)
est une vue rapprochée du rectangle central de (a). Le panneau (d) est une vue rapprochée de (c).

Nous séparons ainsi les parties résolue et non-résolue des données. D’un point de vue
observationnel, nous créons une carte de masse, dont nous extrayons et comptons les
halos vérifiant ¥ > v5. Nous les masquons, puis mesurons le cisaillement cosmologique
sur les zones restantes (qui vérifient v < vg). Ce faisant, la pose de masques diminue la
fraction de ciel observée f.el, et augmente ainsi la covariance du spectre de puissance. Ici,
nous supposons que la fraction de ciel occupée par les halos ainsi retirés est négligeable
devant la surface totale du relevé, et n’affecte pas nos prévisions. Cette méthode permet
en particulier de retirer de la mesure du spectre de puissance 'information déja utilisée
par les dénombrements de halos.

Les erreurs marginales a 1o des combinaisons ainsi définies sont illustrées par la figure
6.11, dans les plans (£,,,08) et (wp,w,). Les ellipses bleues représentent les contraintes
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TAB. 6.3 — Erreurs marginales & 1o, & partir des combinaisons des dénombrements et du spectre
de puissance.

AN/dv(> vs) + Pij(< vs)| AN/dz(> vs) + Pij(< vs) [d2N/dMdz(> vs) + Pij(< vs)

Vs =3 | =0 | 1s=7|vs=3]| 1s=5 | =T vs=3 Vs = b Vg =17

o[Qm] [0,00126 [0,00102 | 0,00120 [0,00115 9,04 10~ 7|0,00108| 0,00115 |9,0 10 7| 0,00107
olos] |0,00178(0,00179 | 0,00213 |0,00092 | 0,00135 |0,00187 |8,56 10~4| 0,00129 | 0,00183

] | 0,0460 | 0,0363 | 0,0341 | 0,0275 | 0,0333 | 0,0333 | 0,0266 | 0,0331 | 0,0334
w,] | 0,200 | 0,148 | 0,132 | 0,114 | 0,136 | 0,130 | 0,110 | 0,135 | 0,130

apportées par les dénombrements d2/N/dMdz. Les ellipses rouges représentent celles ap-
portées par le spectre de puissance tomographique. Les contraintes fournies par la com-
binaison des deux observables sont illustrées par les ellipses vertes. Les ellipses solides
représentent les contraintes pour une limite entre zones résolue et non-résolue vy = 3 ; tous
les halos de signal-sur-bruit supérieur sont dénombrés, et seuls ceux de signal-sur-bruit
plus faible sont pris en compte dans la mesure du spectre de puissance. Le seuil est vy = 5
pour les ellipses en tirets. La figure 6.11(b) est une vue rapprochée du rectangle central de
la figure 6.11(a), et la figure 6.11(d) en est une du rectangle central de la figure 6.11(c).
La combinaison des comptages de halos et de la mesure du spectre de puissance brise no-
tablement la dégénérescence entre €2, et og (Fig. 6.11(a) et 6.11(b)). L’erreur marginale
sur €, est ainsi dévisée par 5,6 et 2,5 par rapport a celle fournie par les comptages et le
spectre de puissance, respectivement ; ces chiffres se transforment en 3,1 et 11,7 dans le cas
de og. Par contre, l'orientation des ellipses d’erreur dans le plan (wg,w,) est similaire pour
les comptages et le spectre de puissance, ce dernier apportant les meilleures contraintes.

La table 6.3 résume les erreurs marginales a 1o obtenues par les combinaisons des
dénombrements de halos et des mesures du spectre de puissance, en séparant parties
résolue et non-résolue. Alors que la prise en compte du redshift dans les comptages seuls
améliore les contraintes fournies par le comptage en fonction du signal-sur-bruit seul d’un
facteur variant entre 5 et 30, elle ne permet de réduire les erreurs marginales que légérement
lorsque les comptages sont combinés avec la mesure du spectre de puissance. Ainsi, I’erreur
sur la mesure de wq est réduite de moitié si vy = 3, et de seulement 3% si v = 5.

La figure 6.12 compare les erreurs marginales apportées sur les quatre parametres {2,,,
og, Wy et wg, en fonction de la limite en signal-sur-bruit v4 entre parties résolue et non-
résolue. La droite noire horizontale en tirets-pointillés représente les erreurs fournies par
le spectre de puissance total, ou la contribution de tous les halos est prise en compte. Les
courbes en tirets illustrent les erreurs obtenues par les comptages en fonction du signal-
sur-bruit (dN/dv(> vg), rouge), du redshift (dN/dz(> vg), vert) et du redshift et de la
masse (d2N/dMdz(> vg), bleu). La courbe solide cyan représente les erreurs fournies par
la mesure des spectres de puissance tomographiques, dont seule la contribution des halos
de signal-sur-bruit inférieur a v est prise en compte, P;;(< vs). Les courbes solides sont
les combinaisons des dénombrements et des spectres de puissance ainsi définis. En rouge,
le spectre de puissance est combiné avec les comptages en fonction du signal-sur-bruit. En
vert, il est combiné avec les comptages en fonction du redshift. En bleu, il est combiné
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F1c. 6.12 — Erreurs marginales & 1o sur les parameétres cosmologiques, & partir des analyses
individuelles et combinées des dénombrements de halos et des mesures du spectre de puissance
du cisaillement cosmologique, en fonction du seuil en signal-sur-bruit délimitant zones résolue et
non-résolue des données. Les courbes en tirets illustrent les contraintes atteintes par les comptages
de halos. La droite horizontale représente les erreurs accessibles par la mesure du spectre de puis-
sance total. Les erreurs fournies par I’analyse du spectre de puissance ne prenant en compte la
contribution que des halos vérifiant v < 14 sont représentées par la courbe cyan; les autres courbes
solides illustrent les erreurs fournies lorsque ’'on combine dénombrements et spectre de puissance.
Les panneaux de droite sont des vues rapprochées de la partie inférieure des panneaux de gauche.

avec les comptages de halos en fonction du redshift et de la masse. Les panneaux de droite
offrent une vue rapprochée de la partie inférieure des panneaux de gauche.

L’erreur obtenue par les trois comptages croit avec le seuil en signal-sur-bruit utilisé,
du fait de la prise en compte d’'un nombre décroissant de halos. Cependant, nous ne
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F1a. 6.12 — Erreurs marginales & 1o sur les parametres cosmologiques - suite

considérons pas la contamination par les fausses détections ; leur prise en compte touchera
principalement les halos peu significatifs, et remontera les courbes d’erreur pour les seuils
les plus bas; leur comportement pour les seuils plus élevés sera inchangé. Comme la
section 6.5.1 I'a souligné, la prise en compte du redshift dans les dénombrements améliore
substanciellement les contraintes. Par contre, y ajouter I'information de masse des halos
n’a qu’un effet limité.

La comparaison entre la droite horizontale et la courbe cyan souligne que I’exclusion
des halos massifs dans le calcul du spectre du puissance améliore les contraintes accessibles.
La figure 6.10 donnait déja un apercu du comportement observé ici pour les erreurs four-
nies par le spectre de puissance pour lequel seuls les halos vérifiant v4 sont pris en compte.
Partant de v = 3, les erreurs diminuent lorsque vy croit, jusqu’a atteindre un minimum
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autour de Vs & Vg min, correspondant a la prise en compte des halos de masse inférieure a
10"h=1 Mg & 10"~ M. Lorsque v augmente encore, les erreurs se rapprochent de celles
accessibles a partir de la mesure du spectre de puissance total (le spectre de puissance cor-
respondant étant alors de plus en plus proche du spectre total). L’exclusion des structures
les plus non-gaussiennes de la mesure du spectre de puissance lorsque v = Vs min, ainsi que
I'influence de cette exclusion sur la forme du spectre de puissance, permettent d’expliquer
I’existence de ce minimum. La position du minimum v i, dépend du parametre mesuré :
Vs min = D pour §2,,, mais est légerement plus élevé, v min ~ 7, pour les parametres de
I’énergie sombre. La situation est différente pour og, dont les erreurs fournies par le spectre
de puissance diminuent de maniere monotone, pour étre minimales lorsque le spectre de
puissance total est considéré.

Le méme comportement est observé lorsque I'on compare les contraintes combinées.
Les erreurs connaissent un minimum pour un seuil g min, qui dépend du parametre mesuré.
Il est proche de celui observé pour les contraintes utilisant le spectre de puissance seul.
Les contraintes combinées sur og font apparaitre ce seuil optimal pour vg min =~ 5.

La correspondance entre les trois contraintes combinées (courbes solides) pour vg > 7
suggere que la prise en compte du redshift et /ou de la masse dans les dénombrements de ha-
los n’améliore que peu les contraintes apportées par un dénombrement en signal-sur-bruit,
des lors que ces dénombrements sont combinés a la mesure du spectre de puissance. Ainsi,
c’est la seule prise en compte des non-gaussianités (les halos, quelle que soit ’observable
en fonction de laquelle ils sont comptés) qui apporte 'amélioration la plus notable aux
contraintes combinées. Une diminution de 50% des erreurs de mesure sur les parametres
est alors envisageable, des lors que 'on combine les comptages de halos aux mesures du
spectre de puissance.

Nous basant sur le modele de halo et le formalisme des matrices de Fisher, nous avons
calculé dans ce chapitre quelles contraintes sur les parametres {,,,08,wo,w, } sont acces-
sibles a partir du dénombrement des halos, de la mesure du spectre de puissance, et de
leur combinaison, lorsque nous séparons parties résolue et non-résolue. Nous avons noté
une nette amélioration des contraintes apportées par les comptages de halos des lors que
leur information de redshift est prise en compte. Cependant, y ajouter leur information de
masse n’améliore la précision des estimations des parametres que de maniere marginale.
Nous avons montré la dépendance des contraintes apportées par le spectre de puissance en-
vers ’échantillon de halos que nous prenons en compte dans son estimation. Les contraintes
sont les meilleures lorsque seule la contribution des halos de signal-sur-bruit inférieur a ~ 7
(dans notre relevé, correspondant & des halos de masse inférieure & 10°h =1 M) est prise
en compte. Enfin, nous avons montré que la combinaison des dénombrements de halos et
du spectre de puissance améliore les contraintes. Il suffit, en combinant, de ne considérer
qu’un type de comptage pour atteindre des contraintes optimales : seule la prise en compte
des non-gaussianités dans les comptages, combinée avec le spectre de puissance, est im-
portante pour accéder aux erreurs minimales. Nous pouvons ainsi atteindre une erreur de
~ 0,3% sur la mesure de €, et og, et de I'ordre de 2% sur wq; l'erreur absolue sur wy
pouvant atteindre 0,1.

Nous avons montré que la prise en compte optimale des observables fournies par 'effet
de lentille faible, les comptages de halos et le spectre de puissance, permet d’accéder a une
cosmologie de haute précision, ou les parametres sont mesurés avec une précision de 'ordre
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du pour-cent, voire moindre. Il nous faut cependant souligner que nous avons négligé les
effets systématiques susceptibles de biaiser les mesures des parameétres cosmologiques, en
particulier les erreurs de mesure du redshift des galaxies et des halos, les incertitudes dans
les mesures de masse des halos, ainsi que la contamination et I'incomplétude des catalogues
de halos. Si le fait de négliger les erreurs de mesure du redshift et de la masse des halos
n’est pas préjudiciable, une analyse combinée comptages - spectre de puissance pouvant
ne faire appel qu’aux comptages en fonction du signal-sur-bruit, sans perte de précision,
les autres effets systématiques auront un réle a jouer. Nous les prendrons en compte dans
un travail ultérieur, au cours duquel nous procéderons en outre a une optimisation des
caractéristiques d’un relevé, telles que sa surface ou sa profondeur.



Conclusion

L’effet de lentille gravitationnelle, depuis longtemps prédit par la théorie, n’a été ob-
servé que tres récemment. A peine vingt ans nous séparent de la premiere détection d’un
arc gravitationnel, et sept ans de la premiere mesure significative du cisaillement cosmo-
logique. L’étude observationnelle des lentilles gravitationnelles faibles est depuis en plein
essor, et un effort important est apporté, porté principalement sur les statistiques de bas
ordre du cisaillement cosmologique, et depuis peu, sur la cartographie de la matiere noire
et la détection des amas de galaxies. Dans I’élan de cet effort, de nouvelles techniques
de mesure du cisaillement gravitationnel sont créées, testées, améliorées, soumises a des
simulations “en aveugle”, et utilisées sur de vraies données. Les shapelets font partie de
ces méthodes émergentes.

Dans le cadre de cette these, nous avons repris le logiciel développé par Richard Massey,
qui permet de mettre en pratique le formalisme des shapelets et de mesurer la forme de
galaxies tout en tenant compte de la pixellisation des images et de leur convolution par
une PSF. Nous avons contribué & son amélioration, conduisant de multiples tests & chaque
étape du processus d’analyse d’une image. Nous avons développé un logiciel et une interface
autour de ce pivot central, qui permettent ’analyse complete d’une image, de ’extraction
des sources a la mesure du cisaillement gravitationnel, en passant par la modélisation
complete de la PSF.

Nous avons pris une part active dans le projet STEP, aux simulations duquel nous
avons soumis notre logiciel de mesure du cisaillement basé sur les shapelets. Outre des
expériences riches en enseignements, porteuses d’amélioration de notre algorithme, les
différentes étapes du projet ont montré que les shapelets tiennent leur place parmi les
meilleures méthodes actuelles de mesure du cisaillement gravitationnel. Cependant, nous
avons vu que cela n’est vrai que dans le cadre d’observations au sol. Les simulations d’ob-
servation spatiale ont soulevé des questions qui permettront d’améliorer substantiellement
I’algorithme des shapelets dans les mois qui viennent.

Le projet STEP a légitimé I'utilisation des shapelets sur des données prises depuis
le sol. Nous avons mesuré le cisaillement gravitationnel sur les données Deep et Wide
du relevé CFHTLS. Nous nous sommes concentrés sur la recherche d’amas de galaxies.
Nous en avons détectés six, dont cing sont confirmés par une analyse indépendante du
cisaillement gravitationnel dans la méme région et/ou des sources X révélées par le relevé
XMM-LSS. Nous avons comparé les caractéristiques de nos détections a la fonction de
sélection des amas par effet de lentille faible. Leur comptage nous a permis d’apporter
des contraintes sur la normalisation du spectre de puissance des fluctuations de densité
og, bien qu’elles soient contaminées par la variance cosmique et I'erreur de Poisson. Nous
avons estimé la masse gravitationnelle des amas détectés, et ’avons combinée avec leur
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température X mesurée dans les observations XMM-LSS. Nous avons ainsi pu estimer la
relation masse-température pour les amas de galaxies. Grace a ’adjonction du catalogue de
Bardeau et al. (2007), nous l’avons mesurée sur un intervalle large de masses, des groupes
aux amas massifs de galaxies. Nous avons trouvé une pente compatible avec 1’évolution
auto-similaire & toute échelle, et une normalisation proche en accord avec celles publiées
récemment.

Si nous avons privilégié la recherche et I’étude des amas de galaxies dans les données
CFHTLS, nous avons pris part a l'analyse des statistiques de bas ordre du cisaillement
cosmologique dans les données COSMOS. Nous avons en particulier introduit ’analyse a
trois dimensions, en séparant les galaxies par tranches de redshift, et en avons déduit des
contraintes sur og. En particulier, nous avons montré que l'inclusion de 'information de
redshift apporte une amélioration notable sur la précision de la mesure de ce parametre.

Nous avons enfin envisagé des pistes vers 'optimisation des observations futures. En
particulier, nous avons comparé les contraintes accessibles sur les parameétres cosmolo-
giques a partir de trois dénombrements de halos avec celles obtenues a partir de la mesure
du spectre de puissance tomographique du cisaillement cosmologique. Nous avons montré
que dans le cadre du modele de halo, les comptages de halos en fonction de leur redshift
offrent une précision largement meilleure que les comptages en fonction du signal-sur-bruit.
Par contre, I’'adjonction de 'information de masse des halos n’améliore que marginalement
les contraintes apportées par les comptages en fonction du redshift. Toujours dans le cadre
du modele de halo, nous avons montré que la mesure du spectre de puissance ne prenant
en compte la contribution que des halos de masse inférieure & 101*h=1 My & 101°h~1 M,
fournit des erreurs moindres sur les parametres que la mesure du spectre de puissance
total. Nous avons enfin combiné les deux observables en prenant soin de séparer parties
résolue et non-résolue des données, en comptant les halos ayant un rapport signal-sur-bruit
supérieur & une certaine limite, et en ne prenant en compte que la contribution de ceux
ayant un rapport signal-sur-bruit inférieur & la méme limite dans ’estimation du spectre
de puissance du cisaillement cosmologique. Nous avons ainsi montré non seulement que
la combinaison des deux observables améliore la précision sur les mesures des parametres,
mais aussi qu’il suffit de compter les amas en fonction de leur signal-sur-bruit pour at-
teindre les meilleures contraintes, la prise en compte ultérieure de I'information de redshift
et de masse des halos n’améliorant les contraintes que de maniére marginale.

Jusqu’a présent, les shapelets n’ont été utilisées pour la mesure du cisaillement gra-
vitationnel que sur les données CFHTLS. Nous envisageons maintenant de les appliquer
a d’autres observations. Nous avons déja considéré des images fournies par le télescope
Subaru, mais sans donner lieu & publication. Miyazaki et al. (2007) ont récemment publié
un catalogue d’amas dans les données Subaru, tandis que Hamana et al. (en préparation)
y ont analysé les statistiques & deux points du cisaillement cosmologique. Ces deux articles
sont basés sur une mesure du type KSB, dont le code n’a malheureusement pas été validé
par les simulations STEP. Nous ré-analyserons ces données, en mesurant le cisaillement
avec les shapelets, dans un futur proche. De méme, les données spatiales COSMOS ont
été analysées en utilisant la méthode RRG (chapitre 5). Leur qualité nous pousse a les
analyser a la lumiere des shapelets. Ce sera en outre un défi pour les shapelets, qui devront
étre améliorées afin de perdre leur sensibilité aux effets de résolution trop fine (chapitre 3),
et pourront inclure la correction des problemes d’efficacité de transfert de charge décelés
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dans les données COSMOS.

Ces données permettront d’accéder a de nouvelles mesures du cisaillement gravitation-
nel. En particulier, nous envisageons de mesurer la fonction de corrélation a trois points
du cisaillement cosmologique dans les données Subaru. Nous pourrons ainsi tester la non-
gaussianité de I’Univers. Les données COSMOS permettront également la mesure de la
flexion, la dérivée du cisaillement (Bacon et al., 2006; Goldberg et Bacon, 2005; Goldberg
et Leonard, 2007; Leonard et al., 2007). La flexion est plus sensible que le cisaillement aux
petites échelles, et se place naturellement a la frontiere entre les lentilles fortes, qui scrutent
le centre des amas des galaxies, et le cisaillement gravitationnel, sensible a la distribution
générale de matiere dans, et entre, les amas. En particulier, elle est sensible a la présence
de sous-structures dans les amas de galaxies. Elle se présente ainsi comme un nouvel outil
pour I'étude des amas de galaxies. Elle est naturellement décrite par le formalisme des
shapelets (Massey et al., 2007d). Elle requiert cependant des données spatiales. COSMOS
sera un excellent banc d’essai pour sa mesure, avant de ’appliquer sur des relevés plus
ambitieux.

Une optimisation poussée des futures observations est en cours, afin de décider quelle
stratégie de relevé permettra d’utiliser au mieux les observables disponibles, dans le but
de mesurer les parametres du modeéle cosmologique au pour-cent pres. Le chapitre 6, ou
encore Amara et Réfrégier (2007); Fang et Haiman (2007); Takada et Bridle (2007), ont
donné quelques éléments préliminaires de réponse. Ces travaux vont permettre 1'utilisation
optimale des satellites (DUNE, SNAP) et observations au sol (Pan-STARRS, KIDS, LSST)
a I'étude aujourd’hui.

L’effort actuel porté sur la mesure des différentes observables accessibles des lentilles
gravitationnelles faibles (cisaillement cosmologique, recherche et comptage des amas de
galaxies, statistiques d’ordre supérieur, flexion) mirit et apporte déja des fruits. Nous
sommes cependant en droit de nous attendre a de nouvelles mesures des parametres du
modele cosmologique, de plus en plus précises, et a de nouvelles lumiéres sur des sujets
aussi divers que les galaxies, les amas de galaxies, la matieére noire, 1’énergie sombre,
et I'Univers dans son ensemble. L’effet de lentille gravitationnelle faible se place ainsi
en téte des observations susceptibles d’apporter des éléments de réponse a ces questions
mystérieuses qui assombrissent le ciel de la physique contemporaine : quelle est la nature
de la matiere noire et de I’énergie sombre? Existent-elles réellement, ou une théorie de
la gravitation modifiée peut-elle expliquer leurs effets sans avoir recours a leur présence ?
A n’en pas douter, la contribution scientifique de la communauté des lentilles faibles est,
et sera, essentielle. Pour un jour, s’enthousiasmer comme un personnage de Giono, face a
la simplicité étonnante du monde : “[...] toutes les choses étonnantes se font simplement
malgré notre étonnement”.
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Annexe A

Télescopes et caméras

Nous résumons dans la table A.1 les principales caractéristiques des télescopes et
caméras utilisés dans cette these. Nous avons travaillé a partir d’images fournies par les
télescopes CFHT, Subaru et Hubble (chapitres 2, 4, 5). Par contre, Dune est encore a
I’étude, et nous avons simplement utilisé les caractéristiques du relevé associé proposé,
sans prendre en considération les caractéristiques techniques du télescope lui-méme, dans
le chapitre 6.

TAB. A.1 — Principales caractéristiques des télescopes et caméras utilisés dans cette these.

Télescope CFHT Subaru HST Dune
Site Mauna Kea Mauna Kea en orbite en étude
(Hawal) (Hawal)
Diameétre (m) 3,6 8,2 2.4 1,2
Caméra Megacam SuprimeCam ACS/WFC
Nombre de CCD 9 x4 2 x5 2

Taille des CCD
(pixels x pixels) 2048 x 4612 4096 x 2048 2048 x 4096

Taille des pixels (”) 0,2 0,2 0,05 0,1
Champ de vue 58 x b6’ 34’ x 27 3,4 x 3.4 0,5 deg?
PSF : FWHM (7) 0,7 0,5 0,12 0,23
PSF : écart-type
de Dellipticité ~ 10% ~ 6% ~ 1,5% < 6%
Bruit de lecture
(e/pixel) 3 5 5
Sensibilité 78% (400 nm) | 55% (400 nm) | 77% (400 nm)
88% (600 nm) | 80% (600 nm) | 83% (600 nm)
49% (800 nm) | 89% (800 nm) | 67% (800 nm)
4% (1000 nm) | 18% (1000 nm)

La figure A.1 ilustre la transmission des filtres utilisés par la caméra Megacam du
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MegaCam filter set and average CCD quantum efficiency
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F1a. A.1 — Transmission des filtres, et sensibilité de la caméra Megacam sur le CFHT.

CFHT, ainsi que sa sensibilité (“Quantum Efficiency”) !

"http ://www.cfht. hawaii.edu/Instruments/Imaging/MegaPrime/specsinformation.html
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Liste des contributions

B.1 Contributions écrites

B.1.1 Publications dans des journaux a comité de lecture

— Bergé J., Amara A. & Réfrégier A., en préparation

— Bergé J., Pacaud F., Réfrégier A., Massey R., Pierre M., Amara A., Birkinshaw
M., Paulin-Henriksson S., Smith G. & Willis J., “Combined analysis of weak lensing
and X-ray blind surveys”, soumis a MNRAS

— Massey R., Heymans C., Bergé J., Bernstein G., Bridle S., Clowe D., Dahle H.,
Ellis R., Erben T., Hetterscheidt M., High F.W., Hirata C., Hoekstra H., Hudelot
P., Jarvis M., Johnston D., Kuijken K., Margoniner V., Mandelbaum R., Mellier
Y., Nakajima R., Paulin-Henriksson S., Peeples M., Roat C., Réfrégier A., Rhodes
J., Schrabback T., Schirmer M., Seljak U., Semboloni E. & Van Waerbeke L., “The
Shear Testing Programme 2 : Factors affecting high-precision weak-lensing analyses”,
2007, MNRAS, 376, 13

— Massey R., Rhodes J., Leauthaud A., Capak P., Ellis R., Koekemoer A., Réfrégier
A., Scoville N., Taylor J.E., Albert J., Bergé J., Heymans C, Johnston D., Kneib
J.-P., Mellier Y., Mobasher B., Semboloni E., Shopbell P., Tasca L. & Van Waerbeke
L., “COSMOS : 3D weak lensing and the growth of structure”, 2007, ApJS, 172, 239

— Massey R., Rowe B., Réfrégier A., Bacon D.J. & Bergé J., “Weak gravitational
shear and flexion with polar shapelets”, 2007, MNRAS, 380, 229

— Heymans C., Van Waerbeke L., Bacon D., Bergé J., Bernstein G., Bertin E., Bridle
S., Brown M.L., Clowe D., Dahle H., Erben T., Gray M., Hetterscheidt M., Hoeks-
tra H., Hudelot P., Jarvis M., Kuijken K., Margoniner V., Massey R., Mellier Y.,
Nakajima R., Réfrégier A., Rhodes J., Schrabback T. & Wittman D., “The Shear
Testing Programme - I. Weak lensing analysis of simulated ground-based observa-
tions”, 2006, MNRAS, 368, 1323

— Horellou C. & Bergé J., “Dark energy and the evolution of spherical overdensities”,
2005, MNRAS, 360, 1393 (travail effectué en dehors du cadre de la theése présentée
ici)
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B.1.2 Résumé de présentation

— Bergé J., Réfrégier A. & Massey R., “Shapelet analysis of weak lensing surveys”,
2006, in Proceedings of the XLIst Rencontres de Moriond, Contents and Structures
of the Universe, édité par Christophe Magneville, Réza Ansari, Jacques Dumarchez
et Jean Tran Thanh Van.

B.1.3 Publications non-référencées

— Bergé J., Massey R. & Réfrégier A., “An introduction to shapelets-based weak
lensing analysis : Volume 17, 2006, disponible sur Internet,
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— Bergé J., Massey R. & Réfrégier A., “An introduction to shapelets-based weak
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B.2.1 Contributions orales
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analysis of the W1 field”
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pelet analysis of weak lensing surveys”
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Italie, mars 2006, “Shapelets analysis of weak lensing surveys”
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2005, “Weak lensing analysis of the XMM-LSS survey”
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Articles : textes intégraux

Nous donnons ici le texte intégral des publications ayant émaillé le cours de la these
présentée par le présent document.

Nous donnons en premier la premiere version de l'article Combined analysis of weak
lensing and X-ray blind surveys, soumise aux Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society pendant 1’été 2007.

Nous présentons ensuite le résumé de la présentation effectuée pendant les Rencontres
de Moriond 2006, qui peut étre trouvée dans les Proceedings of the XLIst Rencontres de
Moriond, Contents and Structures of the Universe.

Enfin, nous donnons les publications auxquelles nous avons participé, par ordre chro-
nologique.
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ABSTRACT

We present a joint weak lensing and X-ray analysis of 4 deg? from the CFHTLS and
XMM-LSS surveys. Our weak lensing analysis is the first analysis of a real survey
using shapelets, a next generation weak lensing analysis method. We create projected
mass maps of the images, and extract 6 weak-lensing-detected clusters of galaxies. We
show that their counts can be used to constrain the power spectrum normalisation og
to be og(Q,,/0.24)°° = 092791, We show that despite the large scatter generally
observed in the M-T relation derived from lensing masses, tight constraints on both
its slope and normalisation M. can be obtained with a moderate number of sources
provided that the covered mass range is large enough. Adding clusters from Bardeau et
al. (2007) to our sample, we measure M, = 2.691 %8 1014h~1 M. Although they are
dominated by shot noise and sample variance, our measurements are consistent with
currently favoured values, and set the stage for future surveys. We thus investigate the
dependence of those estimates on survey size, depth, and integration time, for joint
weak lensing and X-ray surveys. We show that deep surveys should be dedicated to
the study of the physics of clusters and groups of galaxies. Wide surveys should be
preferred as ways to gain insights into cosmological parameters such as og and M,.
To secure the measurement of og and M, with the current statistical accuracy, a 40
deg? and a 300 deg? wide surveys will be needed respectively. More ambitious surveys
covering 2500 deg? will provide the 1% accuracy in the power spectrum and M-T
relation normalisations estimations.

Key words: gravitational lensing - surveys - dark matter - large-scale structure of
Universe - cosmological parameters - X-rays: galaxies: clusters

1 INTRODUCTION

* Based on observations obtained with MegaPrime/MegaCam,
a joint project of CFHT and CEA/DAPNIA, at the Canada-
France-Hawaii Telescope (CFHT) which is operated by the Na-
tional Research Council (NRC) of Canada, the Institut National
des Sciences de 1'Univers of the Centre National de la Recherche
Scientifique (CNRS) of France, and the University of Hawaii. This
work is based in part on data products produced at TERAPIX
and the Canadian Astronomy Data Centre as part of the Canada-
France-Hawaii Telescope Legacy Survey, a collaborative project of
NRC and CNRS. It makes use of photometric redshifts produced
jointly by TERAPIX and VVDS teams.

t E-mail address : joel.berge@cea.fr

© RAS

In the currently-favoured hierarchical model of structure for-
mation, clusters of galaxies have formed from the collapse of
gravitational potential wells (e.g. Peebles 1980; Padmanab-
han 1993; Lacey & Cole 1993; Lokas 2001) and are powerful
cosmological probes. For instance, since they are sensitive
to the expansion history of the Universe, their abundance
and spatial distribution (e.g. Viana & Liddle 1996; Wang &
Steinhardt 1998; Horellou & Bergé 2005; Nunes, da Silva &
Aghanim 2006; Manera & Mota 2006) and their mass func-
tion (e.g. Lokas, Bode & Hoffman 2004) depend on cosmo-
logical parameters, such as the dark energy equation of state
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parameter w (e.g. Basilakos 2003; Maor & Lahav 2005; Basi-
lakos & Voglis 2007), or the power spectrum normalisation
os (e.g. Seljak 2002; Pierpaoli et al. 2003). Several obser-
vational methods now permit the use of clusters of galaxies
as cosmological probes, such as X-ray observations, weak
gravitational lensing and the Sunyaev-Zeldovich effect.

Due to improvements in telescopes and techniques, X-
ray studies are able to constrain cluster physics and the
mass scaling relation with ever greater precision. For in-
stance, the self-similarity for clusters of galaxies has been
observationally verified. Nevertheless, adiabatic simulations
still predicts a mass-temperature relation with double the
observed normalisation (e.g. Nevalainen, Markevitch & For-
man 2000; Finoguenov, Reiprich & Bohringer 2001) and the
self-similarity assumption could break down at low tem-
peratures (T' € 3 keV). Thus, a steepening of the mass-
temperature (M-T) relation is expected if galaxy groups un-
derwent a preheating by supernovae, or a surge of entropy, in
their early days (Bialek, Evrard & Mohr 2001; Muanwong et
al. 2002). Recent evidence for this steepening was found by
e.g. Nevalainen, Markevitch & Forman (2000); Finoguenov,
Reiprich & Béhringer (2001), or Arnaud, Pointecouteau &
Pratt 2005 (APPO05 hereafter), but could not be seen by
e.g. Btorri, De Grandi & Molendi (2002); Castillo-Morales &
Schindler (2003); Vikhlinin et al. (2006). Moreover, the M-T
normalisation estimation is currently limited by systematics
in measuring cluster masses from their X-ray profiles. This
limitation can be lifted using probes which are independent
of the physical state of the cluster.

Beyond galaxy cluster physics, the M-T relation is
needed by X-ray experiments to estimate the power spec-
trum normalisation og. Measuring this parameter has trig-
gered much efforts in several observational areas. For in-
stance, CMB analyses (e.g. Spergel et al. 2007) provide a
low value for os (< 0.8), weak lensing experiments tend to
higher values (> 0.8), and X-ray observations provide inter-
mediate values.

Gravitational lensing does not depend on the underly-
ing physics of clusters of galaxies or dark matter, but only
on their potential wells, and on the Universe’'s geometry.
Strong gravitational lensing has been first used for galaxy
clusters physics (e.g. Mellier, Fort & Kneib 1993; Kneib et
al. 1995, 1996; Smail et al. 1997; Luppino et al. 1999; Smith
et al. 2005) and measurement of os (e.g. Smith et al. 2003).
Weak gravitational lensing is more difficult to measure (for
reviews, see e.g. Mellier 1999; Bartelmann & Schneider 2001;
Refregier 2003a; Munshi et al. 2006)), and has taken longer
to be detected (Bacon, Refregier & Ellis 2000; van Waerbeke
et al. 2000; Wittman et al. 2000; Rhodes, Refregier & Groth
2001). Since then, particular attention has been given to
cosmic shear, i.e. statistical cosmological weak lensing (e.g.
Bacon et al. 2003; Heymans et al. 2005; Massey et al. 2005,
2007a; Hoekstra et al. 2006; Semboloni et al. 2006; Schrab-
back et al. 2007), in attempts to measure w and og. It has
also begun to be used as a tracer of the cosmic web (e.g.
Massey et al. 2007b), and a way to detect and catalogue
gravitationally bound structures (e.g. Gavazzi & Soucail
2007, GSO7 hereafter). Beside the constraints it can bring to
cosmology, it can be used as a complement to X-ray analyses
of clusters of galaxies. Thanks to the physics-independent es-
timation of cluster masses, it appears as a unique method
to calibrate the mass-temperature relation for clusters of

galaxies (e.g. Hjorth, Oukbir & van Kampen 1998; Huterer
& White 2002; Pedersen & Dahle 2006; Bardeau et al. 2007).
It has been shown that the uncertainty in mass-temperature
relation normalisation is the largest source of error in oz
measurements inferred from X-ray cluster analyses (Seljak
2002; Pierpaoli et al. 2003). An accurate mass-temperature
relation, obtained from combined weak lensing and X-ray
analyses, will thus provide new insights not only on the oy
discrepancy, but also on galaxy cluster physics.

In this paper, we present the first joint analysis of weak
gravitational and X-ray wide-area surveys of a randomly-
selected patch of sky. The weak lensing survey is derived
from the CFHTLS, and the X-ray survey from the XMM-
LSS. The weak lensing analysis uses shapelets (Refregier
2003b; Refregier & Bacon 2003; Massey & Refregier 2005),
a new generation shear measurement technigue, which has
been shown to achieve a few percent accuracy in shear
measurement from ground based telescopes (Massey et al.
2007¢). We analyse one square-degree of the CFHTLS Deep
survey (the D1 field) and four contiguous square degrees of
the CFHTLS Wide survey, which enclose the D1 field. We
create convergence maps for this region of the sky and give a
catalogue of detections. We show how weak-lensing-selected
clusters counts can provide an estimate of the power spec-
trum normalisation os. We then show how the combination
of weak lensing and X-ray analyses of clusters provides an
estimate of the mass-temperature relation normalisation T.,
independent of clusters physical state. We finally investigate
the impact of a joint weak lensing and X-ray survey strategy
on the accuracy of the o and T, measurement. We consider
deep and wide weak lensing surveys, with the CFHTLS char-
acteristics, combined with a blind X-ray survey of the same
region of the sky.

The organisation of the paper is as follows. Section 2
presents the surveys used in this paper, namely the CFHTLS
and the XMM-LSS. The methods that we use are described
in section 3. We show how we estimate the weak lensing ef-
fect using shapelets, and how we generate convergence maps
and detect clusters. We also briefly describe how the X-ray
properties of clusters are obtained. Section 4 presents our
estimates of the power spectrum and M-T relation normal-
isations. We then show in section 5 that combined blind
surveys are necessary to get the best insights about those
normalisations. The impact of survey strategy on those pa-
rameters estimations is discussed in section 6. We conclude
in section 7.

2 DATA
2.1 Weak lensing : CFHTLS

The “Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey” '

(CFHTLS), a joint France-Canada project, consists of three
different surveys, namely the Very Wide Survey, the Wide
Synoptic Survey (referred to as “Wide survey” hereafter),
and the Deep Survey. Once complete, the Wide Survey will
cover 170 deg® (divided in four distinct patches ranging from
49 deg? to 72 deg?) in five filters (u*,g’r',i",2"), down to a
magnitude i ~ 24.5. Its main goal is the study of large scale

1 http://www.cfht.hawail.edu/Science/CFHLS/
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structures by weak gravitational lensing and galaxy counts.
The Deep Survey covers 4 different fields, each with an area
of 1 deg®, in the same five filters, down to i’ &~ 28.5. Pri-
marily intended for the research of Type Ia Supernovae, it
is also useful for large-scale structure studies. The CFHTLS
images were obtained from observations with the MegaCam
camera, made of a 36 CCD mosaic, of 2048 x 4196 pixels
each, with a 1 deg” field of view (Boulade et al. 2003).

In this paper, we report the weak gravitational lensing
based mapping of 4 deg’ of the Wide Survey (W1 patch),
which include the 1 deg” field of the Deep Survey (D1 field),
using both W1 and D1 images. The geometry of the fields
that we use is shown on Figure 1. The data processing (as-
trometry, photometric calibration, stacking of images) has
been done by the CFHT community and Terapix . We use
W1 images optimised for weak lensing : each field is the com-
bination of 7 stacked images, each of 620 seconds exposure
time. We use the T0003 release of the D1 field, consisting of
275 stacked images, with a total 37.4 hour exposure time.
The average seeing is 0.7 arcsec. We masked parts of the im-
ages with saturated stars and/or too high a noise, by hand,
so as not to bias our weak lensing results. This operation
removes 10% of the original area covered by the data. We
do not mask the ghosts created by spurious reflections on
the telescope optics around saturated stars, but we eventu-
ally remove the galaxies that they cover from our catalogues,
since they are too noisy. The average galaxy density is 28
arcmin™? in the D1 image, and 13 arcmin™? in the W1 im-
ages.

2.2 X-ray : XMM-LSS

Designed to cover an area of several tens of square degrees
up to a redshift z = 1, the XMM-LSS survey aims at de-
tecting a significant fraction of clusters of galaxies, in order
to constitute a sample suited to cosmological studies (Pierre
et al. 2004). Its nominal exposure times are 10 ks, and have
been raised up to 20 ks for the XMM Medium Deep Survey
(XMDS : Chiappetti et al. 2005), a 2 deg” region included
in the XMM-LSS, which covers the CFHTLS D1 field. In
this paper, we use 4 deg? of the XMM-LSS which cover our
4 deg? CFHTLS data. The XMM pointings are shown on
Figure 1. The raw X-ray observations reduction is presented
in Pacaud et al. (2006).

3 METHOD
3.1 Weak lensing cluster detection

Introduced in Refregier 2003b, Refregier & Bacon 2003 and
Massey & Refregier 2005, shapelets are a complete, orthog-
onal, set of basis functions with which one can analytically
decompose galaxy shapes. They can be seen as fundamen-
tal shapes : a particular galaxy can be represented by a
particular sum of shapelets basis functions ¥n,m, weighted
by coefficients f.,.. Their rich formalism provides an in-
tuitive and analytic form for geometrical transformations
(such as smear, shear, rotation) and for (de)convolution.
Hence, they allow one to analytically describe the smearing

? http://terapix.iap.fr
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RA. (deq)

Figure 1. Layout of the surveys. The red square is the CFHTLS
D1 field. The four green squares are the four CFHTLS W1 fields
used in this paper. Circles represent the XMM-LSS pointings
available in that region, prior to XMM AO5 (Pacaud et al. 2007).
Here, we only used those lying within the optical data. Those
marked by a cross are strongly affected by flares and are being
re-observed.

of the Point Spread Function (PSF) and the shear of galax-
ies, properly correcting for the PSF. The shear estimation
they provide has been shown to reach the needed accuracy
for the CFHTLS specifications by the STEP project (Massey
et al. 2007c).

Our full pipeline will be described in an upcoming pa-
per (Bergé et al. in prep). We briefly summarise it here-
after. Each sufficiently bright and non-saturated star is first
decomposed into shapelets. A polynomial interpolation of
each shapelet coefficient then provides a model of its spa-
tial variations across the image. We thus are able to recon-
struct the shape of the PSF at the position of each galaxy,
the condition for deconvolving it from the galaxies’ shapes.
Several stringent tests then valid our PSF model (Bergé et
al. in prep). The shape of galaxies is finally measured by
decomposing them into shapelets, while deconvolving from
the PSF, as shown in Massey & Refregier 2005.

A shear estimator is created from the shapelet decom-
positions of galaxies, as prescribed by Massey et al. 2007d:

¥= % (1
where the shear susceptibility PT =< foo — faa > /V2 is
fitted on the magnitude-size plane for galaxies. The coeffi-
cients are complex numbers. Hence, the shear « of equation
(1) is the complex notation for shears, v = 1 + iva.

To increase the signal to noise ratio of our measure-
ments, we give to each galaxy g a minimum variance weight
Wy = (o'?‘g + o"f:w + o'fm)_l, where 0., is the error on
shape measurement for galaxy g, op, , the error on the mea-
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surement of its shear susceptibility, and iy is the intrin-
sic ellipticity dispersion, set to i, = 0.3. Slightly chang-
ing iy would be equivalent to give more or less weight to
our measurement errors, and would mostly affect the error
bars in the shear measurement. The eventual peak detection
would not be affected by such slight changes. This weighting
scheme is equivalent to smoothly selecting the most useful
galaxies for shear measurement. For instance, the faintest
are down-weighted. It therefore provides us with effective
densities of n.s = 20 and 9 useful galaxies per square ar-
cminute, in the D1 and W1 images, respectively. Then, a
direct inversion in Fourier space of the pixelised shear map
allows us to infer a convergence (i.e. projected mass) map
(Kaiser & Squires 1993) of the images. Structures in this
mass map are extracted from the noise using a Gaussian fil-
ter. Figure 2 shows the convergence maps that we inferred
from our data, and is described in section 4.1. While con-
structing a convergence map, we also create a signal-to-noise
map, the signal-to-noise ratio being defined as

s(z,y)
ow(z,y)’ @

where #(z,y) is the convergence at the (z,y) sky coordi-
nates, and o« (z,y) its r.m.s error. The r.m.s error o.(z,y)
is computed using Monte-Carlo simulations in which the in-
put galaxies are positioned like the observed ones but with
randomised shape orientations.

Structures are then searched for in the filtered con-
vergence map, and their astrometry provided, by the SEx-
tractor software (Bertin & Arnouts 1996). They are ex-
tracted according to their signal-to-noise peak, read from
the signal-to-noise map. Hereafter, we define a ‘significant
structure’ as a detection with a signal-to-noise ratio greater
than 2.3. Their mass is related to their integrated conver-
gence through the lensing geometry, and can be estimated
when their redshift and the redshift distribution of back-
ground galaxies are known. To account for the latter, we
use the normalised distribution

a zha .
zsI‘(l:"T") (25) exp [ (zs) :| (3)
where the parameters o, 3, 2, are given for the Wide images
by Benjamin et al. (2007) (e, 8,2.) = (0.836,3.425,1.171).
To account for n(z) in the D1 image, we fit Ilbert et al
(2006)’s photometric redshift distribution in the CFHTLS
D1 field, and obtain (e, 3, 2;) = (0.828, 1.859, 1.148).

We measure a cluster’s virial mass by averaging its con-
vergence in an aperture large enough that we can assume
that the entire cluster is captured. We then convert it into
Moyg,c, the mass enclosed in the sphere of mean overdensity
200 times higher than the critical density, using the recipe
from Hu & Kravtsov (2003). Hereafter, we will note Maqo,c
more simply Mano.

Weak lensing is affected by the whole matter distri-
bution onto the line of sight. That is, any weak lensing
mass measurement is biased by projection effects. It has
been shown, using different mass estimators, that large-scale
structures in the line of sight, and near the target cluster,
introduce errors ranging from a few percent (Reblinsky &
Bartelmann 1999; Hoekstra 2001, 2003; Clowe, De Lucia &
King 2004) to a few tens percent (Metzler, White & Loken
2001; de Putter & White 2005). In this paper, we assume

vz y) =

n{z) =

that they provide a 20% error, added in quadrature to the
shear measurement error.

3.2 X-ray cluster detection and analysis

The X-ray cluster detection pipeline has been described in
Pacaud et al. (2006). It takes full account of the Poisson
nature of the X-ray images, to extract and analyse clus-
ters of galaxies in a two-step procedure. Clusters are first
detected by a multi-resolution wavelet filter (Starck et al.
1998). Then, each source is analysed using a maximum like-
lihood profile fitting procedure, and its X-ray properties as-
sessed. Three classes of extended sources have been defined
(Pacaud et al. 2006; Pierre et al. 2006) : (1) the Cl class
contains the highest surface brightness sources, and is un-
contaminated ; (2) the C2 class allows for 50 % contamina-
tion, and contains less bright extended sources ; (3) finally,
the C3 class contains optically confirmed sources with ap-
parent X-ray emission, that were not selected as C1 or C2.
Hereafter, we only consider C1 class detections, represen-
tative of the most massive objects seen in the XMM-LSS.
The redshift of detected clusters has been measured using
spectroscopic observations from a number of telescope and
instrument combinations detailed in Table 2 of Pierre et al.
(2006). Their temperature estimation is described in Willis
et al. (2005).

Pacaud et al. (2007) have extracted and analysed 29 C1
clusters from 5 deg? of the XMM-LSS data (shown on Fig.
1), that overlap our 4 deg” optical data. Among other things,
they have measured their luminosity and temperature. Here,
we take into account their 16 clusters which are enclosed in
the fields of our CFHTLS data, making use only of their
temperature and redshift. They are listed in Table 1. Note
that the cluster XLSSC053 is in the G12 XMM-LSS pointing
(shown by the cross in the D1 field, on Fig. 1), which was
not used when Pacaud et al. (2007) analysed the XMM-LSS
observations. This pointing has been re-observed, and the
X-ray characteristics of XLS8C053 are listed in Table 1.

4 RESULTS

In this section, we give the properties of clusters of galaxies
detected with our weak lensing pipeline. Counting the weak
lensing detections allows us to provide a constraint on the
matter power spectrum normalisation og. We then use the
weak lensing mass of the detected groups to calibrate the
mass-ternperature relation for clusters of galaxies.

4.1 Convergence maps and cluster catalogue

Figure 2 shows the convergence maps that we obtained from
our weak lensing analysis. The lower panel shows the 4 deg®
of the W1 field that we considered. No significant overden-
sity (i.e. with v > 2.3) has been detected. As we will quan-
titatively show in section 4.2.1, this is consistent with the
expected cluster counts for this survey. The upper panel
shows the convergence map for the D1 field, the position
of which is marked in the lower panel by the black square.
Since we have around 20 galaxies per arcmin®, we expect
more significant detections in this map (see section 4.2.1).
Due to the varying level of noise in our map, two peaks
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Figure 2. Convergence maps inferred from our weak lensing measurement. The convergence « is shown for the D1 (top) and the W1
(bottom) fields. The square in the W1 map shows the D1 boundaries. Contours levels start at 2.3¢, with an increment of 0.3¢. The
D1 (resp. W1) maps are smoothed by a 1.1’ (resp. 2.3") FWHM Gaussian. Dashed circles in both panels mark X-ray clusters. In the
upper panel, dotted circles show GS0T's KSB weak lensing detections. Clusters detected by our shapelets weak lensing measurement are
labelled WLid, and X-ray clusters not detected by weak lensing are labelled by their XMM name. All clusters are listed in Table 1. For
clarity, false detections near edges are not shown.
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Table 1. Clusters catalogue. Besides the clusters that we detect through our shapelet weak lensing measurement, we also list clusters
seen by GS07, and selected as C1 clusters in the XMM-LSS. Weak lensing detections’ significance is given for D1 and W1, even if no
detection appears in W1. Mpgg (WL) is the cluster weak lensing mass. Magp(X) is the mass estimated from X-ray profile, extrapalated
from Rspo to Rapo, with respeet to Msop masses given by Pacaud et al. (2007), and must be used with caution (see text).

Weak lensing XLSSC GS07 RA Dec z Significance  Myy(WL) Tx Mogp (X)© Notes
cluster [D number ID  (deg) (deg) DI/W1  (10%h~'Mz) (keV) (10"h~'Mg)

WLO1 013  Cl03 36.8497 -4.5481 031  3.62 /- i Lotdt 21

WL02 - - 366589 -4.7516 - 3.02 /- - - -

WLO3 041  Cll4 36.3723 -4.2604 014 276 /- 3.8%3 13122 3.5

WLO04 - Clo4 36.3628 -4.1886 032 2.62 /- 7.53% - -

WLO5 044 - 361389 -4.2384 026 249 /- g 1atil 3.7

WLO6 053  Cl02 361229 -4.8341 050° 231 /- 98727 3.4t8l 5.0 XMM-LSS pointing

not observed in
Pacaud et al. (2007)

. 025  CIO5 36.3375 -4.6925 0.26 2if 2 2.0122 under a mask
3 022  CIO7 36.9167 -4.8606 0.20 s . iy 5.3 under a mask
- - Cl0 36.8167 -4.1269 - -/- - -
- 029 - 360172 -4.2260 1.05 -/- - a1tdd 13.9 too high redshift
- 011 - 365410 -4.9680 0.05 -/- - 0.5413333 1.0
- 005 - 36.7866 -4.2095 1.05 = . gt 16.5 too high redshift
= 0061 - 35.4382 -3.7717 0.43 5 - . agthe 30.4 not in D1, near an edge
- 040t - 35.5232 -4.5463 (0.32 X /- - Lty 6.8 not in D1
- 0491 - 35.9892 -4.5880 0.49 X/ - - o 5.0 not in D1
5 0181 - 36.0079 -5.0003 0.32 X/- - .0t8: 8.0 not in D1
- 0211 - 36.2338 -5.1340 0.08 X /- - 0.681 004 18 not in D1
- oolf - 36.2378 -3.8156 0.61 @ X /- - 3.21§;§ 14.3 not in D1
. 008 - 363367 -3.8014 0.30 X [ e 13107 2.1 not in D1
- 002t - 363841 -3.9198 0.77 X/- - 2atle 9.6 not in D1

@ Tomographic redshift (GS07)
b Photometric redshift (Aussel et al. in prep)

© Rough estimates based on the isothermal assumption and extrapolated from Mgao given by Pacaud et al. (2007).

T Outside D1.

with the same convergence & value do not necessarily have
the same significance. That results in the rejection of seem-
ingly significant structures, such as the one peaking around
(o, 8)=(36.75", —4.75°). Significant structures are marked
out by the white contours which start at 2.3¢ and increase by
0.30. Dashed circles mark X-ray clusters, and dotted circles
GS07's weak lensing detections. GS07 measured the shear
in the D1 field using the KSB method (Kaiser, Squires &
Broadhurst 1995).

Table 1 summarises the measured characteristics of the
clusters that we detect, together with all X-ray and GS07’s
detections in the region. The clusters that we detect through
our shapelets weak lensing analysis are labelled with WLid,
where id runs from 00 to 06, and are sorted by decreasing sig-
nificance. Their labels are listed in the first column. Their
official XMM names are given in column (2), and GSO07’s
IDs in the third column. X-ray clusters marked by a ™ are
outside the D1 field. Columns (4) and (5) give their posi-
tion. Column (6) lists their spectroscopic redshifts, except
for clusters WLO04, for which tomographic redshift is given,
and WLO6 for which photometric redshift is given (Aussel et
al. in prep). The significances of the weak lensing detections
are listed in column (7), in D1 and W1. A -’ means that the
cluster is not detected ; a *X’ means that the cluster is out-
side the D1 field. Columns (8) and (9) give their weak lens-
ing mass M3z00(WL) and X-ray temperature, respectively.

Column (10) gives the mass estimated from X-ray profiles
Mauou(X), under the isothermal assumption. These masses
were extrapolated from Rspo to Rago (where Rspp and Raoo
are the radius where the mean cluster overdensity is 500 and
200 times higher than the critical density), where very lit-
tle signal is available, with respect to Pacaud et al. (2007).
The values of Magp(X) must therefore be interpreted with
caution. Finally, column (11) gives some details about weak
lensing detections, explaining for instance why we chose not
to take them into account, or why we do not detect a clus-
ter seen by another method. Among the rejection criteria
are the proximity to an edge or to a masked region, the in-
version mass procedure being sensitive to missing data and
to edge effects.

Clusters XLSSC022 (GS07’s CI07) and XLSSC025
(GS07’s Cl05) are not detected by our pipeline. Indeed, due
to their proximity to masks, and to an edge (XLSSC022) of
the image, we decided not to trust our shear measurement
and inversion in their surrounding area. No significant X-ray
source has been selected around WL02, and it remains in-
visible to GS07. Moreover, a visual inspection of the optical
images does not show any galaxy overdensity around it. All
our detections but WL02 have a counterpart either in the
X-ray or in GS0T’s catalogues, proving an excellent agree-
ment between the three clusters detection methods used in
those observations. No significant X-ray source has been de-
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tected at the position of WL04, even though it is also seen
by GS07. GS07’s D1 map shows a slight detection at the
position of WLO05, even though they decided not to trust it.
X-ray clusters XLSSC005 and XLSSC029 are at too high a
redshift to be detected with our surveys. Cluster XLSSC011
is too close and not massive enough to be detected by a weak
lensing method, as will be shown in section 4.2.1.

While X-ray masses listed in column (10) of Table 1
must be taken with caution, they can be compared to the
weak lensing masses listed in column (8). Although one can
notice a good overall agreement between Myys(WL) and
Moy (X), masses estimated from X-ray data seem slightly
underestimated. This is consistent with the bias of isother-
mal beta-model parametrisation identified by Vikhlinin et
al. (2006).

In summary, we are left with 6 weak lensing detections,
5 of them are trustworthy. While they do not provide strong
statistics, they can be used to estimate og, as shown below.
Four detections have an X-ray counterpart and can thus be
used to constrain the mass-temperature relation, provided
that we add clusters from another catalogue. This is de-
scribed hereafter.

4.2 Clusters number counts
4.2.1 Weak lensing selection function

A weak gravitational lensing selection function can be com-
puted analytically (see e.g. Hamana, Takada & Yoshida
2004; Marian & Bernstein 2006) from the signal-to-noise ra-
tio of a halo in a given cosmology and weak lensing survey
parameters. We derive such a selection function, using an op-
timal match filter, described in Bergé, Amara & Réfrégier
(in prep). In an observation characterised by a number den-
sity of background galaxies ny, an NFW halo of convergence
& has signal-to-noise ratio :

v= Vs fdﬁrmz(.r) (4)

iy
T~

where o, is the r.m.s shear error per galaxy, and where we
neglect projection effects and sample variance, which have
been shown to have subdominant effects (Marian & Bern-
stein 2006).

Our selection function is shown in Figure 3 in the

mass-redshift plane, for our Deep (n, = 20 arcmin 2,
o, = 0.3, thick black) and our Wide (n, = 9
aremin~2, ¢, = 0.4, red) surveys, in a cosmologi-

cal model based on the three-year Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe results (WMAP3; Spergel et al. 2007),
(h, Qmh?®, Qph?, 05, w)=(0.73,0.127,0.0223,0.76 -1). We use
the redshift distributions for background galaxies given by
equation (3).

Figure 3 shows, from bottom to top, the minimum de-
tectable mass for a halo at a 20, a 30 and a 4o detection
threshold. The Deep and Wide selection functions have dif-
ferent slopes, as a consequence of their different redshift
distribution for background galaxies. Symbols represent the
position, in the redshift-mass plane, of clusters listed in Ta~
ble 1. We use the weak lensing mass Maoo(WL) for WLO01,
WL03, WL05 and WLO06, and the X-ray mass Magp(X) for
other clusters. The thick square symbols on Figure 3 rep-
resent clusters for which we could estimate a weak lensing
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Figure 3. Weak lensing selection function for a survey like D1
(thick black ; oint = 0.3, ng=20 arcmin !, redshift distribution
as Eq. (3)) and W1 (red ; ojm = 0.4, ng=9 arcmin—!, redshift
distribution as Eq. (3)), assuming a WMAP3 cosmology in each
case. From bottom to top, lines correspond to 2¢, 3¢ and 4o
significance. Dashed lines show the X-ray selection function, cor-
responding to 50%, and 80% detection probability (Pacaud et al.
2007 Fig. 18, lower and upper curves, respectively). Thick square
symbols are our detections in the D1 data, labeled by their ID ;
they are not detectable in the W1 data. Diamonds are clusters de-
tected either by GS07 or by X-ray analysis, in D1, that we do not
detect for reasons listed in the text. Red triangles are C1 X-ray
clusters lying outside the D1 region. Except for the thick square
symbols (for which we use the weak lensing mass Maoo(WL)),
we use the X-ray mass My (X). Except XLSSC006 (labeled for
visibility as X006), they cannot be detected by a weak lensing
experiment in the W1 data. XLSSC006 is not detected because
of its proximity to an edge.

mass (WL01, WL03, WLO05 and WL06). Diamond symbols
are clusters detected either by GS07 or only in the XMM-
LSS, and which we do not detect via our weak lensing ex-
periment. Clusters XL.SSC022 and XLSSC025 should be de-
tectable (and are detected by GS07), but as already noted,
their proximity to either an edge or a mask prevents us from
safely detecting them. Triangle symbols (labeled T in Ta-
ble 1) correspond to C1 X-ray clusters in W1 that are out-
side the D1 region. It is clear from Figure 3 that they can
not be detected by our weak lensing analysis of W1. Only
XLSSC006 should be seen, at the 2o level. However, its de-
tection is plagued by its proximity to the edge of the image.

Also shown on Fig. 3 are the X-ray selection functions,
for 50% and 80% detection probabilities (dashed lines) as
estimated by Pacaud et al. (2007).

Figure 3 shows an excellent agreement between the clus-
ters characteristics and their predicted detectability by weak
gravitational lensing,.

4.2.2  Number counts

From equation (4), the expected number of haloes detected
above a certain significance can be computed using a Press-
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Figure 4. Cumulative cluster number density as a function of
weak lensing detection significance, in the D1 data. The error bars
include shot noise and sample variance. The dashed line shows the
expected number counts in a8 WMAP3 cosmology, for the survey’s
characteristics. The solid line is our best fit, when varying og
(s = 0.92). The dot-dashed line is the expected number counts
for the Wide survey, with g = 0.92.

Schechter approach (Press & Schechter 1974). For this pur-
pose, we use the Jenkins et al. (2001) mass function to es-
timate the number of haloes that we can detect, as a func-
tion of significance threshold. Curves on figure 4 show such
counts for different oy and survey depths. Miyazaki et al.
(2002) already used this statistic to discriminate between
halo profile models. It is used here for the first time in
a shapelet weak lensing analysis, combined with an X-ray
analysis.

Most of our detections are validated by corresponding
objects either in the catalogue of GSOT or our X-ray C1 clus-
ters catalogue. Nevertheless, despite its relative high signif-
icance, WLO2 does not have such independent support. We
indeed consider it as a false detection, and do not take it into
account for cluster counts. We then estimate the number of
false detections from Monte Carlo simulations. For this pur-
pose, we input galaxies at the position of the actual ones,
but randomise their shear. The convergence maps that we
infer from them show only false detections. We find that we
expect only one false detection at the 3o level. This is thus
consistent with removing WL02. On the other hand, we find
more contamination below 2.40. Consequently, we only use
clusters with v 2 2.4 for our counts. The symbols on Fig. 4
represent our cumulative counts, corrected from false detec-
tions. Their error bars include the effects of shot noise and
sample variance, computed from Hu & Kravtsov’s (2003)
analytic formula. We then fit the expected number counts
to our data as a function of og, keeping all other parameters
constant. We find og = 0.9270-1% (at the 68.3% confidence
limit), for £, = 0.24. Despite large error bars, we can set
interesting constraints thanks to the strong dependence of
these counts on og, as shown by the difference between the
solid and dashed curves in Figure 4. The dashed line shows

T
This work
- Arnaud et al (2005),
all clusters
Arnaud_et al {2005},
. (T > 3.5 keV) cluster,
10" o This work .FA! =}
A Bardeau et ol (2007) e
"%2? e
? 55
&3
ﬁg 10t |
10" j

T (kev)

Figure 5. Mass-temperature relation, normalised to z = 0, for
our group sample (diamonds). To increase our statistic, we added
clusters from Bardeau et al. 2007 (triangles). We use X-ray tem-
perature and weak lensing mass. The solid line is our best fit
(Eq. 7). The dashed and dotted line are APP05 M-T relation,
when they consider all clusters or only those with T > 3.5keV,
respectively.

the expected cumulative number counts for the Deep survey
in a WMAP3-like universe (s = 0.76). The solid line is our
best fit (os = 0.92). The dot-dashed line shows the expected
number density on the Wide survey, with os = 0.92,

4.3 Mass-temperature relation

Under the virial equilibrium assumption, the mass and tem-
perature of a cluster are related by the following scaling
relation (Pierpaoli et al. 2003)

| 5 __ —3/2
e ()" ot 11223 "o

where M,i. is the virial mass, 7' is the virial temperature,
T. is a normalisation factor, and E(z)? = Q..(1 + 2)? +
Qa4 Qe(1 + 2)°. A.(2) is the overdensity inside the virial
radius, in units of the critical density. We compute it using
the fitting formula by Weinberg & Kamionkowski (2003) for
Ayie = Ay Qs

A more general relation often used to fit observations
makes use of a related normalisation factor M. and is given,
at redshift z =0, by

4 keV

where Moo is the mass inside the sphere of mean overden-
sity 200 times higher than the critical density and & = 3/2 in
the hydrostatic equilibrium assumption (e.g. APP05). Here-
after, to account for redshift evolution, we normalise all our
temperatures to z = 0 by dividing them by E(z)*®.
Measuring og from X-ray counts is affected by the de-
generacy Q%:%0s oc T7U* (Pierpaoli et al. 2003). Pierpaoli
et al. (2003) have shown that the uncertainty in M. is the

MzﬂoNM-( - )H (6)
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main concern in measurements of os from X-ray cluster ob-
servations alone. Such data are limited by the requirement
that the cluster masses be inferred from the X-ray profiles.
Smith et al. (2003) have also shown that unrelaxed clus-
ters, being hotter than relaxed clusters, provide a supple-
mentary bias to the oz estimate. It is thus important to
have a mass estimate independent of the hydrostatic equi-
librium assumption. Weak gravitational lensing gives such
an estimate. Combined with X-ray temperature, it can be
efficiently used to provide constraints on the M-T relation,
independently of cluster physical state. Hjorth, Oukbir &
van Kampen (1998); Pedersen & Dahle (2006); Bardeau et
al. (2007) have already used it to measure the M-T relation
normalisation.

As described above, we have the weak lensing mass and
X-ray temperature of only four groups. Hence, to increase
our statistics, we add Bardeau et al. (2007)’s clusters to our
catalogue, providing us with 11 additional clusters. Bardeau
et al. (2007) estimated cluster masses by fitting an NFW
model to their tangential shears. Figure 5 shows the relation
between the temperature and the weak lensing mass Maqgg
for the combined catalogues. Diamonds are our groups, la-
belled WLid, triangles are Bardeau et al. (2007)’s clusters,
labelled Aid. Bardeau et al. (2007) proceeded to the weak
lensing analyses of massive haloes, the temperature of which
were obtained by Zhang et al. (2007) and Ota & Mitsuda
(2004) ; particularly, they estimated their weak lensing mass
and measured the scale relations for those clusters. They
fitted their sample by varying both & and M., and found
a large slope, far from the hydrostatic equilibrium assump-
tion, o = 4.6 = 0.7. Doing the same analysis on the larger
range in mass that the addition of both catalogues probes,
from galaxy groups to galaxy clusters, we find :

Moago — 9.ggToee ( T

1.5840.38
10M4h—1 Mg R ¥ keV)

; O

which is in good agreement with APP05 (whether they use
all clusters or only the most massive ones), Bardeau et al.
(2007) or Pedersen & Dahle (2006). The solid line on Fig. 5
is our best fit. The dashed line is the best fit from APPO05,
when they consider all clusters in their catalogue. The dotted
line is their best fit when they consider their most massive
clusters (T" > 3.5 keV).

Our analysis is consistent with self-similarity evolution
for galaxy clusters down to low temperatures. It is also con-
sistent with previous measurements which observe a steep-
ening of the M-T relation at the low mass end, due to
the expected self-similarity breaking for such masses (e.g.
Nevalainen et al. 2000; Finoguenov et al. 2001; APP05).
Moreover, one must be aware that the galaxy groups we
consider were detected just above our weak lensing selection
function (Fig. 3). Due to the expected scatter in the M-T
relation, those groups can represent only the most massive
ones with temperature ranging about 1 keV. Our group sam-
ple could thus bias our fit towards a flat slope for the M-T
relation. The analysis of more low temperature groups will
be needed to further explore this issue.
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Figure 6. Domain allowed for by different measurements, in the
g S Ug(ﬂm/0.24)0'6 plane. Qur g and T measurements corre-
spond to the domain bounded by the dashed lines. Thick lines
are our best fits. The slanted shaded region correspond to the lo
constraints on the ng‘»ﬁd& x T, 0-8 \alation from Pierpaoli et al.
2003. The vertical shaded region shows the 1o error on T from
APPO05. CMB derived constraints of og (Spergel et al. 2007) are
shown by the horizontal shaded region at the very bottom of the
figure, and extend outside our allowed domain. Cosmic shear og
estimations from Hoekstra et al. 2006 and Benjamin et al. 2007
are marked by the upper and middle horizontal shaded regions.
Hoekstra et al. 2006’s constraints are typical of cosmic shear re-
sults. They are higher than X-ray estimations, marked by the
intersection between Pierpaoli et al. 2003’s and APP05's allowed
domains.

5 DISCUSSION

The power spectrum normalisation os has been measured
with different probes, such as X-ray clusters of galaxies,
CMB, and cosmic shear (i.e. statistics of weak gravitational
lensing). Some discrepancies have emerged between the pre-
ferred value from those measurements. Recent CMB obser-
vations favour a low os and cosmic shear used to emphasise a
high value (see e.g. Refregier 2003a for a review). X-ray clus-
ters provide intermediate measurements (see e.g. Pierpaoli
et al. 2003 for a review). The discrepancy between cosmic
shear and X-ray clusters has recently been reduced by Ben-
jamin et al. (2007), who used Ilbert et al. (2006)’s improved
galaxies photometric redshifts, and measured og = 0.84 for
1, = 0.24. To clarify these discrepancies, one needs to mea-
sure both the power spectrum and the M-T relation normal-
isations os and M., as we discuss here.

The domain allowed for by our measurements on the
T. - 08(0,/0.24)*° plane is shown by Figure 6. Our best
fits are shown by the thick lines. The slanted band on
the figure is the 68.3% bound on the Q%%0s oc T7"% re-
lation from Pierpaoli et al. (2003) using X-ray clusters.
Its intersection with the vertical band (APP05's T. esti-
mation) gives the current value for os favoured by X-ray
cluster observations, oz = 0.77 &= 0.06 for an Q,, = 0.3
universe (e.g. Pierpaoli et al. 2003), which corresponds to
o8($2n /0.24)%® a2 0.88 £ 0.05. This value is higher than the
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one measured by Spergel et al. (2007) from CMB analy-
ses of WMAP3 (dark region, bottom of Fig. 6), but lower
than most cosmic shear analysis, like that of Hoekstra et al.
(2006) made with CFHTLS Wide data. This highlights the
discrepancy between X-ray and weak lensing estimates of
os mentioned above. However, Benjamin et al. (2007) give a
lower estimate for os, consistent with X-ray measurements
(shaded bottom region in Fig. 6). That could be the sign that
other cosmic shear analyses did not take some systematics
into account, and have thus overestimated og. According to
Benjamin et al. (2007), previously published analyses made
use of insufficiently-accurate galaxy photometric redshifts.
Using Ilbert et al. (2006)’s redshifts yielded a lower value of
os both for cosmic shear (Benjamin et al. 2007) and for our
cluster count analysis. We found a 5% decrease in our os
estimation when going from previous redshift distributions
to Ilbert et al. (2006)’s ones. This is less than the change
reported by Benjamin et al. (2007), and our best fit still
tends to favour a higher value for o, but is limited by low
statistics. Smith et al. (2003) have analysed the bias from
unrelaxed clusters in os measurement using lensing clusters
and the M-T relation. They found that unrelaxed clusters
are 30% hotter than relaxed clusters : using unrelaxed clus-
ters can provide 20% overestimates of os. This is enough to
explain the large range of measured os, from =~ 0.6 to =
1. They estimated os(£2:,/0.24)"% = 0.86 £ 0.23. Estimates
from X-ray alone can also be affected by systematics, such
as the mass estimate from X-ray profiles of clusters. For ex-
ample, a slight decrease of T would cause an increase of the
X-ray estimate for os. A better insight into this will come
from an accurate measurement of 7%, preferably with mass
estimation methods independent of cluster physics. Large
combined weak lensing and X-ray surveys will be needed to
disentangle the situation. They will provide both indepen-
dent constraints on os, and insights on T..

6 PROSPECTS FOR FUTURE SURVEYS

In the following, we investigate the impact of future com-
bined blind weak lensing and X-ray surveys on the mea-
surement precision of the power spectrum and the mass-
temperature relation normalisations. We take the WMAP3
(Spergel et al. 2007) cosmology as our fiducial model. We
consider two different ground based survey strategies for
our weak gravitational lensing analysis : deep and wide sur-
veys similar to the CFHTLS Deep and Wide surveys. We
use their observed weighted number density of useful back-
ground galaxies to be n, = 20 aremin 2 and 9 arcmin 2, re-
spectively, distributed according to Eq. (3). We also assume
the intrinsic ellipticity and shape measurement error to be
o, = 0.3 in both cases. Following the CFHTLS scheduling,
we take for exposure times 40 hours per square degree for
the deep survey and 1 hour per square degree for the wide
survey.

6.1 oy measurements

We first investigate the impact of future surveys on the og
measurement. Using the Press-Schechter approach described
in section 4.2.2, we estimate the number of weak lensing de-
tections with significance higher than 2.5, taking into ac-

count shot noise and sample variance. We assume that all
clusters have a spherically symmetrical NFW profile. We
thus neglect the effect of haloes’ asphericity shown by Clowe
et al. (2004) : triaxial haloes oriented along the line of sight
appear more massive than triaxial haloes of the same mass,
but perpendicular to the line of sight, and thus have a higher
signal-to-noise ratio. Clowe et al. (2004) have shown that
this approximation does not yield any difference in the mass
measurement dispersion. Figure 7 shows the 68.3% relative
error on oy that can be reached by counting weak lensing de-
tected clusters as a function of their significance, for a deep
(thick solid line) and a wide (thick dashed line) surveys, as
a function of survey’s size and observing time. Because of
the higher number density of clusters it allows one to de-
tect, a deep survey provides errors 2.3 times lower than a
wide survey of the same size. However, for a given exposure
time, a wide survey provides errors 2.7 times lower than a
deep one. That means that the gain due to the coverage
(and detectable clusters number) increase is faster than the
one due to depth increase. A larger coverage is also advan-
tageous in that it makes sample variance fall down rapidly.
Moreover, a wide survey detects the most massive haloes,
the physics of which is better understood. Consequently, in
a survey strategy driven by exposure time, one should pre-
fer a wide survey. The flat dashed-dot line shows the current
constraints provided by cosmic shear analyses (Hoekstra et
al. 2006; Benjamin et al. 2007). The flat dashed-dot-dot line
shows the current constraints from the combination of X-ray
M. measurement (APP05) and X-ray cluster counts (Pier-
paoli et al. 2003).

Detecting and counting clusters on a 4 deg? deep survey
will be competitive with current cosmic shear measurements,
whereas 8 deg® of coverage is needed to compete with current
X-ray clusters measurements. Those figures transform as 20
deg? and 40 deg? for a wide survey. That is, to compete with
current cosmic shear surveys, one needs 160 hours of deep
survey exposure, or 20 hours of wide survey exposure. Dou-
ble these times are required to compete with X-ray surveys.
A wide survey, less demanding in exposure time than a deep
one, should then be used. Current and planned CFHTLS
Wide Survey data will allow one to improve upon the best
current measurement. For instance, counting clusters on the
entire planned CFHTLS Wide Survey 170 deg® will provide
a 4% fractional error on the oy measurement. Reaching the
1% fractional error will require a 2000 deg2 wide survey, or
a 300 deg? deep survey. Future surveys (e.g. Pan-STARRS,
LSST,DUNE) will be able to achieve such errors.

6.2 7. measurements

We now turn to the precision that can be reached on T.
measurements by future joint surveys. What matters now
is not cluster counts as a function of significance, but as
a function of mass. As will be shown in Bergé, Amara &
Réfrégier (in prep) and foreseeable from figure 3, low mass
clusters of galaxies cannot be seen through weak gravita-
tional lensing since they do not create high enough signal-
to-noise ratios. A deep survey captures lower mass clusters
than a wide survey, but deep and wide surveys give access to
the same number of massive clusters. Therefore, a deep sur-
vey is naturally focused on the physics of galaxy groups (e.g.
it can probe similarity breaking at the low mass end of the

© RAS, MNRAS 000, 1-13



Combined analysis of weak lensing and X-ray blind surveys 11

eep survey exposure time (h
10 ey exposire time ()

503/05

0.01F

Deep survey -
== Wide survey

-- Current cosmic shear

- Current X-ray

1 " Il ]

1 10 100 1000
Area (deg?)

Wide survey exposure time (h)

Figure 7. Relative errors on og, from clusters counts in a weak
gravitational lensing survey, as a function of survey size and in-
tegration time. All other parameters are kept constants. We as-
sume that 1 deg? of wide requires 1 hour of observation time,
and 1 deg? of deep requires 40 hours of observation time. That
is, the lower x-axis shows area as well as the wide survey ex-
posure time ; the upper x-axis shows the deep survey exposure
time. The thick solid line corresponds to a deep survey, and the
thick dashed line to a wide survey. The flat lines show the current
error measurement from cosmic shear statistics (dash-dot, Hoek-
stra et al. 2006; Benjamin et al. 2007), and from X-ray clusters
(dash-dot-dot, Pierpaoli et al. 2003; APP05).

mass-temperature relation). A wide survey gives the same
statisties on massive haloes, generally used to measure the
mass-temperature relation normalisation : for this purpose,
one should then choose a wide survey. To compare the merits
of both deep and wide survey on the T, estimation’s preci-
sion, we simulate M-T relations for both types of survey. We
take a realistic scatter into account, gige,int = 0.051 for the
logarithmic M-T relation (APP05). We assume that masses
are measured through weak gravitational lensing. We mea-
sure T. and the error on its estimate, by assuming (1) that
our cluster sample is complete, (2) that we only make use
of those clusters detected in our blind survey, and (3) that
we know the X-ray temperature of each of them. We also
investigate the influence of the mass estimation fractional
error M /M.

Figure 8 shows the 68.3% error on T. that can be
reached from a combined blind X-ray and deep (solid line)
or wide (dashed line) weak gravitational lensing surveys, as
a function of survey’s size and integration time. Here again,
as for the error on the power spectrum normalisation, a
deep survey gives errors 2.3 times lower than a wide one
with the same sky area coverage. On the other hand, a wide
survey gives errors 2.7 times lower than a deep one with
the same exposure time. The dependence on area under-
lines the 7. estimation’s reliance on the number of useable
haloes for the M-T relation fitting. Figure 8 also shows the
sensitivity of the T, estimation to the mass measurement
errors. Black lines assume dM/M = 0.2, and the red ones
dM/M = 0.3, which are the current fractional errors from
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Figure 8. Relative errors on 7. from combined weak gravita-
tional lensing and X-ray surveys, as a function of survey size and
integration time. All other parameters are kept constants. The
lower x-axis shows area as well as the wide survey exposure time;
the upper x-axis shows the deep survey exposure time. Solid lines
show the errors for a deep survey, assuming the fractional error
on weak lensing mass measurement is 20% (thick black) and 30%
(red). Dashed lines, with the same colour indexing, show the er-
rors for a wide survey. The current error measurement from X-ray
clusters is shown by the flat dashed-dot-dot line (Pierpaoli et al.
2003; APP05). We made the same assumption about the relation
between survey area and observation time as in Fig. 7.

weak lensing mass measurement from weak lensing. Going
from 6M /M = 0.3 to 6M /M = 0.2 allows one to reduce the
error on T. by a factor of 1.3 (resp. 1.2) for a deep (resp.
wide) survey of a given sky area. The flat solid line represents
the current error on T. from X-ray clusters (APP05). As-
suming a 20% error measurement on weak lensing masses,
one needs a 50 (resp. 300) deg® weak lensing deep (resp.
wide) survey to reach the current error. Reaching the 1%
fractional error (for our fiducial model with T, = 1.9) will
require a 2500 deg? wide survey, or a 500 deg? deep survey.
Weak lensing surveys like LSST or DUNE combined with
X-ray surveys like eROSITA will be able to reach such a
limit.

In a survey strategy driven by exposure time, a wide
survey of 2500 deg® (2500 hours) will be able to reach the
1% accuracy both on os and T, at a much cheaper expense
than a deep survey. Nevertheless, a deep survey will still be
useful to probe high redshift regions (z = 0.8), and to study
low mass clusters of galaxies (M < 10h ™' Mp).

7 CONCLUSION

We have presented the first shapelet analysis of weak grav-
itational lensing surveys. We have constructed convergence
maps of the CFHTLS Deep D1 field, and of 4 deg® of the
CFTHLS Wide W1 field, which include the D1 field. We
have detected six clusters of galaxies, through the lensing
signal they generate. Our D1 map is in good agreement with
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that of GS07, precedently created using the KSB shear mea-
surement method. We combined our weak lensing data with
the X-ray analysis of XMM-LSS C1 clusters lying in the
same region of the sky (Pacaud et al. 2007). These three
clusters catalogue are consistent. All our shapelet detec-
tions have either an X-ray counterpart or a KSB detection.
Counting our detections and accounting for the weak lensing
selection function allowed us to constrain the power spec-
trum normalisation og(§2,/0.24)%° = 0.92721%. The com-
bination of lensing masses and X-ray temperatures provided
us with a new measurement of the mass-temperature rela-
tion normalisation T, (or equivalently M.) for clusters of
galaxies, M. = 2.6970:58 10'*h ' M. Our results, though
limited by low statistics and sample variance, are consistent
with other current estimates. We also measured the slope of
the mass-temperature relation, and found it consistent with
self-similarity for low mass clusters, o = 1.58 + 0.38. We
have shown that one must measure both os and T. from
combined weak lensing and X-ray surveys to investigate the
discrepancy between independent measurements of oy from
different probes.

Weak lensing surveys are becoming more and more ef-
fective, and are currently being optimised for best extracting
cosmological information. Optimal surveys will allow us to
provide more accurate estimates of og and T, and to disen-
tangle the current os issue (Amara & Refregier 2006). We
have compared the merits of weak lensing deep and wide
blind surveys, based on the CFHTLS, at estimating os. We
also looked at their merits at estimating T while combined
with an X-ray survey on their region of the sky. We found
that for experiments driven by exposure time constraints,
a wide survey will give 2.7 times lower errors on the esti-
mates of both og and T,. To secure the measurement of
os and M., with the current statistical accuracy, a 40 deg®
and a 300 deg? wide surveys will be needed respectively.
We finally found that a 2500 deg? wide survey will be able
to reach the 1% accuracy both on the power spectrum and
mass-temperature relation normalisations.
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Shapelets are basis functions well adapted to astronomical data and a convenient tool for weak
lensing analysis. We present their formalism and the associated pipeline we use to analyse
weak lensing surveys, with an cmphasize on PSF modelling. We then show Lhe preliminacy
mass map we infered [rom the weak lensing processing ol a CFIITLS /Megacam image. We
perform an E/B decomposition, which reveals significant E-mode detections., We finally find
that this mass map matches well previous KSB cosmic shear measurement, and that the
main halos that we detect have counterparts analyses of the same region of the sky in other

wavelengths.

1 Introduction

Weak lensing is observable through the distorsion it produces in the image of distant galaxies,
duc to the gravitalional potential of intervening large scale structures belween those galaxies
and the observer. After its first detections a fow years ago, we now cuter a new cra in which
we are aiming at meaguring it with a high precision, so as to constrain cosmological paraimeters.
To do so, we need to possess a precise and accurate tool. that allows us to deal with images
inevitably noigy, pixellated, and convolved with a PSE. In this proceeding, after introducing the
shapelet method, we show how to perlorm an aclual shapelet decomposition and PSF modelling.
We apply the presented method to real data, and show some preliminary results on a CFHTLS
Deep field.

2 Shapelets

Shapelets are a complete, orthogonal, set of basis functions, with which one can efficiently
decompose galaxy images 234, Their Cartesian form consists of Hermite polynomials weighted
with a gaussian. Their polar form, which we will use hereafter. consists of Laguerre polynomials
weighled with a gaussian. An objecl with prolile [(r, #) can thus be decomposed into a weighled
suin of polar shapelets basis functions x;, p, as

o0 i

f(?\ ) = Z Z fn:mX'an,(r'z B 3} (I)

n=0m=—n
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Figure 1: Hustration of a shapelet decomposition of a real palaxy imape. The observed galaxy (top-left), a

PSF maodel (botlom-lell) and an analytical model of the galaxy (bottom-right) are the inpuls Lo an ileralion.

This is used to convolve the analytical model with the I'SIT (bottom-center), and to compare a pixellised model
(top-center) with the observed galaxy until residuals (bop-right) are consistent with noise.

where f, , is the shapelet coefficient of order (n, m), given by fran = [ F(#, 0)xnm(r, 0; §)rdid0,
where @ is a typleal scale. In practice, most of the shape information is contained within the
lirst cocllicients. This allows us to truncale the sum (1) to a cerlain maximum order of decom-
POSIEION Tngy. Furthernore, the shapelets formalism provides an intuitive and analytical form
for mathematical operations such as convolution, and provides a natural shear operator. It is
therefore well adapted to the challenge of cosinic shear measurement.

The way we use shapelels is summnarized by Figure (1). We [irst isolale the galaxy thal we
want to decompose into shapelets (top-left). We then crcate an analytical shapelet model of
this galaxy {bottom-right). Knowing ¢ prieré the PSI' on that galaxy, and having a shapelets
decomposition of it (bottom-left), we convolve it to the shapelet model of the galaxy in shapelets
space {botlom-center). We pixellise our convolved model, so ag Lo have a modcel of the observed
galaxy (top-center), which we can dircctly compare to the original galaxy., We use a least-square
fit to obtain a faithful convolved, pixellised, model of the galaxy, for which the residuals with
the original galaxy are consistent with noise (top-right).

This way, we obtain an analytical model of galaxics, free from pixcllization and noise, and
deconvolved from the PSI', that we eventually use for measuring cosmic shear.

As mentioned above, the shapelets decomposition of a galaxy requires knowledge of the PSF
al the position of cach galaxy. Modclling the PSF is a crucial lask, since the PSF ellipticity is
typically 5-10%, while we are secking for weak lensing distorsions of a fow percents; and needs
particular care. This is achieved by first selecting stars, and decomposing them into shapelets
80 a8 to have a shapelet model of the PSE at the position of the stars. Since shapelets use
all the shape information l[or the PSF correction, we need Lo model all the shape inlormalion
of the PSF, and not only its first moments as done by previous generation shear measurcment
techniques®. This includes the proper modelling of the wings of the PSE. The left two panels of
Tigure {2) show a typical PSI of the CFHTLS /Megacam Deep survey and its profile : although
its FWIIM is low (~ (.Tarcsec), its wings spread far from the center (5-6 arcsec). To obtain an
acceptable model, we have Lo decompose it into shapelels Lo a high order of decomposition. The
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Figure 2: Left : typical CHFT/Mepacam PSF, the solid line shows the SExtractor's size of the star, Center :
profile of this PSF ; squares show the observed profile, the solid line is for the shapelet model profile. Right :
residuals of the shapelets model relative Lo Lthe obacrved PSE.

right panel of Figure (2) shows the residuals between the star on the lett panel, and its shapelets
model oblained with an order of decomposition nmax = 28. Residuals due Lo its large wings
are still visible but are two orders of magnitude smaller than the star brightness, and thercfore
negligeable. [inally, since the PSI" must be known at the position of the galaxy that we want to
correct, we interpolate its shapelets coeflicients at the position of each galaxy, using polynomial
bagis [unclions.

Before using this pipeline on real data, we tested it on the STEP weak lensing sinulations®
and found good shear recovery. Our results are already competitive with older and best imple-
mentations of first generation shear measurement techniques.

3  Analysis of CFHTLS/Megacam images

We used the pipeline deseribed above Lo analyse CFHTLS /Megacam images. We show here the
preliminary results we oblained on the D field, which covers 1 deg? with an exposure lime of
132 hours in the [ band, which we selected for the weak lensing analysis. For convenience, in
this preliminary analysis, we had to cut the original image into quarters, therefore introducing
supplementary edge effects while modelling the PSF across the image. We thus put masks at the
border of quariers, as shown by (he black arcas on Figure (3). This ligure shows the mass map
we infered from our weak lensing measurement, using a wavelet mass reconstruction method”. B
modes, which are due to weak lensing, and frace the distribution of matter, are shown on the left
panel. B modes, which are created by systematies and show spurious detections, are shown on the
vight pancl. Clearly, there are signilicant E modes, without B mode counterparts. We delect
approximately 4 such halos on one squarc-degree, which represent a mumber density roughly
compatible with a ACDM cosmology and with Subaru results ®. They match well detections
made using an independent KSB shear measurement method ?. They also have counterparts
in a light map of the same region 'V, and in X-ray detections . Nonetheless, a few B modes
remain, mostly on the edges of the image. They are however less numerous than, and are nol
correlated with, E modes. Thus, they do not plague the main halo detections on this image,
and should disappear with future improvements of the PSI® modelling,

4 Conclusion

The shapelets method is a new generation shear measurement method which aims at meeting
the high precision shape measurement challenge. We developed an 1DL pipeline which includes
a PSF modelling, and tested it blindly on the STEP simulations, belore using it on real images.
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Figure 3: Mass map of the CI'HT/Megacam D1 deep field. Light spots correspond to detections (left ; E modos ;
right : B modes). The black eross on ficlds corresponds to masks that wo put after splitting the field into quartors.

So far, we have preliminary results on CFHTLS/Megacamm Deep fields, which are comparable
(and compatible) with other weak lensing analysis and with other wavelengths analysis of the
same region of the sky. We are now applying the shapelets method to more images. These
will be used Lo build a masgs-selected halo calalogue which will be compared with the XMMLSS
X-ray catalogue 2,
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ABSTRACT
The Shear Testing Programme (STEP) is a collaborative project to improve the accuracy and
reliability of all weak lensing measurements in preparation for the next generation of wide-field
surveys. In this first STEP paper, we present the results of a blind analysis of simulated ground-
based observations of relatively simple galaxy morphologies. The most successful methods are
shown to achieve percent level accuracy. From the cosmic shear pipelines that have been used
to constrain cosmology, we find weak lensing shear measured to an accuracy that is within the
statistical errors of current weak lensing analyses, with shear measurements accurate to better
than 7 per cent. The dominant source of measurement error is shown to arise from calibration
uncertainties where the measured shear is over or underestimated by a constant multiplicative
factor. This is of concern as calibration errors cannot be detected through standard diagnostic
tests. The measured calibration errors appear to result from stellar contamination, false object
detection, the shear measurement method itself, selection bias and/or the use of biased weights.
Additive systematics (false detections of shear) resulting from residual point-spread function
anisotropy are, in most cases, reduced to below an equivalent shear of 0.001, an order of
magnitude below cosmic shear distortions on the scales probed by current surveys.

Our results provide a snapshot view of the accuracy of current ground-based weak lensing
methods and a benchmark upon which we can improve. To this end we provide descriptions of
each method tested and include details of the eight different implementations of the commonly

*E-mail: heymans@ physics.ubc.ca
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used Kaiser, Squires & Broadhurst method (KSB+) to aid the improvement of future KSB+

analyses.

Key words: gravitational lensing — cosmology: observations — large-scale structure of

Universe.

1 INTRODUCTION

Gravitational lensing provides an unbiased way to study the distri-
bution of matter in the Universe. Derived from the physics of gravity,
where gravitational light deflection is dependent solely on the distri-
bution of matter, weak gravitational lens theory describes a unique
way to directly probe dark matter on large scales (see the extensive
review by Bartelmann & Schneider 2001). This tool has many as-
tronomical applications; the detection of weak shear around galaxy
clusters yields an estimate of the total cluster mass (see for exam-
ple Wittman et al. 2003; Margoniner et al. 2005) and enables a full
mass reconstruction of low redshift clusters (see for example Dahle
etal. 2002; Gray et al. 2002; Clowe, Gonzalez & Markevitch 2004);
the average weak tangential shear of distant galaxies around nearby
galaxies constrains the ensemble average properties of dark mat-
ter halos (see for example Hoekstra, Yee & Gladders 2004; Sheldon
etal. 2004); the weak lensing of background galaxies by foreground
large-scale structure directly probes the evolution of the non-linear
matter power spectrum, hence providing a signal that can constrain
cosmological parameters (see review by Van Waerbeke & Mellier
2003). This last application has the great promise of being able to
tightly constrain the properties of dark energy with the next gen-
eration of wide-field multicolour surveys (Heavens 2003; Jain &
Taylor 2003; Benabed & Van Waerbeke 2004; Bernstein & Jain
2004; Refregier et al. 2004).

Technically, weak lensing is rather challenging to detect. It re-
quires the measurement of the weak distortion that lensing induces
in the shapes of observed galaxy images. These images have been
convolved with the point-spread function (PSF) distortion of the
atmosphere, telescope and camera. The accuracy of any analysis
therefore depends critically on the correction for instrumental dis-
tortions and atmospheric seeing. Weak lensing by large-scale struc-
ture induces percent level correlations in the observed ellipticities
of galaxies, termed ‘cosmic shear’. This cosmological application
of weak lensing theory is therefore the most demanding technically,
owing to the fact that for any weak lensing survey, the instrumental
distortions are an order of magnitude larger than the underlying cos-
mic shear distortion that we wish to detect. We therefore focus on
the demands of this particular application even though our findings
will be beneficial to all weak lensing studies.

The unique qualities of weak lensing as a dark matter and dark
energy probe demand that all technical challenges are met and over-
come, and this desire has lead to the development of some of the most
innovative methods in astronomy. The first pioneering weak lensing
measurement methods by Tyson, Wenk & Valdes (1990), Bonnet &
Mellier (1995) and Kaiser, Squires & Broadhurst (1995) (KSB) have
improved (Luppino & Kaiser 1997; Hoekstra et al. 1998) (KSB+)
and diversified (Kaiser 2000; Rhodes, Refregier & Groth 2000;
Bridle et al. 2002; Bernstein & Jarvis 2002; Refregier & Bacon
2003; Massey & Refregier 2005). Novel methods to model the spa-
tial and temporal variation of the PSF have also been designed to
improve the success of the PSF correction (Hoekstra 2004; Jarvis &
Jain 2004). In addition, diagnostic techniques have been developed

and implemented to provide indicators for the presence of residual
systematic non-lensing distortions (Crittenden et al. 2002; Schnei-
der, Van Waerbeke & Mellier 2002; Bacon et al. 2003; Brown et al.
2003).

Rapid technical development has mirrored the growth in obser-
vational efforts with the cosmic shear analysis of several wide-field
optical surveys yielding joint constraints on the matter density pa-
rameter ; and the amplitude of the matter power spectrum og
(Maoli et al. 2001; Rhodes, Refregier & Groth 2001; Van Waerbeke
etal. 2001; Hoekstra, Yee & Gladders 2002a; Refregier, Rhodes &
Groth 2002; Bacon et al. 2003; Brown et al. 2003; Hamana et al.
2003; Jarvis et al. 2003; Rhodes et al. 2004; Heymans et al. 2005;
Hoekstra et al. 2005; Jarvis, Bemnstein & Dolney 2005; Massey et al.
2003; Sembolini et al. 2005; Van Waerbeke, Mellier & Hoekstra
2005) and also constraints on the dark energy equation of state pa-
rameter w (Jarvis et al. 2005; Hoekstra et al. 2005; Sembolini et al.
2005). The results from these efforts are found to be in broad agree-
ment and are fast becoming more credible with the most recent
publications presenting the results from several different diagnostic
tests to determine the levels of systematic error. Table 1 lists the
most recent cosmic shear results from different authors or surveys,
the two-point statistics used in the cosmological parameter analy-
sis and the statistics used to determine levels of systematic errors
through an E/B mode decompesition (Crittenden et al. 2002). See
Schneider et al. (2002) and Brown etal. (2003) for details about each
two-point statistic and their E/B mode decomposition and Massey
etal. (2005), Van Waerbeke et al. (2005) and Heymans et al. (2005)
for different discussions on which statistics are best to use. For such
ayoung field of observational research, the ~2¢ agreement between
the results, shown in Table 1, is rather impressive. The differences
between the results are, however, often cited as a reason for caution
over the use of cosmic shear as a cosmological probe. For this rea-
son the Shear Testing Programme' (STEP) was launched in order
to improve the accuracy and reliability of all future weak lensing
measurements through the rigorous testing of shear measurement
pipelines, the exchange of data and the sharing of technical and the-
oretical knowledge within the weak lensing community.

The current differences seen in cosmic shear cosmological pa-
rameter estimates could result from a number of sources; inaccurate
source redshift distributions that are required to interpret the cosmic
shear signal; sampling variance; systematic errors from residual in-
strumental distortions; calibration biases in the shear measurement
method. Contamination to cosmic shear analyses from the intrinsic
galaxy alignment of nearby galaxies is currently thought to be a
weak effect that is measured and mitigated in Heymans et al. (2004)
(also see King & Schneider 2002, 2003; Heymans & Heavens 2003,
and references therein). With the next generation of wide-field mul-
ticolour surveys many of these problems can swiftly be resolved
as the multicolour photometric redshifts will provide a good esti-
mate of the redshift distribution (see for example Brown et al. 2003)

1l"n:t|:|:,.’,'\.v..'\w/\lv.physics.ubc.::a..’mhf:.yrmxns,’STEF'.h‘ml]
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Table 1. The most recent cosmological parameter constraints on the amplitude of the matter power spectrum o g from each author or survey, for a matter
density parameter £, = 0.3. Quoted errors on o'g are lo (68 per cent confidence) except in the case of Jarvis et al. (2005) where the errors given are 20
(95 per cent confidence). Several different statistics have been used to constrain o g, as detailed, where (Mapz) is the mass aperture statistic, (yz) is the top-hat
shear variance, £ . are the shear correlation functions and P** is the shear power spectrum. The statistics used to determine the level of non-lensing B-modes
in each result are also listed where { M_ ?) is the B-mode mass aperture statistic, £* and £® are E and B mode correlators, P is the B-mode shear power
spectrum, and P*# is the E/B cross power spectrum. See Schneider et al. (2002) and Brown et al. (2003) for details about each two-point statistic and their
E/B mode decomposition. The shear measurement pipeline that has been used for each result is listed for reference, along with the area of the survey and the
median redshift estimate of the survey z,. Space-based surveys are denoted with an (s) in the area column.

Survey analysis Pipeline description oy Statistic E/B decomposition Area (deg?) B
Hoekstra et al. (2002a) Hoekstra et al. (1998) 0.8670% {Ms?) (Map?) (M) 53.0 0.54 — 0.66
Refregier et al. (2002) Rhodes et al. (2000) 094 + 0.24 2 (Mapl) <Mf_> 0.36 (s) 0.9+0.1
Brown et al. (2003) Bacon, Refregier & Ellis (2000}  0.72 + 0.09 £ pre Prx pB php 1.25 0.85 + 0.05
Hamana et al. (2003) Hamana et al. (2003) 0.787033 (M) (Mg?) (M) 2.1 06— 14
Rhodes et al. (2004) Rhodes et al. (2000) 102+ 0.16 »2 none 0.25 (s) 1.0+ 01
Van Waerbeke ctal. (2005)  Van Waerbeke et al. (2000) 0832007  (Mg2) 5 (My) (M2)£BeR 8.5 08-10
Jarvis et al. (2005) Bernstein & Jarvis (2002) 07200 0 (Myp?) (My?) (M) 750 0.6+0.1
Massey et al. (2005) Bacon et al. (2000) 1.02£0.15 £y B b 45 0.8 4 0.08
Heymans et al. (2005) Heymans et al. (2005) 0.68 +0.13 Ey, P EE gB prx puf php 022 (s) 1.0+0.1

and the wide areas will minimize sampling variance. In addition,
all new instrumentation has been optimized to reduce the sever-
ity of instrumental distortions improving the accuracy of future PSF
corrections. Implementing diagnostic statistics that decompose cos-
mic shear signals into their lensing E-modes and non-lensing
B-modes (Crittenden et al. 2002; Schneider et al. 2002; Brown
etal. 2003) immediately alerts us to the presence of systematic error
within our data set. B-mode systematics can then be reduced through
the modification of PSF models (Jarvis & Jain 2004; Van Waerbeke
et al. 2005) or merely the selection of angular scales above or below
which the systematics are removed. Calibration bias is therefore
perhaps of greatest concern as, in contrast to additive PSF errors, it
can only be directly detected through the cosmic shear analysis of
image simulations, although see the discussion on self-calibration in
Huterer et al. (2006) and Hirata et al. (2004) and Mandelbaum et al.
(2005) for model-dependent estimates of shear calibration errors in
the Sloan Digital Sky Survey. With the statistics currently used to
place constraints on cosmological parameters, a shear calibration er-
ror contributes directly to an error in o 3. The recent development of
statistics which are fairly insensitive to shear calibration errors (Jain
& Taylor 2003; Bernstein 2006) are certainly one solution to this
potential problem. Also see Ishak (2005), where shear calibration
uncertainties are marginalized over in the cosmological parameter
estimation.

Baconetal. (2001), Erbenetal. (2001) and Hoekstraet al. (2002b)
presented the first detailed cosmic shear analyses of artificial image
simulations using the KSB-+ method. Bacon et al. (2001) found
that the KSB+ method was reliable to ~5 per cent provided a cal-
ibration factor of 0.85 was included in the analysis to increase the
KSB+ shear estimator. The calibration factor has since been in-
cluded in the work of Bacon et al. (2003), Brown et al. (2003) and
Massey et al. (2005) who implement the KSB+ pipeline tested in
Bacon et al. (2001). Erben et al. (2001) found that depending on
the PSF type tested and the chosen implementation of the KSB-+
formula, described in Section 2.1, the KSB+ method was reliable
to 1015 per cent and did not require a calibration correction. The
artificial images tested by Hoekstra et al. (2002b) included cosmic
shear derived from ray-tracing simulations. They found that the in-
put lensing signal could be recovered to better than 10 per cent of

the input value. The difference between these three conclusions is
important. All papers adopted the same KSB+ method, but subtle
differences in their implementation resulted in the need for a cali-
bration correction in one case but not in the others. It is therefore not
sufficient to cite these papers to support the KSB-+ method as ev-
ery individuals' KSB+ pipeline implementation may differ slightly,
introducing a discrepancy between the results.

For the cosmic shear, galaxy—galaxy lensing and cluster mass
determinations published to date, <10 per cent errors are at worst
comparable to the statistical errors and are not dominant. Much
larger surveys now underway will, however, reduce statistical errors
on various shear measurements to the ~2 per cent level, requiring
shear measurement accurate to ~1 per cent. In the next decade, deep
weak-lensing surveys of thousands of square degrees will require
shear measurements accurate to ~0.1 per cent. The technical chal-
lenges associated with measuring weak lensing shear must therefore
be addressed and solved in a relatively short period of time.

Whilst KSB+ is currently the most widely used weak lens-
ing method, promising alternative methods have been developed
[Rhodes et al. 2000 (RRG); Kaiser 2000 (K2K); Smith 2000
(eLLIPTO); Bridle et al. 2002 (Im2shape); Bernstein & Jarvis 2002
(BJ02); Refregier 2003 (shapelets); Massey & Refregier 2005 (po-
lar shapelets)] and implemented in cosmic shear analyses [see for
example Wittman et al. 2001 (ELLIPTO); Jarvis et al. 2003, 20035
(BJ02); Chang, Refregier & Helfand 2004 (shapelets); Rhodes
et al. 2004 (RRG)] and cluster lensing studies [see for example
Dahle et al. 2002 (K2K); Bardeau et al. 2005 (Im2shape); Mar-
goniner et al. 2005 (ELLIPTO) ]. Thorough testing of these newer tech-
niques is however somewhat lacking in the literature, although see
Refregier & Bacon (2003) and Massey, Refregier & Bacon (2004a)
for tests of the shapelets method.

In this paper, we present the first of the STEP initiatives; the
blind? analysis of sheared image simulations with a variety of weak
lensing measurement pipelines used by each author in their previ-
ously published work. Authors and methods are listed in Table 2.
Modifications to pipelines used in published work have not been

2CH, LV and KK knew the input shear of the simulations.
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Table 2. Table of authors and methods. The key identifies the authors in all
future plots and tables.

Author Key Method

Bridle & Hudelot SB Im2shape (Bridle et al. 2002)

Brown MB KSB+ [Bacon et al. (2000) pipeline]
Clowe Cl&cC2 KSB+
Dahle HD K2K (Kaiser 2000)
Hetterscheidt MH KSB+ [Erben et al. (2001) pipeline]
Heymans CH KSB+
Hoekstra HH KSB+
Jarvis MI Bemstein & Jarvis (2002)
Rounding kernel method
Kuijken KK Shapelets to 12th order
Kuijken (2006)
Margoniner VM Wittman et al. (2001)
Nakajima RN Bernstein & Jarvis (2002)
Deconvolution fitting method
Schrabback TS KSB+
|Erben et al. (2001) + meodifications]
Van Waerbeke Lv KSB+

allowed in light of the results and we thus present our results openly
to provide the reader with a snapshot view of how accurately we can
currently measure weak lensing shear from galaxies with relatively
simple morphologies. This paper will thus provide a benchmark
upon which we can improve in future STEP initiatives. Note that
some of the methods evaluated in this paper are experimental and/or
in early stages of development, notably the methods of Kuijken
(2006), the deconvolution fitting method of Nakajima (in prepara-
tion)and the Dahle implementation of K2K. The results from these
particular methods should therefore not be taken as a judgment on
their ultimate potential.

This paper is organized as follows. In Section 2, we review the
different shear measurement methods used by each author and de-
scribe the simulated data set in Section 3. We compare each authors’
measured shear with the input simulation shear in Section 4 inves-
tigating forms of calibration bias, selection bias and weight bias.
Note that our discussion on the issue of source selection bias is in-
deed relevant for many different types of survey analysis, not only
the lensing applications detailed here. We discuss our findings in
Section 5 and conclude in Section 6.

2 METHODS

In the weak lensing limit the ellipticity of a galaxy is an unbiased
estimate of the gravitational shear. For a perfect ellipse with axial
ratio B at position angle 6, measured counter-clockwise from the
x-axis, we can define the following ellipticity parameters (Bonnet
& Mellier 1995):

e \_1—8 [ cos28
(e;)‘ i+ﬂ(s'm26)' M

and the complex ellipticity e = e + ie,. In the case of weak shear
|¥] « 1, the shear y = y + iy is directly related to the average
galaxy ellipticity, ¥ = {e). In this section, we briefly review the dif-
ferent measurement methods used in this STEP analysis to estimate
galaxy ellipticity in the presence of instrumental and atmospheric
distortion and hence obtain an estimate of the gravitational shear y.
Common to all methods is the initial source detection stage, typ-
ically performed using the SEXTRACTOR (Bertin & Amouts 1996)

software. The peak finding tool HFINDPEAKS from the mMcaT® soft-
ware is used as an alternative in some KSB+ methods, listed in
Table Al. In order to characterize the PSF, stars are selected in all
cases from a magnitude—size plot.

2.1 KSB+ method

Kaiser et al. (1995), Luppino & Kaiser (1997) and Hoekstra et al.
(1998) (KSB+) prescribe a method to invert the effects of the PSF
smearing and shearing, recovering a shear estimator uncontaminated
by the systematic distortion of the PSE.

Objects are parameterized according to their weighted quadrupole
moments

2
0y = fd.GW(B)I(G)Sﬁj‘ )
J' d20W(8)1(0)

where [ is the surface brightness of the object, ¢ is the angular
distance from the object centre and W is a Gaussian weight function
of scale length ry, where r, is some measurement of galaxy size.
For a perfect ellipse, the weighted quadrupole moments are related
to the weighted ellipticity parameters* £, by

&) 1 Qun—0»
(52)# Q11+Q22( 20 ) @

Kaiser et al. (1995) show that if the PSF distortion can be described
as a small but highly anisotropic distortion convolved with a large
circularly symmetric seeing disc, then the ellipticity of a PSF cor-
rected galaxy is given by

=8~ P, @
where p is a vector that measures the PSF anisotropy, and P™ is
the smear polarisability tensor given in Hoekstra et al. (1998). p(8)
can be estimated from images of stellar objects at position 8 by
noting that a star, denoted throughout this paper with ¥, imaged in
the absence of PSF distortions has zero ellipticity: £,,°" = 0. Hence,

Py = (PsmV);; Pl 5
The isotropic effect of the atmosphere and weight function can be

accounted for by applying the pre-seeing shear polarisability tensor
correction P¥, as proposed by Luppino & Kaiser (1997), such that

&y =&, + Py ©

where ¢&* is the intrinsic source ellipticity and y is the pre-seeing
gravitational shear. Luppino & Kaiser (1997) show that

Pip = Pop = Pap(P™ )Py, @

where P*" is the shear polarisability tensor given in Hoekstra et al.
(1998) and P*™ and P*™ are the stellar smear and shear polarisability
tensors, respectively. Combining the PSF correction, equation (4),
and the P¥ seeing correction, the final KSB+ shear estimator § is
given by

Po = (P13 [o = Pilipu]- ®
This method has been used by many of the authors although different
interpretations of the above formula have introduced some subtle
differences between each authors’ KSB-+ implementation. For this

reason, we provide precise descriptions of each KSB+ pipeline in
the Appendix A.

3 www.ifa.hawaii.edu/~kaiser/imcat/

4The KSB+ definition of galaxy ellipticity differs from equation (1). If the
weight function W(#) = 1 in equation (2), the KSB+ ellipticity || = (1 —
BH/(1 + %), where 8 is the axial ratio (see Bartelmann & Schneider 2001).
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2.2 K2K method

One drawback of the KSB- method is that for non-Gaussian PSF
distortions, the KSB PSF correction is mathematically poorly de-
fined. Kaiser (2000) (K2K) addresses this issue by properly account-
ing for the effects of a realistic PSF. It also proposes measuring
shapes from images that have been convolved with a recircularizing
PSF, where the recircularizing PSF is a 90” rotation of a modelled
version of the PSF. Section 2.3.6 of Dahle et al. (2002) provides a
condensed description of the K2K shear estimator which has been
applied to the STEP simulations by Dahle (HD).

2.3 Shapelets

The shapelets formalism of Refregier (2003) allows galaxy im-
ages to be decomposed into orthogonal basis functions which trans-
form simply under a variety of operations, in particular, shear and
(de)convolution. The expansion is based on a circular Gaussian, but
inclusion of higher orders allows general shapes to be described
well.

Kuijken (2006) uses the shapelets formalism of Refregier (2003)
to derive individual shape estimators that differ from the method
of Refregier & Bacon (2003). We briefly review this method which
is based on the ‘constant ellipticity object’ estimator of Kuijken
(1999), referring the reader to Kuijken (2006) for further details.
Each galaxy image is fitted as an intrinsically circular source that
has been sheared and then smeared by the PSF. These operations
are efficiently expressed in terms of shapelets as

Gnoger = P - (149181 +1852) - C, ©

where G 04 is the model for the galaxy image, P is the known PSF
convolution operator (expressed as a matrix operating on shapelet
coefficients), S; are the first-order shear operators, y; are the shear
distortions that are fitted and C is a general circular source of ar-
bitrary radial luminesity profile (expressed as a superposition of
shapelets). Note that P is determined from stellar objects whose
shapelet coefficients are interpolated separately across the field of
view to the position of each observed galaxy. Fitting this model to
each observed galaxy image yields a best-estimate (y, y2) shear
distortion value for each galaxy, which can then be averaged or cor-
related to yield shear estimators. In this paper, we use y; = (y;) /(1
— (p%)) as an estimate for the shear from the ensemble population.
The factor in the denominator is the response of the average ellip-
ticity of a population of elliptical sources to an overall shear (BJ02).
To cope with possible centroiding errors, an arbitrary translation is
included in the fit as well. The uncertainties on the pixel values of
each galaxy image can be propagated into the shapelet coefficients,
and to the estimates of the y,. This methed is exact for galaxies
that are intrinsically circular or elliptical. Kuijken (1999) shows
that this method also works well for galaxies whose ellipticity or
position angle varies with radius.

2.4 Im2shape

Im2shape (Bridle et al. 2002; Bridle et al., in preparation) fits a sum
of elliptical Gaussians to each object image, taking into account
unknown background and noise levels. This approach follows that
suggested by Kuijken (1999).

SEXTRACTOR is used to define postage stamps containing each
object® and galaxies and stars are selected from the size-magnitude

5The postage stamps used for this analysis were 16 x 16 pixels centered on
the SEXTRACTOR position.

plot from the SEXTRACTOR output. The galaxies are modelled by
Im2shape using two concentric Gaussians, with six free parameters
for the first Gaussian, and two additional free parameters (size and
amplitude) for the second Gaussian. The noise is assumed to be
uncorrelated, Gaussian and at the same level for all pixels in the
postage stamp. The background level is assumed to be constant
across the postage stamp. Including the noise and background levels
there are 10 free galaxy parameters in total. Two Gaussians are used
for the stars in all the images, except for PSF 2, for which the
amplitude of the second Gaussian was found to be so small that
one Gaussian was used instead. Where two Gaussians were used to
fit the stars, the Gaussians were taken to have totally independent
parameters, with 12 free parameters for the Gaussians, plus the
noise and background levels, making 14 free parameters in total.
To estimate these free parameters fast and efficiently, Im2shape
makes use of the BayeSys engine (written by Skilling & Gull).
This implements Markov—Chain Monte Carlo sampling (MCMC)
which is used to obtain samples from the probability distribution
of the unknown parameters. Estimates of the free parameters are
then taken from the mean value of the parameter across the MCMC
samples, and the uncertainties are taken from the standard deviation.
‘With this data set the MCMC analysis takes ~15 s per galaxy image
on the COSMOS? supercomputer.

To account for the PSF a grid of 5 x 5 points was defined on
each image, and the PSF at each point was estimated by taking the
median parameters of the nearest five stars (note that Im2shape was
run on all the stellar-like objects and cuts were then used to remove
outliers). For each galaxy, the PSF shape was taken from the grid
point closest to the galaxy in question. The trial galaxy parameters
were then combined with the PSF parameters analytically to calcu-
late the convolved image shape. The intensity in the centre of each
pixel is calculated and this is corrected for the integration over the
pixel using the curvature of the Gaussian at the centre of the pixel
(for both star and galaxy shape estimation). The final ellipticity val-
ues for each galaxy (equation 1) are found from averaging over all
the MCMC samples. Only galaxies with ellipticity uncertainties less
than 0.25 were included in the final catalogue, as for higher elliptic-
ity uncertainties the error estimates are less reliable resulting from
the probability distribution becoming less Gaussian. To obtain an
estimate of the shear from these ellipticity estimates, the elliptici-
ties are weighted by the inverse square of the ellipticity uncertainties
added in quadrature with the intrinsic ellipticity dispersion o, of the
galaxies, found to be o, = 0.2.

2.5 Wittman method with ELLIPTO

This method uses a recircularizing kernel to eliminate PSF
anisotropy, and ‘adaptive’ moments (moments weighted by the
best-fitting elliptical Gaussian) to characterize the ellipticity of the
source galaxies. It is a partial implementation of BJ02, discussed in
Section 2.6, and primarily differs from BJ02 by using a simpler
recircularizing kernel.

SEXTRACTOR is used for initial object detection. SEXTRACTOR cen-
troids and moments are then input to the ELLIPTO program (Smith
2000; Smith et al. 2001) which measures the adaptive moments.
ELLIPTO also remeasures the centroid and outputs an error flag when
the centroid differs from the SEXTRACTOR centroid. This typically
happens with blended objects or those with nearby neighbours,

“’hltp:f,i'www.damtp.ca_m.ac.uk.cnsmus, SGI Altix 3700, 1.3-GHz Madison
processors.
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whose measured shapes may not be trustworthy in any case. Stars
are selected with an automatic routine which looks for a dense locus
at a constant ELLIPTO size. The selection is then visually checked.
In real data, ~5 per cent of images require manual tweaking of the
star selection, although this manual stage was not required for the
STEP simulations. The spatial variation of the adaptive mements
is then fit with a second-order polynomial for each CCD of each
exposure. This fit is then used to generate a spatially varying 3 x
3 pixel recircularizing kernel, following (Fischer & Tyson 1997).
Note that a 3 x 3 kernel may be too small to properly correct a
well-sampled, highly elliptical PSF; the practical limit appears to
be ~0.1 ellipticity. In those cases, the recircularization step may be
applied iteratively, mimicking the effect of larger kernels. For the
STEP simulations, only PSF 3 required a second iteration, but three
iterations were applied to all PSFs.

After recircularization, the object detection and ELLIPTO measure-
ments are repeated to generate the final catalogue. Note that object
detection on the recircularized image in principle eliminates PSE-
anisotropy-dependent selection bias. Objects are rejected from the
final catalogue if: the ELLIPTO error is non-zero; measured (pre-
dilution correction) scalar ellipticity >0.6 (simulations show that,
with ground-based seeing, most of these are blends of unrelated ob-
jects); or size <120 per cent of the PSF size. The adaptive moments
are then corrected for dilution by an isotropic PSF and a responsivity
correction using the formulae of BJO2. Weighting is not applied to
the data. Note that this method has been used for cluster analyses
but not for any published cosmic shear results.

2.6 Bernstein and Jarvis method: BJ02

The Jarvis (MJI) and Nakajima (RN) methods each extend the
ELLIPTO technique by methods detailed in BJO2. Both are based upon
expansions of the galaxy and PSF shapes into a series of orthogo-
nal two-dimensional (2D) Gaussian-based functions, the Gauss—
Laguerre expansion, also known as ‘polar shapelets’ in Massey &
Refregier (2005). Both the Jarvis (MJ) and Nakajima (RN) methods
move beyond the approximation, inherent in both the ELLIPTO and
KSB methods, that the PSF asymmetry can be described as a first-
order perturbation to a circular PSE. The Jarvis (MJ) method applies
‘rounding kernel’ filters from size 3 x 3 pixels and up to the images
in order to null several asymmetric Gauss—Laguerre coefficients of
the PSF, not just the quadrupoles. Note that for PSF ellipticities of
order ~0.1, a 3 x 3 pixel kernel is sufficient to round out stars up
to approximately 30 pixels in diameter. The galaxy shapes are next
measured by the best-fitting elliptical Gaussian; formulae proposed
by Hirata & Seljak (2003) are used to correct the observed shapes
for the circularizing effect of the PSF.

The ‘deconvolution fitting method’ by Nakajima (RN) imple-
ments nearly the full formalism proposed by BJ02, which is further
elaborated in Nakajima et al (in preparation): the intrinsic shapes
of galaxies are modelled as Gauss—Laguerre expansions (to 8th or-
der). These are then convolved with the PSF and fit directly to the
observed pixel values in a similar fashion to Kuijken (1999). This
should fully capture the effect of highly asymmetric PSFs or galax-
ies, as well as the effects of finite sampling. Note that both methods
use the weighting scheme described in Section 5 of BJ02.

A difference between the BJ02 approaches and the Refregier &
Bacon (2003) shapelets implementation is that the latter uses a cir-
cular Gaussian basis set, whereas the BJ02 method shears the basis
functions until they match the ellipticity of the galaxy. This in prin-
ciple eliminates the need to calculate the “shear polarisabilities’ that
appear in KSB.

3 STEP SIMULATION DATA

For this analysis, we have created an artificial set of survey images
using the SKYMAKER programme.’ A detailed description of this
software and the galaxy catalogue generator, STUFF,® can be found
in Erben et al. (2001) and Bertin & Fouqué (in preparation) and
we therefore only provide a brief summary here. In short, for a
given cosmology and survey description, galaxies are distributed in
redshift space with a luminosity and morphological-size distribution
as defined by observational and semi-analytical relations. Galaxies
are made of a co-axial de Vaucouleurs-type spheroid bulge and a pure
oblate circular exponential thin disc (see Bertin & Amouts 1996,
for details). The intrinsic flattening g of spheroids is taken between
0.3 and 1, and within this range follows a normal distribution with
{qg) = 0.65 and o, = 0.18 (Sandage, Freeman & Stokes 1970).
Note that we assume the same flattening distribution for bulges and
ellipticals, even if there is some controversy about this (Boroson
1981). Inclination angles i are randomly assigned following a flat
distribution, as expected from uniformly random orientations with
respect to the line of sight. The apparent axis ratio B is given by
B = \/q’sin’i 4 cos®i for the spheroid component, and given
by B = cosi for the thin disc. The bulge plus disc galaxy is finally
assigned a random position angle £ on the sky and the bulge and disc
intrinsic ellipticity parameters are then calculated from equation (1).

It has been known for some time that pure oblate circular discs,
oriented with a flat distribution of inclination angles, do not provide
a good match to the statistics from real disc galaxies (Binney &
de Vaucouleurs 1981; Grosbol 1985; Lambas, Maddox & Loveday
1992): in particular, observations show a striking deficiency of
galaxies with zero ellipticities. Although surface-brightness selec-
tion effects are not to be ignored (see for example Huizinga &
van Albada 1992), there is now general agreement that this phe-
nomenon mostly betrays intrinsic ellipticities of disc planes. The
origin of these intrinsic ellipticities is not completely clear (see
Binney & Merrifield 1998), and is thought to originate partly
from non-axisymmetric spiral structures and/or a tri-axial potential
(Rix & Zaritsky 1995). The simulations used in this analysis ignore
these aspects, and the simulated galaxies are therefore intrinsically
‘rounder’ on average than real galaxies. This should not impact on
the lensing analysis that follows, except in the cases where weight-
ing schemes are used that take advantage of the sensitivity of in-
trinsically circular galaxies to measure weak lensing shear. These
schemes will have an apparent signal-to-noise advantage in the cur-
rent simulations, which is expected to decrease given real data.

A series of five different shears are applied to the galaxy cata-
logue by modifying the observed intrinsic source ellipticity to create
sheared galaxies where

e 4 g
T 14 gretd (10
(Seitz & Schneider 1997), and g is the complex reduced shear. For
this set of simulations, the convergence « = 0, hence the reduced
shear g = ¢ /(1 — k) = y, where y, = (0.0, 0.005, 0.01, 0.05, 0.1),
¥ 2 = 0.0. Sheared bulge and disc axial ratios and position angles are
then calculated from equation (1) and the model galaxy images are
created. Stars are simulated assuming a constant slope of 0.3 mag ™'
interval for the logarithm of differential stellar number counts
down to and I-band magnitude / = 25. Model galaxy images and

it http://terapix.iap.fr/cplt/oldSite/soft/skymaker
8 ftp://ftp.iap.fr/pub/from users/bertin/stuff
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Table 3. The skYMAKER simulations are convolved with this
series of uniform PSF models.

PSFID PSF type Ellipticity
0 No anisotropy 0.00
1 Coma ~0.04
2 Jitter, tracking error ~0.08
3 Defocus ~0.00
4 Astigmatism ~0.00
5 Triangular (trefoil) 0.00

stellar point sources are then convolved with a series of six different
optical PSFs that are listed in Table 3 and shown in Fig. 1. These
PSF models were chosen to provide a realistic representation of the
types of PSF distortions that are seen in ground-based observations,
through ray-tracing models of the optical plane. They also include
atmospheric turbulence, where the seeing scale is chosen such that
when the turbulence is combined with the PSF anisotropy, all stars
have FWHM of 0.9 arcsec. The ellipticity of the PSF from real data
is typically of the order of 5 per cent, which is similar to the coma
model PSF 1. PSF 2 which features a jitter or tracking error is very
elliptical in comparison. The other PSF models test the impact of
non-Gaussian PSF distortions. A uniform background with surface
brightness 19.2 mag arcsec ™ is added to the image, chosen to match
the /-band sky background at the Canada—France—Hawaii Telescope
site. Poisson photon shot noise and Gaussian read-out noise is then
applied.

© © ©

PSF 0 PSF 1 PSF 2
PSF 5

PSF 0 PSF 1

PSF 3

PSF 4

PSF 5

Figure 1. skxymaker PSF models, as described in Table 3. The upper panel
shows the PSF core distortion, with contours marking 3. 25 and 90 per cent
of the peak intensity. The lower panel shows the extended diffraction spikes,
with contours marking 0.003, 0.03, 0.3, 3 and 25 per cent of the peak
intensity.

The combination of six different PSF types and five different ap-
plied shears gives 30 different data sets where each set consists
of an ensemble of 644096 x 4096 pixel images of pixel scale
0.206 arcsec. For computational efficiency the data in each set stems
from the same base catalogue, and as the sky noise levels are the
same for each data set, many of the parameters required for the SEX-
TRACTOR source detection software are the same for each data set.
Aside from this time-saving measure of setting some of the SEX-
TRACTOR source detection parameters only once, prior information
about the simulations have not been used in the cosmic shear analy-
ses. Each image contains ~15 galaxies per square arcmin resulting
in low-level shot noise from the intrinsic ellipticity distribution at the
0.1 per cent level for each data set. Stellar object density is ~10 stars
per square arcmin of which roughly 150 per image were sufficiently
bright for the characterization of the PSF. This density of stellar
objects is slightly higher than that found with typical survey data
and was chosen to aid PSF correction. It does however increase the
likelihood of stellar contamination in the selected galaxy catalogue.
Although the PSF is uniform across the field of view, uniformity
has only been assumed in one case (RN).

The reader should note that the SKkYMAKER simulations should,
in principle, provide an easy test of our methods as many shear
measurement methods are based on the assumption that the galaxy
shape and PSF are smooth, elliptical and in some cases Gaussian.
In reality the shapes of faint galaxies can be quite irregular and,
particularly, in the case of space-based observations, the PSF can
contain significant structure. In addition, the SKYMAKER galaxies
have reflection symmetry about the centroid which could feasibly
cause any symmetrical errors to vanish. We should also note that
some of the authors have previously used SKYMAKER simulations to
test their methods (see Erben et al. 2001; Hoekstra et al. 2002b).
These issues will therefore be addressed by two future STEP pub-
lications with the blind analysis of a more realistic set of artificial
images that use shapelet information to include complex galaxy
morphology (Massey et al. 2004b). With these shapelet simulations,
we will investigate the shear recovery from ground-based observa-
tions (Massey et al., in preparation) and space-based observations
(Rhodes et al., in preparation).

4 ANALYSIS

In this section, we compare each authors’ measured shear catalogues
with the input to each SKYMAKER simulation. We match objects in
each authors’ catalogue to the input galaxy and stellar catalogue,
within a tolerance of 1arcsec. Table 4 lists several general statis-
tics calculated from the PSF model 0 (no anisotropy) y = (0.005,
0.0) set which is a good representation of the STEP simulation
data. The source extraction method used by each author is listed in
Table 4 as well as the average number density of selected sources
per square arcmin, Ngals. To minimize shot noise, we wish to max-
imize the number of sources without introducing false detections
into the sample (note the percentage of false detections listed in the
‘per cent false’ column in Table 4) or contaminating the sample with
stellar objects (note the percentage of stellar contamination listed
in the ‘per cent stars’ column in Table 4). Both false objects and
stars add noise which can dilute the average shear measurement.
Typically the number of false detections are negligible and the stel-
lar contamination is below 5 per cent. The notable exception is the
Dahle (HD) method that suffers from strong stellar contamination
for all PSF types, a problem that can easily be improved upon in
future analyses. Where authors use object weights w; in their anal-
ysis, the weighted percentage stellar contamination (per cent stars
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Table 4. Table to compare the different number density of selected sources per square arcmin, Ngals and the percentage of stellar contamination (per cent
stars) and false detections (per cent false) in each authors’ catalogue. Each catalogue has been created using either the SEXTRACTOR and/or the HFINDPEAKS
software. Where authors use object weights, the weighted percentage of stellar contamination (per cent stars') and false detections (per cent false') are also
listed. The final columns give estimates of the signal-to-noise of the resulting shear measurement as described in the text, SNR = y™ /¢, is the signal-to-noise
ratio of the shear measurement. S/N; is the signal-to-shot-noise determined from the galaxies selected by each author. Where authors use object weights, the

signal-to-weighted-shot-noise S/N{, is also determined.

Author  Ngals (per arcmin®)  Percent stars  Percent false  Percentstars’  Per cent false’ Software SNR S/N; S/N.
SB 18 1.9 38 1.5 3.9 SEXTRACTOR 6 7 6
MB 14 7.1 0.1 - - HFINDPEAKS 8 10 -
Cl 12 26 0.0 1.1 0.0 HFINDPEAKS & SEXTRACTOR 9 9 11
c2 12 2.7 0.0 1.2 0.0 HFINDPEAKS & SEXTRACTOR 9 9 11
HD 17 448 0.0 - - HFINDPEAKS 7 8 -
MH 14 3.9 0.0 2.4 0.0 SEXTRACTOR 12 11 14
CH 12 29 0.0 - - SEXTRACTOR 7 11 -
HH 16 10.8 0.0 0.1 3.6 HFINDPEAKS 8 10 11
MJ 9 0.0 36 0.0 1.0 SEXTRACTOR 16 8 22
KK 9 0.8 0.0 0.3 0.0 SEXTRACTOR 10 10 12
VM 13 38 0.0 - - SEXTRACTOR 10 10 -
RN 9 09 0.4 1.5 0.1 SEXTRACTOR 19 10 24
TS 10 14 0.0 0.9 0.0 SEXTRACTOR 12 11 14
Lv 13 0.0 0.0 0.0 0.0 SEXTRACTOR 11 11 12

= [E jmsars Wi/ Z =y w;] x 100 per cent) and weighted percentage
of false object contamination (per cent false) are also listed. This
shows, for example, that in the case of Hoekstra (HH), the 10 per
cent stellar objects are given a very low weight and therefore do not
significantly contribute to the weighted average shear measurement.

Average centroid offsets measured from each authors selected
catalogues, were found to be <0.001 pixels for SEXTRACTOR based
catalogues and ~0.005 & 0.001 pixels for HFINDPEAKS-based cata-
logues. Centroid accuracy is however likely to be data dependent,
and S/N dependent (see Erben et al. 2001). Thus care should still be
taken in determining centroids to prevent the problems described
in Van Waerbeke et al. (2005) where errors in the SEXTRACTOR
centroiding in one field were found to be the source of strong
B-modes on large scales. Note that starting from version 2.4.3,
SEXTRACTOR provides iterative, Gaussian-weighted centroid mea-
surements XWIN_IMAGE and YWIN_IMAGE which have been shown to
be even more accurate than previous SEXTRACTOR centroid measures
(Bertin & Fouqué, in preparation).

For each data set, we calculate the mean (weighted) shear mea-
sured by each author, treating each of the 64 images as an indepen-
dent pointing. We take the measured shear for each data set y; to
be the mean of the measurements from the 64 images and assign an
error ¢, given by the error on the mean. The final three columns
of Table 4 demonstrate the effect of weights and galaxy selection
on the signal-to-noise of the measurement. The signal-to-noise of
the shear measurement is defined as SNR = y{™° /o ,,, where y™* is
the input shear (y*® = 0.005 for the data analysed in Table 4). The
signal-to-shot-noise is defined as S/N, = y!™* /o, where ¢ is the
error on the mean galaxy ellipticity e (equation 1) measured from
the 64 images. Note that the shot noise ¢ is calculated from the
known input ellipticities of galaxies selected by each author. The
final column applies to authors who use weights, where the signal-
to-weighted-shot-noise is defined as S/N, = y!™*/¢’, where ¢’ is
the error on the mean weighted galaxy ellipticity.

Several things can be noted from the signal-to-noise calculations.
Firstly, the high magnitude, as weak shear has not been measured
from data with SNR > 10. One must not forget however that if weak
lensing shear was constant across large areas of sky, shear would

have been measured with such high signal-to-noise. Secondly, we
find that the signal-to-shot-noise S/N, is not strongly dependent on
the number of galaxies used in the analysis. We find that instead
the shot noise is more dependent on the galaxies that have been
selected in the analysis, but note that this statement is unlikely to
apply to data where the shear varies. Taking Im2shape (SB) and BJ02
(MJ) as an example, we find ~2 times as many galaxies selected
for the Im2shape (SB) analysis as for the BJ02 (MJ) analysis, but
very similar values for the signal-to-shot-noise S/N;. As discussed
in section 3, the distribution of galaxy ellipticities is strongly non-
Gaussian with more intrinsically round galaxies than is seen in real
data. The galaxy selection of Im2shape (SB) results in a smaller
proportion of these intrinsically round galaxies being included in
the analysis increasing the 1o variation of the selected galaxy ellip-
ticities. Several of the KSB-- analyses make galaxy selection based
on galaxy ellipticity, removing the most elliptical galaxies, again
this reduces the shot noise, independent of the number of galax-
ies used in the analysis. Lastly, comparing the signal-to-shot-noise
S/N; and the signal-to-weighted-shot-noise S/N_, we see the effec-
tiveness of some of the weighting schemes used in this analysis.
The BJ02 weighting scheme (MJ, RN) puts more weight on the in-
trinsically round galaxies, this effective weighting scheme produces
the highest signal-to-noise measurements in the STEP analysis, al-
though see Section 5.6 for the implication of using this aggressive
weighting scheme.

4.1 Calibration bias and PSF contamination

In this section, we measure the levels of multiplicative calibration
bias and additive PSF contamination in each authors’ shear mea-
surement. Calibration bias will result from a poor correction for the
atmospheric seeing that circularizes the images. Selection bias and
weight bias are also forms of calibration bias which we investigate
further in Sections 4.2 and 4.3. PSF contamination will result from
a poor correction for the PSF distortion that coherently smears the
image.

We calculate the mean shear y; for each data set as described
above. For each author and PSF type, we then determine, from the
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Figure 2. Examples of two analyses of PSF 3 simulations using KSB+ (HH
implementation, upper panel) and BJ02 (MJ implementation, lower panel)
comparing the measured shear y; and input shear y{*. The best-fitting to
equation (11) is shown dashed, and the optimal result (where y; = y‘lT“C)
is shown dot—dashed. Both analyses have additive errors that are consistent
with shot noise (fitted y-offset parameter ) and low 1 per cent calibration
errors (fitted slope parameter /m). The weighting scheme used in the BJ02
analysis introduces a non-linear response to increasing input shear (fitted
quadratic parameter g), reducing the shear recovery accuracy for increasing
shear. The accuracy of the KSB+ analysis responds linearly to increasing
input shear and so these results were refit with a linear relationship, i.e.
g=0.

range of sheared images, the best-fitting parameters to

n =1 =q(1™) +my e, an
where y™ is the external shear applied to each image. Fig. 2 shows
fits to two example analyses of PSF 3 simulations using KSB+ (HH
implementation) and BJO2 (MJ implementation). In the absence of
calibration bias, we would expect m = 0. We would also expect
¢; = 0 in the absence of PSF systematics and shot noise, and g =
0 for a linear response of the method to shear. In the case where

the fitted parameter g is consistent with zero, we refit with a linear
relationship, as demonstrated by the KSB+- example in Fig. 2.

For all simulations the external applied shear y¥* = 0 and we
therefore also measure for each PSF type c; = (y,), averaged over
the range of sheared images. In the absence of PSF systematics and
shot noise, we would expect to find ¢; = 0. From this analysis, we
found the values of m and g to be fairly stable to changes in PSF type
and we therefore define a measure of calibration bias to be (m) and
a measure of non-linearity to be (g) where the average is taken over
the six different PSF sets. We find the value of (c;) averaged over the
six different PSF sets to be consistent with shot noise at the 0.1 per
cent level for all authors, with the highest residuals seen with PSF
model 1 (coma) and PSF model 2 (jitter). We therefore define o, as
a measure of our ability to correct for all types of PSF distortions,
where o‘% is the variance of ¢, and ¢, as measured from the six
different PSF models. As the underlying galaxy distributions are the
same for each PSF this measure removes most of the contribution
from shot noise, although the galaxy selection criteria will result in
slightly different noise properties in the different PSF data sets. o,
therefore provides a good estimate of the level of PSF residuals in
the whole STEP analysis. A more complicated set of PSF distortions
will be analysed in Massey et al. (in preparation) to address the issue
of PSF-dependent bias more rigorously.

Fig. 3 shows the measures of PSF residuals o . and calibration bias
(m) for each author, where the author key is listed in Table 2. For the
nen-linear cases where g # 0, denoted with a circle, the best-fitting
(q) parameter is shown with respect to the right-hand scale. Results
in the shaded region suffer from less than 7 per cent calibration bias.
All methods which have been used in a cosmological parameter
cosmic shear analysis lie within this region. With regard to PSF
contamination, these results show that PSF residuals are better than
1 per cent in all cases and are typically better than 0.1 per cent.
Note that for clarity the results plotted in Fig. 3 are also tabulated
in Table 5.
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Figure 3. Measures of calibration bias {m), PSF residuals . and non-
linearity {g) for each author (key in Table 2), as described in the text. For
the non-linear cases where {g) # 0 (points enclosed within a large circle),
{g) is shown with respect to the right-hand scale. In short, the lower the
value of o ., the more successful the PSF correction is at removing all types
of PSF distortion. The lower the absolute value of (m), the lower the level
of calibration bias. The higher the g value the poorer the response of the
method to stronger shear. Note that for weak shear y < 0.01, the impact of
this quadratic term is negligible. Results in the shaded region suffer from
less than 7 per cent calibration bias. These results are tabulated in Table 5.
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Table 5. Tabulated measures of calibration bias {m), PSF residuals & . and non-linearity (g} for each author (key in Table 2), as described in Section 4.1 and
plotted in Fig. 3. For the non-linear cases where {g) # 0, {g} is listed. ‘Uncontaminated’ calibration bias (" uncontaminzted) is measured from object catalogues
cleansed from stellar contamination and false object detections. This can be compared to the measured selection bias (e} as described in Section 4.2 and
plotted in Fig. 4. Weight bias {1z}, described in Section 4.3, is also tabulated. For reference, the final column lists which pipelines have been used in cosmic
shear analyses that have resulted in measurements of the amplitude of the matter power spectrum, o g, as detailed in Table 1.

Author (m) o, {9) {Muncontaminated) {Mgelc) (Mweight) og analysis ?
SB —0.048 + 0,027 0.0018 - —0.017 4 0.030 0.006 =+ 0.004 0.007 4 0.002 x
MB —0.071 £ 0.015 0.0008 = —0.009 + 0.021 —0.008 + 0.002 = v
c1 —0.100 + 0.018 0.0006 - —0.000 + 0.018 —0.046 + 0.022 0.011 & 0.004 x
c2 —0.084 + 0,018 0.0115 - —0.074 + 0.018 —0.045 + 0.022 0.010 = 0.003 x
HD 0.219 + 0.036 0.0005 —2.40 + 027 0217 4 0.028 —0.021 + 0.006 = x
MH —0.161 + 0.014 0.0008 - —0.142 £ 0.015 —0.017 =+ 0.001 0.032 4 0.003 x
CH —0.032 + 0.028 0.0035 = 0.004 =+ 0.027 —0.010 =+ 0.003 = J
HH —0.015 + 0.006 0.0008 = 0.018 = 0.004 —0.001 = 0.001 0.006 =+ 0.001 v
MJ 0.002 + 0.027 0.0003 1394023 0.011 4 0.027 0.005 =+ 0.006 - o
KK —0.031 = 0.023 0.0017 - —0.029 + 0.023 0.006 == 0.003 0.020 =+ 0.002 x
VM —0.164 + 0.028 0.0014 = —0.116 4 0.021 —0.015 + 0.006 s x
RN —0.011 £ 0.011 0.0004 1.47 £0.09 0.001 £ 0.013 —0.037 + 0.009 = x
TS —0.167 £ 0.011 0.0003 - —0.158 £ 0.010 —0.045 + 0.006 0.024 £ 0.003 x
LV —0.068 = 0.025 0.0006 - —0.068 + 0.025 —0.001 + 0.002 0.005 4 0.001 o

In the weak y < 0.01 regime, the most successful method is
found to be the BJO2 technique (MJ,RN) producing percent level
accuracy. For stronger shear distortions, however, this methodology
breaks down which can be seen from the high {g) value. This method
is therefore unsuitable for low redshift cluster mass reconstructions
where shear distortions of ~10 per cent are not uncommon, al-
though see the discussion in Section 5.6 for a solution to this issue
of non-linearity. Over the full range of shear distortions tested, 0 <
y < 0.1, the most successful method is found to be the Hoekstra
implementation of the Kaiser et al. (1995) method (KSB+), produc-
ing results accurate to better than 2 per cent. All KSB+ pipelines
are accurate to better than ~15 per cent but the wide range of ac-
curacy in these results that are based on the same methodology is
somewhat disconcerting. It is believed that this spread results from
the subtly different interpretation and implementation of the KSB+
method which we detail in the Appendix A. The results from the
Dahle implementation of K2K (HD) are non-linear, suffering from
calibration bias at ~20 per cent level for weak shear y < 0.01.
The Wittman/Margoniner method (VM) (see Section 2.5) fares as
well as the Hetterscheidt (MH) and Schrabback (TS) implementa-
tion of KSB+ with an accuracy of ~15 per cent. Im2shape (Bridle
et al. 2002) (SB) and the Kuijken (2006) (KK) implementation of
shapelets typically fare as well as the methods used in cosmological
parameter cosmic shear analyses with an accuracy of ~4 per cent.

4.2 Selection bias

Selection bias is an issue that is potentially problematic for many dif-
ferent types of survey analysis. With weak lensing analyses, which
relies on the fact that when averaging over many galaxies, the aver-
age source galaxy ellipticity (¢®) = 0, removing even weak selec-
tion biases is particularly important. When compiling source cata-
logues one should therefore consider any forms of selection bias that
may alter the mean ellipticity of the galaxy population. This bias
could arise at the source extraction stage if there was a preference
to select galaxies oriented in the same direction as the PSF (Kaiser
2000) or galaxies that are anticorrelated with the gravitational shear
(and as a result appear more circular) (Hirata & Seljak 2003). Selec-
tion criteria applied after source extraction could also bias the mean

ellipticity of the population if the selection has any dependence on
galaxy shape. In this section, we determine the level of selection
bias by measuring the unweighted mean intrinsic source ellipticity
{¢®) (unlensed, equations 1 and 10) from the ‘real’ galaxies selected
by each author for inclusion in their shear catalogue (false detec-
tions are thus excised from the catalogue at this stage). We follow a
similar analysis to Section 4.1, by determining for each author and
each PSF type, from the range of sheared images, the best-fitting
parameters to

() g true s
<e1 )setc = Mgy -+,

(s) e
(&) =6

(12)

{myq.) averaged over the six different PSF data sets gives a measure
of the shear-dependent selection bias and (D..:)z‘ the variance of
¢ and €5 as measured from the six different PSF models, gives a
measure of the PSF-anisotropy-dependent selection bias. We find
that PSF-anisotropy-dependent selection bias is very low with o} <
0.001 for all methods. Shear-dependent selection bias is <1 per cent
inmost cases with some notable exceptions in the cases of Clowe (C1
& C2), Schrabback (TS), Dahle (HD) and Nakajima (RN) as shown
on the vertical axis of Fig. 4. The significant variation between the
different PSF data sets of m... measured with the Clowe (Cl &
C2) catalogues suggests that the selection criteria of this method are
affected by the PSF type.

Fig. 4 also shows the value of (#ynconminaed) determined from
equation (11) using the authors’ measured shear catalogues now
cleansed of false detections and stellar contamination, with author-
defined object weights. With unbiased weights and an unbiased
shear measurement method (where the shear is measured accurately
but the source selection criteria are potentially biased), points should
fall along the 1:1 line plotted. We can therefore conclude from Fig. 4
that in many cases the calibration bias seen in Section 4.1 cannot be
solely attributed to selection bias. See Section 5 for a discussion on
sources of selection bias. The results plotted in Fig. 4 are also tab-
ulated in Table 5. Comparing the calibration biases measured from
the original catalogues {m) in Section 4.1, and from the ‘uncontam-
inated’ catalogues (#ynconaminaed) Shows the impact of false detec-
tions and stellar contamination in each authors’ catalogue. Typically
the impact is low with <3 per cent changes found for the average
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Figure 4. Measures of selection bias (ms.lc) for each author (key in Table 2),
as described in the text. The lower the absolute value of {mg.) the lower
the level of selection bias. Selection bias can be compared to the calibration
bias (Muncontaminated) Measured from catalogues cleansed of false detections
and stellar contamination. Unbiased shear measurement methods, where the
shear is measured accurately but the source selection criteria are potentially
biased, would fall along the 1:1 line overplotted. These results are tabulated
in Table 5.

measured shear of most authors. One noticeable exception is the
result from the Brown (MB) pipeline, where the underestimation of
the shear by ~7 per cent is found to be predominantly caused by the
diluting ~7 per cent stellar contamination in the object catalogues.

4.3 Weight bias

In this section, we investigate the impact of the different object-
dependent weighting schemes used by Bridle (SB), Clowe (C1 &
C2), Hetterscheidt (MH), Hoekstra (HH), Kuijken (KK), Schrab-
back (TS) and Van Waerbeke (VW). All other methods use unit
weights, except for the methods of Jarvis (MJ) and Nakajima (RN)
which will be discussed at the end of this section. An optimal weight-
ing scheme should reduce the noise on a measurement without bi-
asing the results. Using the author defined weights, we compare the
average unweighted and weighted mean intrinsic galaxy ellipticity,
performing a similar analysis to Sections 4.1 and 4.2. For each au-
thor and PSF type, we calculate from the range of sheared images,
the best-fitting parameters to

(e{isj>sclc N (EIS)XCLC = Mgty + ¢ )

where {e!”) ;.. is an unweighted average and (e}")’ ;.. is a weighted
average. In the absence of PSF-dependent weight bias, ¢} should
be consistent with zero and we find this to be the case for all the
weighting schemes tested. In the absence of shear-dependent weight
bias, #cign should be consistent with zero. All weighting schemes
are found to introduce low percent level bias as shown in Table 5,
where (M..igm) is averaged over the six different PSF models. In
most cases these biases are small (<2 per cent) and we can therefore
conclude the cases of calibration bias seen in Section 4.1 cannot be
solely attributed to weight bias. For percent level precision in future
analyses the issue of weight bias will need to be considered.

The Jarvis (MJ) and Nakajima (RN) analyses make use of the
ellipticity-dependent weighting formulae in BJ02, Section 5. This

weighting scheme takes advantage of the e = 0 peak in the shape
distribution of galaxies to improve the signal-to-noise of weak shear
measurement. This is evidenced by the high signal-to-noise results
with the Jarvis (MJ) and Nakajima (RN) methods as listed in Table 4.
Shearing the galaxies does change the assigned weights, but the
BJ02 formulae explicitly account for this effect via a factor called
the responsivity. The non-linear response to shear seen in the results
of the Jarvis (MJ) and Nakajima (RN) methods is an undesirable
consequence of this weighting scheme which we discuss further in
Section 5.6.

4.4 Shear measurement dependence on galaxy properties

The simulations analysed in this paper were sheared uniformly
across the field-of-view. In reality however, the gravitational shear
experienced by each galaxy is dependent on position and more im-
portantly redshift. High redshift galaxies have a lower apparent mag-
nitude and smaller angular size when compared to their lower red-
shift counterparts. It is therefore important that shear measurement
methods are stable to changes in galaxy magnitude and size. For
each author, we measure the average shear as a function of magni-
tude and input disc size. In general, we find that the average shear
binned as a function of magnitude and disc size varies <1 per cent
to the average shear measured from the full data set, and an example
plot of shear measured as a function of galaxy magnitude is shown
from the KSB+ implementation of HH in Fig. 5. The dot—dashed
line shows the average y1 — ¥ measured from the full galaxy
sample which is dominated by the faint magnitude galaxies. For
this particular analysis the shear measured from bright galaxies is
slightly underestimated, and the shear from faint galaxies is slightly
overestimated. The reader should note however that the shear mea-
sured from each magnitude bin is < lo from the average for all but
one case and that for weaker input shears, this effect is even less
prominent.

Investigating the dependence of shear on galaxy properties, we
found that some methods introduced correlations between shear and

KSB+ analysis by HH
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Figure 5. An example plot of the difference between measured shear y
and input shear " as a function of galaxy /-band magnitude. This plot is
taken from the KSB+ analysis of HH using the PSF 0 simulations with an
input shear y ¢ = 0.03. The dot-dashed line shows the average y, — y ™
measured from the full galaxy sample.
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magnitude, whilst others between shear and disc size. Interestingly
however all methods revealed very different dependencies on galaxy
properties that we were unable to directly parameterize. As such we
cannot fully address the issue of shear measurement dependence on
galaxy properties at this time. For percent level precision in future
analyses this issue will certainly need to be revisited and it will be
addressed further in future STEP projects using simulations with
constant shear and constant galaxy magnitude.

5 DISCUSSION

In this section, we discuss some of the lessons that we have leamnt
from the first STEP initiative and highlight the areas where we can
improve our methods in future analyses.

5.1 KSB+

The subtle differences between the eight tested KSB+- pipelines,
detailed in the Appendix A, introduces an interesting spread in the
KSB++ results. Using the information in the Appendix A, KSB+
users can now modify pipelines to improve their results. The dif-
ferent ways of implementing KSB+ and the effect of using dif-
ferent methods will be discussed in more detail in a future paper
(Hetterscheidt et al., in preparation), but comparing methods and re-
sults makes clear which interpretations of the KSB+ method are best
for ground-based data. A good example of this is the PSF correction
method of Heymans (CH) and Clowe (C2) where the correction is
calculated as a function of galaxy size. For ground-based data where
the PSF ellipticity is fairly constant at all isophotes (although note
that this was not the case with PSF 2), a PSF correction determined
only at the stellar size produces a less noisy and more successful
PSF correction, as shown by the success of the PSF correction by
other KSB+- users. This however would not necessarily be the case
for space-based data where the PSF ellipticity varies with size (see
for example Heymans et al. 2005) which will be tested in a future
STEP analysis of simulated space-based observations. The Schrab-
back (TS} method produces a more successful size-dependent PSF
correction by limiting the image region about stellar objects over
which the PSF correction parameter p,(r;) is calculated (6 nax =
3r;, see Section A2). This measure reduces the noise on p ,(r,) thus
improving the overall correction.

For several methods selection bias is well below the percent level
from which we can conclude that current source detection methods
are suitable for weak lensing analyses and that any selection bias
seen with other methods has been introduced after the source extrac-
tion stage. The first clue to understanding the selection bias, we see
in some cases comes from comparing (..} for the Hetterscheidt
(MH) and Schrabback (TS} results in Fig. 4. These two analyses
stem from the same SEXTRACTOR catalogue. The main differences
between these two methods are the technique used to correct for the
PSF distortion and the catalogue selection criteria where Schrab-
back (TS) places more conservative cuts on galaxy size defined by
the FLUX_RADIUS parameter of SEXTRACTOR. Whilst there is no cor-
relation within the simulations for intrinsic galaxy ellipticity with
disc size, we find that the measured HFINDPEAKS r, parameter and
the measured SEXTRACTOR FLUX-RADIUS and FWHM parameters are
somewhat correlated with galaxy ellipticity. For this reason galaxy
size selection criteria based on ry, FLUX RADIUS or FWHM will in-
troduce a bias. This finding is one of the first lessons learnt from this
STEP initiative which can now be improved upon in future STEP
analyses.

52 K2K

The Dahle (HD) K2K results appear noisier than other pipelines
which could result from an upper significance cut in order to remove
big, bright galaxies, which in real data are at low redshift unlensed
galaxies. This step rejects ~24 per cent of the objects. The method is
optimized for mosaic CCD data with a high number of galaxies for
each exposure, it therefore suffers somewhat from the low number of
objects in each 4096 x 4096 STEP image. In addition, as a space-
saving measure, images were stored in integer format, this may
have introduced some extra noise in the ‘recircularized’ images.
In considering the success of K2K applied to STEP simulations
one should keep in mind that the man-hours invested in testing
and fine-tuning KSB+- is at least an order of magnitude more than
for any of the other methods. With the STEP simulations future
tests and optimization are now feasible, the results of which will be
demonstrated with the next STEP analysis of shapelet-based image
simulations.

5.3 Shapelets

In the first, blind Kuijken (KK) analysis of the simulations all sources
were fitted to eighth order in shapelets, which gives a good fit to
the PSF-convolved sources. This, however, resulted in a systematic
underestimate of the shear amplitude of some 10 per cent. Later
investigation showed that even without any PSF smearing or noise,
the ellipticity of an exponential disc is only derived correctly if the
expansion is extended to 12th order. As this method has, to date, not
been used in scientific analyses, it was decided that a re-analysis of
the simulations with 12th order shapelets would be permitted. The
results of the non-blind re-analysis are shown in this paper. Using the
higher order shapelet terms removed the systematic underestimate
for the high S/N sources. There is still a tendency for noisy sources
to have their ellipticities underestimated however and this is still
under investigation.

5.4 Im2shape

Im2shape uses MCMC sampling to fit elliptical Gaussians to the
image. Before the STEP analysis it was believed that using too few
iterations in the MCMC analysis would add noise to the ellipticities
of each galaxy but would not systematically bias them. It became
apparent during this STEP analysis however, that a bias is in fact
introduced as the number of iterations is decreased. The number
of iterations was chosen by systematically increasing the number
of iterations in the analysis of a subsample of the data until the
measured average shear converged.

5.5 Wittman method with ELLIPTO

A post-STEP analysis of the shape catalogue revealed that the mea-
sured galaxy shape distribution resulting from this method had rather
asymmetric tails. The core of the distribution reflected the shear
much more accurately than did the mean of the entire distribution.
This method could thus be greatly improved by some type of weight-
ing or robust averaging scheme. For example, a simple iterative 3o
clip reduced the 15 per cent underestimate of the strongest applied
shear, where y = 0.1, to an & per cent underestimate, while rejecting
only 2.2 per cent of the sources. A slightly harsher clip at 2.8 o fur-
ther reduced the underestimate to 3.5 per cent, while still rejecting
only 3.9 per cent of the sources. The stellar contamination rate of
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3.8 per cent is presumably responsible for the remaining underesti-
mate. Note that the real data to which this method has been applied
is much deeper than the STEP simulations. The stellar contamina-
tion rate would therefore be much lower, as the galaxy counts rise
more steeply with magnitude in comparison to the star counts.

Of course, one would prefer to understand the crigin of the asym-
metric cutliers rather than simply clipping them at the end. A brief
analysis shows that they are not highly correlated with the obvious
variables such as photometric signal-to-noise or size relative to the
PSF. Therefore, a simple inverse-variance weighting scheme would
not be enough to solve the problem. The prime task for improving
this method would thus be understanding the cause of this asym-
metric tail and developing a mitigation scheme.

5.6 Bernstein & Jarvis method: BJ02

The ellipticity-dependent weighting scheme of BJ02 is responsible
for the significant increase in the signal-to-noise of the STEP shear
measurements, as shown in Table 4. It has, however, also been found
to be the cause of the non-linear response of the Jarvis (M) and
Nakajima (RN) methods to shear, After the blind testing phase,
the results of which are shown in this paper, Jarvis (MJ) reran the
analysis with shape-independent weights finding alinear response to
the range of weak shears tested such that the non-linearity parameter,
g, measured by equation (11) became consistent with zero. The
signal-to-noise dropped, however, by a factor of 1.5. We can thus
recommend that weak shear studies use aggressive weights which
help to probe small departures of (y) from zero, while studies of
stronger shear regions use unweighted measurements to minimize
the effects of non-linearity.

The false detections in the Nakajima (RN) analysis were investi-
gated and found to be either double objects detected by SEXTRACTOR
as a single object or diffraction spikes. Double object detections
could be reduced by varying SEXTRACTOR parameters o encourage
the deblending of overlapping sources. When the data is taken in
several exposures an additional measure to reduce the number of
false detections can be introduced. This approach, taken by Jarvis
et al. (2003), demands that a source is detected in at least two of
the four exposures taken of each field. The STEP simulations were
single exposure images and so this procedure could not be imple-
mented. These false detections will generally be faint and highly
elliptical in the case of diffraction spikes. Thus, with the weighting
scheme implemented in both the Jarvis (MJ) and Nakajima (RN)
analyses, these down-weighted objects do not affect the overall av-
erage measured shear.

6 CONCLUSION

In this paper, we have presented the results of the first Shear TEsting
Programme, where the accuracy of a wide range of shear measure-
ment methods were assessed. This paper has demonstrated that,
for smooth galaxy light profiles, it is currently feasible to mea-
sure weak shear at percent level accuracy using the Bernstein &
Jarvis (2002) method (BJO2) and the Hoekstra implementation of
the KSB+ method. It has also shown how important it is to ver-
ify shear measurement software with image simulations as subtle
differences between each individuals implementation can result in
discrepancy. We therefore strongly urge all weak lensing researchers
to subject their pipelines to a similar analysis to ensure high accu-
racy and reliability in all future weak lensing studies. To this end
the STEP simulations will be made available on request.

The removal of the additive PSF anisotropic distortion has been
successful in all methods, reduced to an equivalent shear of ~0.001

in most cases. Significant calibration bias is however seen in the
results of some methods which can be explained only in part by
the use of biased weights and/or selection bias. Using the simula-
tions analysed in this paper, errors can now be pin-pointed and cor-
rected for, and modifications will be introduced to remove sources
of calibration error. For authors using the KSB+ method, detailed
descriptions have been given of each pipeline tested in this analysis
to aid the improvement and development of future KSB+ meth-
ods. One positive aspect of the KSB-+ method is that its response
to shear has been shown to be very linear. This is contrast to the
BJ02 method tested in this paper, where the ellipticity-dependent
weighting scheme was found to introduce a non-linear response to
shear. For this reason KSB+- or an unweighted version of the BJ02
method is currently the preferred method for measuring weak shear
around nearby galaxy clusters. Cosmic shear, on average, is very
weak, but with the next generation of cosmic shear surveys cover-
ing large areas on the sky and thus imaging regions of both high and
low shear, cosmic shear measurement also requires a method that is
linear in its response to shear. Thus KSB+- or an unweighted version
of the BJO2 method is currently the preferred cosmic shear measure-
ment method. In the weakest regime of galaxy—galaxy lensing, the
weighted BJO2 method measures shear at a higher signal-to-noise
with a better accuracy than KSB+ and thus appears to be the most
promising of the methods that have been tested in this analysis for
galaxy—galaxy lensing studies.

Selection bias has been shown to be consistent with zero in some
cases, from which we can conclude that current source detection
methods are suitable for weak lensing analyses. Some object weight-
ing schemes were found to be unbiased at the below percent level.
The use of such schemes may however require revision in the future
when low level biases become important. All the methods tested
were found to exhibit rather different <1 per cent dependences on
galaxy magnitude and size. For real data where shear scales with
depth and hence magnitude and size, these issues will need to be
addressed.

In this paper, we have provided a snapshot view of how accurately
‘we can measure weak shear today from galaxies with relatively sim-
ple galaxy morphologies. We are unable to answer the question,
what method ought [ to use to measure weak lensing shear? KSB+,
used with care, and BJO2 clearly fare well, but some of the methods
tested here that are currently still in their development stage may still
provide a better method in the future. For the cosmic shear, galaxy—
galaxy lensing and cluster-mass determinations published to date,
<7 per cent calibration errors are within statistical errors and are
certainly not dominant. o . < 0.01 is also small enough to be sub-
dominant in present work. We voice caution in explaining the ~2¢
differences in cosmological parameter estimation from cosmic shear
studies by the scatter in the results that we find in this analysis. The
true reason is likely to be more complex involving source redshift
uncertainties, residual systematics and sampling variance in addition
to the calibration errors we have found. Many of these sources of er-
ror will be significantly reduced with the next generation of surveys
where the large areas surveyed will minimize sampling variance and
the multicolour data will provide a photometric redshift estimate of
the source redshift distribution. The now widespread use of diag-
nostic tools to determine levels of non-lensing residual distortions
also allows for the quantification and reduction in systematic errors.
Calibration errors, however, can only be directly detected through
the analysis of image simulations.

This first STEP analysis has quantified the current levels of cal-
ibration error, allowing for improvement in calibration accuracy in
future shear measurement methods. The upcoming next generation

© 2006 The Authors. Journal compilation © 2006 RAS, MNRAS 368, 1323-1339



1336  C. Heymans et al.

of wide-field multicolour optical surveys will reduce statistical er-
rors on various shear measurements to the ~2 per cent level, requir-
ing calibrations accurate to ~1 per cent. In the next decade, deep
weak-lensing surveys of thousands of square degrees will produce
shear measurements that will be degraded by calibration accuracies
0.1 per cent, well below even the precision of the current STEP
tests. Similarly the additive errors represented by o, will ultimately
have to be reduced to a level of o . < 210> if this spurious signal is
to be below the measurement limits imposed by cosmic variance of
full-sky surveys. The collective goal of the weak lensing community
is now to meet these challenges.

The next STEP project will analyse a set of ground and space-
based image simulations that include complex galaxy morpholo-
gies using a ‘shapelet’ composition (Massey et al. 2004b). Initial
tests with shapelet simulations suggest that complex morphology
rather complicates weak shear measurement for methods that as-
sume Gaussian light profiles. Further STEP projects will address
the issue of PSF interpolation and modelling, and the impact of us-
ing different data reduction and processing techniques (Erben et al.
2005). These future STEP projects will be as important as this first
STEP analysis in order to gain more understanding and further im-
prove the accuracy of our methods. We conclude with the hope
that by using the shared technical knowledge compiled by STEP,
all future shear measurement methods will be able to reliably and
accurately measure weak lensing shear.
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APPENDIX A: KSB+ IMPLEMENTATION

The KSB+ method, used by a large percentage of the authors, has
been shown in this STEP analysis to produce remarkably different
results. In this Appendix, to aid the future understanding of these dif-
ferences, we detail how different authors have implemented KSB-+
with their weak lensing pipelines, as summarised in Table Al.

Al Source detection, centroids and size definitions

Most authors use the SEXTRACTOR software (Bertin & Armouts
1996) to detect objects and define galaxy centroids. Exceptions are
Hoekstra (HH) and Brown (MB) who use HFINDPEAKS from the M-
CAT software. The Gaussian weight scale length r, is then either set
to the FLUX_RADIUS SEXTRACTOR parameter or the ‘optimal’ r, value
defined by HFINDPEAKS. Clowe (C1&2) uses both pieces of software
using a version of HFINDPEAKS to determine the optimal weight scal-
ing r, that keeps the centroid fixed to the SEXTRACTOR co-ordinates.
Hetterscheidt (MH) and Schrabback (TS) measure half light radii
ry, and refine the SEXTRACTOR centroids using the iterative method
described in Erben et al. (2001).

A2 Quadrupole moments and integrals

The weighted ellipticity £ (equation 3), and the smear and shear
polarisability tensors P*™ and P™ are calculated for each object
using software developed from the iMcar subroutine GETSHAPES.
The continuous integral formula are calculated from the discrete
pixelised data by approximating the integrals as discrete sums. The
weighted ellipticity ¢ is calculated from the quadrupole moment
which in its discrete form can be written as follows

B S i DG W0,6)15,,6,)68;
g s AB W (8;,6,)1(6;,6))

-

(AL)

where 6 is measured, in pixel units, from the source centroid.
Table Al lists each authors’ chosen values for 8 ,,, and A6. For
real values of 8, the intensity I(8;, 8 ;), known at pixel positions, is
estimated from a first-order interpolation over the four nearest pixels

to (8, 6 ;) (denoted ‘interpolation’ in Table A1). The interpolation
stage is by-passed by some authors by setting A6 = 1 pixel and
approximating I(8;, # ;) = I(Int[6,], Int[# ;]) (denoted ‘Approx’ in
Table Al), or by exchanging the value of &, in the above formula, for
its nearest integer value Int [9] (denoted ‘Integer’ in Table Al). P5™
and Pst are functions of weighted moments, up to fourth order, that
include 6,6 ; terms. Some authors treat these second order terms in
8 differently using the nearest integer values of 8 (denoted ‘Integer’
in the P** and P*™ estimate column of Table A1).

A3 Anisotropic PSF modelling

Stellar objects are selected by eye from the stellar locus in a size-
magnitude plane and are then used to produce a polynomial model of
the PSFas a function of chip position. Hetterscheidt (MH), Heymans
(CH) and Schrabback (TS) fit directly to p,, (equation 5) which, in
the case of Heymans (CH) and Schrabback (TS), is measured for
varying r, (Hoekstra et al. 1998). This is in contrast to Hetterscheidt
(MH) who measures p,, with r; = r;. Brown (MB), Clowe (C1&
2), Hoekstra (HH) and Van Waerbeke (LV) create models of £7°,
P™* and P*"* separately where for Brown (MB), and the first Clowe
method (C1) stellar shapes are measured with r, = r;. The second
Clowe method (C2), the Hoekstra (HH) method and the Van Waer-
beke (LV) method measures the stellar parameters for varying r,.
Note that the Van Waerbeke (L'V) methed fits each component of the
P and P*™ tensors. With PSF models in hand observed galaxy
ellipticities are corrected according to equation (4).

A4 Isotropic P¥ correction

The application of the anisotropic PSF correction leaves an effec-
tively isotropic distortion making objects rounder as a result of both
the PSF and the Gaussian weight function used to measure the galaxy
shapes. To correct for this effect and convert weighted galaxy el-
lipticities £ into unbiased shear estimators #, we use the pre-seeing
shear polarisability tensor P¥, equation (7). P¥ is calculated for
each galaxy from the measured galaxy smear and shear polaris-
ability tensors, P°™ and P*", and a term that is dependent on stellar
smear and shear polarisability tensors; (P*™")§ P5i . Brown (MB)
and the first method of Clowe (C1) use the stellar smear and shear
polarisability tensors measured with a Gaussian weight of scale size
rp=rk Hetterscheidt (MH), Heymans (CH), Hoekstra (HH),
Schrabback (TS), Van Waerbeke (LV) and the second method of
Clowe (C2) calculate this stellar term as a function of smoothing
scale r,. Comparing the C1 and C2 results therefore demonstrates
the impact of the inclusion of scale size at this stage.

P is a very noisy quantity, especially for small galaxies. This
noise is reduced somewhat by treating P as a scalar equal to half
its trace (note that the off diagonal terms of P are typically an order
of magnitude smaller than the diagonal terms). None of the methods
tested in this analysis uses the full P¥ tensor correction (see Erben
et al. (2001) to compare the results achieved when using a tensor
and scalar P¥ correction). In an effort to reduce the noise on P still
further, P¥ is often fitas a function of r,, although note that this fitting
process has recently been shown, with the Brown (MB) pipeline, to
be dependent on which significance cuts are made when selecting
galaxies (Massey et al. 2005). Table Al details which method is
used by each author. In the case of Clowe (C1&2), P¥ is also fit as
a function of £, and with the method of Van Waerbeke, P¥ is also fit
as a function of magnitude.

In real data Hoekstra (HH) has previously found a clear depen-
dence of P on &. To correct for this shape dependence the Hoekstra
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Table Al. The stages implemented by different authors using the KSB+ method described in Section 2.1. Table notation; pix = pixel units; P(r;) implies that
parameter £ is measured as a function of scale size ry; £(r}) implies that parameter £ is measured at the stellar scale size r}. See the Appendix text for more

details.
KSB Author Brown Clowe Clowe Hetterscheidt
Key MB Cl1 c2 MH
Source Detection HFINDPEAKS HFIND + SEXT HFIND + SEXT SEXTRACTOR
PSF: 2%grder 3"order 3"order 39order
2D polynomial to &* and to g*, pom=, psh= to g%, PST*, pshw to p* (r;)
Model e pohe (PP ) 3.5¢ clipping
Galaxy size r, from HFINDPEAKS from HFINDPEAKS from HFINDPEAKS FLUX-RADIUS
Quadrupole estimate Approx Approx Approx Interpolation
& max and A8 Int[4r,], L pix Int[3r,], 1 pix Int(3r,], 1 pix 3rg, 0.25 pix
P and P estimate Approx Approx Approx Interpolation
PY correction Fit of Fit Pl (ry, €) Fit Pl(rg. €) $Te[PY]
3TePY () (PP () (P/PA™)(ry) (no fir)
Weights none 3 g v) g w) () (ry, mag)
y correction Calibration Close-pair Close-pair
Veor =y /085 Yeor =¥ /095 Yeor =y /0.95
Ellipticity cut |eons | £ 0.5 18 s < 0.8
Size cut rg>ry ry <rg <6pix ry <rg<6pix ry =
Significance cut V>3 v>10 v=>10
P7 cut Pl 2015 Pl 2015 sT[PY] >0
¥ cut
Other |d| <1 pix ld| <1 pix |d| < 3 pix
SEX class <0.8 SEX class <0.8
No sat/bad pix No sat/bad pix
KSB Author Heymans Hoekstra Schrabback Van Waerbeke
Key CH HH T8 Lv
Source Detection SEXTRACTOR HFINDPEAKS SEXTRACTOR SEXTRACTOR
PSF: 2™order 2"order 3"order 2"order
2D polynomial to p*(rg) and to &*(rg), to pt(rg) to&%(ry)
Model (Pom)) P () P%(r,) and PH(r,) P™(r ) and P (r,)
Galaxy size ry FLUX RADIUS from HFINDPEAKS FLUX_RADIUS FLUX_RADIUS
Quadrupole estimate Approx Interpolation Interpolation Approx
& max and A8 Int[4r,], 1 pix 3rg, 0.25 pix Int[4r,], 1 pix
P and P™ estimate Integer Interpolation Interpolation Approx
P? correction 1T PY] Py (1 —g2/2)Ph 1T PY] Fitin(r,, mag)
(no fit) Fit to (no fit) o };_Tri PY]
1o P¥)0rg)
Weights none Hoekstra et al. -t (rg, mag) Hoekstra et al.
eqn A89 eqn A8,9
¥ correction
Ellipticity cut Eons| €05 |&car] £ 0.8
Size cut 12r; <rg <7pix ry, selection ry = 1.2
Significance cut v=>10 v>35 v=>15
P? cut %THP”]>G
¥ cut ¥l <2
Other Close pairs ld| = 3 pix
<10 pix
removed

pipeline multiplies P*" by (1 — £2/2) at the P¥ correction stage. This
modification is not used in any of the other analyses.

A5 Weights

Some authors employ a weighting scheme in their analysis. Hoekstra
(HH) and Van Waerbeke (LV) use weights based on the error in the
ellipticity measurement. These weights are derived in Appendix Al

of Hoekstra, Franx & Kuijken (2000). Clowe (C1&2), Hetterscheidt
(MH) and Schrabback (TS) use a weighting scheme based on the
inverse of (y?) for all galaxies within a given amount of r, and
magnitude (TS, MH) or significance v (C1&2) of the galaxy using
a minimum of 20/50 (TS, MH/C14&:2) galaxies. Note that this type
of weighting applied to galaxies that have experienced a constant
shear will introduce a stronger bias that when the same weights are
applied to data where the shear varies.
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A6 Selection criteria and calibration correction

After applying the KSB+ method to the data each author has in-
cluded a set of selection criteria, listed in Table A 1. These criteria are
based on object significance v, ‘optimal’ size r,, half light radius rp,
observed ellipticity £°", corrected ellipticity £°f, measured shear y,
SEXTRACTOR stellar class (1 = star, 0 = galaxy), measured/modeled
P” and so on. The IMCAT software GETSHAPES determines the offset
of the flux averaged galaxy centroid (first moment) from the given
input galaxy centroid, scaled by the galaxy flux. This measure, d, is
used by Clowe (C1&2) to select ‘good’ galaxies. A similar selec-
tion criterion is included in the methods of Hetterscheidt (MH) and
Schrabback (TS), where objects are only selected if their iterative
refinement of the centroid position converges and fixes the position
to better than 2 x 10~ pixels independently in x and y. iMcaT also
flags up saturated and bad pixels which add noise to the quadrupole
moments. Clowe (C1&2) removes galaxies with any saturated or
bad pixels within 3r, of the centroid.

Brown (MB) includes a calibration correction y o, = //0.85 as
suggested from the analysis of image simulations in Bacon et al.
(2001). Clowe (C1 & C2) includes a close-pair calibration correc-
tion ¥ cor = ¥/0.95 to account for the diluting effect of blended
objects. Normally Clowe visually inspects data to remove double
objects classified as a single source and sources with tidal tails in
addition to optical defects such as stellar spikes and satellite trails.
This is feasible with the typical amounts of data analysed in clus-
ter lensing analyses. For wide-field cosmic shear surveys however
visual inspection becomes rather time consuming. For this analysis
Clowe therefore visually inspected 10 images from the simulation
resulting in the rejection ~5 per cent of the objects. This process
was found to increase the average shear measured in the visually
inspected images by ~5 per cent. Thus Clowe includes a close-pair
correction factor in the STEP analysis to account for this effect in
the whole simulation set.

This paper has been typeset from a TEX/IATX file prepared by the author.
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ABSTRACT
The Shear Testing Programme (STEP) is a collaborative project to improve the accuracy
and reliability of weak-lensing measurement, in preparation for the next generation of wide-
field surveys. We review 16 current and emerging shear-measurement methods in a common
language, and assess their performance by running them (blindly) on simulated images that
contain a known shear signal. We determine the common features of algorithms that most
successfully recover the input parameters. A desirable goal would be the combination of
their best elements into one ultimate shear-measurement method. In this analysis, we achieve
previously unattained discriminatory precision viaa combination of more extensive simulations
and pairs of galaxy images that have been rotated with respect to each other. That removes the
otherwise overwhelming noise from their intrinsic ellipticities. Finally, the robustness of our
simulation approach is confirmed by testing the relative calibration of methods on real data.
Weak-lensing measurements have improved since the first STEP paper. Several methods now
consistently achieve better than 2 per cent precision, and are still being developed. However,

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS



14

R. Massey et al.

we can now distinguish all methods from perfect performance. Our main concern continues
to be the potential for a multiplicative shear calibration bias: not least because this cannot be
internally calibrated with real data. We determine which galaxy populations are responsible
for bias and, by adjusting the simulated observing conditions, we also investigate the effects
of instrumental and atmospheric parameters. The simulated point spread functions are not
allowed to vary spatially, to avoid additional confusion from interpolation errors. We have
isolated several previously unrecognized aspects of galaxy shape measurement, in which fo-
cused development could provide further progress towards the sub-per cent level of precision
desired for future surveys. These areas include the suitable treatment of image pixellization
and galaxy morphology evolution. Ignoring the former effect affects the measurement of shear
in different directions, leading to an overall underestimation of shear and hence the amplitude
of the matter power spectrum. Ignoring the second effect could affect the calibration of shear
estimators as a function of galaxy redshift, and the evolution of the lensing signal, which will

be vital to measure parameters including the dark energy equation of state.

Key words: gravitational lensing — methods: data analysis — cosmology: observations.

1 INTRODUCTION

The observed shapes of distant galaxies become slightly distorted
by the (differential) gravitational deflection of a light bundle as it
passes near foreground mass structures. Such ‘cosmic shear’ hap-
pens regardless of the nature and state of the foreground mass. It
is therefore a uniquely powerful probe of the cosmic mass distribu-
tion, dominated by dark matter. Observations of gravitational lens-
ing are directly and simply linked to theories of structure formation
that are otherwise ill-equipped to predict the distribution of light
(for reviews, see Bartelmann & Schneider 2001; Wittman 2002;
Refregier 2003). Measurements are not limited by astrophysical
bias (e.g. Dekel & Lahav 1999; Weinberg et al. 2004; Gray et al.
2002; Hoekstra et al. 2002b; Smith et al. 2003), which affects op-
tical surveys, neither by unknown physics of distant supernovae
(e.g. Hillebrandt & Niemeyer 2000; James et al. 2006; Sullivan
et al. 2006; Travaglio, Hillebrandt & Reinecke 2006), nor by the
uncertain relations between the mass of galaxy clusters and their
observable X-ray luminosity or temperature (e.g. Pierpaoli, Scott &
‘White 2001; Viana, Nichol & Liddle 2002; Huterer & White 2003).
Gravitational lensing is a purely geometric effect, requiring knowl-
edge of only deflection angles and distances. By directly observing
the growth of the mass structures over cosmic time, and by investi-
gating the large-scale geometry of the universe, it is also an effective
probe of dark energy (Hoekstra et al. 2006; Jarvis et al. 2006; Schimd
et al. 2006; Semboloni et al. 2006) and can test alternative theories
of gravity that move beyond general relativity (White & Kochanek
2001).

The practical use of weak lensing in cosmology effectively began
with the simultaneous detection of a coherent cosmic shear signal
by four independent groups (Bacon, Refregier & Ellis 2000; Kaiser,
‘Wilson & Luppino 2000; Van Waerbeke et al. 2000; Wittman et al.
2000). Since then, the field of weak lensing has advanced dramati-
cally. Large, dedicated surveys with ground- and space-based tele-
scopes have recently measured the projected 2D power spectrum of
the large-scale mass distribution and drawn competitive constraints
on the matter density parameter 2, and the amplitude of the matter
power spectrum oy (Maoli et al. 2001; Rhodes, Refregier & Groth
2001; Van Waerbeke et al. 2001; Hoekstra, Yee & Gladders 2002a;
Bacon et al. 2003; Refregier, Rhodes & Groth 2002; Jarvis et al.
2003; Brown et al. 2003; Hamana et al. 2003; Massey et al. 2005;

Rhodes et al. 2004; Heymans et al. 2005; Van Waerbeke, Mellier &
Hoekstra 2005; Hoekstra et al. 2006; Semboloni et al. 2006; Jarvis,
Bemstein & Dolney 2005; Hetterscheidt et al. 2006; Schrabback
et al. 2006; Dahle 2006). The results from these efforts are found
to be in broad agreement and are rapidly becoming more credi-
ble, with the most recent publications presenting several different
diagnostic tests to determine the levels of systematic error. Ambi-
tious plans are being laid for dedicated telescopes both on the ground
(e.g. VST-KIDS, DES, VISTA darkCAM, Pan-STARRS,LSS5T)and
in space (e.g. DUNE, SNAP, JDEM). Indeed, future weak-lensing
surveys were recently identified as the most promising route to un-
derstanding the nature of dark energy by the joint NSF-NASA-DOE
Astronomy and Astrophysics Advisory Committee (AAAC) and
NSFE-DOE High Energy Physics Advisory Panel (HEPAP) Dark
Energy Task Force.'! The importance of weak lensing in future cos-
mological and astrophysical contexts seems assured.

However, the detection and measurement of weak gravitational
lensing presents a technical challenge. The ~1 per cent distortion
induced in the observed shapes of galaxies is an order of magnitude
smaller than their typical intrinsic ellipticities, and a similar factor
smaller than the spurious shape distortions created by convolution
with the telescope’s point spread function (PSF). Correction for
these effects is crucial and complex. To test the reliability of weak-
lensing measurements, it has therefore been necessary since the first
detections to manufacture simulated images that closely resemble
real data but contain a known shear signal. Bacon et al. (2001), Erben
etal. (2001) and Hoekstra et al. (2002) ran their shear-measurement
methods on such images. By comparing the input and mean mea-
sured shears, they determined the calibration error inherent to each
technique, and in some cases discovered (and hence corrected) a
multiplicative calibration bias. This is most important because it
cannot be self-calibrated from a survey itself. Other systematics can
be checked for in real data via correlation of the galaxies and the PSF,
or via an E — B decomposition (Crittenden et al. 2002; Schneider,
Van Waerbeke & Mellier 2002; Schneider & Kilbinger 2007). These
early tests determined that the first successful shear-measurement
methods were accurate to <10 per cent of the signal.

! http://www.nsf gov/mps/ast/detf.jsp.
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To maximize progress in this technical field, and to foster the ex-
change of data and theoretical knowledge within the weak-lensing
community, we launched the Shear Testing Programme (STEP). In
the first STEP paper (Heymans et al. 2006, STEP1), we parametrized
the performance of methods in terms of their multiplicative shear
calibration bias m, an additive residual shear offset ¢ and, in some
cases, a nonlinear responsivity to shear g. That analysis confirmed
that the main difficulty in weak lensing lies in the calibration
of the shear signal, but encouragingly showed that all the meth-
ods used on existing weak-lensing surveys achieve better than
~T per cent accuracy. Shear-measurement error is therefore not
currently a dominant source of error.

Unfortunately, this accuracy will not be sufficient to realize the
potential of the ambitious and much larger future surveys. STEP1
found that the most-accurate shear-measurement methods were suc-
cessfully calibrated to within a few per cent, but the limited size and
precision of the first STEP simulations forbade any finer analysis
than this. The morphologies of galaxies in the first simulated images
were also overly simplistic, in a way that did not fully test the as-
sumptions of some shear-measurement methods that galaxies lack
substructure and complex shapes.

In this second STEP paper, we include complex galaxy mor-
phologies and conduct a more precise test of current and develop-
ing shear-measurement algorithms to the <0.5 per cent level. We
achieve this precision through the combination of a more extensive
set of simulated images and an ingenious use of galaxy pairs ro-
tated with respect to each other (Nakajima & Bernstein 2006). This
removes the otherwise dominant noise from galaxies’ intrinsic el-
lipticities. To focus on shear-measurement errors rather than PSF
inerpolation, we hold the PSF fixed across each simulated image.
However, we have designed the set of images to span a wide range
of simulated observing conditions and to test several potentially
challenging regimes for shear measurement. The data set is suffi-
ciently large for it to be divided into different observing conditions
and for independent tests to be carried out within each. We thereby
test the effects of the following parameters on shear-measurement
precision.

(i) Complex galaxy morphology;

(ii) galaxy size;

(iii) galaxy magnitude;

(iv) selection effects related to galaxy ellipticity;

(v) direction of the shear signal relative to the pixel grid;

(vi) PSF size; and

(vii) PSF ellipticity.

16 different shear-measurement codes have been run on the simu-
lated images. These can be categorized into four distinct categories.
We provide a brief description of each algorithm, and outline the
relative successes of each method. The STEP programme has dra-
matically sped the development of new shear-measurement methods
(e.g. Bernstein & Jarvis 2002; Refregier & Bacon 2003; Massey &
Refregier 2005; Kuijken 2006; Nakajima & Bernstein 2006; Bridle
et al., in preparation), and we particularly focus on these. However,
these methods necessarily remain experimental, and development
continues. The results from such methods should therefore be taken
as an indication of progress rather than a judgement on their ultimate
potential.

This paper is organized as follows. In Section 2, we describe
the simulated images. In Section 3, we review the different shear-
measurement metheds used by each author, translating them into a
common language for ease of comparison, and categorizing them
into four distinct groups. In Section 4, we compare each author’s

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 376, 13-38
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measured shear with the input signal, and split the simulations in
various ways to isolate areas of potential difficulty in shear mea-
surement. Because of the number of different methods used, this
is a rather daunting process. In Section 5, we provide some per-
spective on the results, assessing the relative performance of the
different methods, and the categories of methods. In Secticn 6, we
derive some general conclusions and outline suggestions for future
development.

2 SIMULATED IMAGES

‘We have used the Massey et al. (2004a) simulation package to manu-
facture artificial images that closely resemble deep r-band data taken
in good conditions with the Suprime-Cam camera on the Subaru
telescope. We specifically mimic the weak-lensing survey data of
Miyazaki et al. (2002b). The Subaru telescope was built with care-
ful consideration of weak-lensing requirements, and has reliably
obtained the highest-quality weak-lensing data to date (Miyazaki
et al. 2002a; Wittman 2005; Kasliwal et al., in preparation). It there-
fore represents the current state of the art, and will most closely
match future dedicated survey instruments. The simulated images
are publicly available for download from the STEP website.?

To aid the interpretation of our results, the simulated images incor-
porate several ‘unrealistic’ simplifications: neither the noise level,
the input shear signal nor the PSF vary as a function of position.
This does not adversely affect the validity of the results, as any com-
bination of PSF size, PSF ellipticity, and shear signal can usually be
found in one of the images. However, it does let us simply average
the measured shear for the large number of galaxies in each im-
age, without explicitly keeping track of either the shear or the PSF
applied to each object. We have attempted to decouple our inves-
tigation of shear measurment precision from the challenge of PSF
interpolation. Solutions to this separate problem are being devised
elsewhere (Hoekstra 2004; Jarvis & Jain 2004).

As in STEPI, the main figure of merit throughout our analysis will
be the mean shear measured within each image, (), and deviations
of that from the known input shear y™P*. If the mean shear can
be determined without bias for any input shear (and for any PSF),
all the commonly used statistics typical in cosmic shear analysis
should also be unbiased (but the distribution of the shear estimates
will affect their noise level).

To address the specific topics outlined in the introduction, we
manufactured six sets of simulated images. These span a range of
realistic observing conditions, in a carefully orchestrated way that
will isolate various effects. The differences between the images are
described in Table 1. Each set contains 128 7 x 7-arcmin? images,
with a pixel scale of 0.2 arcsec. In the first simulated image of each
set, the galaxies are not sheared. For the next 63 images, which
all feature the same patch of sky in order to maximize sensitivity
to shear calibration, the galaxies are sheared by a random amount.
This amount is chosen with a flat PDF within |y ™| < 6 per cent.
To concentrate on cosmic shear measurement rather than cluster
mass reconstruction, this limit is smaller than the maximum shears
used in STEP1. However, the shears are now crucially chosen from a
continuous distribution and are allowed to be in any direction relative
to the pixel grid. Note that we are really attempting to measure
‘reduced shear’ (Seitz & Schneider 1997) throughout this analysis,
although there is explicitly zero convergence in the simulations. The

2 http:Hfwww.physics.ubc.ca/~heymans/step.html.
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Table 1. The six different sets of images used in the STEP2 analysis are
carefully chosen to isolate and test particular aspects of weak shear measure-
ment. Either the PSF shape, or the form of galaxies’ intrinsic morphologies
varies in a prescribed way between sets.

Image set PSF description Galaxy type
A Typical Subaru PSF (~0.6 arcsec) shapelets
B Typical Subaru PSF (~0.6 arcsec) pure exponential
C Enlarged Subaru PSF (~0.8 arcsec) shapelets
D Elliptical PSF aligned along x-axis shapelets
E Elliptical PSF aligned at 45° shapelets
F Circularly symmetric Subaru PSF shapelets

input signals were not disclosed to any of the groups analysing the
data.

‘We can predict the signal-to-noise ratio (S/N) in the shear mea-
surement from these images. We first define a complex ellipticity
for each galaxy:

a—

2 [cos (28) + isin (28)], 1

e=¢ +ie;=
! T a+b

where a and b are the major and minor axes, and # is the orientation
of the major axis from the x-axis. This definition is widely used
because it is more convenient than a two-component parametrization
involving #. Both the real and imaginary parts are well defined (zero)
for a circular object or, on average, for an unsheared population of
objects. In the absence of PSF smearing and shear-measurement
errors, the observed galaxy ellipticity e is related to its intrinsic
ellipticity ™ by

£ elnt y @

1 + yseml

(Seitz & Schneider 1997), where y =y, + iy, is the complex shear
applied to each image. With only a finite number N of galaxies, all
with non-zero intrinsic ellipticity, measurement of the mean shear
{#) = (e°*®) is limited by an intrinsic shot noise

SN error & (¢™) =0+ 3)

In the STEP2 simulations, 1/ (e?) ~ 0.1, about an order of magni-
tude larger than the shear signal.

Since the morphologies of the simulated galaxies are uncorre-
lated, this noise can be slowly beaten down by increasing the size
of the simulations. However, to dramatically improve the efficiency
of the simulations, and circumvent the meagre 1 /ﬁ behaviour,
we introduce an innovation in the remaining 64 images. Follow-
ing a suggestion in Nakajima & Bernstein (2006), the entire sky,
including the galaxies, was artificially rotated by 90° before being
sheared by the same signals and being convolved with the same
PSF as before. This rotation flips the sign of galaxies’ intrinsic el-
lipticites. To measure biases in shear-measurement methods, we can
then consider matched pairs of shear estimators from the unrotated
and rotated versions of each galaxy. Averaging these estimators ex-
plicitly cancels the intrinsic shape noise, leaving only measurement
neise and any imperfections in shear measurement. We thus form a
shear estimator for each galaxy pair

eub&.unml = eobs.m{

p=— (@)

Since MUt — g — — @M we can use equation (2) to find

int — pint
i e s 2\ W
1 ER y*emi .= y-eml
I e G
1-—- (y*eim)ﬁ -
Averaging this shear estimator over N/2 galaxy pairs now gives a
shot noise error in () of

7

)

ol (o)) = {(er))

SNerror~y<(e, ) )gﬂiy T 6)
which has been significantly reduced from equation (3). In the
STEP2 simulations, 4/ ((e™)*} ~ 0.05 and |y| < 0.06. Nothing
is lost by this approach. All 128 images can still be analysed inde-
pendently —and we do pursue this approach in order to measure the
total shape measurement noise in an ordinary population of galaxies.

The Massey et al. (2004a) image simulation pipeline required
extensive development from previously published versions to mimic
ground-based data. We will therefore now describe its three main
ingredients: stars (i.e. PSF), galaxies and noise.

2.1 Stars

The simulated images are observed after convolution with a vari-
ous point-spread functions (PSFs). The PSF shapes are modelled
on real stars observed in Suprime-Cam images, and are shown in
Fig. 1. They are modelled using shapelets (Bernstein & Jarvis 2002;
Refregier 2003; Refregier & Bacon 2003; Massey & Refregier
2005), a (complete) set of orthogonal basis functions that can be
used to describe the shape of any isolated object. The decomposition
of an image into shapelet space acts rather like a localized Fourier
transform, with images flx) being expressed in shapelet space as a
set of indexed coefficients f, » that weight the corresponding basis
function:

FE=3"3" fanXen(r. 0:B), )

n=0 m=-n

with m < n, and where the Gauss—Laguerre basis functions are

G {2 Y™ i W
Knan(r, 8; B) = ,B (E) L}Z"__MM (E)e””e”’”’, ®

with a normalizing constant C, ,, and scale size 8.

The PSFs can therefore take a complex form. They contain sub-
structure, skewness and chirality. In general, the ellipticity of their
isophotes varies as a function of radius. For computational effi-
ciency, the shapelet series is truncated at an order np,, = 12. The
limited wings and the rapid convergence of the PSFs to zero at large
radii compared to those used in STEP1 are not a consequence of
this truncation, but a confirmation of the excellent optical qualities
of Suprime-Cam.

PSF A is modelled from a fairly typical star towards the centre of
a 40-min-long Suprime-Cam exposure (which, in practice, is likely
to be assembled from four 10-min exposures). It has a full width at
half-maximum (FWHM) of 0.6 arcsec. PSF B is identical to PSF A.
PSF C is the same star, but enlarged to model slightly worse seeing,
and has an FWHM of 0.8 arcsec. This is the worst that might be
expected in future weak-lensing surveys, with nights during poorer
conditions typically used to obtain data in additional colours. PSF
D is modelled on a star at the edge of the same Suprime-Cam expo-
sure. The phases of all its m = 2 shapelet coefficients were adjusted
to the same value so that at all radii (and therefore with any radial

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 376, 13-38
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Figure 1. The PSFs used to generate the six different sets of simulated
images. The colour scale is logarithmic, and the contours, which are overlaid
at the the same absolute value on each PSF, are spaced logarithmically by
factors of two. They are designed to target specific aspects of weak-lensing
measurement that could potentially prove difficult to control. See Table 1
and the text for a description of each PSE.

weight function), its ellipticity derived from quadrupole moments
points in exactly the same direction. Substructure and skewness ap-
parent in the real Subaru PSF is otherwise untouched. As PSF D,
the ellipticity is directed parallel to the x-axis of the pixel grid. The
star is rotated by 45° to make PSF E. It is an example of extreme
ellipticity, which highlights ellipticity-dependent effects. However,
it might be possible to limit such ellipticity in weak-lensing surveys
by improving the optical design of future telescopes or optimizing
survey tiling and scheduling strategies. PSF F is a circularized ver-
sion of that star, obtained by setting all its m 3 0 shapelet coefficients
to zero, which is equivalent to averaging the PSF over all possible
orientations.

2.2 Shapelet galaxies

Most of the simulated images contain galaxy shapes also constructed
from weighted combinations of the shapelet basis functions, using
a version of the Massey et al. (2004a) image-simulation pipeline
similarly modified to imitate ground-based data (Fig. 2). The com-
plex and irregular galaxy morphologies that are possible using this
method represent an important advance from the STEP1 analysis
using the SKYMAKER image simulation package (Erben et al. 2001).

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 376, 13-38
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Figure 2. A 1 x l-arcmin? section of a simulated image from set A, con-

taining shapelet galaxies with complex morphologies. The colour scale is
logarithmic, and the same as that in Fig. 3.
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Figure 3. A 1 x l-arcmin® section of a simulated image from set B, con-

taining idealized galaxies with exponential radial profiles and simple mor-
phologies. The colour scale is logarithmic, and the same as that in Fig. 2.

The measurement of weak lensing in STEP1 was considerably sim-
plified by the galaxies’ smooth and unperturbed isophotes. Sev-
eral shear-measurement methods are based on the assumption that
galaxy shapes and the PSF are concentric, elliptical, and in some
cases Gaussian. In addition, the SKYMAKER galaxies have reflection
symmetry about the centreid which could feasibly cause any sym-
metrical errors to vanish. By contrast, PSF correction and galaxy
shape measurement are rendered more challenging in STEP2 by the
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realistic morphologies that include spiral arms, dust lanes and small-
scale substructure. Our analysis is thus designed to test the robust-
ness of weak-lensing measurement methods.

The joint size-magnitude morphology distribution of galaxies
was copied from the Hubble Space Telescope COSMOS survey
(Scoville et al. 2007). This is a uniform, two square degree set of
images taken with the F8I4W filter on the Advanced Camera for
Surveys (ACS), to adepth of 28.7 fora point source at 5o . Itis deeper
than our intended simulations, and with a much finer resclution, so
provides an ideal source population. The extent of the COSMOS
survey also provided sufficient real galaxies to avoid duplication in
the simulations without needing to perturb shapelet coefficients, as
in section 4 of Massey et al. (2004a). We simply used the shapelet
models of COSMOS galaxies, randomly rotated, inverted and repo-
sitioned. The positions of galaxies in the simulations were chosen
atrandom, without attempting to reproduce higher-order clustering.

Since the galaxy models are inevitably truncated at some level
in shapelet space, and since we did not deconvolve the galaxies
from the ACS PSF, the smallest simulated galaxies are intrinsically
slightly rounder than those in real Subaru data. However, this convo-
lution occurs before shearing and does not alter the necessary steps
for shear measurement. As in real data, the simulated galaxy ellip-
ticity and morphology distributions do vary with galaxy magnitude
and size. We adopt an alternative definition of ellipticity:

b2
T [cos (28), sin(26)], (€]

a
(&1, &)= —
a

where g and b are the majorand minor axes, and £ is the orientation of
the major axis from the x-axis. Note the difference from equation (1);
this version is closer to the notation used by most shear estimators.
Before PSF convolution, the width of this ellipticity distribution
; 2 3,172

o= ((o2) + (+2)) 10
as measured by SEXTRACTOR (Bertin & Arnouts 1996) is ci.“‘ =
0.35£0.03 at r =22 and ¢™ = 0.20 £ 0.02 at r = 26. Note that
this £ is a different quantity than the e used in equation (3).

The galaxies were then sheared analytically in shapelet space,
using equation (41) of Massey & Refregier (2005). This operation
is to first order in y. Terms of the order of y* are ignored, but, for
typical galaxy shapes, the coefficients by which these are multiplied
are also smaller than those multiplying the first order terms. This
therefore introduces only a very small error. The galaxies were then
convolved with the PSF, also in shapelet space, using equation (52)
of Refregier (2003). They were pixellated by analytically integrating
the shapelet models within adjoining squares, using equation (34)
of Massey & Refregier (2005).

2.3 Idealized galaxies

‘We have also manufactured one set (B) of simulated images with the
same observing conditions but in which the galaxies have simple,
exponential profiles and concentric, elliptical isophotes (Fig. 3).
These idealized galaxies provide a contrast to the morphological
sophistication of the shapelet galaxies, and an independent test of
the shapelet-based shear-measurement methods. We intentionally
chose a very simple form for the idealized galaxy shapes, with a
sharp cusp and extended wings, to most effectively pronounce any
difference to the results from galaxies with realistically complex
morphologies. As before, the size-magnitude distribution of un-
sheared galaxies was modelled on that observed in the ACS COS-
MOS images. Galaxy ellipticities were assigned randemly from a
Gaussian distribution. Like STEP1, we used a constant distribution

of intrinsic ellipticity. This had width ¢ = 0.3 for galaxies at all
magnitudes.

To add a shear signal, the random ellipticities are then perturbed at
the catalogue level. Under a small shear y;, the ellipticity £ defined
in equation (9) transforms as

£ = g™ 4+ 2(8; — £lMe™)y; + O (11)

(e.g. Rhodes, Refregier & Groth 2000), where §;; is the Kroneker-
delta symbol, and the summation convention was assumed. Simi-
larly, the mean square radius d = a* + b* becomes

d” = d*(1+26]"y) + O™). (12)

These two expressions are valid up to first order in the shear. Note
that, to this order, the flux F is unaffected by a pure shear. These
results are valid for any galaxy with self-similar isophotes (as long
as the moments converge).

To create a simulated galaxy image f{x) with a desired ellipticity,
we first specify the desired size ry and mean radial profile p(r?),
where r2 = x2 + x2 is the square radius and x = (x,, x,) are Cartesian
coordinates on the sky, centred on the centroid of the galaxy. For
convenience, we choose the normalization and angular scale of the
generic profile such that

[fp(ﬂ) dzx:/frzp(rz}dzx: 1l (13)

The exponential profile used in these simulations is given by
6 Irol
pr) = X o (14)
27

(cf. Rhedes et al. 2000 for the alternative case of a Gaussian profile).
Using the conventions of equation (13) and a coordinate transfor-
mation

a® 0 1+& &
_ T _ 0
J=R(® (0 bz) R(@O)=d ( B o ) : (15)

where T denotes transpose and the rotation matrix

cosf  siné
R(F) = cosd | (16)

—sinf
it is then easy to show that the elliptical galaxy image should have
surface brightness

f()=F1ip(x"s ), an

where the vertical bars denote the matrix determinant. The tails
of their exponential profiles were artificially truncated at elliptical
isophotes 5 x ry from the centre. To pixellate the galaxies, the value
of the analytic function was computed at the centre of each pixel. The
PSF was similarly pixellated, and convolution was then performed in
areal space to produce the final image /(x). Strictly, these operations
should be reversed, and they do not commute. However, the pixels
are small and the PSFs are Nyquist sampled, so the error introduced
should be minimal.

2.4 Noise

A two-component noise model is then superimpoesed on to the im-
ages. Instrumental performance mimics that attained with a stack
of four 10-min exposures with Suprime-Cam on the 8 m Subaru
telescope (Miyazaki et al. 2002b). They are complete to r = 25.5,
and the palaxies selected for lensing analysis are likely to have a
median redshift z,, 2 0.9. This is slightly deeper than most existing
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weak-lensing surveys, and is towards the deep end of ground-based
surveys planned for the future. The number density of useable galax-
ies found in these simulated images is therefore unlikely to be greatly
surpassed.

The first compenent of ‘photon counting” shot noise is first added
to the true flux in every pixel. This is drawn from a Gaussian dis-
tributicn with a width equal to the square root of the photon count.
The images are then renormalized to units of counts per second. In
the renormalized images, the rms of the Gaussian is 0.033 times the
intensity in a pixel.

A second component of sky background is then added throughout
each image, with an rms of 4.43 countss™'. The constant back-
ground level is assumed to be perfectly subtracted. The model
Subaru images were combined using DrizzLE, and the sky back-
ground noise is correlated in adjacent pixels. To mimic this effect,
we smoothed the sky noise component (but not the flux in objects)
by a Gaussian of FWHM 3.5 pixel. After this process, the rms of
the sky noise is 1.65 counts s *. A simulated image of a completely
blank patch of sky was also available to measure the covariance
between pixels. The correlated noise particularly affects the detec-
tion of small, faint objects, and impedes the calculation of objects’
weights from their detection S/N. It will be instructive in the fu-
ture to consider which image resampling kernels and co-addition
methods are optimal for shape measurement, or indeed whether we
should stack the data at all. Jarvis et al. (2003) suggested measuring
galaxy ellipticities on individual frames and combining these at the
catalogue level. Note that faint simulated galaxies are created to
the depth of the COSMOS survey, below the limiting magnitude of
the simulated ground-based images, and these unresolved sources
will also add slightly to the overall sky background.

3 SHEAR-MEASUREMENT METHODS

16 different shear-measurement codes have been run on the simu-
lated images, by the authors listed in Table 2. Those that have been
used elsewhere on real data, attempt to preserve as similar a pipeline
as possible. Each method must first find and measure the shape of
stars in each image. It must interpolate the PSF shape across the
field, without assuming that it is constant. It must then find and
measure the shapes of galaxies, correcting them appropriately for
the effects of seeing. Note that we still consider object identifica-
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tion and classification to be part of a shear-measurement method, as
shape biases can easily be introduced at this point (e.g. Bernstein &
Jarvis 2002; Hirata & Seljak 2003); however, that task is likely to
be separated in future STEP projects.

All the methods work by obtaining, for each galaxy, a two-
component polarization g; that behaves like a generalized ellipticity.
Precise definitions of polarization vary between methods, but it is
important to note that easily measurable quantities do not usually
change linearly with applied shear, so that {g) # ' for all val-
ues of ™™, To obtain an unbiased shear estimator, methods must
determine how their polarizations change under an applied shear,
and compute either a shear susceptibility tensor P; =g /dy; ora
shear responsivity factor /2. These are essentially interchangeable
concepts, but with the word ‘susceptibility’ used to imply measure-
ment from the higher-order shape moments of each galaxy (which
are then often averaged or fitted across a galaxy population), and
the word ‘responsivity’ to mean an average susceptibility for the
population, measured from moments of the galaxy ellipticity dis-
tribution. In either case, this quantity can be inverted, and used to
form a shear estimator

F=(P e (18)
or

e &

= (19)

‘When computing the mean shear from a limited subset of galaxies,
such as those in one size or magnitude bin, we will investigate
two approaches to the calculation of R. We try using the constant,
global value, as has been done in published work, and we also try
calculating R from the statistics of the smaller population. The
latter is more noisy, but takes into account the evolution of galaxy
morphology between samples (see Section 5.5).

In Table 3, the methods are broadly distinguished by their solu-
tions to the two most important tasks in shear measurement. Some
methods correct for the PSF at the catalogue level, by essentially
subtracting the ellipticities of the PSF from that of each galaxy;
others attempt to deconvolve each galaxy from the PSF, and mea-
sure the ellipticity of a reconstructed model. To obtain a polariza-
tion, some ('passive’) methods measure combinations of galaxies’
observed shape moments; other (‘active’) methods shear a model
of an intrinsically circular source until it most closely resembles

Table 2. Table of authors and their shear-measurement methods. The key identifies the authors in

all future plots and tables.

Author Key Method

Bergé IB Shapelets (Massey & Refregier 2005)

Clowe Cl1 KSB+ (same PSF model used for all galaxies)
Clowe c2 KSB+ (PSF weight size matched to galaxies')
Hetterscheidt MH KSB+

Hoekstra HH KSB+

Jarvis Ml Bernstein & Jarvis (2002)

Jarvis Mi2 Bernstein & Jarvis (2002) (new weighting scheme)
Kuijken KK Shapelets (Kuijken 2006)

Mandelbaum RM Reglens (Hirata & Seljak 2003)

Nakajima RN Bernstein & Jarvis (2002) (deconvolution fitting)
Paulin-Henriksson SP KSB+

Schirmer MS1 KSB+- (scalar shear susceptibility)

Schirmer MS2 KSB+ (tensor shear susceptibility)

Schrabback TS KSB+

Semboloni ES1 KSB- (shear susceptibility fitted from population)
Semboloni ES2 KSB+ (shear susceptibility for individual galaxies)

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 376, 13-38
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Table 3. Broad classification scheme to distinguish different types of shear-
measurement methods. The asterisks denote methods not tested in this paper.
The top left-hand quadrant is red; the top right-hand guadrant is blue; the
bottom left-hand quadrant is orange; and the bottom right-hand quadrant is
green.

Shear measurement method

Passive

Active

Subtraction

Deconvolution

PSF correction scheme

the observed galaxy. We will now provide a brief description of
each method, starting in the top-left quadrant of Table 3. Since the
STEP programme has dramatically sped the development of new
shear-measurement methods (Bernstein & Jarvis 2002; Refregier &
Bacon 2003; Massey & Refregier 2005; Kuijken 2006; Nakajima &
Bernstein 2006; Bridle et al., in preparation), we will particularly
concentrate on the latest developments in those algorithms.

3.1 Red class methods

3.1.1 KSB+ (Cl, C2, MH, HH, SF, MS1, MS2, TS, ESI and ES2)

The shear-measurement method developed by Kaiser, Squires &
Broadhurst (1995), Luppine & Kaiser (1997) and Hoekstra et al.
(1998) is in widespread use by many current weak-lensing surveys.
This has led to a high level of optimization of the basic method. The
base mMcar code is publicly available from the World Wide Web.?
Many variations have been developed, and the ten implementations
tested in this paper represent a cross-section of those that have been
applied to real data. The details of each method are compared fully
in the appendix of STEP1. The differences that STEP2 results reveal
to be particularly significant are summarized again in Table 4.

The core of the method requires the measurement of the
quadrupole moments of each observed galaxy image I(x) weighted
by a Gaussian of size r,. From these is formed a polarization

J [ Itx) Wix) r?(cos(26), sin(26)) d’x

- 20
i [[Im W) s ’ e
where

W(x) =e /7, @1

The polarizaticn is corrected for smeothing of the PSF via the
smear susceptibility tensor P" and calibrated as shears via the shear
polarizability tensor P*: both of which involve higher-order shape
moments. Using stars to denote measurements from stars (for which
a smaller weight function is sometimes used) instead of galaxies,
these form a shear estimator

7 =P g — PT(P™) g, 22)

* http:/lwww.ifa hawaii.edu/~kaiser/imcat,

where
PY = P _ psm(psmey-l pihe 23)

The tensor inversions can be performed in full, but these measure-
ments of faint objects are particularly noisy. In practice, since the
diagonal elements of P¥ are similar, and its off-diagonal elements
are about an order of magnitude smaller, it can be approximated as
a scalar quantity. Many implementations of KSB+- therefore simply
divide by a shear susceptibility factor. The noise in P¥ is also some-
times reduced by fitting it from the entire population as a function
of other observable quantities like galaxy size and magnitude. Re-
ducing noise in any nonlinear aspect of shear measurement is vital,
because the lensing signal is so much smaller than both the intrinsic
ellipticity and photon shot noise, and must be obtained by linearly
averaging away those sources of noise over a large population of
galaxies.

Unfortunately, fundamental limitations in the mathematical for-
malism of KSB+ introduce further decisions that must also be re-
solved to approximate an ideal scenario in practical implementa-
tions. The KSB+ method makes no provision for the effects of
pixellization; assumes that the PSF isophotes are concentric; and
is mathematically ill-defined for non-Gaussian or non-concentric
PSF and galaxy profiles. The various implementations developed
by groups participating in the STEP2 analysis represent a cross-
section of those choices.

Since STEPI, the TS method has incorporated a shear calibration
factor of 0.91!, determined from the STEP] results, but without
knowledge of the STEP2 data. STEP2 therefore tests the robustness
of this sort of calibration. As in STEP1, the C1 and C2 methods
incorporate a calibration factor of 0.95~! to eliminate the effect of
close galaxy pairs. The C1 method uses a constant model of the PSF
for all galaxies; the C2 method lets the size of the weight function r;
= r, change to match each galaxy. The new SP method numerically
integrates weight functions within pixels, uses the trace of P* from
individual galaxies, and similar galaxy weights to the HH method.
The ES1 method is based on the LV method from STEP1 but, rather
than fitting the shear susceptibility from the galaxy population as a
function of size and magnitude, it finds the 20 most similar galaxies
in terms of those parameters, and uses their average value. This
same procedure was used in the Semboloni et al. (2006) analysis
of the CFHTLS deep survey. Subsequent tests on STEP1 images
suggested that better results could be obtained by using individual
measurements of P¥ from each galaxy, and ignoring the galaxy
weights. These improvements have been incorporated into the new
ES2 method.

One final finesse is required for methods that use weights w; on
each galaxy i that could vary between the rotated and unrotated ima-
ges. For all N pairs of galaxies, we determine normalized weights
w = _Nowi (24)

' Ejiv:l w;

and then calculate three estimates of the mean shear in each image

(?m\:t) — %E(wunmreub@.unm) (25)

(7} = % Z(wmvgobs.ml) (26)
L i unrot? ,obs, unrot rotf ,obs, ot

(P) = 537 D (e e @7

Errors on these are estimated using a bootstrap technique.
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Table 4. Choices adopted by each of the shear-measurement methods that significantly affect their performance in this paper. See the appendix in STEP1 for
more details about the differences between the various implementations of KSB+4-.

Author Pixellization Galaxy weighting scheme Calculation factor Shear susceptibility
1B Analytic integration None — Global mean shear responsivity R = 2 — (%)
Cl Centre of pixel min (v, 40) 1/0.95 1r[p¥), fitted as f(rg, &)
c2 Centre of pixel min (v, 40) 1/0.95 ?Tr|P" ], fitted as f(rg, &)
MH Numerical integration 1/(0.15+ 02 + cr(lTr[P)’(rg)])z) 1/0.88 5 Tr[P?], from individual galaxies
HH Numerical integration (o2 +s2/((1 — 5HITHPY YY) — (1— % )3 TelPY), fitted as flry)
M Centre of pixel 1/4/€?+2.25¢2 — Global mean shear responsivity 7
M2 Centre of pixel 1452 —_ Global mean shear responsivity R
KK Centre of pixel 1/(0.1% + or:*J + 032) — Global mean shear responsivity R =1 — (e%)
RM Centre of pixel JUSIN) — Global mean shear responsivity
RN Centre of pixel 1/4/€? +2.2552 — Global mean shear responsivity R
Sp Numerical integration 1/(0.15 + o’} + o % Tr[ P (rg ) — #TrIPV ], Individual galaxies
MS1 Numerical integration l,/cr?(rg, mag) — 5 Tr[ Y], fitted as f(rg, mag)
MS2 Numerical integration llﬂ'é(rg, mag) —_ Full P¥ tensor, fitted as f(ry, mag)
TS Numerical integration None 1/0.91 1Te[PY], from individual galaxies
ES1 Numerical integration li(ug(rg, mag) + 0.44%) — %TﬂP’ ], smoothed from galaxy population f(r,, mag)
ES2 Numerical integration None — %Tl'lP" |, from individual galaxies

3.1.2 Reglens (RM)

The Reglens (RM) method consists of two parts: the SDSS data-
processing pipeline PHOTO (Ivezi€ et al. 2004), followed by the re-
Gaussianization pipeline (Hirata & Seljak 2003; Mandelbaum et al.
2005). The magnitude cut was adjusted, and one additional sub-
routine was required for the STEP2 analysis, to properly determine
the noise variance in the presence of correlated background noise.
The STEP2 images are more crowded than SDSS images, leading
to occasional deblending problems. Objects with failed deblending
were automatically eliminated, after visual inspection indicated that
nearly all of them were really several galaxies very close to each
other.

PSF correction is performed via a two-step procedure that ad-
dresses KSB+'s limitation of being exact only in the limit of
Gaussian PSF and galaxy profile. The PSF is first split into a Gaus-
sian component G(x) plus a small residual e(x), so that the observed
image

I=G+e)@ =GR f+e® f,

where f(x) is the galaxy image before convolution of the PSE, and ®
signifies convolution. Assuming knowledge of f, it would be possible
to find

r=Gef=I-€®/f,

the galaxy image as it would appear when convolved with a perfectly
Gaussian PSE. Although fis not known in practice, it is convolved
with a small correction € in the final equality, so equation (29) is
fairly accurate even with an approximation f;. The SDSS and STEP2
analyses used an elliptical Gaussian as f;, with its size and ellipticity
determined from the difference between the best-fitting Gaussians
to the observed image and the full PSE. Possible alternatives to this
approximation are discussed in Hirata & Seljak (2003).
Correction for the isotropic part of the now Gaussian PSF reqires
a subtraction similar to that in KSB+ equation (22), except that
Reglens directly subtracts moments of the PSF from those of the
galaxy (i.e. the numerator and denominator of equation 20) before
they are divided (i.e. the ratic in equation 20). Furthermore, the mo-
ments are calculated using weight functions Wy (x) and W; (x) that
are the best-fitting elliptical Gaussians to the image and to the PSF

(28)

(29)
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respectively. The advantage of these adaptive weight functions is
that they do not bias the shape measurement or require later cor-
rection. Correction for the anisotropic part of the Gaussian PSF is
finally performed by shearing the coordinate system, including I,
until G is circular.

In the absence of galaxy weights, a shear estimate for each galaxy
would be computed via equation (19). The shear responsivity

R=2-0cl=2— (el +el—s? —s2), (30)

is calculated from shape distribution statistics of the entire galaxy
population and the error on each polarization, s,,, is calculated by
propagating measured photon shot noise in the image. During our
analysis, it became apparent that, for the RM, MJ, MJ2 and RN
methods, it is necessary to recalculate R in each bin of galaxy size
or magnitude when the catalogue is so split.

To improve the $/N, galaxies are each weighted by a factor
1
w=——r:. 31)

T FE 2
oy +5,

An estimate of the mean shear in each image is then simply

. €

W= wr /S u, (2
with a shear responsivity (Bernstein & Jarvis 2002):
R:Zw(Z—Zko—klsz) /Zw, (33)

where ko = o2 — wo? and ky = w?o?.

Note that this calculation of R in the STEP2 images is much more
uncertain than in SDSS data, because the correlated background
noise in the STEP2 images is not as well understood. Consequently,
this may introduce some bias into the STEP2 results that does not
exist with the real data.

3.1.3 Other methods not tested in this paper

Rhodes et al. (2000, RRG) is a modification of the KSB+ method for
space-based data in which the PSF is small. In this limit, £* becomes
noeisy. Like Reglens, RRG therefore deals directly with moments
rather than polarizations for as long as possible, and performs the
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subtraction before the division. The moments use a circular weight
function, and therefore require correction for this truncation as well
as the PSE. RRG uses a global shear responsivity R & 2 — (g%).

Kaiser (2000, K2K) also seeks a resolution of the Gaussian PSF
limitation in KSB+. The galaxy image is first convolved by an
additional ‘re-circularizing kernel’, which is a modelled version of
the observed PSF that has been rotated by 90°. PSF correction and
shear measurement are thereafter fairly similar to KSB. However,
particular efforts are made to correct biases that arise from the use
of P¥ measured after shear rather than before shear.

Ellipto (Smith et al. 2001) also uses a re-circularizing kernel to
eliminate the anisotropic component of the PSF, following (Fischer
& Tyson 1997). It then repeats object detection to remove PSE-
dependent selection biases. Galaxy polarizations are derived from
moments weighted by the best-fit elliptical Gaussian. It is a partial
implementation of BJ02, discussed in the next section, and primarily
differs from BJO2 by using a simpler re-circularizing kernel.

3.2 Blue class methods

3.2.1 BJO2 (MJ and MJ2)

The remaining methods are based on expansions of the galaxy and
PSF shapes into Gauss—Laguerre (‘shapelet’) basis functions. The
JB and KK methods use them with a circular basis function, as de-
fined in equations (7) and (8), while the MJ, MJ2 and RN methods
use more general elliptical versions. Shapelets are a natural exten-
sion of KSB+- to higher order. The first few shapelet basis functions
are precisely the weight functions used in KSB+, with r, reinter-
preted as the shapelet scale size 8. Generalized versions of the P™"
and P°™ matrices are derived in Refregier & Bacon (2003). Extend-
ing the basis set to higher order than KSB+- allows complex shapes
of galaxies and PSFs to be well described, even when the elliptic-
ity varies as a function of object radius. The shapelet basis set is
mathematically well suited to shear measurement because of the
simple transformation of shapelet coefficients during typical image
manipulation.

The two Jarvis (MJ, MJ2) methods correct for the anisotropic
component of the PSF by first convolving the image with an ad-
ditional, spatially varying kernel that is effectively 5 x 5 pixels.
This convolution is designed to null both the Gaussian-weighted
quadrupole of the PSF and its next higher m = 2 shapelet coeffi-
cient (since it is the m = 2 components of the PSF that mostly affects
the observed shapes of galaxies). For PSF ellipticities of order ~0.1
or less, a 5 x 5 pixel kernel is sufficient to round a typical PSF up
to approximately 50 pixels in diameter: much larger than the PSFs
used in this study.

The shapelet basis functions are sheared, to make them ellipti-
cal, then pixellated by being evaluated at the centre of each pixel.
Shapelet coefficients f;, ,, = 0 are determined for each galaxy in dis-
torted coordinate systems, and the polarizability ¢ is defined as —1
times the amount of distortion that makes each object appear round
(i.e. f22 = 0). Some iteration is required to get this measurement
to converge. In the distorted coordinate frame where the galaxy is
round, the weight function for this coefficient is a circular Gaussian
of the same size as the galaxy. Matching the shape of the weight
function to that of the galaxy has the advantage that the polarizabil-
ity no longer requires correction for truncation biases introduced by
the weight function.

Finally, a correction for the PSF dilution (the circularizing effect
of the PSF) is applied by also transforming the PSF into this coordi-

nate system, and then using formulae proposed by Hirata & Seljak
(2003):

The two methods (MJ, MJ2) differ only in the weights applied to
each galaxy. The MJ method is identical to the MJ method used for
the STEP1 study. It uses weights

i (34)

et +2.25s2

where s is the uncertainty in the polarizability due to image shot
noise, as measured in the coordinate system where the galaxy is
round. STEP1 revealed that this optimized weight gave incorrect
responsivities as the input shear became large (=0.1). For this
study, method MJ2 was therefore added, which is identical ex-
cept that it uses weights that are not a function of the galaxies’
polarizations

W = . (35)
These weights should be less biased for larger input shears. The MJ
weight might be more appropriate for cosmic shear measurements,
and the MJ2 weight for cluster lensing.

The shear responsivity R for the MJ2 method is the same as that
in equation (33). For the ellipticity-dependent weight used by the
MI method, this is generalized to

3 [w (2 — 2k — k%) + s(@w/Be) (1 — ko — ky£%)]
Sw

R= ,(36)
where the summations are over the entire galaxy population, or for
each size or magnitude bin. For either method, an estimate of the
mean shear in each image is then

M= vt /Y w 67
Note that, in the absence of shape noise, equation (36) reproduces
the extra (1 — £%/2) term multiplying P? in the HH implementation
of KSB+ (see Table 4).

3.3 Orange class methods
3.3.1 Shapelets (JB)

The Bergé (JB) shear-measurement method uses a parametric
shapelet model to attempt a full deconvolution of each galaxy from
the PSF. Deconvolution is an ill-defined operation in general, since
information is irrevocably lost during convolution. In shapelet space,
however, it is easy to restrict the galaxy model to include only that
range of physical scales in which information is expected to sur-
vive. Massey & Refregier (2005) described an iterative algorithm
designed to optimize the scale size of the shapelets and to thus
capture the maximum range of available scales for each individ-
ual galaxy. A complete software package to perform this analysis
and shapelet manipulation is publicly available from the shapelets
website.!

To model a deconvolved galaxy shape, the basis functions are
first convolved with the PSF in shapelet space, then integrated ana-
lytically within pixels: thus undergoing the same processes as real
photons incident on a CCD detector. The convolved basis func-
tions are then fit to the data, with the shapelet coefficients as free
parameters. Reassembling the model using unconvolved basis func-
tions produces a deconvolved reconstruction of each galaxy. This

4 hitp://www.astro.caltech.edw/~rjm/shapelets.
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performs better than a Wiener-filtered deconvolution in a Fourier
space, because shapelets have a preferred centre. The available ba-
sis functions act as a prior on the reconstruction, localizing it in
a real space (and also allowing a slightly higher resolution at the
central cusp than at large radii). The deconvolved model can also be
rendered free of noise by ensuring that a sufficient range of scales
are modelled to lower the residual 32, ., to exactly unity. Unfor-
tunately, achieving exactly this target is hindered by the presence of
correlated background noise in the STEP2 simulations. Incorporat-
ing the noise covariance matrix is theoretically trivial but infeasibly
slow in practice, because of the required matrix inversion: a work-
able implementation has not yet been developed. Proceeding regard-
less, the shape of this analytic model can be directly measured (see
Massey, Refregier & Bacon 2004b; Massey et al. 2007), including
its unweighted moments. These cannot be measured directly from
real data because observational noise prevents the relevant integrals
from converging.

Once a deconvolved model is obtained, extraction of a shear esti-
mator is easy. It could mimic the KSB method. However, removing
the weight function (like the Gaussian in equation 20) makes the
polarization itself into an unbiased shear estimator

J J f@x) r? [cos (26), sin(20)] d’x
J[r@rdx ’

The numerator of this expression has a shear susceptibilty equal
to the denominator. However, that denominator is a scalar quan-
tity, with explicitly zero off-diagonal elements in the susceptibility
tensor, which can therefore be easily inverted. It is also a simple
product of a galaxy’s flux and size, both low-order quantities that
can be robustly measured. The methed is intended to be completely
linear for as long as possible, and to introduce minimal bias for
even faint objects in this final division. Since the denominator also
changes during a shear, a population of galaxies acquires an overall
shear responsivity factor

7= (38)

R=2-{. (39)

The method is still under development. The shear responsivity factor
has currently been calculated only from the entire galaxy population.
No weighting scheme has yet been applied to the shear catalogue
when calculating mean shears. Once galaxies have passed crude cuts
in size, flux and flags (which indicate successful convergence of the
shapelet series and of the iteration), they are all counted equally.
These aspects will be improved in the future.

3.4 Green class methods

3.4.1 Shapelets (KK)

The Kuijken (KK) shear-measurement method (Kuijken 1999) as-
sumes that each galaxy was intrinsically circular, then shears it, and
smears it by the PSF, until it most closely matches the observed
image. The shear required is the stored as the polariz ation &. As
described in Kuijken (2006), this approach is desirable, because it
is understood precisely how a circular object changes under a shear.

This process could operate in a real space; however, the conve-
nient properties of shapelets make the required image manipulations
easier and faster in shapelet space. The pixellated image need be ac-
cessed only once, when each galaxy is initially decomposed into
shapelets (without deconvolution). Models of circular sources can
have arbitrary radial profiles, parametrized by shapelet coefficients
with m = 0 and n < 12. This is sheared in shapelet space to first
order in y, although, in principle, this could also be increased to ac-
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commodate more highly elliptical objects. Also in shapelet space, it
is smeared by a model of the PSF. Since there is only one shapelet
decomposition overall, and one forward convolution for each object,
the code is much faster than the Bergé (JB) method. Furthermore,
the decomposition uses completely orthogonal shapelet basis func-
tions, so the errors on shapelet coefficients are also uncorrelated at
that stage. To avoid iterating the decomposition, the optimum scale
size B for each object is approximated from SEXTRACTOR param-
eters, and the range of scales is fixed in advance. In the current
implementation, the basis functions are evaluated at the centre of
each pixel. Since both the PSF and the galaxy are pixellated, its ef-
fects ought to drop out. In terms of the orthogonality of the shapelet
basis functions, this approach is satisfactory as long so the range of
scales is small, and oscillations in the basis functions remain larger
than the pixel scale (cf. Berry, Hobson & Withington 2004).

To determine the shear required to make a circular source match
each real galaxy, a fit is performed using a numerical recipe Newton-
Raphson algorithm, which is quadratic in shapelet coefficients, the
centroid and the shear. Since the galaxies are not really all circular, in
practice the global population does have a non-trivial shear suscep-
tibility or ‘responsivity’ R. For an ensemble population of galaxies,
this is a scalar quantity. As can be deduced from equation (11), it
involves the variance of the intrinsic polarization distribution

R=1-(e?). (40)

Unlike other methods that use a shear respensivity correction, this
quantity was calculated only once for the KK method, from the
entire galaxy population. However, the calculation of (¢*) properly

takes into account the galaxy weights
b3
2 [w(6f+e%—sfl _s!?z)} 21“(‘-’1 + &)
= . (41)
Yw 2w
where s,, is the noise on each polarization calculated by propagating
photon shot noise, and the weight for each galaxy is

1
(a,‘“‘f + 52 +52 §

(&) =

w= 2)

Note that the estimates of errors on the polarizations did not take into
account the fact that the background noise was correlated between
adjacent pixels, and are therefore likely to be underestimated.

Shear estimates for individual galaxies are then computed simi-
larly to equation (37), but where # = e/R here.

3.4.2 BJjO2 (RN)

The ‘deconvolution fitting method’ by Nakajima (RN} implements
nearly the full formalism proposed by BJ02, which is further elabo-
rated in Nakajima & Bernstein (2006). Like MJ and MJ2, it shears
the shapelet basis functions until they match the ellipticity of the
galaxy. The amount of distortion that makes an object appear round
(i.e. f2.2 = 0) defines the negative of its polarizability .

Since no PSF interpolation scheme has yet been developed, the
pipeline deviates from the STEP rules by using prior knowledge that
the PSF is constant across each image (but not between images).
Deconvolution from the PSF is performed in a similar fashion to
the JB method. The Gauss—Laguerre basis functions are convolved
with the PSF to obtain a new basis set. These are evaluated at the
centre of each pixel. The new basis functions are fitted directly to
the observed pixel values, and should fully capture the effect of
highly asymmetric PSFs or galaxies, as well as the effects of finite
sampling. The fit iterates until a set of sheared Gauss—Laguerre basis
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functions are obtained, in which the coefficients f, o = f,, =0 and
hence the deconvolved galaxy appears round. All PSF coefficients
were obtained to n < 12, and galaxy coefficients to n < 8.

The weights applied to each galaxy are optimized for small shears,
using the same prescription as the MJ2 method in equation (35). The
shear responsivity R is similarly calculated using equation (36),
averaged over the entire galaxy population or within size and mag-
nitude bins as necessary.

The evolution of the RN method during the STEP2 analysis high-
lights the utility of even one set of STEP simulations. In the first
submission, it was noted that a few outlying shear estimates in each
field were destabilizing the result. These were identified as close
galaxy pairs, so an algorithm was introduced to remove these, and
the size and magnitude cuts were also gradually adjusted over sev-
eral iterations to improve stability.

3.4.3 Other methods not tested in this paper

M2SHAPE (Bridle et al. 2001) performs a similar PSF deconvolution,
but parametrizes each galaxy and each PSF as a sum of elliptical
Gaussians. The best-fitting parameters are obtained via a Markov
Chain Monte Carlo sampling technique. Concentric Gaussians are
usually used for the galaxies, in which case the ellipticity is then a
direct measure of the shear via equations (1) and (2). For alternative
galaxy models using non-concentric Gaussians, shear estimators
like that of the JB method could also be adopted. The ‘active’ or
‘passive’ classification of this method is somewhat open to interpre-
tation.

4 RESULTS

Individual authors downloaded the simulated images and ran their
own shear-measurement algorithms, mimicking as closely as pos-
sible the procedure they would have followed with real data. None
of the authors knew the input shears at this stage. Their galaxy
catalogues were then compiled by Catherine Heymans and Richard
Massey. Independently of the other authors, the mean shears in each
image were compared to the input values. Galaxies in the measured
catalogues were also matched to their rotated counterparts and to ob-
jects in the input catalogues, with a 1-arcsec tolerance. Except for
determining false detections or stellar contamination in the mea-
sured catalogues (which were removed in the matched catalogues),
no results using the input shapes are presented in this paper.

In this section, we present low-level data from the analyses, in
terms of direct observables. For further discussion and interpretation
of the results in terms of variables concerning global survey and
instrumental performance, see Section 5. To conserve space, only a
representative sample of the many results are displayed here. The
rest is described in the text, in relation to the illustrative examples,
and is also available from the STEP website.” First, we will describe
the measurement of stars, then the number density of galaxies and
then shears in each set of images. Finally, we will split the galaxy
catalogues by objects’ observed sizes and magnitudes.

4.1 PSF modelling

The first task for all shear-measurement methods is to identify stars
and measure the shape of the PSF. Table 5 lists parameters of the
PSF model generated by the TS implementation of KSB+. These
quantities are more familiar than those derived analytically from
the shapelet models, and also demonstrate the differences between
measured PSF ellipticities and inputs described in Table 1. The few

Table 5. PSF models for the six sets of images used in the STEP2 anal-
ysis by the TS implementation of KSB+-, averaged over stars in the sim-
ulated images. These gquantities may be more familiar to some readers.
FLUX RADIUS is directly from SEXTRACTOR, and the ellipticities are all
measured using a Gaussian weight function of rms size ry = 0.6 arcsec=3
pixels.

Image set PSF model from TS implementation of KSB+
FLUX_RADIUS £] 87
(arcsec) (per cent) (per cent)

A 0.334 —(0.68 £0.10) (1.21 £ 007

B 0.334 —(0.66 £ 0.07) (1.28 £0.05)

C 0.406 —(0.47 £0.07) (0.97 £ 0.06)

D 0.390 (11.49 £ 0.11) (220£0.14)

E 0.390 —(2.21 +£0.14) (11.29 £ 0.16)

F 0.392 —(0.01 £0.12) (0.01 £0.01)

per cent polarizations measured for components of PSFs D and E
that should be zero are typical of several other methods. These may
explain the peculiar residual shear offsets described in Section 5.3.

4.2 Galaxy number counts and the false detection rate

The methods used a variety of object-detection algerithms and cata-
logue selection eriteria. For each method and each PSF, Table 6 lists
the density of objects per square arcminute, s, their mean mag-
nitude, and the percentage of false detections. Clearly, methods that
are able to successfully measure the shapes of more (fainter) galax-
ies, while avoiding false detections, will obtain a stronger measure-
ment of weak lensing, especially because the lensing signal grows
cumulatively with galaxy redshift. The false detection and stellar
contamination rate is generally low, and the effective survey depth
is lowered by less than 0.1 mag for all methods after matching ro-
tated and unrotated catalogues. Nor does matching has a significant
effect on the overall mean polarization of galaxies, which is always
consistent with zero both before and after matching — as might not
have been the case in the presence of selection effects (Bernstein &
Jarvis 2002; Hirata & Seljak 2003).

Table 6 also shows the measured dispersion of shear estimators
o, foreach population. This statistic represents a combination of the
intrinsic ellipticity of galaxies and the shape measurement/PSF cor-
rection noise introduced by each method. Lower values will produce
stronger measurements of weak lensing. Since shear measurement
is more difficult for smaller or fainter galaxies, and the intrinsic mor-
phology distribution of galaxies varies as a function of magnitude
in images other than set B, ng,; and o, are likely to be correlated
in a complicated fashion. Galaxy selection effects and weighting
schemes are discussed in Sections 5.6 and 5.7.

4.3 Shear calibration bias and residual shear offset

As with STEP1, we assess the success of each method by comparing
the mean shear measured in each image with the known input shears
y™! We quantify deviations from perfect shear recovery via a
linear fit that incorporates a multiplicative ‘calibration bias’ m and an
additive ‘residual shear offset’ ¢. With a perfect shear-measurement
method, both of these quantities would be zero. Since the input shear
is now applied in random directions, we measure two components
each of m and ¢, which correspond to the two components of shear:
{7 —n™
. input

(7)) —»

input
=my"

input
= myy,"™" + o

+c
(43)
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Table 6. Number density of galaxies used by each method, and the shear-measurement noise from those galaxies. The number of
galaxies per square arcminute are listed for the unmatched unrotated/rotated catalogues and after matching. The number in brackets is

the percentage of stars or false detections.

Author Image set Agals Mean magnitude Per cent mag oy
Original/ Matched (original) Decrease Original/ Matched

IB A 37(0) 25 24.04 12 0.012 0.007
C 28 (1) 21 23.50 1.0 0.014 0.008

Cl A 51(2) 45 23.70 0.3 0.008 0.003
c 46 (2) 40 23.64 04 0.009 0.003

c2 A 50 (2) 45 23.70 0.3 0.008 0.003
c 45(2) 40 23.64 04 0.009 0.003

MH A 38 (0) 35 23.68 04 0.008 0.003
c 33 (0) 29 23.56 0.5 0.009 0.004

HH A 28 (0) 26 23.05 0.2 0.010 0.002
C 24 (0) 21 2297 0.3 0.012 0.002

M A 27(1) 24 23.30 0.3 0.009 0.003
c 25 (0) 22 23.26 04 0.009 0.003

M2 A 27(1) 24 22.58 0.1 0.014 0.002
c 25 (0) 22 2248 0.2 0.016 0.002

KK A 32(0) 26 23.46 0.5 0.009 0.003
() 27 (0) 21 23.35 0.5 0.010 0.003

RM A 36 (0) 32 2341 03 0.009 0.002
() 27 (0) 23 2321 04 0.010 0.003

RN A 22(1) 19 23.10 0.3 0.009 0.003
2] 16 (1) 13 23.03 0.5 0.011 0.004

Sp A 27 (11) 15 2313 04 0.014 0.003
2 25 (10) 13 23.10 0.4 0.016 0.004

MS1 A 43 (1) 39 23.68 0.3 0.007 0.003
¢ 37(1) 33 23.55 0.3 0.008 0.003

MS2 A 41(1) 36 23.46 0.1 0.010 0.004
C 35(1) 30 23.26 0.1 0.013 0.006

TS A 40 (0) 36 23.74 0.5 0.008 0.004
C 34 (0) 29 23.64 0.6 0.010 0.005

ES1 A 40 (0) 34 23.81 0.6 0.008 0.003
Cc 35 (0) 30 237 0.7 0.008 0.003

ES2 A 40 (0) 34 23.74 0.6 0.016 0.009
C 35(0) 30 23.69 0.7 0.017 0.009

An illustrative example of one typical measurement of the first
component of shear is shown in Fig. 4. The grey points correspond
to sets of rotated and unrotated galaxies, and are explained in Sec-
tion 4.4. In this example, the nepative slope of the black dashed
line in the bottom panel () shows that this method systematically
underestimates shear by ~2.5 per cent. However, the negligible
y-intercept shows that the PSF was successfully corrected and no
residual shear calibration (¢,) remained. The measurement of the
second component of shear is not shown. Note that the range of
input shear values is smaller than STEPI and, in this weak shear
régime, none of the methods exhibit the non-linear response to shear
seen with the strong signals in STEP1. We therefore do not attempt
to fit a quadratic function to any of the shear in vs shear out re-
sults.

4.4 Combining rotated and unrotated galaxies

An important advance in this second STEP project is the simulta-
neous analysis of galaxies that had been rotated by 90° before the
application of shear and convolution with the PSE. This can largely
remove noise due to scatter in galaxies’ intrinsic morphology, but
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complicates the production of a joint shear catalogue, especially
where the galaxies are given different weights in the two catalogues.

Taking the rotated and unrotated sets of images individually,
we obtain two sets of mean shear estimators (7"} and (§F™),
which are defined in equations (25) and (26). We typically find that
m® 2 m™™ and ¢ a2 —c!™. Such stability to changes in image
rotation is to be expected: cross-talk between ellipticity and shear
directions are second order in ¥ according to equation (2), and the
mean ellipticity is overwhelmingly dominated by the intrinsic el-
lipticities of a finite number of galaxies (as demonstrated by the
offset between the squares and diamonds in Fig. 4). Intruigingly,
for the MS1 and MS2 methods, the shear calibration bias changes
significantly between the rotated and the unrotated catalogues, and
when the two are matched. These methods use smaller galaxies than
most, including some 10-25 per cent around or below the stellar lo-
cus on a size vs magnitude plane, and this effect may be caused
by instabilities in the PSF correction of the smallest. As an alterna-
tive explanation, there are also second-order effects inherent in the
nen-linear lensing equation that involve the dot product of elliptic-
ity and shear, which would become significant in the presence of an
ellipticity-dependent selection bias. However, we do not understand
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Table 7. Tabulated values of shear-calibration bias (x 10~2) from Fig. 5. In each entry, the top line refers to the first component of shear,

and the bottom line to the second.

Author Image set A Image set B Image set C Image set D Image set E Image set F
IB 234 +£2.89 —1.46 +2.46 5.08 £ 3.06 731 £3.08 3.44£3.02 1.92+3.14
5344291 —7.78 +£2.05 —2.57 +2.87 2.12+£3.01 —6.85 +3.77 —1.25+331
Cl1 —9334 1.12 —6.30+ 1.12 —15.78 4+ 1.27 —17.01 £ 1.05 —15.60 + 1.09 —9.18 + 1.24
—7.44 + 1.07 —6.06 + 0.97 —11.69+ 1.19 —18.11 +0.97 —18.90 4 1.35 —922 4 1.32
c2 =797 113 —413+ 114 —12.68 + 1.35 =789 119 —7.64+ 1.19 —5.50+ 1.28
—6.05 + 1.12 —4.43 +0.97 —8.31+1.24 —9.16 +1.13 —11.99 =+ 1.49 —6.50 + 1.37
MH 3.73 4+ 1.30 7.76 & 1.46 6.26 = 1.55 251 4137 0.82 =+ 1.41 1.78 & 1.56
367+ 124 7.70 £ 1.23 339+ 152 4.57 +£1.39 —2.88 4 1.75 0.86 + 1.63
HH —0.05 £ 0.81 —3.57+0.84 1.53 £ 0.94 —1.94 +0.82 —1.33 4+ 083 —0.30 £ 0.90
—1.88 +£0.79 —3.33+0.70 0.28 £ 0.88 —2.50 +£0.81 —4.95+ 1.04 —1.89+0.94
Ml —1.05+1.18 —1.07+1.01 —0.35 + 1.31 —0.98 +1.20 —1.92+1.21 —2.8141.30
—4.07 £ 1.10 —2.114+0.84 1.09 £ 1.21 —0.75 £ 1.16 —3.18 4+ 1.49 —3.54 + 1.33
M2 —0.74 £ 0.97 —3.99 +0.89 0.81 + 1.04 —0.73 £0.94 —0.01 4+ 0.94 —1.77 £ 0.96
—3.04 £ 0.90 —3.20 +£0.75 1.58 £ 0.98 —1.49 £0.92 —4.10+ 1.14 —1.14 + 1.01
KK —1.06 + 1.05 —0.74 £ 1.21 —6.28 +1.26 —338 £ 1.15 —3.04 4 1.13 —2.58 + 1,19
—2.20+ 1.01 —1.96 +1.01 —4.34 + 1.17 —238+1.10 —4.74 4+ 1.36 —4.51+1.28
RM —1.88 £0.97 —4.05 £ 0.90 1.08 £ 1.14 —113 £ 1.04 —0.99+ 1.04 -039+ 114
—3.58 +0.94 —3.91+0.75 —0.65+ 1.11 —3.67+£0.99 —6.17+ 1.26 —4.20+ 1.22
RN —228+1.27 —0.79 + 1.16 —4.16 & 1.57 —352+£1.33 —3.90+ 1.35 —6.20 + 1.46
—4.85+ 121 —3.04 £ 0.96 —6.55 £+ 1.48 —5.26£1.28 —7.68 + 1.66 —6.18 + 1.53
SP —1052+£1.25 —1.52+ 140 —12.60 & 1.49 —12.67+1.55 —14.41 =+ 1.34 —1220+ 1.44
—3.9641.25 —3.49 4+ 1.31 —6.89 4+ 1.55 —5.66 + 1.56 —9.62 4+ 1.87 —6.91 + 1.60
MS1 —15.19+ 115 —13.40 £ 1.00 —22.79£ 1,30 —11.85+1.22 —1545+125 —13.93 4+ 1.29
—-1579£ 111 —12.76 = 0.85 —21.68 + 1.24 -11.92 +1.19 —19.01 &+ 1.45 —14.87 £ 1.56
MS2 —3.40 £ 1.75 —8.09 + 1.30 —12.55+2.31 —0.70 £2.08 —0.68 = 1.97 —1.99+2.10
—2.94+ 175 —4.18+ 1.19 —6.55+2.21 5134207 —11.98 +2.61 —170 £ 2.40
T8 —1.43 + 1.47 2.82 4+ 1.57 0.26 = 1.87 —2.76 £ 1.55 —3.69 4+ 1.58 —2.04+ 174
—0.97 £ 1.38 1.88 = 1.30 —2.54 + 1.67 —1.11+£1.56 —7.81+ 198 -2.60+ 1.79
ES1 —1551£1.27 —-8.11+1.29 —19.03 + 1.34 —19.09 £1.26 —17.31+1.26 —1245+ 145
—18.07 £ 1.21 —8.02 + 1.06 —21.05+ 1.19 —19.65 £ 1.17 —20.60 £ 1.60 —16.80 £ 1.51
ES2 13.66 4+ 3.28 11.68 +£3.34 —1.36 +3.47 3.03 £297 1.06 £ 2.85 3.00 £ 347
4.61 £3.10 14.64 £ 2.70 —4.93+3.20 310 £273 —3.82+ 3.61 —125+3.74

why this would affect only this pipeline and not others. We have not
attempted to investigate this isolated effect in more detail.

‘We cbtain a third set of parameters m; and ¢; from the matched
catalogue with () defined in equation (27). In general, we find
that m; > (m™" + m™)/2 and ¢; = ™™ — ™, with significantly
smaller errors in this matched analysis. An example of all three shear
estimators for the KK method on image set F are plotted in Fig. 4.
The fitted parameters for all the shear-measurement methods, on
all the PSFs, are shown in Fig. 5. Parameters measured from the
matched pair analysis are also tabulated in the appendix. Results
from the most successful methods are averaged across all the sets
of simulated images and compared directly in Fig. 6.

4.5 Analysis as a function of galaxy population

It is possible to measure the mean shear correctly from a large pop-
ulation of galaxies, but to underestimate the shears in some and
overestimate it in others. This was frequently found to be the case
in STEP2 data as a function of galaxy size or magnitude, but corre-
lations could also be present as a function of galaxy morphological
type. Anything that correlates with galaxy redshift is particularly
important, and Fig. 7 shows the correlation of shear calibration bias
and residual shear offset with galaxy size and magnitude for an il-
lustrative selection of shear-measurement methods. Of course, these
proxies are not absolute: the fundamental parameters of interest are
the size of galaxies relative to the pixel or PSF size, and the flux
of galaxies relative to the image noise level. This must be taken

into account before drawing parallel conclusicns on data sets from
willower surveys or those taken in different observing conditions.

The results for the TS methed are fairly representative of most
implementations of KSB+. The calibration bias changes by 0.2-0.3
between bright and faint galaxies. The mean shear calibration bias
changes between methods by merely raising or lowering this curve.
The ES2 curve is least affected, with only a ~5 per cent change.
The shear calibration bias also generally changes as a function of
galaxy size. The HH method controls this the best, no doubt due
to its fitting of P* as a function of size only. However, this method
still displays significant variation as a function of magnitude; it is
not clear in Fig. 7 because the final point expands the y-axis scale.
The fairly constant residual shear offset as a function of galaxy
magnitude is typical; as is the dramatic improvements for bigger
galaxies in the image sets D and E with highly elliptical PSFs. That
demonstrates that it is a PSF-correction problem. The RM method
behaves similarly to the implementations of KSB+.

Other methods exhibit more idiosyncratic behaviour. The main
difference is between the KK methed and the others that use a global
shear responsivity 72. This was calculated only once for the KK
method, from the entire galaxy population. For the other methods,
it was recalculated using a subset of galaxies for each size and mag-
nitude bin. The large trends in the shear calibration bias as a function
of size and magnitude merely reflect the evolving distribution of in-
trinsic galaxy ellipticities. The MJ, MI2, RM and RN methods also
all look like this with a single value of R, and the KK method would
presumably be improved by this step. The JB results are atypical,
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Table 8. Tabulated values of residual shear offset (x 10~*) from Fig. 5. In each entry, the top line refers to the first component of shear,

and the bottom line 1o the second.

Author Image set A Image set B Image set C Image set D Image set E Image set F
IB —6.8 £6.5 —172+54 —345+75 245+7.6 83.7+8.0 17473
13£66 —150+£55 —-10+75 —80.3+£76 46.5 + 8.0 106 +7.5

C1 212425 26.7+25 —5.2£32 12424+ 2.6 64.1 429 —11.8+29
212425 —54+£26 232431 —=70.0+£25 1302429 85429

c2 —3:3+£25 =1L 2Z5 —21.6 £3.3 2594 +29 29.7+3.2 ~62 % 2.9
383+26 18826 39.8+32 —36.6+29 276.6 +3.2 36+30

MH 102+3.0 19.84+33 19.6 +3.9 101.24+3.4 91.6+3.8 —44+3.6
54430 21.9+£33 6.7+4.0 —84.24+36 99.3+3.8 63+36

HH 1618 —48+18 —6.14+23 37+£20 752422 22421
—46+18 —31+£18 —0.6+22 —65.5+2.0 =59421 9.8+2.1

M —11.8+£25 95422 —6:5:32 182429 13.8+3.1 —-22+28
—-09+26 6.042.1 1L.6+3.1 127428 16.6+3.0 12428

Mi2 —-103+19 —48£17 04+£23 239+19 155422 08419
15419 3117 23422 —16.8+2.0 19.7+2.1 12419

KK -21+24 —8524279 —14.0+3.1 —71.6+£28 66.64+3.0 01428
—-27+24 —66+£27 2.1+3.0 —69.5 £2.7 —56.9+£2.9 —39+28

RM 229422 149£20 26.:5+29 —33.54+125 1120+2.8 0.1£26
—-99+22 —3EE19 58428 —105.7+£25 —194+2.7 24427

RN —-53+28 —-50+25 —63+38 —349+3.1 43.1+3.4 2.549:1
18427 —0.1£235 8.9+37 —33.14+32 —26.8+£3.3 46432

SP —1.=R2s —-34+£29 —45+33 —69.9 £33 71.6+3.4 55+£30
—1leck 27 —7.6:432 —4.6+38 —553+36 —13:3 £3.5 41433

MS1 —56+25 =223+21 4.9+ 32 105.1 +£3.0 SR £33 =G Ea ]
103 £26 23.1£21 7.2+32 —457£3.0 83.8+3.1 6.1+32

MS2 —71.9+39 21328 3256 140.5 £ 5.0 41.5+£52 —04 +49
144 £40 243+30 19.5+ 59 —28.7+£5.1 1544454 92453

TS —29433 —43+£35 2.7+45 —46.2+£39 70343 —35440
—-3.0+£32 —-13+36 0.4+44 —654+£39 —40.3£4.2 —3.1+40

ES1 —-9.14+238 —4.1£29 57:£83 1531 +£3:1 543134 ~35:434
40+28 8728 9.9+32 —58.7+£3.0 1320+3.4 04+33

ES2 —-110+74 8574 15082 993471 96.7+7.8 —104 £82
—112+74 =33+ 72 57184 —-929+7.1 T1O LT TI+81

but their additicnal noise level represents that in all analyses lacking
an optimal galaxy weighting scheme.

5 INTERPRETATION

We will now revisit the questions posed in the introduction, con-
cerning the accuracy with which current methods can measure
shear, and in which régimes that accuracy begins to deteriorate.
By noting the variation of results with different PSFs, we will in-
vestigate the effects of changing atmospheric and observing con-
ditions. We will also investigate the effects of image pixellization,
galaxy morphology and morphology evolution, selection biases and
weighting effects. In light of our results, we will then review the
consequences for previously published measurements of cosmic
shear.

The rotated pairs of galaxies provide an unprecedented level of
discriminatory power, and we can now identify high level causes of
shear-measurement error. Overall, both the shear calibration (mul-
tiplicative) bias and the anisotropic PSF correction (additive) errors
depend on the PSF model. From this information, we can deduce
that some aspects of shape measurement have been suitably con-
trolled. We can deduce that others still provide difficulty, and it is
work in these identified areas that will provide a route to the de-
sired sub-per cent level of precision. This section describes various
lessons that we have learned from our tests, in terms of high-level
variables.
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5.1 PSF size

‘Within the precision accessible by this analysis, all the methods are
reassuringly tolerant to reasonable changes in observing conditions.
Image set A (0.6-arcsec FWHM PSF) represents typical seeing at
a good site, and image set C (0.8-arcsec FWHM PSF) the worst
that might be expected for a weak-lensing survey after appropriate
telescope scheduling.

Differences in the residual shear offsets between the two sets of
images with different seeing are generally not significant. The few
methods with a significant difference are JB, MH, KK and ES. In
all four cases, the 2-3¢ offset is in ¢; but not ¢;. The two KSB+
metheds have a positive offset, and the two shapelets methods have
a negative one, but no general conclusion seems manifest.

As expected, most methods demonstrate minimal shear calibra-
tion bias with image set A, and fare slightly worse on image set C.
Shear calibration bias for the JB and RN methods is stable to changes
in observing conditions at the ~0.5 per cent level. The MH KSB+
method achieves ~1 per cent consistency, although its applied shear
calibration factor is apparently a little overzealous.

No global trends emerge that are able to include all the KSB+
methods. However, for the generally most successful KSB+ imple-
mentations by MH, HH and TS, as well as the BJO2 (MI, MI2)
metheds, m is higher in image set C than in set A. These meth-
ods are all on the top row of Table 3, and correct for the PSF
by subtracting combinations of shape moments. The trend is re-
versed in the KK deconvolution methed on the bottom row, and the
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Figure 4. An example of the input vs measured shear for one represen-
tative method. This is for the first component of shear measured by the
KK method in image set F. It is neither the best method on this image
set, nor the best image set for this method, but shows behaviour that is
typical of most. The grey squares and diamonds show results from indepen-
dent analyses of the rotated and unrotated images; the black circles show
the effect of matching pairs of otherwise identical galaxies. The bottom
panel shows deviations from perfect shear recovery, which is indicated in
both panels by solid lines. Linear fits to the data are shown as
dashed lines. The fitted parameters s (shear-calibration bias) and c (resid-
ual shear offset) are plotted for all methods and all for all images sets in
Fig. 5.

calibration bias does not vary in the JB and RN methods. These cor-
rect for the PSF via a full deconvolution. Although all implemen-
tations of KSB+ do not necessarily fit this trend, it does suggest
that the isotropic component of the PSF might be being overcor-
rected by some moment subtraction schemes. Furthermore, as the
PSF moments get larger, this oversubtraction exaggerates pixelliza-
tion effects (see Section 5.3). The best PSF correction is generally
attained by methods that model the full PSF and attempt to de-
convolve each galaxy — but this currently works on slightly fewer
galaxies (see Section 5.6).

5.2 PSF ellipticity (and skewness)

Image sets D and E demonstrate the ability of methods to correct
for highly elliptical PSFs, and can be compared to image set F,
which has a circularly symmetric PSF. Imperfect correction for PSF
anisotropy will emerge mainly as a residual additive shear offset,
c¢. The method that was most efficient at removing all the different
strengths of PSF anisotropy to better than 0.2 per cent accuracy was
MI/MIJ2, and all the PSF deconvolution methods had better than
1 per cent accuracy. The most successful KSB+ correction was the
HH implementation. The residual shear offsets are smallest with
large galaxies, and deteriorate only as galaxies get smaller. This
behaviour is as expected if the problems are caused by imperfect
PSF correction.

Many metheds have a spurious residual shear offset in both com-
ponents of shear, while the PSF is highly elliptical in only the &,
or &, direction. This cross-contamination might come from the ig-
nored off-diagonal elements of the P*™ tensor in KSB+, and is
indeed slightly better controlled in MS2 (with the full tensor inver-
sion) than in MS1. However, this cannot explain all of the effect;
the off-diagonal elements are exactly zero for the circular PSF in
image set F, and a few methods (JB, C1, RN, SP, MS1, ES2) have
a significantly non-zero residual shear offset for even this set of
images.

A more likely source of the contamination lies in the measurement
of stellar ellipticities. The non-zero residual shear offsets with image
set F probably come from shot noise in the measurement of PSF
ellipticity, which is higher than the shot noise for galaxies because
of the smaller number of stars. It will therefore be worthwhile to
make sure that future methods gather the maximum possible amount
of information about the PSE. In particular, small galaxies provide
as much information about the PSF as their own shapes, and this
is currently discarded. Furthermore, PSFs D and E are not only
highly elliptical, butalso skewed. The centre of those PSFs therefore
depends strongly on the size of the weight function used. While the
main direction of ellipticity is not in doubt, changing the centre of
the PSF also perturbs its apparent ellipticity. The C1 method, with
a fixed stellar weight function and a constant PSF model, removes
stellar ellipticity more consistently that the C2 method, in which the
size of the stellar weight function is altered to match each galaxy
(although matching the galaxy weight function provides a better
shear calibration). Methods that involve deconvolution from a full
model of the PSF, or correction of PSF non-Gaussianity, and which
allow the galaxy centroid to iterate during this process, do indeed
seem to be able to better control PSF ellipticity and centroiding
eITOrS.

‘We cannot conclusively explain the cross-contamination of both
shear components by a PSF strongly elongated in only one direc-
tion, but hypothesise that it is introduced by skewness and substruc-
ture in the PSE. Neither of these are addressed by the formalism of
KSB+, and they are both controlled more reliably by newer methods
that explicitly allow such variation. However, it is also worth notic-
ing the remarkable success of most methods on other image sets
with more typical PSF ellipticities, and remarking that this is still a
small effect that will not dominate shear measurement for the near
future.

Our investigation of PSF effects in the STEP2 images is con-
fused by other competing manifestations of imperfect shear mea-
surement, and the realism of the simulations. The combination of
image pixellization (see Section 5.3), correlated galaxy sizes and
magnitudes, and the evolution of intrinsic galaxy size and mor-
phology as a function of redshift all hinder interpretation. Higher
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Figure 5. Fitted values of residual shear offset and shear-calibration bias for each method and for each PSF. In all cases, the left hand panel shows results
for the | component of shear, and the right hand panel for the y; component. The dotted lines show rms errors after a combined analysis of the rotated and
unrotated galaxies, after the two catalogues have been matched (and only common detections kept). The solid lines show the reduced errors after removing
intrinsic galaxy shape noise from the matched the pairs of galaxies. Note that the scales on each panel are different, but the frequency of the axis labels is
preserved. The red points correspond to image set A. The black points correspond to image set B, and, where available, the filled black circles reproduce results
from STEPL. The pink, dark blue, light blue and green points correspond to image sets C, D, E and F respectively.

precision tests in the future will counterintuitively require less re-
alistic simulated images: for example, ones that are tailored to
compare otherwise identical galaxies at fixed multiples of the PSF This is the first STEP project in which the input shear has been ap-
size. plied in many directions, and in which the two components of shear

5.3 Pixellization effects
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Figure 5 — continued

can be measured independently.s In general, residual shear offsets
c are consistent between components. However, we find that the y,
component, aligned with the square pixel grid, is typically measured
more accurately than the ¥, component, along the diagonals. This
is even observed for image set F, in which the analytic PSF is cir-
cularly symmetric. Since there is no other preferred direction, this
phenomenon must therefore be an effect of pixellization. An im-
age pixellization, which is similar (but not identical) to convolution,
slightly circularizes galaxies, thereby reducing their ellipticity. Not
explicitly correcting for pixellization may therefore explain both the

general 1-3 per cent underestimation of y,, and the slightly larger
underestimation of y, in which direction the distance between pix-
els is exaggerated. For almost all methods, we consistently find that
my > mo.

InKSB-+, there is no formal mathematical framework to deal with
image pixellization. Two different approaches have been adopted to
approximate the integrals in equation (20) with pixellated data. The
C1 and C2 implementations calculate the value of the weight func-
tions at the centre of each pixel and then form a discrete sum; all
the others numerically integrate the weight functions by subdividing
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Figure 6. Comparison of shear-measurement accuracy from different meth-
ods, in terms of their mean residual shear offset {¢) and mean shear-
calibration bias (). In the top panel, these parameters have been averaged
over both components of shear and all six sets of images; the bottom panel
includes only image sets A, B, C and F, to avoid the two highly elliptical
PSFs. Note that the entire region of these plots lie inside the grey band that
indicated good performance for metheds in Fig. 3 of STEPL. The results
from methods C1, SP, MS1 and ES1 are not shown here.

pixels into a number of smaller regions. Neither approach is ideal.
Independent experiments by Tim Schrabback, running objects with
Gaussian radial profiles though his implementation of KSB+, have
shown that pixellization can cause a systematic underestimation of
£ and P, and an overestimation of P, This effect can be up to
~10 per cent for small objects. However, as stars and faint galax-
ies are similarly affected, the error on the shear estimate approxi-
mately cancels. An integration using linearly interpolated subpixels
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makes the measurement more stable to the subpixel position of the
object centroid, but slightly increases the individual bias. Bacon
et al. (2001) tested a variant of the C1 method, and found a similar
~13 per cent overall calibration bias, which was used to correct
subsequent measurements. With hindsight, the different calibration
of ¥, and y; are also already visible in that work.

The MJ2, KK and TS methods are least affected by pixellization.
This might have suggested that the extraction of a shear estima-
tor by shearing circular objects removes the problem, were it not
for the peculiar behaviour of the RN method. For this method, im-
age sets A and C follow the usual pattern that m, > m,, but that
bias is reversed when PSF is circular (image set F and the zero-
ellipticity components of PSFs D and E). The SP method is similar.
Strangely, the JB method, which ostensibly tries the hardest to treat
pixellization with mathematical rigour, displays the most difference
between my and m;. However, this method does break a trend by
not having an overall negative shear calibration bias. If this bias is
indeed caused by pixellization, this method appears to have most
successfully eliminated it.

Pixellization could also hinder shear measurement, and bring
about the observed results, via two additional mechanisms. First,
it may exaggerate astrometric errors in the PSF, and produce the
consequences described in the previous section. We would be un-
able to distinguish these effects. Secondly, the undersampling of
objects may also fundamentally prevent the measurement of their
high order shape moments. All the STEP2 PSFs (and hence the
galaxies) are Nyquist sampled. It would be unfortunate for lensing
if Nyquist sampling were theoretically sufficient to measure astrom-
etry, but not shapes. As it happens, for methods other than MIJ, the
pixellization bias is more pronounced for image set C (with poor
seeing, and therefore better sampled) than on image set A (with good
seeing). This suggests that the pixellization effects are not due to
undersampling. The STEP1 simulations had the same pixel scale but
worse seeing (~1-arcsec FWHM), so objects were better sampled
there.

We therefore hypothesise that the circularizing effects of pixel-
lization explain the general underestimation of shear and the differ-
ential calibration of the y; and y; components. Indeed, a dedicated
study of simulated images with varying pixel scales by High et al.
(in preparation) supports this view. They found that the shear cali-
bration bias of the RRG method tends to zero with infinitely small
pixels, grows linearly with pixel scale, and that the bias m, ~ +/2m;.
Because of the isotropy of the Universe, this differential calibration
of shear estimators ought not affect two-point cosmic shear statis-
tics. However, it can certainly affect the reconstruction of individ-
ual cluster mass distributions, and is inherently quite disconcerting.
The next STEP project will feature sets of images with varying
pixel scales to investigate this effect on a wider scale. In the
mean time, dealing properly with pixellization will provide a
promising direction for further improvement in shear-measurement
methods.

5.4 Galaxy morphology

The introduction of complex galaxy morphologies tends to hinder
shear measurement with KSB+ methods. The shear calibration bias
is more negative with image set A (shapelet galaxies) than with
image set B (simple galaxies) for the C1, C2, MH, SP, MS1, TS and
ES1 implementations. Of the implementations of KSB+, only HH
and MS2 reverse this trend. This is perhaps not surprising, given
the inherent limitation of KSB+ in assuming that the ellipticity of
a galaxy does not change as a function of radius.
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Figure 7. Variation in shear-calibration bias and residual shear offset as a function of galaxy magnitude and size, for a representative sample of methods. The
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Refregier (2003). The six coloured lines in each plot correspond to the six sets of images, coloured in the same way as in Fig. 5. In all cases, measurements of

the two components of shear have been averaged.

Many of the newer methods deal with complex galaxy morpholo-
gies very successfully. Particularly KK, but also the MJ and MJ2
methods, have no significant difference in the shear calibration bias
or residual shear offset measured between image sets A and B. Fu-
ture ground-based shear surveys are therefore unlikely to be limited
at the 0.5 per cent level by complex galaxy morphologies. Indeed, it
is apparent in Fig. 2 that most of the substructure in galaxies that will

be used for lensing analyis is destroyed by the atmospheric seeing.
Although complex galaxy morphologies may become important at
the level of a few tenths of a per cent, they do not currently pose a
dominant source of error or instability in shear measurement from
the ground.

One of the crucial findings of this study, however, concerns the
effect of galaxy morphology evolution. This could potentially affect
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the calibration of shear measurement as a function of galaxy redshift,
and is investigated further in the next section.

In the next STEP project, which will simulate space-based ob-
servations, we will repeat our investigation of galaxy morphology
by comparing three similar sets of image simulations. A galaxy
substructure will be better resolved from space and, because the
galaxies observed there are likely to be at a higher redshift, their in-
trinsic morphologies may be both more irregular and more rapidly
evolving. Both of these effects will amplify any differences seen
from the ground.

5.5 Shear calibration for different galaxy populations

The STEP?2 results reveal that the calibration bias of some shear-
measurement methods depends on the size and magnitude of
galaxies. There seem to be two causes. There is often a sudden
~30 per cent deterioration of performance at very faint magni-
tudes, due to being noise blown up during the nonlinear process
of shear measurement (and exacerbated by ellipticity-dependent
galaxy weighting schemes). This is even observed with many meth-
ods that are otherwise robust (e.g. HH, MJ2, RN), and may urge
more caution in the use of faint galaxies at the limits of detection.
There is also a gradual transition in shear calibration between bright
and faint galaxies that is probably caused by evolution of the intrin-
sic morphology distribution as a function of redshift. The observed
variation is least pronounced for image set B, in which the galaxies
explicitly do not evolve.

Shear-calibration bias that changes gradually as a function of
galaxy redshift has important consequences for any weak-lensing
measurement. In a 2D survey, it will change the effective redshift
distribution of source galaxies, with all the consequences discussed
by Van Waerbeke et al. (2006). In a 3D analysis, it will affect the
perceived redshift evolution of the matter power spectrum, and the
apparent large-scale geometry of the universe. During the STEP2
analysis, we have developed ways to partially control this, as a
function of other observables like galaxy size and magnitude. To first
order, these act as suitable proxies for redshift, but the underlying
causes will need to be well understood, because neither of these are
redshift. Even if the mean shear in size—-magnitude bins could be
made correct, this does not necessarily imply that the mean shear
would be correct in redshift bins. The techniques could be applied
in multicolour surveys as a function of photometric redshift, but this
is not perfect either, not least because of the inevitable presence of
catastrophic photo-z failures.

The obvious place to start looking for shear-calibration errors is
in the shear susceptibility and responsivity factors. All the KSB+
implementations allow variation in P¥ as a function of at least one
of galaxy size and galaxy magnitude. However, the behaviour is
neither well understood, nor stable at the desired level of precision.
Massey et al. (2005) have already observed that P” fitted from a
populaticn ensemble varies for any given object as a function of
the catalogue selection cuts. There is less variation in the shear-
calibration bias of the MS1 method (Am =~ 0.1), which fits only the
trace of P7, than of the MS2 method (Am = 0.2), which models
the entire tensor — except for image set B, in which there is little
variation in either. Realistic galaxy morphologies therefore do not
have shear susceptibility that is a simple function of these observ-
ables; and trying to model the variation of all the compcenents of
this tensor merely adds noise. The TS implementation of KSB+,
which uses P¥ from individual objects, suffers particularly from
this noise, which enters into the denominator equation (18), and has
at least as much sudden deterioration at faint magnitudes as other
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methods. However, this method is about the least affected by grad-
ual variation in shear-calibration bias, with Am = 0.05. Size galaxy
size and magnitude are correlated, the variation with galaxy mag-
nitude usually carries over to variation with galaxy size. However,
the HH method has notably little variation in m as a function of
galaxy size. This is presumably due to the particularly individual
form of the function used to model P (r,). Unfortunately, P” is not
fitted as a function of galaxy magnitude, and the HH method still
shows strong (Am ~0.1) variation with this. The shear susceptibility
in this implementation is calculated separately in three magnitude
bins, and correction of the faintest galaxies therefore required an
extrapolation.

Many of the other shear-measurement methods require global cal-
ibration via a responsivity R factor, which is determined from the
distribution of galaxy ellipticities. This factor is designed to ensure
that the mean shear in a population is unbiased. However, it must
be calculated from precisely that population. For the KK method, it
was calculated only once, from the entire catalogue. Although it es-
timated the overall mean shear correctly, it then underestimated the
shear in small/faint galaxies, and overestimated that in large/bright
galaxies. This bias was addressed for the MJ, MJ2, RM and RN
metheds by recalculating R within each size and magnitude bin.
There is no particular reason why this should not, in future, be fit-
ted and allowed to vary continuously like the shear susceptibility in
KSB+ methods. The estimates of R in bins were more noisy, but
removed the differential shear calibration (in fact, the variation as a
function of galaxy magnitude was slightly overcorrected in the case
of the MJ2 and RM methods).

5.6 Galaxy selection effects

There is a marked difference between the depth of the various galaxy
catalogues. At one extreme, the C1/C2 catalogues are deeper, and
more ambitious, than all others. At the other, the RN catalogue
(and to some extent the MJ/MJ2 catalogue) is very willow. The RN
method obtained extremely good results, but only from large and
bright galaxies, and it would be interesting to test whether its PSF
deconvolution iteration can converge with a deeper sample. The JB
catalogue of individual rotated and unrotated images is deeper, but
not all the galaxies at the magnitude limit converged successfully,
leading to arelatively willow matched catalogue. We could conclude
from this that the full deconvolution of every galaxy is an overly
ambitious goal: it is a panacea for many image analysis problems,
but all that we require is one shear estimator. Maximising the number
density of useable galaxies will remain crucial in the near future, to
overcome noise from their intrinsic ellipticities. However, there has
been far less time spent developing the deconvolution methods than
the moment subtraction methods, so we reserve judgement for now
because of their promise of robust PSF correction. Furthermore,
it is not only the methods that require complicated iterations that
suffer from catalogue shortcomings: the SP catalogue includes a
significant number of spurious detections (10 per cent) and stars
(1 per cent). Neither of these contain any shear signal, and their
presence partly explains the large, negative calibration bias of the
SP method in the rotated and unrctated images (they are removed
during the galaxy matching).

Most other methods use a fairly standard density of ~30 galaxies
per square arcminute in this simulated data. This is unlikely to be
increased dramatically by any future weak-lensing observations.
Since selection effects in the STEP2 analysis must be measured
from the individual unrotated and rotated catalogues, rather than
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the matched catalogues, the results about catalogue selection biases
are hardly more profound than those of STEP1.

5.7 Galaxy weighting schemes

The weighting schemes applied to galaxies also vary significantly
between methods used in this paper, and these do affect the results in
the matched catalogue. Most of the methods increase the contribu-
tion to the estimated mean shear from those galaxies whose shapes
are thought to be most accurately measured. Such schemes have
long been used in the analysis of real 2D data, but the exact form of
the weighting scheme as a function of size, magnitude and ellipticity
varies widely. Even more sophisticated weighting schemes will also
need to be developed for the 3D analyses essential to fully exploit
future weak-lensing surveys.

In this analysis, the effectiveness of each weighting scheme can
be seen in the difference between the size of error bars in the analysis
of independent galaxies and of rotated/unrotated pairs of matched
galaxies. In the independent analysis, the scatter includes compo-
nents from intrinsic galaxy shapes and measurement noise (e.g. due
to photon shot noise). The former is essentially removed by match-
ing pairs of galaxies. If a set of error bars shrink dramatically by
matching, the method was dominated by intrinsic galaxy shapes: this
is an ideal situation. If the error bars change little, the measurement
was dominated by measurement noise.

The weighting schemes of MI2 and KK are very effective in this
analysis: their error bars shrink by up to 75 per cent. The weighting
schemes of HH, SP and MJ are similarly effective — but these meth-
ods weight ellipticities using a function of ellipticity, which may be
less accurate in regimes where the mean shear is large, such as clus-
ter mass reconstruction. Indeed, the aggressive weighting scheme
of MJ was shown in STEP1 to be useful with small input shears,
but introduced a non-linear shear response that became important
if the shear was high. A new weighting scheme was developed for
MI2 to address this concern; however, the range of input shears in
STEP2 does not provide sufficient lever arm to evaluate the potential
nonlinear response of any method.

The value of a successful weighting scheme is demonstrated by
the lesser performance of methods without one. The JB, TS and
ES2 methods apply crude weighting schemes that are merely a
step function (cut) in galaxy size and magnitude. Their error bars
shrink by only 30-50 per cent during galaxy matching. Their re-
sults are also less stable to the sudden deterioration of performance
seen in several methods with galaxies fainter than or smaller than
a particular limit. This shortfall is easy to correct, and we urge the
rapid adoption of a more sophisticated weighting scheme in those
methods.

It is important to remember the limitations of the STEP simula-
tions to optimize a galaxy weighting scheme, because of their inher-
ent simplification that all galaxies are sheared by the same amount.
In real data, the lensing signal increases cumulatively with redshift,
and the distant galaxies therefore contain the most valuable signal.
However, when weighting objects by the accuracy of their shape
measurement, it is the contribution of these small, faint sources that
is usually downweighted. It would instead be better to set weights
that vary as a function of the S/N in shear signal — although the
exact variation of the signal is of course unknown in advance. A sta-
tistically ‘optimal’ weighting scheme verified from the STEP simu-
lations will therefore not be optimal in practice. Weighting schemes
can also act like calibration biases as a function of galaxy redshift,
exacerbating the problems of differential shear calibration discussed
in the previous section.

hhched

5.8 Consequences for previously p measur t

The largest cosmic shear survey to date, which has been pub-
lished since STEP1, comes from the Canada-France-Hawaii Tele-
scope Legacy Survey (CFHTLS) i-band data. The CFHTLS wide
survey (Hoekstra et al. 2006) was analysed using the HH shear-
measurement method, and the CFHTLS deep survey (Semboloni
et al. 2006) using the ES1 method. These methods perform very
differently on the simulated images.

The HH method recovers shear in the STEP2 images with re-
markable success. The seeing in the CFHTLS data is most similar
to that in image set C, for which the overall shear calibration is
within 1 per cent: well within the current error budget. Hoekstra
et al. (2006) also featured a parallel analysis using an independent
KSB-+ pipeline, which agreed with the HH results, and also demon-
strates the potential robustness of KSB+- at this level of precision
(similar comparisons have also been performed by Massey et al.
(2005) and Schrabback et al. (2006), and these also give results
consistent with that work). The HH method had difficulty only with
the calibration of very faint galaxies, due to its non-smooth fitting
of P” as a function of magnitude. If a similar bias is present in the
CFHTLS analysis, it will have lowered the effective redshift dis-
tribution of source galaxies, and slightly diluted the overall signal.
Both of these effects would have led to an underestimation of og,
although only by a small amount, due to the low weight given to
faint galaxies. As discussed by Van Waerbeke et al. (2006), a more
significant bias (which acts in the opposite sense) arises from using
the Hubble Deep Field to infer the redshift distribution of galaxies.
As the survey area of the CFHTLS grows, and the statistical error
bars decrease, it may be prudent for this analysis to conservatively
use slightly fewer galaxies.

The ES1 method underestimates shear in the STEP2 images by
20 per cent overall, and by as much as 30 per cent for the faintest
galaxies. We have verified this result retrospectively in STEP1 sim-
ulations, and also confirmed it in real images, by comparing the re-
sults of the HH and ES1 shear-measurement pipelines on the same
CFHTLS deep data. Of course, the true ‘input’ shear is not known
for real data. Fig. 8 shows the relative calibration of the two methods
in real data, with the dashed line indicating their relative calibration
in simulated image set C. This should not be interpreted as a strict
prediction, since the simulation was not designed to mimic this spe-
cific survey: the simulated and real data have very different noise
properties, and the only similarity between their PSFs is their size.
None the less, the agreement is impressive. Fig. 9 shows a further
comparison of the methods’ relative calibration, in which galax-
ies have been split by size and magnitude. Once again, overlaying
the performance of ES1 from image set C confirms the results of
the STEP simulations with remarkable success. A likely source
of the shear-calibration bias is in the smoothing of P¥ as a function
of ry and magnitude. Tests indicate that the shear susceptibility is
more stable if it is instead fitted as a smooth function of size and
magnitude, or even by using the raw values. The strong magnitude
dependence is probably related to the sudden drop at small sizes.
Note also that both pipelines started from scratch with the individ-
ual exposures, reducing them and stacking them independently. All
the available exposures are stacked in both versions, so the two sets
of images have effectively the same depth. The full data reduction
pipeline of both groups is being tested, and the differences could
therefore have been intreduced at any stage.

Fig. 10 shows the two-point correlation functions of the matched
shear catalogues (using the weights of the individual catalogues),
which are normally used to constrain cosmological parameters at the
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Figure 8. Comparison of shear measurement in real CFHTLS deep data,
from a galaxy-by-galaxy comparison of matched catalogues from the ES1
analysis (Semboloni et al. 2006) and a reanalysis using the HH method.
The relative calibration of both components of shear are indistinguishable,
and are here included in the same plot. A slope of unity would imply per-
fect agreement. The dashed line indicates the relative calibration of the two
methods in simulated image set C, which is the most closely matched to
actual observing conditions. Although this should not be regarded as a strict
prediction, since there are many image parameters that are not matched, its
agreement with the real data is striking.

end of a weak-lensing analysis. Although the ES1 analysis consis-
tently measures a lower signal than the HH analysis, the discrepancy
is not uniform on all scales. The relative bias is most pronounced
on small scales when measuring the variance of the aperture mass
statistic, and on both small and large scales for the shear variance
in cells. Such variation is not seen in the galaxy-by-galaxy compar-
ison of relative shear calibration. For example, the signal in Fig. 9
is stable to changes in the size of the area over which the shears are
averaged.

‘We hypothesise that there may therefore be an additional source
of bias in the ES1 CFHTLS analysis, due to PSF anisotropy resid-
unals. Since the PSF anisotropy varies spatially, the residual would
average out across the survey, and not affect the overall bias. The
correlation functions were calculated using the procedure in Van
Waerbeke et al. (2005), which deals with an unknown constant of
integration in the calculation of n’?,(ﬁ‘) by forcing the B-modes of
to zero on large scales. This prior on the B-modes can add spuri-
ous power to the E-modes, and could have artificially re-raised the
cosmic shear signal. Indeed, the ratio of the sum of the E and B
modes between analyses is flatter than that of the E modes alone.
Furthermore, the star—star correlation functions (Semboloni et al.
2006) show an excess before PSF correction, on similar scales to
that observed in the left-hand panel of Fig. 10.

A naive correction for a 20 per cent shear-calibration bias in
the CFHTLS deep survey (Semboloni et al. 2006) would raise the
measured value of oy almost proportionally. This would remain
within the estimated error budget for the lensing analysis due to
non-Gaussian cosmic variance (Semboloni et al. 2007), but adds
tension to an existing discrepancy with the three year results from
the WMAP (Spergel et al. 2006). In practice, a more sophisticated
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Figure 9. Comparison of shear measurement in real CFHTLS deep data,
as a function of galaxy size and magnitude. The relative shear calibration
of the ES1 and HH methods is obtained from the ratio of the mean shear
calculated in 3 x 3-arcmin® subfields of each CFHTLS deep field. A value
of unity would imply perfect agreement between the catalogues. Note that
we have reconciled the different definitions of galaxy size in the simulations
compared to real data by approximating R = r;. We have dealt with the
different relationship between galaxy magnitude and S/N (cf. Section 4.5)
by offsetting the magnitudes of objects in the deeper simulated data by
-1. The grey band indicates the relative calibration of the two methods in
simulated image set C, which is the most closely matched to the CFHTLS
data.

recalibration will probably be required. If cur hypothesis of an ad-
ditional systematic is correct, this would have partially cancelled
the shear-calibration bias. Judging by the ratio of the observed cor-
relation functions, the net underestimation of oy could have been
around 10-15 per cent. More work is needed to test this hypothe-
sis, but it is beyond the scope of this paper. A full reanalysis of the
CFHTLS survey, including the latest data, will therefore follow.

The striking confirmation of the STEP results on real data demon-
strates the success of our simulation project, and highlights the vi-
tal role that artificial images will play in the exploitation of future
surveys. Ideally, they ought not be relied on for simple empirical
recalibration, but they will be essential to verify the performance of
methods derived from first principles. The STEP images remain pub-
licly available to test future weak-lensing analyses. Simultaneously,
the complexity of our correlation function results also highlight the
importance of subtleties in weak shear measurement that may arise
only within the complex environment of real observational data. To
fully understand such effects, we will pursue further development of
the dataSTEP project’, an ongoing comparison of the output from
various shear-measurement methods on a common sample of real
data.

6 CONCLUSIONS

Performance has improved since STEP1, and the STEP project con-
tinues to drive progress and innovation in shear-measurement meth-
ods. The most-accurate methods, with better than ~2 per cent level
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Figure 10. Comparison of shear-shear correlation functions measured from real CFHTLS deep survey data, after HH (squares) and ES1 (circles) analyses.
The correlation functions are split into E and B modes in two different ways: the variance of the shear in cells is shown on the left as a function of cell radius,
and the variance of the mass aperture statistic is shown on the right. In both cases, the solid points show the E mode, and the open points the B mode. The
error bars show statistical errors only (i.e. no account is made for cosmic variance since the survey region is identical), but note that the difference between the
two data sets is in fact more significant than indicated, because the same palaxies are used in each analysis, so noise enters only from the shape measurement
process and not from variation in intrinsic galaxy ellipticities. In the lower panels, the points show the ratio of the E modes calculated from the two analyses,
and the lines show the ratio of the E plus B modes. The grey bands indicate the relative calibration of the two methods in simulated image set C, which is the

most closely matched to actual observing conditions.

calibration errors for most of the tested observing conditions, were
the MJ2 implementation of BJ0O2, the TS and HH implementations
of KSB+, the KK and JB implementations of shapelets and the
RM implementation of Reglens. Particular advances are apparent
in methods that used the results of STEP1 to tune their algorithms,
which bodes well for the future of this project. For example, the
introduction of a calibration factor to the TS method has proved
reassuringly robust with our new, more realistic simulated images.
‘We have also verified the STEP results on real data, finding striking
confirmation of methods’ relative shear calibration in the CFHTLS
deep survey.

There is no one shear-measurement method that is doing every-
thing best. With the increased precision possible in this analysis,
we can now distinguish all the methods from perfect performance.
Since absolute shear calibration cannot be directly ascertained from
real data, this remains the most important issue. The calibration
bias in most methods leads to a slight underestimation of shear.
Both the shear-calibration (multiplicative) errors and anisotropic
PSF correction (additive) errors are also found to depend on char-
acteristics of the PSF. Technical advances in individual methods
will therefore still be required. Ideally, one would attempt to take
the most successful aspect of several methods and combine them.
The fundamentally different approaches to the two main tasks in
shear measurement make this difficult, but there is common ground
(e.g. object-detection algorithms, the shapelet basis functions, and
galaxy weighting schemes), so the individual lessons learned with
each method may not necessarily be irreconcilable. To this end,
we have developed a classification scheme for shear-measurement
methods, and have described all existing methods in a common

language so that their similarities and differences are apparent. De-
velopment is continuing in earnest.

We have used our improved simulations to identify various as-
pects of shear measurement that have been effectively solved at the
current level of precision. We have also uncovered other, specific
areas that remain problematic. Studying these may provide a route
to the most rapid technological advances. Development needs to be
focused towards

(i) pixellization;

(ii) correlated background noise;

(iii) PSF measurement; and

(iv) galaxy morphology evolution.

These four points are explained below.

This is the first STEP project in which the input shear has been
applied in arbitrary directions relative to the pixel grid. That this di-
rection affects the calibration of shear-measurement methods, even
for images with a circular PSF and no other preferred direction, im-
plies that pixellization is not fully controlled. Pixel effects may also
explain the general tendency of methods to underestimate shear.
Since no explicit provision is made for pixellization in many meth-
ods, this result is not surprising. This work has quantified just how
much of an effect it has, and thereby emphasized the importance
of a proper treatment in the future. High et al. (in preparation) are
specifically investigating pixellization through tailor-made image
simulations with varying pixel scales.

Although not all data sets have background noise that is signifi-
cantly correlated between adjacent pixels, it is particularly apparent
in natively undersampled data, for which several exposures dithered
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by subpixel shifts must be co-added. The introduction of correlated
background noise to the STEP2 simulations hindered several meth-
ods: during the detection of faint objects, the modelling of objects to
aspecified fidelity, and the weighting of individual shear estimators.
Now that this issue has been raised, work is underway in the context
of several of the shear-measurement methods.

Some methods seem to be having trouble with the initial mea-
surements of the PSF from individual stars. The measurement of
the shape of each star affects shear estimates from many galax-
ies, and is therefore of vital importance. When the PSF is highly
elliptical, this work has revealed some peculiar residual shear off-
sets, in the directions orthogonal (at 45°) to that ellipticity. We have
not yet found a satisfactory explanation for this, but speculate that
it might be caused by difficulties measuring the centroid and the
ellipticity of stars that have substructure, skewness, and no single,
well-defined ellipticity. Methods that model the full PSF, and espe-
cially those that attempt PSF deconvolution, are less affected, but at
the expense of a having smaller number density of useable galax-
ies for which the complicated deconvolution algorithms currently
converge. We have not attempted to investigate the consequences of
spatial PSF variation, or the errors introduced by imperfect interpo-
lation of the PSF across a field (Massey et al. 2002; Hoekstra 2004;
Jarvis & Jain 2004). Such variation poses a significant challenge in
real data, the analysis of which is prone to additional systematics
missing from our idealized case. However, decoupling this layer of
uncertainty has simplified the interpretation of our results, allowing
us to concentrate on the main issue of galaxy-shape measurement.
Simultaneous investigation of shear measurement in a varying PSF
will eventually require a full simulation of telescope optics and at-
mospheric turbulence, combined with a mock lensing analysis con-
tinued to the calculation of correlation functions, where the residual
errors will become apparent.

Issues of galaxy morphology evolution become particularly im-
portant for those methods whose calibration relies on the overall
distribution of galaxies’ intrinsic ellipticities. High-redshift galax-
ies are both more elliptical and more irregular; and evolution in the
ellipticity variance directly affects the shear calibration. For a 2D
cosmic shear survey, even if the mean shear is correctly measured,
this can bias the effective redshift distribution of source galaxies
and the geometrical interpretation of the lensing signal, with all the
consequences discussed in Van Waerbeke et al. (2006). For a 3D
analysis, it can change the apparent redshift evolution of the signal
and hence the apparent cosmological matter distribution.

The next STEP project will analyse a set of simulated space-
based images. With their higher spatial resolution, we expect that
variation in galaxy morphology will more profoundly affect shear
measurement. We will therefore repeat the exercise of comparing
the analysis of complex shapelet galaxies with more idealized ob-
jects, and also separate the galaxy populations by morphological
class. The cuspy space-based PSFs will provide a different (easier)
régime in which to test centering, and we will explicitly avoid PSF
interpolation errors by allowing methods to assume that the PSF is
constant. This should make interpretation easier. Background noise
will also be left intentionally uncorrelated. However, variations in
the pixel scale will be introduced, to specifically test methods’ ro-
bustness to pixellization effects.

Such ongoing improvements are vital to the success of gravita-
tional lensing as a viable probe of cosmology. Although the measure-
ment of weak lensing is not limited by unknown physical processes,
the technical aspect of galaxy shape measurement at such high pre-
cision remains computationally challenging. In this paper, we have
demonstrated that simulated images can drive progress in this field,
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and can provide a robust test of shear measurement on real data.
Previous cosmic shear measurements would have benefitted from
access to STEP, and the future exploitation of dedicated surveys re-
lies on the development of methods that are being tested here first.
Both the tools and the collective will are now in place to meet this
challenge. The STEP simulations remain publicly available, and the
weak-lensing community is progressing to the next level of techni-
cal refinement in a spirit of open cooperation. We conclude with
the hope that, by accessing the shared technical knowledge com-
piled by the STEP projects, all future shear-measurement meth-
ods will be able to reliably and accurately measure weak-lensing
shear.
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ABSTRACT

‘We present a three-dimensional cosmic shear analysis of the Hubble Space Telescope COSMOS survey, the largest
ever optical imaging program performed in space. We have measured the shapes of galaxies for the telltale distortions
caused by weak gravitational lensing and traced the growth of that signal as a function of redshift. Using both 2D and
3D analyses, we measure cosmological parameters (0,,, the density of matter in the universe, and o, the normali-
zation of the matter power spectrum. The introduction of redshift information tightens the constraints by a factor of
3 and also reduces the relative sampling (or “cosmic’) variance compared to recent surveys that may be larger but
are only two-dimensional. From the 3D analysis, we find that ag(£2,,/0.3)%* = 0.8660052 at 68% confidence limits,
including both statistical and potential systematic sources of error in the total budget. Indeed, the absolute calibration
of shear measurement methods is now the dominant source of uncertainty. Assuming instead a baseline cosmology to
fix the geometry of the universe, we have measured the growth of structure on both linear and nonlinear physical
scales. Our results thus demonstrate a proof of concept for tomographic analysis techniques that have been proposed

for future weak-lensing surveys by a dedicated wide-field telescope in space.
Subject headings: cosmology: observations — gravitational lensing — large-scale structure of universe

Online material: color figures

1. INTRODUCTION

The observed shapes of distant galaxies become slightly
distorted as light from them passes through foreground mass
structures. Such “cosmic shear” is induced by the (differential)
gravitational deflection of a light bundle, and happens regardless
of the nature and state of the foreground mass. It is therefore a
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uniquely powerful probe of the dark matter distribution, directly
and simply linked to theories of structure formation that may be
ill-equipped to predict the distribution of light (for reviews, sce
Bartelmann & Schneider 2001; Wittman 2002; Refregier 2003).
Furthermore, the main difficulties in this technique lie within the
optics of a telescope that has been built on Earth and can be thor-
oughly tested. It is not limited by systematic biases from un-
known physics such as astrophysical bias ( Dekel & Lahav 1999;
Hoekstra et al. 2002; Smith et al. 2003a; Weinberg et al. 2004) or
the mass-temperature relation for X-ray-selected galaxy clusters
(Huterer & White 2002; Pierpaoli et al. 2001; Viana et al. 2002).

The study of cosmic shear has rapidly progressed since the
simultaneous detection of a coherent signal by four independent
groups (Bacon et al. 2000; Kaiser et al. 2000; Wittman et al.
2000; Van Waerbeke et al. 2000). Large, dedicated surveys with
ground-based telescopes have recently measured the projected
two-dimensional power spectrum of the large-scale mass distri-
bution and drawn competitive constraints on cosmological param-
eters ( Brown et al. 2003; Bacon et al. 2003; Hamana et al. 2003;
Jarvis et al. 2003; Van Waerbeke et al. 2005; Massey et al. 2005;
Hoekstra et al. 2006). The addition of photometric redshift esti-
mation for large numbers of galaxies has led to the first measure-
ments of a changing lensing signal as a function of redshift (Bacon
et al. 2004; Wittman 2005; Semboloni et al. 2006).

The shear measurement methods used for these ground-based
surveys have been precisely calibrated on simulated images con-
taining a known shear signal by the Shear Testing Program (STEP;
Heymans et al. 2006; Massey etal. 2007). This program has also
sped the development of a next generation of even more accu-
rate shear measurement methods (Bridle et al. 2002; Refregier
& Bacon 2003; Bernstein & Jarvis 2002; Massey & Refregier
2005; Mandelbaum et al. 2005; Kuijken 2006; Nakajima &
Bernstein 2007; Massey et al. 2006). With several ambitious plans
for dedicated telescopes both on the ground (e.g., the CTIO Dark
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Energy Survey [CTIO-DES], the Panoramic Survey Telescope
and Rapid Response System [ Pan-STARRS], the VISTA/VLA
Survey Telescope Kilo-Degree Survey [ VISTA/VST-KIDS], the
Large Synoptic Survey Telescope [ LSST]) and in space (e.g., the
Dark Universe Explorer [DUNE], the Supernova/Acceleration
Probe [SNAP), and other possible Joint Dark Energy Mission
[JDEM ] incamations), the importance of weak lensing in future
cosmological and astrophysical contexts seems assured.

In this paper, we present statistical results from the first space-
based survey comparable to those from dedicated ground-based
observations. The Cosmic Evolution Survey (COSMOS; Scoville
et al. 2007a) combines the largest contiguous expanse of deep
imaging from space with extensive, multicolor follow-up from
the ground. High-resolution imaging is particularly needed for
weak lensing because the shapes of galaxies that would also be
detected from the ground are much less affected by the telescope’s
point-spread function (PSF), and a much higher density of new
galaxy shapes are resolved. This allows the signal to be measured
on smaller physical scales for the first time. Parameter constraints
from our survey still carry a fair deal of statistical uncertainty due
to cosmic variance in the finite survey size, but to a far lesser ex-
tent than previous space-based surveys (Rhodes etal. 2001, 2004;
Refregier et al. 2002; Heymans et al. 2005). More importantly, the
potential level of observational systematics is much lower from
space than from the ground, where the presence of the atmosphere
fundamentally limits all weak-lensing measurements.

Extensive ground-based follow-up in multiple filters has also
provided photometric redshift estimates for each galaxy. Lensing
requires a purely geometric measurement, so knowledge of the
distances in a lens system as well as the angles through which
light has been deflected are essential. We have extended cosmic
shear analysis into the information-rich three-dimensional shear
field. Our constraints on cosmological parameters are tightened
by observing independent galaxies at multiple redshifts, and the
separate volume in each redshift slice reduces the cosmic vari-
ance. Furthermore, we can directly trace the growth of large-scale
structure on both linear and nonlinear physical scales. Although
these results are still limited by the finite size of the COSMOS
survey, they provide a “proof of concept™ for tomographic tech-
niques suggested (by e.g., Taylor 2002; Bernstein & Jain 2004;
Heavens 2006; Taylor et al. 2006) for future missions dedicated
to weak lensing. Throughout this paper, we have assumed a flat
universe, with Hubble parameter 7 = 0.7.

This paper is organized as follows. In § 2, we describe the
data and analysis techniques. In § 3, we present a traditional 2D
“cosmic shear™ analysis of the two-point correlation functions,
demonstrating the level to which systematic effects have been
eliminated from the COSMOS data. In § 4, we extend the anal-
ysis into three dimensions via redshift tomography. We show
how the signal grows as a function of redshift, and directly trace
the growth of structure over cosmic time, on a range of physical
scales. In § 5, we use the measured statistics from both the 2D
and 3D analyses to derive constraints on cosmological parame-
ters. We conclude in § 6.

2. DATA ANALYSIS METHODS
2.1, Image Acquisition

The COSMOS field is a contiguous square, covering 1.64 deg?
and centered at R.A. = 10"00™28.6°, decl. = +02°12'21.0"
(J2000.0) (Scoville et al. 2007b; Koeckemoer etal. 2007). Between
2003 October and 2005 June, the region was completely tiled
by 575 slightly overlapping pointings of the Advanced Camera
for Surveys (ACS) Wide Field Camera (WFC) with the FE14W
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(approximately /-band) filter. Four slightly dithered, 507 s expo-
sures were taken at each pointing. Compact objects can be de-
tected on the stacked images in a 0.15” diameter aperture at 5 o
down to F814W 5 = 26.6 (Scoville et al. 2007a).

The individual images were reduced using the standard STScI
ACS pipeline and combined using the program MultiDrizzle
(Fruchter & Hook 2002; Koekemoer et al. 2007). We took care
to optimize various MultiDrizzle parameters for precise galaxy-
shape measurement in the stacked images (Rhodes et al. 2007).
‘We use a finer pixel scale of 0.03” for the stacked images. Pixel-
ization acts as a convolution, followed by a resampling and, al-
though current algorithms can successfully correct for convolution,
the formalism to properly treat resampling is still under devel-
opment for the next generation of methods.

‘We use a Gaussian drizzle kernel that is isotropic and with
pixfrac = 0.8, small enough to avoid smearing the object un-
necessarily while large enough to guarantee that the convolution
dominates the resampling. This process is then properly cor-
rected by existing shear measurement methods.

2.2. Shear Measurement

The detection of objects and measurement of their shapes is
fully described in Leauthaud et al. (2007). Modeling of the ACS
PSF is discussed in Rhodes et al. (2007). Here we provide only a
brief summary of the important results.

Objects were detected in the reduced ACS images using
SExtractor ( Bertin & Arnouts 1996). To avoid biasing our result,
the detection threshold was set intentionally low, far beneath the
final thresholds that we adopt. The catalog was finally separated
into stars and galaxies by noting their positions on the magnitude
versus peak surface brightness plane. Objects near bright stars or
any saturated pixels were masked using an automatic algorithm,
to avoid shape biases due to any background gradient. The im-
ages were then all visually inspected, to mask other defects by
hand (including ghosting, reflected light, and asteroid/satellite
trails).

The size and the ellipticity of the ACS PSF varies over time,
due to the thermal “breathing” of the spacecraft. The long period
oftime during which the COSMOS data were collected forces us
to consider this effect. Although other strategies have been dem-
onstrated successfully for observations conducted on a shorter
time span, it would be inappropriate for us to assume, like Lombardi
etal. (2005), that the PSF is constant or even, like Heymans et al.
(2005), that the focus is piecewise constant. Fortunately, most of
the PSF variations can be ascribed to a single physical parame-
ter: the distance between the primary and secondary mirrors, or
“effective focus.” Variations of order 10 um create ellipticity
variations of up to 5% at the edges of the field, which is over-
whelming in terms of a weak-lensing signal. Jee et al. (2005) built
a PSF model for individual exposures by linearly interpolating
between two PSF patterns, observed above and below nominal
focus. We have used the TinyTim ( Krist 2003) ray-tracing pack-
age to continuously model the PSF as a function of effective focus
and CCD position. By matching the dozen or so stars brighter than
F814Wp = 23 on each typical COSMOS image (Leauthaud
et al. 2007) to TinyTim models, we can robustly estimate the
offset from nominal focus with an rms error of less than 1 yum
(Rhodes et al. 2007). We then return to the entire observational
data set, and fita 3 x 2 x 2 order polynomial for each parameter
ofthe PSF model, as a function of x, y, and focus. Using the entire
COSMOS data set strengthens the fit, especially at the extremes
of focus values used, where few stars have been observed. The
final PSF model for each exposure is then extracted from the 3D
fit, at the appropriate focus value.
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We use the shear measurement method developed for space-
based imaging by Rhodes et al. (2000, hereafter RRG). It is a
“passive” method that measures the Gaussian-weighted second
ordermoments [; = 3 wix;x;/  wi of each galaxy and corrects
them using the Gaussian-weighted moments of the PSF model.
The RRG method is well suited to the small, diffraction-limited
PSF obtained from space, because it corrects each moment in-
dividually and only divides them to form an ellipticity at the final
stage.

In an advance from previous implementations of the Kaiser-
Squires-Broadhurst method, and spurred by the findings of STEP
(Massey et al. 2007), we allow the shear responsivity factor G
to vary as a function of magnitude. The shear responsivity is the
conversion factor between measured galaxy ellipticity e; and the
cosmologically interesting quantity shear «;. As described in
Leauthaud et al. (2007), we have tested our pipeline on simulated
images created with the same Massey et al. (2004a) package
used for STEP, but tailored specifically to the image character-
istics of the COSMOS data. We found it necessary to multiply
our shears by a mean calibration factor of (0.86) ', but then found
the shear calibration (m) accurate to 0.3%, with aresidual shear
offset of (¢) = 0.2 + 4 x 10~4, with no significant variation as a
function of simulated galaxy size or flux. This is particularly
important in the measurement of a shear signal as a function of
redshift. See Heymans et al. (2006) or Massey et al. (2007) for the
definitions of the multiplicative (m) and additive (¢} shear errors.

2.3. Charge Transfer Effects

As discussed further in Rhodes et al. (2007), the ACS WFC
CCDs also suffer from imperfect charge transfer efficiency (CTE)
during readout. This causes flux to be trailed behind objects,
spuriously elongating them in a coherent direction that mimics
a lensing signal. Furthermore, since this effect is produced by a
fixed number of charge traps in the silicon substrate, it affects
faint sources (with a larger fraction of their flux being affected)
more than bright ones. Thus, it is an insidious effect that also
mimics an increase in shear signal as a function of redshift. CTE
trailing is a nonlinear transformation of the image, and prevents
traditional tests of a weak-lensing analysis that look at bright
stars. As such, it is the most significant hurdle to overcome in
weak-lensing analysis from space.

We are developing a method to remove CTE trailing at the
pixel level. Following the work of Bristow & Alexov (2002) on
the Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS), this method
will push charge back to where it belongs, as the very first stage
in data reduction. Because an ACS version of this algorithm is
still under development, in this paper we correct most of the CTE
effect via a parametric model acting at the catalog level. We as-
sume that the spurious change in an object’s apparent ellipticity £
is an additive amount that depends only on the object’s flux, dis-
tance from the CCD readout register, and date of observation. In
fact, we also allowed variation with object size, although this had
little effect. As shown in Rhodes et al. (2007), this correction is
sufficient for the full catalog of more than 70 galaxies per arcmin?
when considering mass reconstruction or circularly averaged sta-
tistics on small scales, where the signal is strong. However, it is
not adequate for the faintest galaxies when considering statistics
on large scales, as we would like to do in this paper. Fortunately,
the galaxy flux level at which the CTE correction successfully
removes the CTE signal (leaving a residual signal 1 order of
magnitude below the expected cosmological signal) appears to
coincide with that for which reliable photometric redshifts can
be obtained for almost all objects.
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2.4, Photometric Redshifts

Reliable photometric redshift estimation is vital to the success
of our 3D shear measurement. For this reason, the COSMOS
field has been observed from the ground in a comprehensive range
of wavelengths (Capak et al. 2007). Deep imaging is currently
available in the Subaru B, ¥, g~,#",i",z", NB816, CFHT u*,
i*, CTIO/KPNO K, and SDSS ', ¢, #/, ', and 2’ bands. The
COSMOS photometric redshift code was used as described in
Mobasher et al. (2007). This code contains a luminosity function
prior in order to maximize the global accuracy of photometric
redshifts for the faintest and most distant population. It returns
both a best-fit redshift and a full redshift probability distribution
for each galaxy. The size of 68% confidence limits for each es-
timated redshift are well modeled by 0.03(1 + z) outto z ~ 1.4
and down to magnitude Irg 4w = 24 (Mobasher et al. 2007,
Leauthaud et al. 2007).

Before a large spectroscopic redshift sample becomes avail-
able to calibrate the galaxy redshift distribution, our 3D analysis
will be limited by the reliability of photometric redshifts. We do
not impose a strict magnitude cut in the single /rs;4w band, but
mstead using color information from many bands, and select
those galaxies with accurately measured redshifts. This includes
96% of detected galaxies brighter than Zrgi4w = 24 and an in-
complete sample fainter than that (Leauthaud et al. 2007). The
selection function, and the final redshift distribution, thus depend
on the spectral energy distribution of individual galaxies. How-
ever, since the background galaxies are unrelated to the fore-
ground mass that is lensing them, such incompleteness has no
detrimental effect on our analysis.

We specifically select galaxies that are observed in the mul-
ticolor ground-based data and that have a 68% confidence limit
in their redshift probability distribution function smaller than
Az = 0.5. The latter cut primarily removes galaxies with double
peaks in the photometric redshift PDF due to redshift degenera-
cies. Within the range of colors currently observed in the COSMOS
field, one particular degeneracy dominates: between 0.1 < z < 0.3
and 1.5 < z < 3.2, where the 4000 A break can be confused with
coronal line absorption features. At z > 1.5, the 4000 A break is
well into the IR, where sufficiently deep data are not yet available
for conclusive identification. To avoid catastrophic errors be-
tween these specific redshifts, we therefore also exclude galax-
ies with any finite probability below z = 0.4 and above z = 1.0.
After these cuts, we have redshift (and shear) measurements for
40 galaxies arcmin 2,

3. 2D SHEAR ANALYSIS
3.1. 2D Source Redshift Distribution

The distribution of galaxies with reliably measured shears and
redshifts is shown in Figure 1. The effects of cosmic variance are
quite apparent, with all the spikes below z ~ 1.2 corresponding
to known structures in the field. Beyond that, the photometric
redshifts are limited by the finite number of observed colors for
each galaxy, and the peaks at z =1.3, 1.5, and 2.2 arise artifi-
cially at locations where spectral features move between filters.
The median photometric redshift is zyeq = 1.26. To minimize the
impact of galaxy shape measurement noise, we downweight
the contribution to the measured signal from faint and therefore
noisier galaxies. We apply a weight

1

w=crg(mag)+0.l ! 1)
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Fic. 1.— Thin solid line: Distribution of the best-fit redshifts returned by the
COSMOS photometric redshift code (Mobasher et al. 2007) with a luminosity
function prior. Thick solid line: Distribution after accounting for the different
weights given to galaxies. In both cases, the bin size is Az = 0.02. Peaks below
z = 1.2 correspond to real structures in the field, but the artificial clustering at
higher redshift is due to limitations in the finite number of observed near-IR
colors. The dashed curve shows the redshift sensitivity function, assuming a
ACDM universe with WMAP parameters. The dotted line shows the redshift
distribution that would have been expected, with knowledge of only the median
photometric redshift and a Smail et al. (1994) fitting function.

where the rms dispersion of observed galaxy ellipticities is well
modeled by

o.(mag) ~ 0.32 + 0.0014(mag — 20)°. (2)

The error distribution of the shear estimators is discussed in more
detail in Leauthaud et al. (2007). After this weighting, the me-
dian photometric redshift is z.a = 1.11. In most cosmic shear
analyses to date, an estimate of this value is all that was known
about the redshift distribution. The smooth, dotted curve shows
the distribution that would have been obtained from a Smail et al.
(1994) fitting function

P(z) ox z* exp [7(1.412/2,“5)5} ! (3)

with @ = 2, 3 = 1.5, zmea = 1.26, and an overall normalization
to ensure the correct projected number density of galaxies. This
would have been a better fit to the high-redshift tail apparent
in Figure 1, had the free parameter in the model, zy.q4, been
~1.17.

Figure 1 also shows the lensing sensitivity function

D40ODA

900 =2 [y 2D i g,
X 4

ofthe observed source redshift distribution, where  is a distance
in comoving coordinates (in which the power spectrum is mea-
sured), y is the distance to the horizon, D, are angular diameter
distances, (with the extra factor of @' converting these into
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comoving coordinates), and 7j() is the distribution function of
source galaxies in redshift space, normalized so that

/Gmn(x)dle- s)

This represents the sensitivity of a projected lensing analysis to
mass overdensities as a function of their redshift, and peaks at
z ~ 0.4, about halfway to the peak of the source galaxy redshift
distribution in terms of angular diameter distance.

3.2. 2D Shear Correlation Functions

The 2D power spectrum of the projected shear field is given by

9 (Ho\ ﬂ[g(x)r
-5 (2) o [*[20] rkrae @

where x is a comoving distance, x; is the horizon distance, g(x)
is the lensing weight function, and P(%, x) is the underlying 3D
distribution of mass in the universe. The two-point shear corre-
lation functions can be expressed (Schneider et al. 2002) in terms
of the projected power spectrum as

=4 [ e e, )
7 Jo
G(0) = %f C; [Jo(€0) — Js(£8)] £ de. (8)
TJo
These can be measured by averaging over galaxy pairs, as
C1(8) = (¥ r¥;(r + 8)), (9)
C2(8) = (% + ). (10)

where @ is the separation between the galaxies and the super-
script » denotes components of shear rotated so that 4; (;) in
each galaxy points along (at 45° from) the vector between the
pair. In practice, we compute this measurement in discrete bins of
varying angular scale. However, they will need to be integrated
later, so to keep this task manageable, we use fine bins of 0.1”
throughout the calculations, and only rebin for the sake of clarity
in the final plots.
A third shear-shear correlation function can be formed,

C3(0) = (1 () + &) + (vl +0)), (1)

for which parity invariance of the universe requires a zero signal.
The presence or absence of C3(8) can therefore be used as a first
test for the presence of systematic errors in our measurement, al-
though many systematics can still be imagined that would not show
up in this test.

The 2D shear correlation functions measured from the entire
COSMOS survey are shown in Figure 2. Note that the measure-
ments on scales smaller than ~1' are new. For a given survey size,
these are obtained more easily from space than from the ground
because of the higher number density of resolved galaxies.

The additional, spurious signal that would have been obtained
without correction for CTE trailing is shown as roughly horizon-
tal solid lines in Figure 2. This was calculated by recomputing
the correlation functions, but rather than constructing a shear cat-
alog by subtracting the CTE contamination from each galaxy’s
raw shear measurement, the CTE contamination was used as a
direct replacement. An estimate of the residual CTE contamina-
tion for the galaxy population affer correction, according to the
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Fic. 2.—Correlation functions of the 2D shear field. The open circles indi-
cate negative values. The inner error bars show statistical errors only; the outer
error bars, visible only on large scales, also include the contribution of cosmic
variance. The six parallel curves show theoretical predictions for a flat ACDM
cosmology with (), = 0.3 and oy varying from 0.7 (bottom) to 1.2 (top). The
roughly horizontal lines indicate the level of the spurious signal due to CTE
trailing before and after correction.

performance evaluation in Rhodes et al. (2007) is shown as dot-
ted lines. Although this is now below the signal, the uncorrected
level was more than an order of magnitude larger than the signal
on large scales. Minimizing CTE by careful hardware design to
avoid the need for this level of correction will be a vital aspect of
dedicated space-based weak-lensing missions in the future.

3.3. Error Estimation and Verification

The error bars in Figure 2 include statistical errors due to both
intrinsic galaxy shape noise within the survey and the effect of
sample (“cosmic”) variance due to the finite survey size. The
shape noise dominates on small angular scales, and the cosmic
variance on scales larger than ~10'. Surveys covering a simi-
lar area but in multiple lines of sight, such as ACS parallel data
(Schrabback et al. 2007; J. Rhodes et al. 2007, in preparation),
will suffer less from the latter effect.

The statistical shape noise is easy to measure from the galaxy
population. To measure the sample variance, we split the COSMOS
field into four equally sized quadrants and recalculate the cor-
relation functions in each. Of course, large-scale correlations in
the mass distribution mean that the four adjacent quadrants are
not completely independent at large scales, and the measured
variance underestimates the true error. To correct for this effect,
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Fig. 3.— Comparison of the error bars that we measured from the data, to ad-
vance predictions from Semboloni et al. (2007) obtained by ray-tracing through
n-body simulations of large-scale structure. The two solid lines show the pre-
dictions assuming a Gaussianized mass distribution (bottom) and with the full,
non-Gaussian distribution (top).

we artificially increased the measured errors on 20°—40’ scales
by 15%, in line with initial calculations.

After the fact, we compared our final error bars to independent
predictions from a full ray-tracing analysis through #-body sim-
ulations by Semboloni et al. (2007). Figure 3 shows the predicted
and observed 1 o errors on C.(#) = C,(#) + Cz(f) (assuming
40 background galaxies per square arcminute in the simulations,
distributed in redshift with z,,.4 = 1.11 and with o, = 0.32). Av-
eraging across all thirteen angular bins with equal weight, the
mean ratio between our measured error and the predicted non-
Gaussian error is 0.994. Future work may therefore improve the
error estimation, but in the COSMOS field at least, our quadrant
technique reaches a level of precision sufficient for this paper.

‘We also use the quadrant technique to measure the full co-
variance matrix between each angular bin. As shown in Figure 4,
the off-diagonal elements are nonzero. This is expected even in
an ideal case, because the same source population of galaxies is
used to construct pairs separated by different amounts. Nor are
the upper-left and lower-right quadrants of Figure 4 expected to
be zero: the same pairs go into the calculation of both C;(#) and
C3(f), and after deconvolution from the PSF, 4/ and §; are no
longer formally independent. We will use the full, nondiagonal
covariance matrix during our measurement of cosmological pa-
rameters in § 5.

The final datum in the C3(f) panel of Figure 2 is significantly
(~5 o) nonzero. This may be real; a finite region may not be
parity invariant on scales comparable to the field size. But even if
this does indicate a systematic problem, it is not as troubling as it
appears, because on this scale the error bars are large for C(6)
and C;(#), so the point carries very little weight. For a possible
explanation, note that the spurious C5 signal has the same sign as
the uncorrected CTE signal. On scales that span almost the entire
COSMOS survey, one of the galaxies in a pair must lie near the
edge of the survey field that was observed last and that suffers
most from CTE degradation. If the temporal dependence of the
CTE signal is not linear, as we have assumed, the spiral observing
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Fic. 4.— Covariance matrix for the 2D correlation functions C; (4) and C,(6)
shown in Fig. 2, obtained by splitting the COSMOS field into four quadrants and
performing the analysis separately in cach. The diagonal elements illustrate the
size of the errors in each of the thirteen # bins, and the off-diagonal elements il-
lustrate how much the measurements are correlated. The color scale is logarithmic.

strategy to cover the field would produce a similar CTE pat-
tern (and a coherent residual signal) in all four quadrants. This
could create an additional C5(40") signal, with error bars under-
estimated by our quadrant method. Resolving this issue requires
CTE data from a longer time span, or more data separated by
20'—40’. Such analysis may be feasible with ACS parallel data
(Rhodes et al. in preparation), but is not possible here.

3.4. 2D Shear Variance

For historical reasons, cosmic shear results are often expressed
as the variance of the shear field in circular cells on the sky. For a
top-hat cell of radius #, this measure is related to the shear cor-
relation functions by

)
=)~ g [ @ +cola, )

where we have used a small angle approximation. Note that the
signal is more strongly correlated on different angular scales in
this form than it is when expressed as correlation functions. The
results are shown in Figure 5.

3.5. 2D E-B Decomposition

The correlation functions can also be recast in terms of
nonlocal E (gradient) and B (curl) patterns in the shear field
(Crittenden et al. 2001; Pen et al. 2002). Gravitational lensing
is expected to produce only £ modes, except for a very low
level of B modes due to lens-lens coupling along a line of sight
(Schneider et al. 2002). It is commonly assumed that systematic
effects would affect both E- and B-modes equally. The presence
of a nonzero B mode is therefore a useful indication of contam-
ination from other sources.

E- and B-modes correspond to patterns within an extended
region on the sky and cannot be separated locally. As a result, this
operation formally requires an integration of the shear correla-
tion functions over a wide range of angular scales. Two math-
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Fic. 5.— Variance of the 2D shear signal in circular cells of varying size.
Solid lines show predictions in a concordance cosmelogy with oy varying as in
Fig. 2. Note that adjacent data points are highly correlated.

ematical functions have been developed (Crittenden et al. 2001;
Schneider et al. 2002), which each include an integral over only
small scales or large scales (see Schneider & Kilbinger [2007]
for a new suggestion to construct a third). However, neither in-
tegral is ideal in practice, because our correlation fiinctions are
only well measured on scales between ~0.5" and 40’. The ab-
sence of complete data introduces an unknown constant of in-
tegration, and it is not possible to uniquely split this measured
shear field into distinct £- and B-mode components. As a prac-
tical attempt to estimate this constant, we extrapolate data into
the unknown régime, using predictions from the best-fit cos-
mology that is determined in § 5.

The signal on large angular scales is small, and the correspond-
ing integrals require the least correction. To calculate these,
we first define C, = C) + C; and C_ = C; — C;. Then we can
compute

o i 362\ C_()
(@) = C1(9)+2]0 (1 - F) 5 dd, (13)
which contains only the E-mode signal, and
- i 362\ C_(9)
Ep(0) = Cy(8) — ZL. (l — 79_2-) 5 dg, (14)

which contains only the B-mode signal. It is generally necessary
to add a function of @ (not only a constant of integration) to £z(9)
and subtract it from £z(8) (cf. Pen et al. 2002).

The components can also be separated via the variance of the
aperture mass statistic M,;(#). This is obtained from a weighted
mean of the tangential (-y,) and radial (-y,) components of shear
relative to the center of a circular aperture. This statistic is given
by

M) = / a3 1 T W90 de, (15
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which contains only contributions from the E-mode signal and
o0 o0

@)= [ [“wiopomeae, e
—o0 o —00

which contains only the B-mode signal, where W (|3]) is a com-
pensated filter. We adopt a compensated “Mexican hat™ weight
function
6 9?2 92

where f defines an angular scale of the aperture and the
Heaviside step function H truncates the weight function on large
scales.

Schneider et al. (2002) derived expressions for the variance of
these statistics as the aperture is moved across the sky. These
require integrals over the correlation functions from small scales

(M2)6) = % /.) o % _c+w):r_ (%)

+C_(HT- (g) ds, (18)

26 [ i
(2o = | fo 2 le.or. (g)

—C_ ()T (g) ds, (19)

where
_ 6(2—15x%) 2 . fx
Ti(x) = —— [1 == arcsm(i)}
vV — 2
+ ’CI‘IT: (120 + 2320x% — 754x" +132x° — 9x*),
(20)
192 N\

T_(x):ﬁf(l 7?) (21)

forx<2and 7. (x) = T (x) = 0 for x > 2. We again estimate
the constant of integration by extrapolating our data with theo-
retical predictions in cosmological model preferred by the rest of
the data.

From Figure 6, we can see that £5(8) is consistent with zero on
all scales. The noise is particularly large on small scales, and the
rather unstable Mf (8) is affected on scales up to ~1' by the first
bin.

4. 3D SHEAR ANALYSIS
4.1. Correlation Function Tomography

We now split the catalog into three discrete redshift bins and,
as before, calculate the correlation functions using all pairs of
galaxies within each bin. The redshift bins are chosen in consid-
eration of the particular color information available. Degenera-
cies in the photometric redshift estimation cause galaxies with a
flat distribution in redshift to cluster artificially around z = 1.3,
1.6, and 2.2. An excess at these positions is evident in Figure 1.
We therefore pick bins with boundaries away from these values
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Fig. 6.— E-B decompositions of the 2D shear field. The top panel shows the
statistics that formally require an integral over the measured correlation fiunc-
tions to infinite scales, and the bottom panel shows those that formally require
an integral from zero. Filled circles show the £-mode, and open circles show the
B-mode. The lines show predictions in a concordance cosmology with oy vary-
ing as in Fig. 2. Note that adjacent data points are in the top panel are highly
correlated.

and with widths similar to the size of the local peaks in the red-
shift distribution. For COSMOS, suitable bins are 0.1 <z < 1,
1 <z<1.4,and 1.4 < z < 3. This scheme conveniently divides
up the galaxies fairly evenly, with the slices each containing
32%, 24% and 44% of the galaxies. Unfortunately, the last bin
cannot be further subdivided without deeper IR or UV data. The
redshift slices and their resulting lensing sensitivity functions
are illustrated in Figure 7.

Figure 8 shows the increasing two-point correlation function
signal for pairs of source galaxies as a function of redshift, where
both palaxies are in the same redshift bin. Since the measure-
ments in the redshift bins are much more noisy than those from
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Fi6. 7.— Thin solid line shows the redshift distribution of source galaxies and
the thick solid line shows their distribution after accounting for the magnitude-
dependent weighting scheme. In both cases, the bin size is Az = 0.02. The dashed
lines show (artificially normalized) redshift sensitivity curves obtained by slicing
this distribution into the discrete redshift bins indicated by the arrows at the top.

the projected 2D analysis, we plot C.(f) = Cy(8) + Cx(f) in
Figure 8. Theoretical predictions for the correlation functions are
obtained for each slice by replacing the lensing weight function
¢(z) in equation (6) by those shown in Figure 7, and obtained from
only the galaxies in a given slice. Because the effective lensing
volume f g(z) dz increases for successive redshift bins, the signal
increases with z.

Figure 9 shows the measured covariance matrix for the 3D
correlation functions. The degree of correlation between the low-
est and highest redshift bins, primarily evident on small scales,
is unexpected. Had it been significant on all scales, a likely ex-
planation would have been cross-contamination of the bins by
galaxies from other redshifts (the well-known degeneracy be-
tween low and high redshift from photo-z estimation is discussed
in § 2.4). Had the covariance been equally evident in all three
bins, likely explanations could have been interference of intrin-
sic alignments like those suggested by (Hirata & Seljak 2004)
and imperfect correction for PSF variation or DRIZZLE-related
pixelization effects unaccounted for on small scales. In practice,
the most likely explanation is a combination of several such ef-
fects, each at a low level.

Although the signal in the individual slices is noisy, we have
attempted an E-B decomposition in Figure 10, using the same
two statistics as those applied to the 2D analysis. The integrals
over the noisy correlation functions are particularly ill-defined at
6 < 1'. Nevertheless, the signal increases to high redshift, match-
ing the theoretical expectation for this measurement.

4.2. Growth of Structure

The total £-mode signal corresponds to the integrated mass
density along a line of sight, weighted by the lensing sensitivity
function. The evolving F-mode signal in Figures 8 and 10 grows
toward high redshift due to the increasing volume that it probes
and in which mass structures are located. This offers constraints
on the large-scale geometry of the universe. But if we are more
interested in the mass structures themselves, this function of 6 in
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Fia. 8.—Evolution of the cosmic shear two-point correlation function signal
with increasing redshift. The series of data points, (circles, squares, then tri-
angles), show measurements from slices between redshifts 0.1, 1, 1.4, and 3.
The black curves show predictions from a flat ACDM model with €2, = 0.3 and
oy = (.85, for the same slices, increasing in redshift from the bottom to the top.
Opencircles depict negative values. [See the electronic edition of the Supplement
Jfor a color version of this figure.)

fixed-redshift slices can be recast into a function of z for fixed
angular scales. We now suggest a new way of viewing these data,
which stays close to measurable quantities but offers a new in-
sight into the underlying structure formation.

Each data point in Figure 8 corresponds to the amount of mass
within an effective volume. This volume is described in azimuthal
directions by Bessel functions, and in the redshift direction by the
lensing sensitivity function g(z). Assuming the best-fit cosmology
from § 5 to fix the geometry of the universe, we can divide by this
volume and obtain a quantity proportional to mass density. In
practice, to increase the signal-to-noise ratio of a measurement
that will involve many redshift bins, we do not restrict the mea-
surement to only those pairs within a given redshift slice, as be-
fore. We require the nearer galaxy to be inside the slice, but then
compute correlation functions using all galaxies behind it. The
more distant galaxy has then been lensed by anything the fore-
ground has been lensed by. The effect is merely to change the
(squared) lensing sensitivity function to the product of the sen-
sitivity function for the slice galaxies with that of the background
distribution. This creates a new, effective g(z) that peaks at slightly
higher redshift, but is still zero behind the nearest galaxy.

Figure 11 thus shows

o Ci6:2)
G(z;8) = T o) & (22)
1 [C](8;2)To(86)EdE 23)

T2t [FEd

the growth of power on different angular scales. The foreground
mass is most likely to lie near the peak of the sensitivity function,
so we place the data points at this redshift. In practice, it could lie
anywhere within g(z), so we overlay error bars in z equal to the
rms of g about its peak. Theoretical predictions of this quantity
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Fic. 9.— Covariance matrix of correlation function data used in the 3D cosmic shear analysis. Note that this includes only the three correlation functions where both
palaxies are in the same redshift bin. An additional three correlation functions can be formed from pairs in which the galaxies come from different slices, but these are not

shown in this plot for the sake of clarity.

are overlaid, assuming a flat, ACDM cosmology, with the best-fit
parameters found in § 5.

The growth toward z = 0 represents a combination of the
physical growth of structure and the mixing of fixed physical
scales at different redshifts into a measurement at one apparent
angular scale. Both of these effects act in the same sense, to in-
crease the signal toward the present day. This is in contrast to the
cosmic shear signal in Figures 8 and 10, which itself increases
toward high redshift. On large scales, the small cosmic shear sig-
nal makes the measurement fairly noisy. On intermediate scales,
the data closely follow the predictions. The lowest redshift point
is obtained from pairs of galaxies where the nearest is between
z=0.1andz = 0.7. We speculate that the apparently significant
upturn at low z and on small scales might be caused by con-
tamination of that redshift bin by high-redshift galaxies. These
could have been caught by the photometric redshift degeneracy
discussed in § 2.4 and would contain an apparently spurious
signal when moved to low redshift. The accuracy of the pho-

tometric redshifts may therefore be limiting the precision of
this measurement.

5. CONSTRAINTS ON COSMOLOGICAL PARAMETERS
5.1. 2D Parameter Constraints

‘We now use a maximum likelihood method to determine the
constraints set by our 2D observations of Cy(6) and C,() on the
cosmological parameters (1, the total mass-density of the uni-
verse, and oy, the normalization of the matter power spectrum at
8 h~! Mpc. We assume a flat universe, with a Hubble parameter
h=0.7.

We closely follow the approach of Massey et al. (2005), ob-
taining theoretical predictions for the linear transfer function from
the fitting functions of Bardeen et al. (1986) and for the nonlinear
power spectrum using the fitting functions of Smith et al. (2003b).
The theoretical correlation functions are first calculated from
equation (6) in a three-dimensional grid spanning variations in £2,,
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Fig. 10.— E-B decomposition of the 3D cosmic shear signal, in different red-
shift bins, colored as in Fig. 8. For clarity, only the E-modes are shown. Open
circles depict negative values. The B-modes are as noisy, but are consistent with
zero. Note that adjacent data points are highly correlated. [See the electronic
edition of the Supplement for a color version of this figure.]

from 0.05 to 1.1, oy from 0.35 to 1.4 and the power spectrum
shape parameter I' from 0.13 to 0.33. We used the full redshift
distribution of source galaxies (after correction for weighting)
shown in Figure 1.

‘We then fitted the observed shear correlation functions d(8) =
{C\(8), C2(8)} to the theoretical predictions calculated at the cen-
ters of each bin #(8), computing the log-likelihood function

XZ(.&, Qmigﬁﬁr) = [d(ﬂ) = t(Bl nmng:I‘)]T
% Cov(d) '[d(F) — £(8, D, 05, T)]

Vol. 172

throughout the grid, where Cov(d) is the covariance matrix in
Figure 4, In an advance of earlier incarnations, we perform the
matrix inversion via a singular value decomposition (SVD), and
discard all eigenvalues not within machine precision of the larg-
est. We do not include the multiplicative factor suggested by
Hartlap et al. (2007). We then marginalize over I with a Gaussian
prior centered on 0.19 and with an rms width of 15% (Percival
et al. 2001). To compute confidence contours, we numerically
integrate the likelihood function

L(, 08) = X 72, (24)

Our constraints on cosmological parameters from this 2D
analysis are presented as a projection through parameter space in
Figure 12. The contours represent statistical errors, including full
non-Gaussian sample variance. Formally, the best-fit model has
Q,, = 0.30,05 = 0.81,and " = 0.21, and this achieves a reduced
x? ofxid = Xzf(npmm — 3) = 1.10 in 23 degrees of freedom.
However, there is a well-known degeneracy between (1, and oy
when using only two-point statistics. Changing the I parameter
slides the contours back and forth along this valley, and margin-
alization over this parameter also slightly increases the minimum
x?. After marginalization, a good fit to our 68.3% confidence
level from statistical errors is given by

0.44
o3 (?—’;) = 0.81 £ 0.075, (25)

with 0.15 < Q,, <0.7.

Massey et al. (2005) were unable to use the full covariance
matrix due to instabilities in the matrix inversion, and so had set
to zero any elements in the covariance of C, (#) with C;(#) (these
are the bottom-left and top-right quarters in Fig. 4). This problem
has been resolved in the present work by the use of an SVD.
However, if we discard half of the covariance matrix as in
Massey et al. (2005), we obtain parameter constraints

(o) 0.44
o3 (0—2) =0.83 +£0.07. (26)

If we discard all of the off-diagonal elements in the covariance
matrix, we obtain

0.44
oy (2—’;) =0.84 + 0.065. (27)

The slightly smaller error bars are expected, but the shift in the
best-fit value relative to result equation (25) is not. This effect
might go some way toward explaining the higher than usual value
obtained for this quantity in Massey et al. (2005).

Note that all of the above constraints incorporate only statis-
tical sources of error, although these do include non-Gaussian
sample variance and marginalization over other parameters. We
can propagate the various sources of potential systematic error by
noting that

Cg(j]) o Q;%U§.4SZ;.65F—O.I1(};{',')—2, (28)

for ie{1,2} in a fiducial ACDM cosmological model with
0, =03,0, =07, =0.21, and oy = 1.0. Adding an uncer-
tainty equivalent to 10% in the median source redshift, a 6% shear
calibration uncertainty (see Leauthaud et al. 2007; Heymans et al.
2006; Massey et al. 2007), and an empirically estimated binning
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Fic. 11.— Growth of structure over cosmic time. This links the cosmic shear signal on fixed angular scales as a function of redshift (rather than the other way around,
as in previous figures). Data points are located at the peak of the lensing sensitivity function for each set of source galaxies. The source palaxies themselves are
approximately twice as far away. The different colors distinguish different angular scales. For each of these, the dashed line shows the theoretical expectation, assuming

the best-fit cosmological model from § 5.

instability (cf. Massey et al. 2005) to our constraint from the full
covariance matrix gives a final 68.3% confidence limit of

Q 0.48
o3 (ﬁ) = 0.81 £0.075 £ 0.024 £ 0.05 £ 0.02

=0.81 £0.17, (29)
where the various systematic errors have been combined linearly
on the second line.

5.2. 3D Parameter Constraints

We now include the redshift information available for each
object, adopting the 3D binning scheme introduced in § 4. A sim-
ple 2D analysis can first be performed within each redshift slice,
by simply exchanging the redshift sensitivity function g(z) calcu-
lated using the full redshift distribution for one calculated using
the restricted distributions. Figure 13 shows the constraints on
cosmological parameters from each slice, using only pairs of gal-
axies where both pairs lie in that slice, but the full covariance
matrix for each. The individual results are clearly more noisy
than for the full 2D analysis, since each slice contains only approx-
imately one-ninth of the number of galaxy pairs. However, all of
the slices are consistent with our base cosmological model. Fur-

thermore, while the statistical noise is similar in each slice, be-
cause they all contain a similar number of galaxy pairs, the signal
(and hence the signal-to-noise ratio) clearly increases at high red-
shift, as expected.

In Figure 14, the constraints from the three redshift bins are
combined as if they all provided independent information (de-
spite the fact that the redshift sensitivity functions in Fig. 7 clearly
overlap, and are therefore correlated). Although there are ap-
proximately only one-third of the number of galaxy pairs in this
analysis as there were in the 2D analysis, the additional infor-
mation about the evolution of the signal as a function of redshift
retightens the 68% confidence limit constraints back to a similar
value of

0 0.44
crs( ”’) = 0.86 = 0.08, (30)

03

for §,, > 0.25. The best-fit model has €, = 0.55 and oz =
0.64, which achieves x2; = 1.18 in 28 degrees of freedom.
‘We can restore the missing galaxy pairs, and their information
content, by introducing three additional correlation functions con-
structed from pairs of galaxies that lie in different redshift slices.
The theoretical expectation for these correlation functions requires
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Fig. 12.— Constraints on cosmological parameters from a traditional 2D
cosmic shear analysis, after marginalization over other free parameters. In order
of decreasing thickness, the contours indicate 68.3%, 95.4%, and 99.7% confi-
dence limits due to statistical errors; additional uncertainty potentially contrib-
uted by sources of systematic error is discussed in the text. The gray-scale background
is logarithmic and shows x” divided by the number of degrees of freedom in the
data. The white area at the bottom-right was excluded because the Smith et al.
(2003b) fitting functions could not be evaluated without unreasonable extrapo-
lation of the nonlinear matter power spectrum to physical scales smaller than
0.1 kpe. This can be compared to the much tighter constraints from the full 3D
analysis in Fig,. 15.

that the g2(z) term in equation (6) be replaced by the product
of the lensing sensitivity functions for the two redshift bins. We
use the full covariance matrix, which is again estimated from
variation between the four quadrants of the COSMOS field. Fig-
ure 15 shows a projection of the log-likelihood surface, with the
usual contours.

The best-fit model has 2, = 0.47 and o3z = 0.72, which
achieves x 2, = 2.35 in 56 degrees of freedom. This is significantly
greater than unity because only statistical errors are currently in-
cluded. As described below, the error budget is increased by a
factor of ~1.5, and the minimum 2, to 1.04, when consider-
ing systematic errors in the relative shear calibration and mixing
of galaxies between bins. Again we find the usual degeneracy,
along which the best-fit position is determined by the parameter
I'. However, with the full 3D information, parameter constraints
in the direction orthogonal to this are much tighter. Our 68% con-
fidence limits are well fit by

Q. \04
o (04;) = 0.866 0,033, (31)

for 0.3 < Q,, < 0.6

We now incorporate a systematic error budget into our 3D
parameter constraints. We allow a 6% absolute shear calibration
uncertainty (Leauthaud et al. 2007), a 5% relative shear calibra-
tion uncertainty between low- and high-redshift bins, and a po-
tential 10% contamination (e.g., Massey et al. 2004b) of the
high-redshift bin by galaxies really at low redshift (and vice
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Fia. 13.—Constraints on cosmological parameters from within each of the
three separate redshift slices, from low (top) to high redshift (bottom). The red-
shift binning scheme is shown in Fig. 7 and discussed in the text. The contours
indicate 68.3%, 95.4%, and 99.7% confidence limits, and the logarithmic color
scale is common to all three slices.
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Fic. 14.—Combined constraints on cosmological parameters {2, and oy
from a series of effectively 2D shear analyses in each of the three redshift slices
(see text). Only pairs of galaxies where both lic in the same redshift slice have
been included in this analysis. This can be compared to the similar result from
the 2D analysis in Fig. 12 and the full 3D analysis in Fig. 15.

versa) due to the possibility of catastrophic redshift errors dis-
cussed in § 2.4. This leaves a final 68.3% confidence limit of

) 0.44
o3 (0—';) = 0.866 £ 0.033 £ 0.026 £ 0.00939:7

= 0.866'0563, (32)

where the various systematic errors have been combined linearly
on the second line. Note that, when considering the relative im-
provement in the parameter constraints from a 2D analysis (29)
to a 3D analysis (32), it is not appropriate to include errors from
uncertainty in the absolute calibration of a shear measurement
method that is common to both. Continuing to budget for poten-
tial relative miscalibration between low- and high-redshift bins,
as well as including all other sources of systematic and statis-
tical error, reveals a dramatic threefold tightening of parameter
constraints.

We have also tried increasing the number of redshift slices, for
a finer quantitative measurement of the evolution of the shear
signal. We attempted an analysis using five redshift bins, created
by splitting in half the first two slices of the three used previously.
Unfortunately, the covariance matrix became degenerate, and
harder to invert. Furthermore, the best-fit 2, and cosmological
parameter constraints degraded. The results in each bin were very
noisy (the signal-to-noise ratio is proportional to #,2), but, as in
§ 4.2, there were hints that the signal did not evolve as expected
after this finer redshift binning. The likelihood surfaces from in-
dividual slices did not agree, so their combination was blurred
out. We interpret this as indicating that galaxies were beginning
to be placed in the wrong redshift bins, and polluting that signal.
Thus, we have effectively reached the available precision of the
photometric redshifts, at least at the high redshifts in which the
weak-lensing signal is concentrated. For further progress, we
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Fig. 15.— Constraints on cosmological parameters £2,, and oy, from a full 3D
cosmic shear analysis. Solid contours indicate 68.3%, 95.4%, and 99.7% con-
fidence limits due to statistical errors and marginalization over other parameters;
potential sources of additional, systematic error are discussed in the text. These
constraints are far tighter than the equivalent results from our simple 2D analy-
sis, which are reproduced from Fig. 12 as dotted lines for ease of comparison.
The white area at the bottom-right was excluded because the Smith et al. (2003b)
fitting functions could not be evaluated without unreasonable extrapolation of the
nonlinear matter power spectrum to physical scales smaller than 0.1 ! kpe.

await ongoing, deeper multicolor observations of the COSMOS
field.

6. CONCLUSIONS

We have performed a fully three-dimensional cosmic shear
analysis of the largest ever survey with the Hubble Space Tele-
scope. The 3D shear field contains rich information about the
growth of structure and the expansion history of the universe. In-
deed, by assuming a concordance cosmological model, we have
directly measured the growth of structure on both linear and non-
linear physical scales. We have also placed independent 68%
confidence limits on cosmological parameters. From a traditional,
two-dimensional cosmic shear analysis, we measure

Q. N\
m —
03(0.3) =0.81%0.17, (33)
with 0.15 < €2, < 0.7. From a full, three-dimensional analysis
of the same data, we obtain

Q. \0#
n(5a) = osesids, (34
with ©,, > 0.3. This represents a dramatic improvement over al-
ready remarkable constraints. In fact, disregarding uncertainty
in the absolute calibration of our shear measurement method,
which is common to both analyses, the 3D constraints repre-
sent a threefold relative improvement in the errors from the 2D
constraints.
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A solely two-point cosmic shear analysis cannot easily isolate
a measurement of just {),,. The degeneracy with gy is broken
only by the difference in signal between large and small scales.
Our best-fit value of €, is slightly larger than the measurement
0f 0.23 =+ 0.02 from the 2dF galaxy redshift survey (Cole et al.
2005). As discussed in § 3.3, undetected CTE correction resid-
uals could potentially affect our measurement on the very largest
scale in each redshift slice; however this datum carries very little
weight because of shot noise, so this explanation is unlikely. Be-
cause high-redshift slices probe larger physical scales than low-
redshift slices, our measurement of §2,, could also be potentially
biased by photometric redshift failures. After allowing for this
effect in our systematic error budget, the discrepancy in €2, is
within 1 o of the 2dF results, so we shall not pursue this further.

The main constraint from our data is on oz. We find a value
slightly larger than that of 0.747)0? from the three-year WAMAP
data (Spergel et al. 2007). Our result is also larger than most
estimates of cluster abundance from X-ray surveys (e.g., Borgani
etal. 2001; Schneider etal. 2002), and from other recent space-
based weak-lensing measurements (Heymans et al. 2005;
Schrabback et al. 2007). However, the HST GEMS survey, on
which both of the latter were based, suffers from sample variance
due to its limited size, and is suspected from other measures of
containing an unusually empty portion of the universe. Further-
more, independent measurements of oy = 0.85 or slightly greater
have recently been published by McCarthy et al. (2007) from
observations of the gas mass fraction in X-ray-selected clusters;
Li et al. (2006), by counting the number of observed giant arcs;
and Viel et al. (2004) and Seljak et al. (2006) with Ly« forest
data. All of these measures contain information about small-
scale density fluctuations at relatively low redshift, something
much more intrinsically suited to a measurement of o than the
cosmic microwave background. Our results are also remark-
ably consistent with those from the ground-based CFHT wide
synoptic legacy survey (Hoekstra et al. 2006). Such agreement
between the largest space-based and ground-based surveys dem-
onstrates the maturity of the field post-STEP. The combination of
all these results is therefore beginning to hint at inconsistencies
in either the standard cosmological model or in the interpretation
of one or more of these methods.

‘With the profundity of this statement in mind, we are careful to
realistically include all possible sources of systematic error. The
dominant contribution to the total error budget is uncertainty in
the absolute calibration of our shear measurement method. The
weak-lensing community is earnestly working to improve and
ascertain the reliability of various methods through simulated
images that contain a known input signal (Leauthaud et al. 2007;
Heymans et al. 2006; Massey et al. 2007).

Aside from this contribution, further exploitation of the
COSMOS survey is currently limited by two additional sources
of potential systematic error. Conveniently, these two limits cur-
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rently happen to lie at a similar flux level and therefore affect a
similar population of galaxies, which we simply remove from
our analysis. Since a weak-lensing measurement is concerned with
the mass distribution in front of galaxies rather than the galax-
ies themselves, this can be done without worries about bias. First,
the in-orbit degradation of the ACS CCDs has led to inadequate
charge transfer efficiency during readout, which creates trailing
of faint objects, and mimics a weak-lensing signal. In Rhodes
etal. (2007) we formulated an empirical correction scheme for
the CTE effect, which works for all but the faintest galaxies; an
ongoing effort to correct CTE pixel-by-pixel in raw images should
allow us to push this limit and dramatically increase the number
density of galaxies with measured shears. Second, the finite num-
ber of colors available for each galaxy, and particularly the depth
in near-IR bands, limits the current accuracy of photometric red-
shifts. Continuing observations with the Subaru telescope should
improve their precision. This will allow finer resolution in the
redshift direction and, most importantly, will break redshift de-
generacies ubiquitous in the redshifts of faint objects, so that
they can also be used.

By understanding the characteristics of effects that dominate
real data, COSMOS is proving an invaluable dry run for future
dedicated weak-lensing missions in space. We have revealed im-
portant aspects that should ideally be minimized by hardware
design and mission scheduling requirements. However, we have
also demonstrated the rich information content of the 3D shear
field and shown a proof of concept for some of the proposed
tomographic analysis techniques that will be required to fully
exploit such future data.

The HST COSMOS Treasury program was supported through
NASA grant HST-GO-09822. The HST ACS CTE calibration
program is supported through NASA prant HST-AR-10964. A. L.,
A R,E S,J.P.K,L T,and Y. M. were partly funded by the
CNRS Programme National de Cosmologie. C. H. is supported
by a CITA national fellowship. We thank Alan Heavens, Tom
Kitching, John Peacock, Andy Taylor, and Peter Schneider for
illuminating discussions. We thank Tony Roman, Denise Taylor,
and David Soderblom for their assistance in planning and sched-
uling the extensive COSMOS observations. We thank the NASA
TPAC/IRSA staff (Anastasia Laity, Anastasia Alexov, Bruce
Berriman, and John Good) for providing online archive and server
capabilities for the COSMOS data sets. It is also our pleasure to
gratefully acknowledge the contributions of the entire COSMOS
collaboration, consisting of more than 70 scientists. More infor-
mation on the COSMOS survey is available at http://www.astro
.caltech.edu/~cosmos.

Facilities: HST (ACS), Subaru (Suprime-Cam), CFHT (Megacam).

REFERENCES

Bacon, D., Massey, R., Refregier, A., & Ellis, R. 2003, MNRAS, 344, 673

Bacon, D., Refregier, A., & Ellis, R. 2000, MNRAS, 318, 625

Bacon, D, et al. 2005, MNRAS, 363, 723

Bardeen, I, Bond, J., Kaiser, N., & Szalay, A. 1986, ApJ, 304, 15

Bartelmann, M., & Schneider, P. 2001, Phys. Rep., 340, 201

Bernstein, G., & Jain, B. 2004, ApJ, 600, 17

Bernstein, G., & Jarvis, M. 2002, AJ, 123, 583

Bertin, E., & Amouts, S. 1996, A&AS, 117, 393

Borgani, S., Rosati, P., Tozzi, P., Stanford, S., Eisenhardt, P., Lidman, C.,
Holden, B., Della Ceca, R., Norman, C., & Squires, G. 2001, ApJ, 561, 13

Bridle, S., Kneib, J.-P., Bardeau, S., & Gull, S. 2002, in The Shapes of Galax-
ies and Their Dark Halos: Proc. Yale Cosmology Workshop, ed. P. Natarajan
(Singapore: World Scientific), 38

Bristow, P, & Alexov, A. 2002, STIS Modelling Charge Coupled Device
Readout: Simulation Overview and Early Results (ISR CE-STIS 2002-001;
Baltimore: STScl)

Brown, M., Taylor, A., Bacon, D., Gray, M., Dye, S., Meisenheimer, K., &
Wolf, C. 2003, MNRAS, 341, 100

Capak, P, et al. 2007, AplS, 172, 99

Cole, S, et al. 2005, MNRAS, 362, 505

Crittenden, R., Natarajan, P., Pen, U.-L., & Theuns, T. 2001, ApJ, 559, 552

Dekel, A., & Lahav, O. 1999, ApJ, 520, 24

Fruchter, A., & Hook, R. 2002, PASP, 114, 144

Hamana, T., et al. 2003, Apl, 597, 98

Hartlap, I., Simon, P., & Schneider, P. 2007, A&A, 464, 399

Heavens, A., Kitching, T., & Taylor, A. 2006, MNRAS, 373, 105



No. 1, 2007

Heymans, C., White, M., Heavens, A., Vale, C., & Van Waerbeke, L. 20086,
MNRAS, 371, 750

Heymans, C., et al. 2005, MNRAS, 361, 160

Hirata, C., & Seljak, U. 2004, Phys. Rev. D, 70, 63526

Hockstra, H., Mellier, Y., van Waerbeke, L., Semboloni, E., Fu L., Hudson, M.,
Parker, L., Tereno, ., & Benabed, K. 2006, Apl, 647, 116

Hoekstra, H., van Waerbeke, L., Gladders, M., Mellier, Y., & Yee, H. 2002,
Apl, 577, 604

Huterer, D., & White, M. 2002, Apl, 578, L95

Jarvis, M., et al. 2003, Al, 125, 1014

Jee, M., White, R., Benitez, N., Ford, H., Blakeslee, J., Rosati, P., Demarco, R.,
& lllingworth, G. 2005, Apl, 618, 46

Kaiser, N., Wilson, G., & Luppino, G. 2000, preprint (astro-ph/0003338)

Koekemoer, A, et al. 2007, ApJS, 172, 196

Krist, J. 2003, Inst. Sci. Rep. ACS 2003-06 ( Baltimore: STScl)

Kuijken, K. 2006, A&A, 456, 827

Leauthaud, A., et al. 2007, AplS, 172, 219

Li, G., Mao, 8., Jing, Y., Mo, H., Gao, L., & Lin, W. 2006, MNRAS, 372, 73

Lombardi, M., et al. 2005, ApJ, 623, 42

Mandelbaum, R., et al. 2005, MNRAS, 361, 1287

Massey, R., & Refregier, A. 2005, MNRAS, 363, 197

Massey, R, Refregier, A., Bacon, D, Ellis, R., & Brown, M. 2005, MNRAS,
359, 1277

Massey, R., Refregier, A., Conselice, C., & Bacon, D. 2004a, MNRAS, 348,214

Massey, R., Rowe, B., Refregier, A., Bacon, D., & Bergé J. 2006, MNRAS,
submitted (astro-ph/0609795)

Massey, R., et al. 2004b, AJ, 127, 3089

. 2007, MNRAS, 376, 13

McCarthy, L, Bower, R., & Balogh M. 2007, MNRAS, 377, 1457

Mobasher, B., et al. 2007, AplS, 172, 117

Nakajima, R., & Bernstein, G. 2007, Al, 133, 1763

Pen, U., Van Waerbeke, L., & Mellier, Y. 2002, Apl, 567, 31

Percival, W., et al. 2001, MNRAS, 327, 1297

Pierpaoli, E., Scott, D., & White, M. 2001, MNRAS, 325, 77

Refregier, A. 2003, ARA&A, 41, 645

3D WEAK LENSING IN COSMOS 253

Refregier, A., & Bacon, D. 2003, MNRAS, 338, 48

Refregier, A., Rhodes, J., & Groth, E. 2002, ApJ, 572, L131

Rhodes, J., Refregier, A., Collins, N., Gardner, J., Groth, E., & Hill, R. 2004,
Apl, 605, 29

Rhodes, J., Refregier, A., & Groth, E. 2000, Apl, 536, 79 (RRG)

. 2001, Apl, 552, L85

Rhodes, 1., et al. 2007, AplS, 172, 203

Scoville, N, et al. 2007a, AplS, 172, 1

. 2007b, ApJS, 172, 38

Seljak, U., Slosar, A., & McDonald, P. 2006, JCAP, 10, 14

Semboloni, E., Mellier, Y., van Waerbeke, L., Hoekstra, H., Tereno, L., Benabed,
K., Gwyn, 8., Fu L., Hudson, M., Maoli, R., & Parker, L. 2006, A&A, 452, 51

Semboloni, E., van Waerbeke, L., Heymans, C., Hamana, T., Colombi, S.,
White, M., & Mellier, Y. 2007, MNRAS, 375, 6

Schneider, P, & Kilbinger M. 2007, A&A, 462, 841

Schneider, P., van Waerbeke, L., & Mellier, Y. 2002, A&A, 389, 729

Schrabback, T., et al. 2007, A&A, submitted (astro-ph/0606611)

Smail, L., Ellis, R., & Fitchett, M. 1994, MNRAS, 270, 245

Smith, G., Edge, A., Eke, V., Nichol, R., Smail, I, & Kneib, 1.-P. 2003a, ApJ,
590, L79

Smith, R., et al. 2003b, MNRAS, 341, 1311

Spergel, D., et al. 2007, AplS, 170, 377

Taylor, A. 2002, preprint (astro-ph/0111605)

Taylor, A., Kitching, T., Bacon, D., & Heavens, A. 2007, MNRAS, 374, 1377

van Waerbeke, L., Mellier, Y., & Hoekstra, H. 2005, A&A, 429, 75

van Waerbeke, L., et al. 2000, A&A, 358, 30

Viana, P., Nichol, R., & Liddle, A. 2002, ApJ, 569, L75

Viel, M., Haenelt, M., & Springel, V. 2004, MNRAS, 354, 684

Weinberg, D., Davé R., Katz, N, & Hernquist, L. 2004, Apl, 601, 1

Wittman, D. 2002, in Gravitational Lensing: An Astrophysical Tool, ed. F. Courbin
& D. Minniti ( Berlin: Springer), 55

. 2008, Apl, 632, L5

Wittman, D., Tyson, J., Kirkman, D., Dell’ Antonio, 1., & Bemstein, G. 2000,
Nature, 405, 143







Mon. Not. R. Astron. Soc. 380, 229-245 (2007)

doi:10.1111/.1365-2966.2007.12072.x

Weak gravitational shear and flexion with polar shapelets

Richard Massey,'* Barnaby Rowe,? Alexandre Refregier,’ David J. Bacon®

and Joel Bergé?

L California Institute of Technology, 1200 E. California Bivd., Pasadena, CA 91125, USA
2SUPA (Scottish Universities Physics Alliance), Institute for Astronomy, Blackford Hill, Edinburgh EHS 3HJ
3Service d'Astrophysique, Bdt. 709, CEA Saclay, F-91191 Gif sur Yvette, France

Accepted 2007 June 4. Received 2007 May 1; in original form 2006 September 28

ABSTRACT

‘We derive expressions, in terms of ‘polar shapelets’, for the image distortion operations as-
sociated with weak gravitational lensing. Shear causes galaxy shapes to become elongated,
and is sensitive to the second derivative of the projected gravitational potential along their line
of sight; flexion bends galaxy shapes into arcs, and is sensitive to the third derivative. Polar
shapelets provide a natural representation, in which both shear and flexion transformations are
compact. Through this tool, we understand progress in several weak lensing methods. We then
exploit various symmetries of shapelets to construct a range of shear estimators with useful
properties. Through an analogous investigation, we also explore several flexion estimators.
In particular, some of the estimators can be measured simultaneously and independently for
every galaxy, and will provide unique checks for systematics in future weak lensing analyses.
Using simulated images from the Shear TEsting Programme, we show that we can recover
input shears with no significant bias. A complete software package to parametrize astronomical
images in terms of polar shapelets, and to perform a full weak lensing analysis, is available on
the Internet.

Key words: gravitational lensing — methods: data analysis — techniques: image processing.

1 INTRODUCTION

Weak gravitational lensing is a powerful method to map the distri-
bution of mass in the Universe, regardless of its nature or state
(for reviews see Mellier 1999; Bartelmann & Schneider 2001;
Refregier 2003a). The apparent shapes of background galaxies be-
come distorted as their light travels near mass concentrations along
their line of sight to the Earth. The well-known shearing of galaxies,
in which intrinsically circular sources would be seen as elongated el-
lipses, is induced by an amount proportional to the second derivative
of the projected foreground gravitational potential. Such distortion
has been measured around individual galaxy clusters (e.g. Wittman
etal. 2001; Bacon & Taylor 2003; Wittman et al. 2003; Bradat et al.
2005; Wittman et al. 2006) and, in a statistical fashion, by large-
scale structure (recent measurements include Massey et al. 2005;
Heymans et al. 2005; Van Waerbeke, Mellier & Hoekstra 2005;
Jarvis et al. 2006; Hoekstra et al. 2006; Hetterscheidt et al. 2007;
Schrabback et al. 2006; Kitching et al. 2007; Semboloni et al. 2006;
Massey et al. 2007b).

A higher order effect, known as ‘flexion’, is also emerging as a
probe of the distribution of mass on small scales, and particularly
in the inner cores of galaxy clusters (Goldberg & Natarajan 2002;
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Irwin & Shmakova 2003; Goldberg & Bacon 2005; Bacon et al.
2006; Irwin & Shmakova 2006; Okura, Umetsu & Futamase 2006;
Goldberg & Leonard 2007). Variation in the shear signal across the
width of a background galaxy causes bending in its apparent shape.
This is the next term in a lensing expansion that leads towards the
formation of an arc, as in strong lensing. The flexion is sensitive to
the third derivative of the projected gravitational potential.

Precise image analysis techniques are required to detect weak
gravitational lensing, because the shapes of galaxies are changed by
the effect by only a few per cent. In fact, the lensing contribution
to the shape is about an order of magnitude smaller than the disper-
sion of galaxies’ intrinsic morphologies and the spurious distortions
introduced by typical imperfections in telescopes. The widely used
shear measurement method by Kaiser, Squires & Broadhurst (1995,
KSB hereafter) has been successful in many contexts, but contains
several documented shortcomings: it is found to be insufficiently
accurate to measure shears with a desired accuracy of less than
1 per cent [cf. Bacon et al. 2001; Erben et al. 2001; Heymans et al.
2005 Shear Testing Programme 1 (STEP1); Massey et al. 2007a
(STEP2)], and it is mathematically ill defined for realistic point
spread functions (PSFs) (cf. Kuijken 1999; Kaiser 2000; Hirata &
Seljak 2003).

Several new shear measurement methods are being developed, to
fully exploit future space-based weak lensing surveys with Hubble
Space Telescope (HST) or the proposed SNAP, DUNE or JDEM
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missions, and ground-based wide-field surveys such as those with
Megacam, CTIO DES, VISTA darkCAM, Pan-STARRS and LSST.
A review of the various shear measurement methods is found in
STEP2, along with their division into ‘active’ and ‘passive’ cat-
egories. Active techniques work by modelling galaxies as intrin-
sically circular, then shearing the models until they most closely
match the observed ellipticities. Passive methods work by measur-
ing the apparent ellipticities of objects as well as higher order shape
statistics, which are used to calibrate the ellipticities.

Flexion measurement methods are still in relative infancy. Ini-
tial attempts to mathematically describe the flexion distortion
(Goldberg & Natarajan 2002; Irwin & Shmakova 2003) were
formidably complicated. A passive estimator has been constructed
by Okura et al. (2006), and further expanded by Goldberg & Leonard
(2007). A completely different, probabilistic approach is taken by
Irwin & Shmakova (2006) and Irwin et al. (2006). However, sev-
eral important features in these approaches remain to be developed,
and they remain mathematically complex; it is therefore desirable
to find a formalism which allows maximum physical insight into the
problem. An advance towards this was made by Goldberg & Bacon
(2005), who related flexion to the formalism of Cartesian shapelets
(Refregier 2003a; Refregier & Bacon 2003). Shapelets contain all
the mechanics necessary to deconvolve galaxies and flexion estima-
tors from the effects of a PSE. The active method of Goldberg &
Bacon (2005) and Goldberg & Leonard (2007) has been used to suc-
cessfully detect the flexion signal. The mathematics has a simpler
form, although it is still not as elegant as possible.

Here, we present the image manipulations of lensing theory in
terms of the ‘polar shapelets’ formalism (Refregier 2003a; Massey
et al. 2005). This suggests a complete, orthonormal set of basis
functions into which any galaxy shapes can be decomposed. It also
provides a neat way to deconvolve arbitrary galaxy shapes from
an arbitrarily complicated PSF, so we can set out under the as-
sumption that this problem is solved. Polar shapelets then provide
a natural representation for both shear and flexion operations, with
simple mathematical forms that yield transparent physical inter-
pretation. The complex number approach used throughout polar
shapelets matches very conveniently with the complex ellipticity
notation of Blandford et al. (1991) now ubiquitous in shear litera-
ture, and with the complex formalism of flexion developed by Bacon
et al. (2006). A complete software package to decompose images
into polar shapelets is available from the shapelets web site.!

‘We then exploit the inherent symmetries of polar shapelets to ex-
plore a comprehensive range of passive measurement methods for
both shear and flexion. To create a shear or flexion estimator, we sim-
ply need to find a combination of shapelet coefficients that has the
desired properties under each transformation. We generally keep the
estimators as close as possible to linear in the image, to minimize
both noise and bias in the final result. The shapelet methodology
resembles a continuation of the KSB method to higher order. How-
ever, the inclusion of higher order shape information, and a complete
parametrization of galaxy morphology, provides several new oppor-
tunities to improve on KSB, and to remove its instabilities. Some
of the shear and flexion estimators that we describe are also inde-
pendent, and can be obtained simultaneously for each galaxy. These
will provide invaluable new cross-checks for systematics in the data
analysis, which are unique to this method, and can also be combined
to increase the overall ratio of signal to noise. As we shall discuss,
one of the shear estimators has already been proved highly success-

! http://www.astro.caltech.edu/~rjm/shapelets.

ful in a blind test on simulated images containing an applied shear,
as part of the STEP programme (Heymans et al. 2006; Massey et al.
2007a). We defer detailed testing of the remainder until the next
STEP cycle.

This paper is organized as follows. In Section 2 we describe the
shapelet decomposition and the action of weak gravitational lensing
in shapelet space. In Section 3 we derive several possible weak shear
estimators, and discuss the performance of a key estimator on the
simulated STEP images. In Section 4 we derive several possible
weak flexion estimators. We conclude in Section 5.

2 WEAK GRAVITATIONAL LENSING IN
POLAR SHAPELET SPACE

‘We shall first describe the action of weak shears and weak flexions
in polar shapelet space. This is seen as a mixing of power between
an object’s various shapelet coefficients, or equivalently how much
those coefficients change under each operation. To first order, a
vector of shapelet coefficients is acted upon by simple matrices
that contain small mixing components in their off-diagonal terms.
For example, a shear takes some power from the circular (m = 0)
shapelet coefficients and redistributes it into the elliptical (m = 2)
shapelet coefficients, turning a circle into an ellipse.

The effect of shear as an abstract coordinate transformation has al-
ready been derived in Cartesian shapelet space by Refregier (2003b),
and in polar shapelet space by Massey et al. (2003). Here, we review
this shear in the physical context of weak gravitational lensing. Op-
erators to perform flexion have been derived in Cartesian shapelet
space by Goldberg & Bacon (2005). Here, we translate those re-
sults into polar shapelet space, where they become much simpler.
The flexion operators fit naturally into the complex notation of polar
shapelets. Furthermore, the two distinct types of flexion identified
by Bacon et al. (2006) mix distinct sets of polar shapelet coefficients,
which can be separated elegantly.

2.1 Polar shapelet space in the absence of lensing

The observed image of every galaxy f(r, @) can be decomposed into
a sum of (complex) orthogonal 2D basis functions

(1ye-mr2 [ (=5")! r

Yum(r, 8) = g @

2
X P LG e (;) e /(2 M

weighted by (complex) shapelet coefficients f

.0 = i Z Pl B @

n=0 m=-n

The basis functions, which are illustrated in Fig. 1, are fully de-
scribed in Massey & Refregier (2005) and Bernstein & Jarvis (2002).
They are Laguerre polynomials in  multiplied by sines and cosines
in 6, and a circular Gaussian of width 8. This scale size is chosen to
match the observed size of each galaxy, and the functions are placed
at the galaxy’s centre of light. The shape of each galaxy can then be
completely described by the array of its shapelet coefficients f,, .
These are complex numbers, with f, —, = f; . The indices n and
m coerrespond to the numbers of radial and tangential oscillations,
respectively: n can take any nonnegative integer, and m can take any
integer between —n and n, in steps of two. The index m will be the
most significant in this paper, because coefficients with the same

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 380, 229-245



-04 -0.2 00 0.2 04
Polar shapelet basis functions

0 1 2 3 4 2 6

Figure 1. The polar shapelet basis functions, with indices n and m that
describe the number of radial and tangential oscillations. The functions are
complex, but several symmetries exist to ensure that a reconstructed image
is wholly real, and these have been used to condense the plot. Basis functions
(and shapelet coefficients) with opposite signs of m are complex conjugate
pairs. Only the real part is shown here for basis functions with m 2 0 and
only the imaginary part for those with m < 0. The basis functions withm =0
are wholly real. Units of the colour scale assume that g = 1. The boxes have
also been enlarged into the spaces between allowed coefficients for clarity.

value of m describe features of a galaxy with the same degree of
rotational symmetry.

In practice, the shapelet expansion must be truncated, and we
typically use coefficients with » less than some maximum amount
or, conveniently in this context, n 4 |m| less than some amount.
The latter, ‘diamond’-shaped truncation scheme is a cut in the rotal
number of oscillations, so is more consistent with arguments con-
cerning information content in Fourier space, like the 6, and @
of equation (24) in Refregier (2003b). It is also better matched to
the empirically observed distribution of power in shapelet space for
typical galaxies. In Fig. 1, the absolute values of coefficients with
n="7,8 or 9 and low |m| (which are not shown) would typically
be higher than those towards the top right-hand side and bottom
right-hand side of those that are shown. For galaxy shapes this trun-
cation scheme therefore improves the data compression ratio, or the
accuracy of image recovery using a fixed number of free parameters.

In the absence of lensing, we first assume that galaxy shapes are
randomly oriented. This must be true for a sufficiently large and
widely separated ensemble of galaxies, if there is no preferred di-
rection in the Universe, and if galaxies are not intrinsically aligned.
The unlensed ensemble of galaxies cannot contain any angular in-
formation, so must therefore have mean shapelet coefficients f.,
that obey

(fam) =0, if m #0. 3)

Thus, only the m = 0 coefficients of the ensemble average are pop-
ulated. This is the only information available about an unlensed
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galaxy ensemble. It encodes the galaxies’ flux

even

szff(r,a)rdrde:ﬁa/fn > oo @

and radial profile (see Massey & Refregier 2005), including their
average size

I
R = %jfﬁf(r,e)rdrda: B S ) S0 ©)

and higher order shape moments like

even

E= ffr“f(r,&')rdrde =pVBIn Y (n2 +20+2) fuo,
n
(6)
as defined by Okura et al. (2006). All of these will be used later.
Although the following quantities will be zero on average for

the population, for each galaxy we can also define an unweighted
centroid

9 odd
xn;%f/re”f(r,é‘)rdrdﬂ: # f; PIRCESY AN
ellipticity
E= ﬁfjrzemf(r,ﬂ)rdrdﬂ

3 16 even
=L VD) fa ®

and trefoil

éf[raemf(r, 6) rdrdd
4 odd
= B S V= D+ D) fs

the numerator of which is the S-invariant quantity 0 obtained by
setting s = 4 and m = 3 in equations (56) and (58) of Massey &
Refregier (2005).

8

©)

2.2 Effect of shear in shapelet space

As a bundle of light rays from a distant galaxy passes through a
foreground gravitational field characterized by the lensing potential
W(x, y), the rays are differentially deflected, and the apparent shape
of the galaxy is distorted (cf. Bartelmann & Schneider 2001). The
shape of the galaxy f(x, y) is sheared by an amount

=y +i _Lfre o oy (10)
PEATRT S | e dy? +laxay'

Positive values of the real part, y,, correspond to elongations
of the galaxy along the x-axis and compressions along the y-axis.
Positive values of the imaginary part, y,, correspond to elongations
of the galaxy along the line y = x and compressions along the
line y = —x. In both cases, negative values indicate the opposite.
This complex shear notation (and an analogous form of complex
ellipticity) is useful in weak lensing because both components are
expected to be zero on average in the absence of a signal. In this case,
a modulus-argument form for shear would have a zero modulus, but
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no well-defined angle. The complex form also arises very naturally
in polar shapelet space.

As shown in Massey & Refregier (2005), under a weak lensing
shear 3“ to first order, the shapelet coefficients f,,, transform as

& fop o Flo= Fia
+ %{\W fazm-
(1 —m+2)n—m+4) friama} an
+ %*{ (n—m)n—m—2) faam

~Vtm+ 20+ m+4) frzmea},

where the asterisk denotes complex conjugation. For an intrinsically
circular galaxy, or a galaxy ensemble whose unlensed coefficients

{fum) obey equation (3), the lensed coefficients {f},) are left un-
changed
(fom? = Unm) I m £ 22, (12)
except for the |m| = 2 modes, where

. n(n + 2
Fd = LD 4 = oy, G5)

withn=2,4,6, .. .. After lensing, the galaxy has nonzerom = 0 and
|m| = 2 coefficients (but no others). Fig. 2 illustrates the action of
mixing between nearby shapelet coefficients. The most obvious con-
sequence is that the galaxy’s unweighted ellipticity (8) also becomes
non-zero. However, the fractional amount by which it changes de-
pends upon the galaxy’s radial profile. This idea will be explored in
Section 3, along with other combinations of combinations of m =2
coefficients.

[ —
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Figure 2. The mixing of polar shapelet coefficients under weak lensing
transformations. If a galaxy initially contains power in its f o coefficient, it
will contain additional power in f4 +2 and fg o after shear. After both types
of flexion, it will contain additional power in eight shapelet coefficients,
as illustrated. The directions in which power moves between adjacent co-
efficients are the same for a given operator wherever there are non-zero
coefficients across shapelet space, although the amount of mixing varies.
Wherever the pattern would seem to couple coefficients that do not exist, the
amount of mixing is zero.

Note that even a pure shear to first order can change the size of
a galaxy, if it is not intrinsically circular. But propagating series (5)
through operation (11), and comparing the result to series (8), it is
easy to deduce that

SR> RY = R(1 +y£" + y"8) = RU(1 + 2p1 + 2pe1).
(14)

In fact, there are (only) two different linear combinations of shapelet
coefficients that are invariant under a first-order shear:

Ty = (@4m)' /28 Z(fo.n + fio+ frot--) (15)

= @m'/28 > (fio+ foo+ foo+ ). (16)

Furthermore, their sum is the total flux F, whose measurement is
also independent of the choice of scale size .

2.3 Effect of flexion in shapelet space

If the shear field varies significantly across the width of an object,
one side is distorted more than the other, and it becomes bent into
an arclet. This effect has been dubbed ‘flexion’. Building upon the
work of Geldberg & Bacon (2005), we shall now describe the distor-
tions that arise from such gradients in the shear field, 0y /0x. The
calculations will remain in the weak lensing regime, in the sense
that no terms of order ¥ will be considered. However, flexion is
most apparent along lines of sight close to foreground mass concen-
trations, where the shear is also likely to be strong. The more rapid
fall-off of a flexion signal as a function of distance from foreground
mass can be used to probe smaller physical scales than a weak shear
analysis, which produces relatively non-local mass reconstructions.
Bacon et al. (2006) demonstrate that it can be used to more precisely
measure substructure of dark matter haloes, and their inner profile
or concentration.

Bacon et al. (2006) pointed out that the flexion signal can be split
into two separate (complex) terms, the first and second flexions

a a3

Fe= (a— = —> v =01+ +ilva — ni2), (17)
x Oy
a9 .0 ;

G= (67 +1*> ¥ =W — ) +ilan + ra)- (18)
x oy

‘We assume that these have the same units as 1/8 which, in the public
code, is always expressed in terms of image pixels. Via a derivation
analogous to that in Cartesian space by Goldberg & Baion (2095),
we can determine the action of the flexion operators F and G in
polar shapelet space. These are much simpler than corresponding
expressions in Cartesian shapelet space, because distinct sets of
coefficients are coupled in polar shapelet space by the two opera-
tions, and the flexion also fits naturally into our current complex
notation.

‘:"E: Srm = ;:.m = fam
FEB
16+/2
+ @ =m+103/(n+m) fi_tma

—GBnm =4/ —m+2) frt

(30— m)(n - m)(n = 2) fuame
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where the asterisk denotes complex conjugation. Similarly,

g:fnm == r:m = fam
TP St mdntm— D@m= fosmos

16f
+/nm)ntm—=2)n—m+2) fuims
=+ m)n—m+2)n—m+4) fuiims
= \/(n —mA+ 2 —m+8)n —m+6) friamal

m)(n—m—2)(n—m—4) fi-amsa

16J‘ (V-
o/l —m)n—m =2+ m+2) froimea
=V n—m)n+m+2n+m+4) frama
= \/(n+m+2)(n+m +4)n+m+6) friami3k (20)

These operators are illustrated graphically in Fig. 2.
One crucial difference from the shear operator is that applying a
flexion shifts the galaxy’s observed centroid (7) by an amount

—5(6F+5P£ +Gs"), 2n
in units of B, with the real part corresponding to the x direction and
the imaginary part to the y direction. The elements of expression (21)
are easily understood in terms of shapelet coefficients. A galaxy’s
centroid is constructed from its m = 1 coefficients. These coefficients
are altered during a first flexion JF if the galaxy has power in any
m = 0 or |m| = 2 coefficients. The m = 0 coefficients are never
all zero, so the centroid will always shift. The centroid is altered
during a second flexion § if the galaxy has power in any |m| =
2 coefficients, but the effects of its |m| = 4 coefficients happen
to cancel out in summation (7). Therefore an object’s ellipticity
uniquely determines this centroid shift. No comparable shift was
introduced during shearing, so dealing with this will present a new
technical challenge for weak lensing measurement.

One mapping that will be required later is

G:6 st =646 +G, 22)

where

o= ,56\/32112(:1 + )/ — D(n + D(n +3) frs. (23)

Operators (19) and (20) are useful for applying an artificial flex-
ion to an unlensed galaxy (e.g. during the manufacture of simu-
lated images). However, for a practical, passive flexion measurement
method, the natural location for the centre of a shapelet decomposi-
tion is the post-lensing (observed) centre of light x., it being impos-
sible to predict the pre-lensing sky position of the source. This point
will be crucial in our later analysis because, for example, determi-
nations of ellipticity and particularly flexion depend upon the origin
of the coordinate system. To ensure that we account for this centroid
shift, we are greatly aided by the linear dependence of operator (21)
upon the coefficients that will make up our flexion estimators. The
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change in coordinate frame can be simultaneously corrected for by

simply incorporating an appropriate translation in the operator used
for flexion estimation

48
Gr=6-T (Ege‘) ' 24)

Fr=F- (—(6}"+ SPE})

where, from Massey & Refregier (2005), the translation operator is
?‘(A) : fmm —r r;m = fn.m

A
+ﬁ[\/m fu*l.mfl
O —m+2) fuimi}
A*
+E[w n—m) fucimt
—v/n+m+2) fasima e 29

These practical flexion operations for analysis of observed images
effectively isolate the observable, shape-changing part of the flexion
transformation by subtracting off the centroid shift.

As described in Goldberg & Bacon (2005), for the purposes of
constructing workable flexion estimators the ellipticity ¢ can be
estimated from the lensed galaxy image even though it will itself
have changed during the lensing. The change in the centroid shift
this represents is small, which can be seen from equation (21), and
such changes will cancel on average due to the differing rotational
symmetries of y, F and G. If deemed necessary, an estimate of
the ellipticity corrected for locally measured shear could even be
used, as there is nothing to prevent the galaxy shear analysis from
being independently performed prior to any flexion analysis. These
operators will be used to form flexion estimators from observed
galaxy shapes in Section 4.

2.4 Effect of convergence in polar shapelet space

Convergence changes a galaxy’s size and brightness. Actually mea-
suring convergence is difficult because galaxies are intrinsically of
very different sizes and magnitudes, and it is very hard to know what
these quantities would have been before lensing, even statistically.
(Measurements of shear and flexion are made possible by the sta-
tistical assumption that an unlensed population of galaxies would
be round.) However, it is important to take account of the effect of
convergence on these measurements, which is given by

1 /2% 2™

K”z(ax2+ay2)' (26)

Increases in apparent galaxy size potentially cause ellipticities
to be measured in different parts of a galaxy’s profile — further
towards the core or out in the wings. This is compensated for by the
adaptative choice of the shapelet scale size § during the shapelet
decomposition described in Massey & Refregier (2005). Indeed,
the operators K and § are commutative. Changes in galaxy flux,
or the averaging of shear estimators from bright and faint galaxies,
can be controlled by constructing estimators that are invariant to
object flux. This is trivially implemented for all of the estimators
discussed in this paper by dividing by the flux. To first order in y,
this quantity is invariant under a shear. It is also the most easily
measured, zeroth-order aspect of morphology: very important since
this appears on the denominator of shear estimators, where noise
can translate into biases overall.
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Note that this does not mean that the issues of ‘reduced shear’
(Bartelmann & Schneider 2001) or indeed ‘reduced flexion® (cf.
Okura et al. 2006) have been solved. Pure gravitational shear or
flexion is not observable in isolation. It is only possible to measure
a degenerate combination of the shear or flexion with additional
terms including the convergence. For the unweighted shear esti-
mator Pypweighied» Which is described in Section 3.4, the observable
quantity is ¥ /(1 — x). However, as shown in Appendix A, this rep-
resenis a limiting case that no longer holds for arbitrary weighting
schemes. For convenience, the observable shear distortion will be
labelled y hereafter in this paper; it should be understood that this
really refers not to the gravitational shear but to the reduced shear g
corresponding to the estimator in question. In practice these reduced
shears will be close to the g = y /(1 — «) for the limiting unweighted
case, but in Appendix A we discuss how shapelets might be used
to calculate the generalized reduced shear for each shear estimation
method.

2.5 Effect of convolution in polar shapelet space

Galaxy shapes also change during convolution with a telescope’s
PSF. In shapelet space, convolution is another simple matrix oper-
ation (Refregier & Bacon 2003). Deconvolution can be performed
via a matrix inversion or simultaneously with shapelet decomposi-
tion via a methed presented in (Massey & Refregier 2005). We shall
not further discuss the challenge of deconvolution in this paper,
leaving it as a separable, and essentially solved, problem. The main
effect of deconvolution is to correlate shapelet coefficients (since the
basis functions no longer remain completely orthogonal after con-
volution). The full covariance matrix can easily be obtained during
decomposition. It could, in principle, be used to perfect the weights
on coefficients in the shear estimators, although we have derived
results only in the limit where the covariance is nearly diagonal —
which is approached by basis functions with oscillations larger than
the PSF size.

3 SHEAR ESTIMATORS

To measure weak shear, we would like to construct some combi-
nation of each galaxy’s observed shape components that is related
to the shear field it has experienced. The combination can be of ar-
bitrary complexity. For individual galaxies, the measured quantity
will inevitably be noisy, because galaxies have their own intrin-
sic shapes, which are changed only very slightly by weak lensing.
However, we shall aim to construct a shear estimator 7 for which

(7=0 27

when averaged over a large galaxy ensemble in the absence of shear;
and, more importantly,

S:pop+y (28)
individually. As discussed in Section 2.1, the first condition is easy
to achieve by making sure that (the numerator of)  contains only

shapelet coefficients with m 5 0. The second, calibration of the shear
estimator, ensures that the estimator is always unbiased

Pl =v 29
but this is notoriously difficult to satisfy (cf. Bacon et al. 2001; Erben
et al. 2001; Heymans et al. 2005; Massey et al. 2007a). Our effort
will primarily be directed here.

The easiest methodical approach towards a passive shear estima-
tor is to first construct a ‘polarization’ estimator p with the same

rotational symmetries as shear. We then need to calculate its ‘shear
susceptibility”

api

¥ —

2= (30)
so that

5: 5 B+ Ply; [+OGAL (31)

The shear susceptibility can usefully be thought of as two complex
numbers; one for each component of shear. However, it is more
commonly expressed as a real, 2 x 2 tensor and, for the sake of
familiarity, we shall adopt that notation here. Its diagonal (real) terms
describe the amount by which the polarization will change under a
shear. The off-diagonal (imaginary) terms describe a peculiar mixing
by which a shear in one direction can affect the polarization in a
direction at 45°. This is introduced by complex galaxy morphologies
when a galaxy’s isophotes are not concentric.
‘We can then construct a shear estimator

%= (P g (32)

to make sure that indeed

7 = ((#5)" 2+ (B3) " Pym). 3)
={(B))"'5) + . (34)
=% (35)

where the random intrinsic ellipticities of galaxies ensure that the
first term vanishes, and thus condition (29) is satisfied.

However, we immediately encounter four difficulties with shear
susceptibilities that account for most of the problems in the current
generation of shear measurement methods:

(i) P¥is noisy. It is usvally constructed from an object’s higher
order shape moments, which are even harder to measure than the
polarization. Since this appears on the denominator, it dramatically
increases the scatter of the shear estimator: any ratio of quantities
with Gaussian errors produces the extended wings of a Cauchy
distribution (as seen for a KSB analysis in fig. 2 of Massey et al.
2004), whose moments like o', do not even converge.

(ii) P7 is a tensor. The matrix inversion in equation (32) is unsta-
ble, except for circularly symmetric galaxies, or an unlensed popu-
lation ensemble, in which case the off-diagonal elements are always
zero. In all other cases, shearing in one direction mixes ellipticity
from all other directions, and this must be unmixed.

(iii) P7 is required pre-shear. Each galaxy is observable only after
ithas been lensed. Unfortunately, the shear susceptibility factor may
change during shear, to first order in ¥ for most galaxies, and to
second order for even circularly symmetric ones.

(iv) The P7 formalism ignores terms of second order in shear.
This omission may bias shear measurements at the sub-per cent
level of precision, and introduce non-linearities that depend upon
an object’s intrinsic ellipticity and |m| = 4 shapelet coefficients.

A frequently adopted solution to the first three difficulties is to
average PV from a set of intrinsically similar galaxies, or to fit a
value from a large galaxy ensemble as a function of other observ-
ables. This approach ought to find a suitable, statistical value for all
galaxies. It diagonalizes the shear susceptibility; reduces noise; and,
if the population is so large that it contains effectively no coherent
shear signal, satisfies the requirement for the pre-shear measure-
ment. The fourth difficulty is particularly troublesome because an
object’s measured ellipticity is degenerate with the shear — but may
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also be resolvable in averages over a large population of galaxies
chosen without shear-dependent biases. Unfortunately, averaging
over any large population of galaxies is inelegant, in the sense that
shear estimators for individual galaxies are no longer self-contained.
It also introduces new problems: the main issue being the practical
identification of a set of intrinsically similar galaxies. Most observ-
able properties of a galaxy do change during a shear, and grouping
galaxies by these leads to ‘Kaiser flow’ (Kaiser 2000). The common
challenge facing all modern shear measurement methods is to either
understand Kaiser flow statistically, or to control shear susceptibility
and thus aveid it. In Appendix B, we show how measurements with
one polarization estimator can be averaged to avoid Kaiser flow, and
maximize the weak lensing signal.

For the rest of this section, we shall construct progressively more
elaborate polarization estimators thatameliorate the four difficulties.
‘We begin with simple polarizations that are compactly represented
in polar shapelet space. These still suffer from all four difficulties.
We then gradually exploit the symmetries of shapelets to add more
complex features. The process is helped by the convenient shapelet
notation, although the expressions do become more complicated.
Which of these advanced shear estimators is most appropriate to
a given data set will depend on the desired application, the image
quality (e.g. whether it was taken from the ground or in space), and
the number of shapelet coefficients available for each galaxy.

3.1 Gaussian-weighted quadrupole moment

‘We shall start with the simplest possible combination of shapelet
coefficients that can be used to build a polarization estimator. Re-
call that the first shapelet coefficients to be affected by a shear are
those with [m| = 2. Like shear, these rotate as e 2, and they are
therefore suitable for our purposes. The simplest possible polariza-
tion estimator is simply the first shapelet coefficient with m = 2,
that is, i = fo.. This has shear susceptibility

Pl = (foo— fao)/¥2— 3 Re(fia), (36)
Ph=(foo— fo)/v2+3Re(fis). 37
Pl = P} = —</31Im(f:a). (38)

In images from the HST COSMOS survey (Scoville et al. 2007),
for example, {| fa4l/ foo) =~ 0.079, which is not entirely negligi-
ble at the desired level of precision. By averaging the components
of P? from a sufficiently large population of observed galaxies, or
fitting them as a functicn of other observables like galaxy size and
magnitude, we can explicitly force the mean m = 4 coefficients to
be zero, and ensure that the measured m = 0 coefficients are sta-
tistically corrected before shear. With this simplification, the shear
susceptibility factor can then be trivially inverted, and we arrive at
the shear estimator

V2 [,
{foo = fao)

This recovers the methods of Refregier, Rhodes & Groth (2002,
hereafter RRG) (excluding the smear correction) and Refregier &
Bacon (2003), casting them into the more succinct framework of
polar shapelets. It recovers the P*" component of KSB up to the
normalization of the polarization estimator. To avoid biases and
instability at low signal-to-noise ratio, we have chosen to keep the
polarization and shear susceptibility linear in the image brightness.
As a result however, both quantities vary widely in the full galaxy
ensemble which typically encompasses large ranges of flux and

(39

Poaussian =
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sizes, increasing the rate of Kaiser flow. A similar decision, that is,
whether to normalize by flux or not, will also have to be made for
all of the following shear estimators.

3.2 Order-by-order shapelet shear estimator

A successful shapelet decomposition contains all of the available
information about a galaxy’s shape, and more information can be ex-
tracted than that available with previous shear estimators. Since all
of the |m| = 2 shapelet basis functions have the same rotational sym-
metries, each of the corresponding shapelet coefficients can be used
to form independent (except for the covariance between shapelet
coefficients after deconvolution) polarization estimators p = fj 2.
These have shear susceptibilities

(BY),y = 3 VA0 + D20~ frrao)

+4/(n — 4)(n — 2) Re{ fo_0.4]
—y/(n+4)(n + 6) Re{ f.2.41), “0)

1
(P"y))_z = Z{ V n{n + 2}(fu—2.ﬂ = fu+2.0)

—/(n — 4)(n — 2) Re{ fo_s.4}
+1/ (1 +4)(n + 6) Re{ frs2.41), @n

(PE) =&
1
= Z{ (n —4)(n — 2) Im{ f, 2,4}

=4/ (n+4)(n + 6) Im{ f12.4}}, (42)

which reduce to

By = YOI f o= fura 3)
when averaged over an ensemble of galaxies as before. Thus, for
each even order n available in a shapelet decomposition, we can
construct one independent, unbiased shear estimator
7 = 4 fia

" V4 2) (famz0 = fas20)
As before, these estimators are by construction unbiased, when av-
eraged over the galaxy population.

One way to use these additional estimators is to diagnose prob-
lems in the measurement. Because we obtain multiple shear mea-
surements for each galaxy during a single PSF deconvolution, their
agreement provides a strong new test of systematics. If a pure shear
signal is being successfully measured, all of the estimators from a
given galaxy should average to the same value. However, if residual
PSF effects are polluting the signal, the separate estimators will dis-
agree. A weak lensing pipeline must be highly robust to pass such
stringent tests, and they will provide a unique discriminatory power
in future analyses.

Alternatively, the separate estimators can be linearly combined,
with arbitrary weightings

forn =2,4,6,.... (44)

p= i Wy fo2, 45)

where the summation runs only over even indices n, for only those
coefficients exist. In this case

Pr=> wp. (46)

n=0
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The weights w), can be carefully constructed to optimize the signal-
to-noise ratio of the shear measurement (such as inverse variance
weighting, as suggested by Refregier & Bacon 2003) or to remove
systematic biases plaguing the particular data set. For the rest of this
section, we shall explore various options for this weight function.
By staying linear in shapelet ccefficients during this process, the
polarization and susceptibility also stay linear in the image, thus
preserving a Gaussian-like distribution of estimators. In real space,
changing the weights w, is equivalent to changing the weight func-
tion used for the polarization estimator.

3.3 Using galaxies’ radial profiles to reduce o,

A galaxy’s observed m = 2 coefficients consist of intrinsic ellip-
ticity, shear-induced ellipticity and noise. For an individual galaxy,
there is no way to tell what fraction of each is intrinsic, and what
fraction is the signal. However, a shapelet decomposition contains
a great deal more information about a galaxy’s morphology that has
not yet been tapped. In particular, it is the galaxy’s intrinsic radial
profile (m = 0 coefficients) that contribute most to any change in
observed ellipticity during a shear. Since the m = 0 coefficients are
typically much larger than any others, they are also, fractionally, the
least changed themselves under a small shear. We shall therefore
approximate the unlensed radial profile as the observed, measured
radial profile. We can then work out the ‘radial profile’ of m = 2
coefficients that could possibly have been induced by lensing. Any
compenent of the intrinsic ellipticity that does not have the appro-
priate ‘radial profile’ cannot possibly have been induced by lensing
and, for our purposes, can be ignored. Thus we reduce the contami-
nation of intrinsic galaxy ellipticity in our shear estimators, to only
include components of intrinsic ellipticity that happen to have the
right profile.

‘We determine the required weights w, by applying a unit shear
to the rotationally invariant part of a model, and find

PR 42 Vit +2) (famz0 — far20) fa2
T T AT +2) (fmzo — farzo?) |

where one factor in the denominator comes from the shear suscep-
tibility factor and one from the weighted average. Of course, we
have not taken measures to eliminate the |m| = 4 and off-diagonal
terms in the shear susceptibility factor. The shear susceptibility will
therefore need to be fitted from a galaxy population as a function of
size, magnitude and possibly radial profile. Several shapelet-based
parameters to span morphology variation are suggested in section 7
of Masssey & Refregier (2005).

47

3.4 Diagonal shear susceptibility

One of the difficulties with general shear estimators, as described at
the start of Section 3, is that they require the inversion of a (noisy)
shear susceptibility tensor (46). This inversion is often unstable,
and various implementations have chosen to either ignore the off-
diagonal elements, or average over a large population of galaxies
so that they disappear. The problem could be solved more easily if
the shear susceptibility were explicitly a simple scalar (times the
identity matrix) for each galaxy. Indeed, it is possible to weight the
various orders of 7, in such a way that the off-diagonal terms in
their combined susceptibility tensor from successive orders cancel
each other. The off-diagenal terms, and the differences between the
on-diagonal terms, involve |m| = 4 coefficients that are introduced
by the ¥~ terms in equation (11). With these removed, the shear

susceptibility (46) will be diagonal and only involve terms with
m = 0. This can be trivially inverted.
A simple calculation to obtain the desired w, yields

p=4v/rf’ Yy \/nw+2) fi, (48)

where the pre-factor has been added to reproduce familiar quantities.
In fact, p = FR?e, a version of the (radially) unweighted ellipticity
without size (or flux) normalization. This cannot normally be calcu-
lated from images because background noise makes the real-space
integrals diverge. A shapelet decomposition removes noise by act-
ing as a prior on the permitted physical properties of a galaxy shape.
This polarization has shear susceptibility

Plreighos = 16028 " /11 fo =2F R, (49)
n

where the right-hand side refers to quantities measured before shear-
ing. The susceptibility is the size and magnitude of galaxies, in a
curious contrast to the previous shear susceptibilities that needed to
be ensemble averaged and fitted as a function of those observables.
Furthermore, as shown in equation (14), to first order in y, the size
R? changes under a shear in a way that affects the overall shear
estimator
§..P , P _  p+2FRy

' 2FR? 2F'RY  2FRY1+ye*+ye)

Ensemble averaging, and expanding to first order in y, we recover

7 N\N_[ »p €
<2F’R2'>_<2FR2>+V(1_ 2) B

with the same ‘shear responsivity’ factor of 1 — {g2) /2 that appears
in equation (A14). Thus we obtain an unbiased shear estimator

D DRV oy )1
Vielted = 2 () 32 /1 + Do
that is written in terms of observable quantities alone, and requires
minimal averaging of shapelet coefficients from a population of
galaxies.

This particular shear estimator emerged as one of the most sue-
cessful shear measurement methods during blind tests as part of
the STEP programme (Massey et al. 2007a). This programme con-
structed simulated images that exhibit all the statistical properties
of real astronomical images, but contain a known shear signal.
‘While the measurement was performed (by JB), these input shears
were kept hidden. They were then revealed publicly after all the
pipelines had been run. Fig. 3 shows the impressive performance of
our Punweighiea Shear estimator for STEP2 image set A, which was
specifically designed to mimic deep Suprime-Cam images from the
Subaru telescope (Miyazaki et al. 2002). A linear fit to these results
shows a shear calibration factor (multiplicative measurement bias)
of m = 0.023 + 0.029 for the real component of shear, and m =
0.053 £ 0.029 for the imaginary component. There is no significant
residual shear offset (additive measurement bias), with the fitted
values being ¢ = (—6.8 £ 6.5) x 10~* for the real component of
shear and ¢ = (1.3 £ 6.6) x 10~ for the imaginary component. This
estimator demonstrated the best performance throughout the STEP2
project and, as suggested by that analysis, we shall reduce our er-
ror bars before the next round by incorporating a galaxy weighting
scheme into our weak lensing pipeline.

One additional benefit of this estimator is that both the polar-
ization and the shear susceptibility are independent of the shapelet

(50)

(52)
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Figure 3. Performance of the shear estimator with an explicitly diagonal
shear susceptibility tensor, on simulated images containing a known true
shear. Points show both components of the mean shear, measured in 7 x
7-arcmin® patches of sky where the input shear was held constant. For a
perfect shear estimator, these would lic on the solid line. The dashed line is
a linear fit to deviations from it.

scale 8. Although the ensemble average of any shear estimators (7, )
should always be independent of B, in general, individual estima-
tors 7, may not be. But in the current case, once a shapelet series
has converged, F, R* and £ combine coefficients in such as way as
to not depend upon the choice of g (Massey & Refregier 2005).
This result is non-trivial: in our image decomposition pipeline, we
choose B to optimize the image reconstruction and stabilize the
PSF deconvolution. However, this is only one possible goal. In M-
cAT implementations of the KSB method, the equivalent of g is
instead chosen to maximize the signal-to-noise ratio for detection
of the object. In SEXTRACTOR implementations of KSB, a scaling of
SEXTRACTOR parameters is used. In all cases, the cheice of g will
also be affected by any applied shear that changes a galaxy’s appar-
ent size. Whether this change is negligible depends on the specific
implementation of the algorithm to determine B and must be tested
experimentally. In this case, it is reassuring to note that this effect
is formally absent, modulo the convergence of the series.

Since the STEP tests, we have also derived the full ‘Kaiser flow’
behaviour of this estimator. This has a particularly interesting form,
and is discussed fully in Appendix B.
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3.5 Shear-invariant shear susceptibility

The shear susceptibility can be further simplified, by continuing to
add terms to the polarization estimator. So far, we have used the
|m| = 2 coefficients, but no others. In fact, all shapelet basis func-
tions with |[m| =2, 6, 10, 14, . . . contain the rotational symmetries of
shear; the higher order functions just contain additional symmetries
as well. They cannot be used as shear estimators by themselves but,
because of this, it is possible to add them to the |m| = 2 coefficients.
The resulting polarization estimator will stay linear in shapelet coef-
ficients, linear in image flux, and keep all of the desired symmetries.
Here we shall demonstrate how higher order shapelet coefficients
can be used to ‘sweep’ terms in the shear susceptibility down to
m = 0, and construct a polarization

pP= i Em: Wy m fum (33)

m=26,10,... n=2.4.6,...
with any desired susceptibility factor.

‘We begin with the f>, polar shapelet coefficient. As shown in
Section 3.1, this has a shear susceptibility involving fo4,f40 and
Ja.4. The weight on the f,, coefficient in p can be used to create
any desired factor in front of the f,, term in P¥. In Section 3.4,
we added coefficient fi;, in such a way to cancel out the f44
coefficient in the shear susceptibility. Instead, we shall now add
an amount of f 2 (then fiq.2, f14,2, etc.) to shape the susceptibil-
ity’s fa0 (and fgo, f1z,0) terms in any way. Assuming extrapola-
tion to infinite n, we can thus construct a polarization estimator
with arbitrary m = 0 terms in its shear susceptibility tensor. How-
ever, it will also contain non-zero |m| = 4 terms and off-diagonal
elements.

Now consider the f s polar shapelet coefficient. This has a shear
susceptibility involving fs 4, fs 4 and fg 3 coefficients. This can be
added to the polarization with a weight arranged so that the three f, 4
terms in the shear susceptibility now cancel out. The f  ; coefficient
can then be added so that the four f; 4 terms cancel, and so on. This
leaves ‘dangling’ terms in the shear susceptibility with |m| = 8 (and
due to series truncation, in practice, high n). Successive additions
of |m| = {10, 14, 18, . ..} terms to the polarization can push these
terms to higher and higher |m|. Since the magnitude of shapelet
coefficients for real galaxies typically fall off rapidly with n and
|m|, the contribution of any remaining dangling terms due to series
truncation decreases during this process.

A second, interwoven combination of shapelet coefficients start-
ing with f4 1, fs.2 and f ¢ can also be constructed, to make a com-
pletely separate polarization whose shear susceptibility involves ar-
bitrary contributions of enly f» g, f6.0. - . . coefficients.

‘We are now free to decide the most suitable form for the shear sus-
ceptibility, and can construct any appropriate polarization estimator.
It would be easiest to satisfy requirement (28) if P¥ did not change
under shear. We could then use the observed (post-shear) value for
each individual galaxy. The only two quantities (15) and (16) like
this can clearly be constructed from these two interwoven combi-
nations of shapelet coefficients. We shall construct the polarization
estimator with shear susceptibility I'y -+ I’ = F, where F is the
flux. Clearly, any shear estimator must eventually be normalized
so that the same shape is calculated for two (otherwise identical)
galaxies of different brightness. The flux is the simplest, and most
robustly measured normalization, and the obvious choice to put on
the denominator; that is,

1
Pwarwvcon = 2 D W fum. 54)
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Table 1. Coefficient weights for the real part of the Pinear-invarian: Shear es-
timator (equation 54). The imaginary part of this shear estimator involves
complex conjugates of terms with every other value of m, but is most con-
veniently found by instead rotating the galaxies by 45 and then calculating
the real part a second time.

" m Wy n m Wy m

2 2 2 6 6 8/(3+/20)

4 2 V23 8 6 4/(3v/35)

6 2 Va3 10 6 8/(3+/35)

8 2 475 12 6 8/(3+/103)
10 2 JEI5 14 6 8/(3v/42)
12 2 677 10 10 16/(15+/7)
14 2 877 12 10 16/(154/77)
16 2 NG 14 10 96/(15+/462)
18 2 J10/9 14 14 64,/(7+/858)

Calculating w, ,, for this case is an elementary but tedious pro-
cedure using the iterative method described above. The first terms
are listed in Table 1. Note that although each term in the series is
well defined, a real-space calculation in Appendix C demonstrates
that the summation approaches a solution that is not continuously
differentiable.

3.6 Convergence issues

Unweighted ellipticities (and higher order properties) cannot usu-
ally be measured from real images, due to the presence of noise that
makes the integrals diverge. However, this becomes possible with
shapelets (or IM2SHAPE or GALFIT) because a noise-free (and un-
pixellated and deconvolved) model of the galaxy is reconstructed.
For different weight functions, the question becomes one of the con-
vergence of galaxies’ radial profiles to zerc at large radii, and the
suitable truncation of its measured shapelet series. A palaxy with
an exponential profile has polar shapelet coefficients f, o o n%3
for a well-chosen 8: for a sufficiently high np,,, all of the shear
estimators do converge. For a further discussion of the convergence
of shapelet series, see Massey & Refregier (2005).

Furthermore, although polar shapelet coefficients can be mea-
sured to infinite n using the linear overlap method (see Massey &
Refregier 2005) for idealized data, this is not the case using the now
standard x? fitting method (see also Kuijken 2006; Nakajima &
Bermstein 2006), or in the presence of pixellization or a PSF (Berry,
Hobson & Withington 2004). We therefore need to ensure that suf-
ficient coefficients can be measured, particularly for the elaborate
polarization estimators that converge more slowly. They may there-
fore require galaxies of slightly higher signal-to-noise ratio and #1,,,.
This can be achieved by raising the magnitude or size cutin a lensing
catalogue, although the extent to which this is necessary has to be
determined by experiment. However, the more elaborate polariza-
tion estimators have correspondingly simpler shear susceptibilities,
which converge faster. As was the case for noise, the minimization
of truncation errors is particularly important in the denominator, and
this may in fact prove to be the deciding factor.

3.7 Active shear estimators with polar shapelets

Bernstein & Jarvis (2002), Kuijken (2006) and Nakajima &
Bernstein (2006) suggest a rather different philosophy for construct-

ing shear estimators. Instead of measuring an observed polariza-
tion, and calculating how that would have changed during shear,
Bemnstein & Jarvis (2002) shear objects (or their coordinate sys-
tem) until they appear circular. Kuijken (2006) assumes that objects
were intrinsically circular (i.e. models with f;,,, = 0¥ m 5 0), then
shears them until they most closely resemble the data. This makes
for a simpler calculation because the shape of each object, includ-
ing its higher order moments, is known well before the operation.
Forward shearing of an image is also useful, because it can be per-
formed to arbitrarily high order in y, addressing the fourth concern
in Section 3. In real space, the sheared ellipticity of the shapelet
basis functions in Bernstein & Jarvis (2002) can be chosen from a
continuous range; in shapelet space, operation (11) can be exponen-
tiated to include higher order terms. However, a shear susceptibility
factor is still needed (the calibration factor R in equation (5.33) of
Bemnstein & Jarvis (2002) has the same origin as that in our equa-
tion 50). This too must be fitted or interpolated from a galaxy pop-
ulation as a function of other observables, so offers no advantage
over a shear susceptibility.

At first sight, this shear measurement philosophy seems more
efficient than the passive, moment-based shear estimators consid-
ered in the rest of this paper. Active methods do not require the full
model of each deconvolved galaxy shape, but extract only the re-
quired quantity y. However, the decadence of obtaining a full shape
reconstruction can provide extra information that is invaluable. For
example, checking that the model’s residual image is consistent
with noise can indicate potential problems, and which shear esti-
mates to trust, in a way that is not possible if only a single number
is obtained for each galaxy. In principle, it is possible to expand
the definition of ‘circularity’ in Bernstein & Jarvis (2002) to in-
volve different shapelet coefficients, but this does not generate extra
information that is necessarily useful for systematic cross-checks.
In that case, each fit would require a separate non-linear iteration
to find the best-fitting parameters x., B, nms and y, and therefore
could be subject to independent biases. Since altering the shear es-
timator could change any systematic influences in this method, it
would be difficult to interpret any variation between the estimators.
Instead fitting a model that is simultaneously capable of captur-
ing all the shape information also makes the PSF deconvolution
more robust and intuitive than methods that use a model repre-
senting only the best-fitting elliptical profile of a complex galaxy
shape.

In our experiments with elliptical shapelet basis functions, we
have confirmed that the choice of that ellipticity is the most unsta-
ble part of the iteration, particularly for objects at low signal-to-
noise ratio. We have had one idea for a different truncation scheme
with highly elliptical basis sets. A problem arises when fluctua-
tions along the minor axis become smaller than the PSF or a pixel
and therefore non-orthogonal. Simply decreasing iy, (Nakajima &
Bernstein 2006) also shortens the reach of the basis functions along
the major axis, and therefore could potentially bias a shear mea-
surement. However, it is possible to first rotate the basis functions
so that & = 0 lies along the major axis of the ellipse, then truncate
the basis functions at different values of n, and n,, the Cartesian
shapelet indices in the x and y directions. If the newly truncated
coefficients are kept, but initially set to zero, operation (37) from
Massey & Refregier (2005) can be used to recover the coefficients
that would have been obtained from an unrotated set of elliptical
basis functions and thus continue the Bernstein & Jarvis (2002)
method.
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4 FLEXION ESTIMATORS

4.1 Gaussian-weighted flexion estimators

‘We shall now try to develop estimators for the weak lensing flexion,
making use of our experience with the shear estimators, and drawing
tight analogies. The simplest passive simple flexion estimator can
be formed from a similar approach to that taken when constructing
our KSB-like shear estimator gysi0n. For that, we considered the
Gaussian-weighted quadrupole moments, which were the first per-
turbed under a shear. In this case, the shapelet coefficients primarily
affected by first and second flexions, transform as

+%{6(1 ‘;)fuo-l-ﬁﬁ o
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Fr:fir = fur
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Therefore, the combinations
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can be used as simple flexion estimators.

Note that the £ values in equations (55) and (56) refer to the pre-
lensing ellipticity, and really do cancel out when averaging over a
population of galaxies, even in the presence of a shear field. Changes
in R? due to flexion do not bias (R?) to first order either, as these
cancel when averaged over a population of galaxies.

4.2 Order-by-order shapelet flexion estimators

For the small and faint galaxies that make up the majority of a
weak lensing survey, it will be difficult to measure polar shapelet
coefficients beyond the n = 6 terms needed to estimate G as de-
scribed above. However, for those galaxies whose higher order
shapes can be measured, it is possible to generalize the flexion
estimators.
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The terms in curly brackets in equations (55) and (56) effectively
describe a flexion susceptibility factor, which we introduce by anal-
ogy with the shear susceptibility factor (31). We shall then be able
to form flexion estimators

Fo=[(R7),]7 fua (59)
and
6u=[(PF),] fom: (60)

The flexion susceptibility factors are real, 2 x 2 tensors, and can be
calculated using equations (19) and (20). The need to subtract away
anestimate of the shift in the galaxy centroid due to the flexion itself,
expressed by equations (24) and (25), necessarily complicates these
expressions. However, this then describes the measurable effect of
flexion on galaxy images. The first flexion susceptibility for general
m = 1 polar shapelet coefficients is

(BF),, +1(P7),,
_ B 3WnHTIn = Dfams0 = farro)
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The second flexion susceptibility for m = 3 coefficients is
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In all four cases, the last six terms are complex, and the final two
emerge from the shiftin an object’s apparent centroid during flexion.

‘We shall now consider options by which m = 1 and 3 coefficients
of different orders n can be combined. We search for sophisticated
combinations that produce flexion estimators with useful properties,
analogous to those already created for shear estimators.

4.3 Using galaxies’ radial profiles to improve flexion
estimators

Exactly as was done for shear estimators in Section 3.3, it is pos-
sible to use knowledge of a galaxy’s radial profile to restrict which
compenent of its |m| = 1 or 3 polar shapelet coefficients could have
been induced by flexion. Via a parallel derivation, we obtain flexion
estimators
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These are guaranteed to converge for a typical galaxy if sufficient
terms are available inits shapelet series. The estimator for the second
flexion in particular should provide a very clean measurement with
minimal noise.

4.4 Diagonal flexion susceptibility

It might also be hoped that successive off-diagonal terms in the flex-
ion susceptibility matrices could be made to cancel via a suitable
weighting scheme w,, as was possible for shear in Section 3.4. Un-
fortunately, due to the presence of the centroid-shifting correction so
necessary for reliable flexion estimators, this is difficult; especially
for the first flexion.

For the second flexion we can come tantalizingly close, and indeed
if we only consider the pure G transformation of equation (20), the
weighting scheme w, = +/(n — I)(n + 1)(n + 3) can be used to

form a second flexion estimator

G = WI Y V=D + D +3) fis
diagonal = 3572, Z(”z fn+2) f,.‘(: .

This is none other than the quantity 45/3, as developed for HOLICS
by Okura et al. (2006), except for the additional ‘flexion responsiv-
ity” factor R. This arises because the denominator changes during
flexion (see equation 22), biasing the overall estimator by an amount
1 — (pé)/2 in a completely analogous fashion to the shear respon-
sivity factor calculated in Section 3.4. Also, the inclusion of terms
from the flexion-induced centroid shift (24) results in off-diagonal
elements in P9 that cannot all be removed through any combination
of the m = 3 coefficients.

In the case of the first flexion, the prospects are worse: even if we
could omitthe 7 partof a practical flexion operator (which, for F we
most certainly cannot), a w, capable of cancelling the off-diagonal
terms in the susceptibility matrix has yet to be found by the authors.
The complication arises from the mixing of power between Am,
An = £1 coefficients in the first flexion operation (19). Like a cen-
troid shift, flexion causes power to leak between adjacent shapelet
coefficients (cf. Fig. 2). However, whereas the centroid shift involves
only the single ladder-operator transformations &, ﬁf , @ and @
(see Refregier & Bacon 2003), flexion always acts via combinations
of three of these ladder operations, taking three steps but doubling
back to move only cne overall. Since & does not commute with
a,, nor ii;r with d;, each Am, An = =1 term in equation (19) is
in fact a combination of five separate contributions, each of which
representing a different, independent path between the coefficients.
‘Worst of all, each path contributes a differing, n-dependant propor-
tion of the overall transformation. This added level of complexity for
the first flexion transformation therefore precludes any estimator of
first flexion with vanishing off-diagonal terms in the susceptibility
matrix.

The S-invariant quantity obtained by setting s = —land m = 1
in equations (56) and (58) of Massey & Refregier (2005) could be
used to measure first flexion. Unfortunately, this quantity does not
appear to have any other properties that are particularly interesting
in the context of weak lensing.

(69)

4.5 Active flexion estimators with polar shapelets

In a similar way to the active shear estimators, it is also conve-
nient to use a shapelet representation when distorting a circular
object (or possibly an object with both circular m = 0 and elliptical
|m| = 2 components) by applying flexion until it matches the ob-
served shape. Goldberg & Bacon (2005) suggested a prescription
in Cartesian shapelets, which has been implemented by Goldberg
& Leonard (2007), to fit the odd shapelet coefficients by perturbing
the even ones. This results in a simple x? minimization via ma-
trix inversion. However, their approach is not perfectly clean. The
even Cartesian shapelet coefficients mix a great deal of structure
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beyond the circularly symmetric and elliptical components. These
are isolated using polar shapelets and, furthermore, so are the first
and second flexion signals. By using polar shapelets, it is possible
to fit 7 and G independently, from the |m| = 1 and 3 polar shapelet
coefficients. Since the flexion signal is spread evenly across fewer
polar shapelet coefficients than Cartesian ones, but noise from an
uncorrelated sky background is equal in all shapelet coefficients,
using fewer coefficients will result in a cleaner fit, with improved
signal-to-noise ratio.

5 CONCLUSIONS

‘We have described the mechanics of weak gravitational lensing in
terms of ‘polar shapelets’ (Refregier 2003b; Massey & Refregier
2005). This is a set of basis functions that can be used to parametrize
images, in a way that appears convenient for both weak shear and
flexion measeurement. The symmetries of polar shapelets are well
matched to those of lensing. For example, the complex notation
of polar shapelet coefficients, where their modulus represents the
amount of power, and their phase represents their orientation, mir-
rors that commonly used in the literature to define a complex ellip-
ticity. In addition, polar shapelets concisely encapsulate the ideas of
weak flexion that have been recently developed.

The symmetries inherent to the polar shapelet formalism provide
useful insight into the parallel symmetries of weak lensing distor-
tions. We have exploited this relation to construct estimators that
are able to simultaneously extract both the weak shear and flexion
signal from the observed shapes of distant galaxies. We attempt to
bypass some of the limitations of KSB and other shear measurement
methods that were reviewed in STEP2. Adopting the classification
scheme from that programme, we briefly discussed the recasting
of alternative, ‘active’ shear and flexion estimators into the polar
shapelet formalism, and more comprehensively explored the op-
tions available for ‘passive’ shear and flexion estimators.

The Gaussian-weighted shear estimator P recovers old
methods like KSB and RRG, but in a compact complex notation.
The unweighted shear estimator Pycigned takes advantage of the
noise-free shapelet reconstructions to diagonalize the shear suscep-
tibility tensor into a scalar quantity. This particular quantity happens
to be easily derivable in real space as well. The simplification of the
shear susceptibility is completed with Pnesrinvariant. With this, the
shear susceptibility is simply the object’s flux: a robustly measured
quantity, and one that does not change to first order during shear. The
growing complexity of these shear estimators solves progressively
more of the four issues highlighted with previous-generation shear
measurement methods. However, they also converge more slowly,
and require high-r coefficients to be available. The later estimators
may consequently be accessible only on galaxy images with higher
signal-to-noise ratio. The best estimator to use (which may not even
be the same for an entire population) may therefore depend on the
flux of an object, or the nature of residual problems found in any
particular data set. One final, particularly interesting alternative op-
tion is the estimator .51, that can reduce the rms shear noise due
to intrinsic galaxy ellipticities, by exploiting additional information
about each galaxy’s radial profile. Analogous estimators for flexion
also exist for most of these options.

Interestingly, our method permits several independent shear esti-
mators and several flexion estimators to be obtained simultaneously
for each galaxy. Because we calculate them following a single PSF
deconvolution or non-linear iteration, their agreement (or otherwise)
will provide a stringent new test on the PSF modelling and for other
residual systematic effects. Such tests are unique to our approach,
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as the interpretation of analogous active shear estimators would be
hindered by the need to perform a separate PSF deconvolution for
each estimator, and possibly removing any shared defects.

‘We have demonstrated the performance of one of our key shear
estimators via blind tests that were part of the STEP (Massey et al.
2007a). We shall compare the practical performance of our remain-
ing shear estimators in a future round of STEP simulations. We are
also implementing an option to input a known flexion signal in the
image simulation suite of Massey et al. (2004). We are planning a
smaller scale, flexion version of STEP, to calibrate the performance
of emerging weak flexion estimators, including the ones presented
in this work as well as others presented elsewhere. In the mean time,
a complete IDL software package capable of performing the shapelet
image decomposition, including the weak lensing manipulation and
analysis described in this paper, is available from the shapelets web
site http://www.astro.caltech.edu/~rjm/shapelets.
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APPENDIX A: REDUCED SHEAR

Al Idealized case — isophotal or no weighting

For the purposes of the following discussion we here reproduce
much of the work of Schneider & Seitz (1995). We use b, and else-
where the suffix ‘s’ to denote coordinates and quantities in the galaxy
source plane, and b and no suffix to denote coordinates and quanti-
ties in the lensed image plane. Let I,(b.) be the surface brightness
distribution of the source and let W(I,) be some weighting function
of the surface brightness. For the case of no weighting, W(i,) = I..
‘We define the centre of the source by

5. = LB WUL®) dxdy,

s = i Al
[ Wb,y dx, dy, el
and the quadrupole matrix of the source by
Ab,);(Ab,); W(I,b,)) dx,dy,
g = J(AB:) (86, WG dr.dy -

JWL®.) dxdy.

where Ab, = b, — b,. To describe the shape (including orientation)
of a source, we define the complex ellipticity,

(e - 03) +2i0h
) )
n+9n

The gravitational imaging of a general source is described by the

lens equation

b, =b — alb), (A4)

= (A3)

s

where the mass distribution is smooth on scales of galaxy images, the
imaging of the source can be approximated by the locally linearized
lens mapping

dx dy = A(b) dx, dy,, (AS)
where
1 — i =
A@:( R " ), (A6)
—¥ l—k+w

the Jacobian of the lens equation (A4).
Now, we can also define analogous second moments Q;; for the
lensed image of a source

_ JAbiab,W(I®)) dxdy
YT W) dxdy

using (AS) and the fact that image surface brightness is conserved
under gravitational light deflection so that

WL ) = WU @®)). (A8)

(AT)

Using the linearized mapping we may write Ab; =A,;;(Ab,);, giving
the result

0} = AuA;Qu, (A9)

that is, that 0;; transforms as a tensor for a locally linearized map-
ping. The applicability of this desirable result rests heavily on the
condition (A8). We may write the Jacobian as

§i ry
AB) = (1— ) ( g T ) , (A10)
-& l4g

where we have defined the reduced shear g = y /(1 — k). The

transformation between ¢ and & can then be written as
_ e—2g+g'e

5T T4 g2 - Relger}

‘We see immediately that the transformation between the source and

image ellipticities €, and ¢ depends solely on the combination g.

Incidentally, we can continue this calculation one more step and
obtain, to first order in g,

(A1)

£ =g, +2g — 2e(e121 + £282), (A12)
which, averaging over a population ensemble, is
(e} = fe0) +2(1— (1)) &1 — 2(e1e2) @2

+ilte +2(1 - (3)) g2 + 2182081 (A13)

=(2- (2. (Al4)

A2 More general case — weighting by a function of position

We noted above that the tensor transformation of Q;; relies on
the invariance under lensing transformation of the weighted sur-
face brightness distribution, a condition that is only satisfied for an
isophotal weighting function W = W(I). This schema carries prac-
tical difficulties for noisy images, and in general we wish to weight
objects by multiplying their image by a fixed function W(h), such
that

0 J‘Ab; Ab W (B)I(b) dx dy

YT W@ @®) dedy

It is from weighted moments such as these that weak lensing shear
is generally measured, and such moments (with Gaussian W func-
tions) are directly equivalent to combinations of the f,;; and f,; polar
shapelet coefficients.

However, we see instantly that the combination /(b)W(b) is no
longer invariant under the lensing transformation

1YW (B) # LB W(,) (A16)

in general. This prevents us from writing the transformation between
QO;; and ij in the simple form of (A9). The quadrupole moments
no longer transform as tensors and we must instead write

Q5 = BijuQu (A17)

where each element of B;;;; depends upon ¥, ¥2,« and the func-
tional forms of / and W. Importantly, because each element of B,y
will vary with each of these quantities, we cannot therefore assume
that the transformation between &, and ¢ will depend solely on the
combination g for an arbitrary weighting function.

The differences between (A9) and (A17) are generally assumed to
be small for practical weak lensing purposes. Shapelet space is con-
venient for the calculation of elements of B;;;;. For a given weight-
ing function, the transformation may be written approximately as

(A15)
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a power series in y, ¥, ¥ and the image moments/shapelet coeffi-
cients f,,,. In this way, shapelets provides one method for estimating
the generalized reduced shear for each galaxy image, a complicated
function of y 1, 2, &, fux and Win each case.

APPENDIX B: KAISER FLOW

B1 Population response

In Section 3.4, we obtained expressions for unweighted, unnormal-
ized second moments for each galaxy. We constructed an unnor-
malized size measure gy = FR? and two unnormalized polarization
components g; = Fey and g, = Fe,, all of which have strong flux
dependencies.

‘We must now find an estimator for the local shear on an image
given these polarizations. If we were interested in a shear estimate
for a single galaxy, we might argue that since the lensed quantities
we measure are related to unlensed guantities by

40 = g0 +2q5¥s, (B1)

Gy = du + 240%, (B2)
with &, § = 1, 2, we could use an estimator for the shear

- )

= 20y
However, when we come to combining shear estimators from galax-
ies with different flux and size properties, this approach is not ad-
equate. First, it does not give a prescription for how to optimally
combine the estimates from galaxies with very different flux and
shape properties. Furthermore, it ignores the fact that, under shear,
some galaxies will flow out of a cell containing palaxies at a given
flux, ¢, and ellipticity, while other galaxies will flow in — and these
flows may not cancel; a weighting scheme should take account of
this.

In seeking to address these issues, we closely follow the approach
offered by Kaiser (2000, section 3.2), although the fact that we are
dealing with unweighted moments simplifies our analysis.

‘We wish to obtain an estimator for the shear that takes into account
the shear-induced flow of galaxies in the parameter space (F, qq,
g°), where F is the flux and ¢°> = g,q, is an invariant measure of
the ellipticity amplitude of an object. We will find it convenient
to describe g, = g4§,, with the unit polarization vector given by
Go = {cos ¢, sing}, that is, ¢ gives the position angle of the galaxy.
In this case, we can describe a volume element for polarization by
qdqdp, or (1/2) d(g*) dp.

Letus consider the distribution of galaxies in this parameter space.
We will represent sheared distributions as primed quantities. If the
number density in this parameter space is », then we can describe
the conservation of galaxies under shear by

n'(F'. 4, 9%, ¢')dF'dgjd(g™)de’
=n(F, g0, 4", $)dF dged(g*)dg.

Note that this differs from Kaiser’s (2000) analysis in not requiring
integration over distinct polarizabilities, as these polarizabilities are
themselves given by g, and g, in our case, due to using unweighted
moments.

‘We now multiply both sides of this equation by W(F', g, ¢5)
g, = W(F, qo + 8qu, ¢* + 8¢°)(gs + 8q,), where W is an arbi-
trary function, and integrate over all variables. This will ultimately
allow us to obtain a relation between the average polarization, the

(B3)

(B4)
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distribution of galaxies, and the shear. Initially we find
[ dF'dg(d(g®)de'n' W (F', g5, g%)q,,

= f dFdgud(g®)denW(F + 8F, go + 840, 4° + 541)(ga + 85qu).

(B3)
This can be simplified by noting that, because of the isotropy of the
unsheared population,

f dFdgod(g*)dénW(F. o, g")g. = 0. (B6)

Making a Taylor expansion of the left-hand side of equation (BS5),
we obtain

f dF'dg d(g™yde'n W(F', g5, ¢")q,
ow
3(g?)

84"V
(B7)

If we note from equations (B1) and (B2) that gy = 2gsy 5, 8g. =
20 ¥, and 8(¢%) =4goy sqs, we can integrate the above expression
by parts to obtain

aw
= f dFdged(g®)dgn [Wﬁqa + aﬁqm +
0

f dF'dg)d(g™)de'n' W(F', 40, ¢")q,
=% j dquadtqz)dng[anuaaﬁ

on on
B e ) 8
2980a 5 w3 4q0gsq a(ql)} (BB)

Since W(F", gy, g5) = W(F, go, ¢°) to first order in the shear, we can
omit it on both sides (we are free to do this as it is arbitrary), to obtain
a relation between the mean of the sheared galaxies’ polarizations,
and the galaxy distribution function, sizes and shapes

f ngudFdged(g™ip = y; f {anua.,ﬁ

on on 5
i Bl JRE S 9
2954 300 440944 3 (q2>]dqugd(q )dep. (B9)

‘We can usefully write this in terms of an average only over posi-
tion angles of galaxies. If we move to writing expressions in terms
of the density

n(F,qs,q%) = f d¢n(F, g0, q°, 8), (B10)

and note that the average over position angles (gzq,) = %g%aﬁ,
then we can write the average of g, over pesition angle only (i.e. at
fixed F, gy, %) as

18n 2 on
(Ga) F.gpq? = Y {24 ~ahm A
where nis n(F, gy, ¢°) rather than n(F, gy, g°, ¢). It will be useful to
introduce the susceptibility P, where (gu) s g, .2 = P(F, go, 4 We
with

q09° | (B11)

1on 2 on
P(F, g0, q") =290 — ——— — — ——-qod". BI2
(F, g0, q°) = 240 ndge  nogH ™ (B12)

‘We have therefore obtained the appropriate polarization to use as
a function of flux, size and shape for an ensemble of galaxies. Hence
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we can construct a shear estimator for galaxies in a particular small
cell in (F, gy, ¢*) space

e ¥, (B13)

gah incell

where N is the number of galaxies in the cell in question. However,
we would like an estimator which did not require the splitting of
galaxies into cells in parameter space, and which optimally com-
bines the estimators from different galaxies. We discuss this problem
in the next section.

B2 Optimal weighting

Here we will discuss the optimal weighting of shear estimators for
a spatial cell-average shear. Again, we are following the work of
Kaiser (2000).

For our parameter-space cell shear estimate given in equa-
tion (B13) above, we can find the estimator variance

w <(Z‘h) > = (7). @9

where the final equality assumes that galaxy polarizations are es-
sentially uncorrelated in the weak shear regime. Thus we obtain

(™) =

‘Z
celly2
(=7 = 2= (®15)

Since parameter-space cells provide shear estimates which are
uncorrelated from cell to cell, the optimal weighting W,y is pro-
porticnal to 1/(($°!)?) = N P%/q>, as then the overall estimator
variance will be minimized. So the final total shear estimate for a
small spatial area will be given by

il Em:ils(NP2/q2)(EgalsmccU 9a /N F)
* Peas NP
 Dguimies Qe
Egalaxics Q2 '

where 0 = P/q.

(B16)

APPENDIX C: THE MOST NEARLY LINEAR
SHAPE ESTIMATOR IN REAL SPACE
C1 Simple polarization estimators

The simplest polarization estimator can be constructed for a galaxy
image I(x, y) as

1
B ;,ff(x?—y’):(x,y)dxdy‘ €n

1
b= ;ffhyf(x,y)dxdy. (c2)

where the flux F = Jf f I(x, y) dx dy. The diagonal components
of the shear susceptibility tensor for this estimator take the simple
form 2R? (evaluated without the weight), and we recover the shear
estimator Pupweighiea from Section 3.5. The F factor could also have
been incorporated directly into the shear susceptibility factor; then
both terms are formally linear, and it is only at the point of forming
a shear estimator that any ratios need to be taken.

If we ignore the correction for PSF convolution, the KSB method
can also be recast in these simple terms. This requires Gaussian-
weighted quadrupole ellipticities

1 & B
br=143 f f (o — yH e VD (x, yydxdy (C3)
1 24241252
Pr= 45 ffoy e WD I (x, y) dxdy, ca
where
ke j f (&2 + Y HCD (. y) dx dy ©3)

and ry is the scale size of a Gaussian weight function. This is in-
troduced to make sure the integrals converge in a noisy image, and
to eliminate the effects of neighbouring objects. Unfortunately, this
weight function complicates the correction for the PSE, and makes
the corresponding P*" tensor messy [see equations (5-2) to (5-4) in
KSB]. Introducing a ratio of moments at this early stage reduces
the dynamic range of the ellipticities and the shear susceptibility,
but also exacerbates the noise. KSB also derive a correction for the
effects of PSF convolution on a galaxy’s shape, with this Gaussian
and assumptions about the form of the PSF built-in.

C2 General linear shape estimators

‘We can generalize this procedure by defining two arbitrary weight
functions W, (x, y), with i € {1, 2}, that can be used to define two
linear polarizations

Bi E//WF(x,y)I(x,y)dxdy_ (C6)

The coordinate system is then distorted by a shear

G~ % o5l) @
y v l=n)\»

and our shape estimators for the observed image become

Di :ffWr(x.y) [I(x‘y)

1 of of o
— - dxd C8
o +y1yay yax By vya } ¥ (C8)
Integrating each term by parts, and including a boundary condition
on the rapid convergence of the image to zero at large radii, we
obtain

Br=p"+ mf/ {x——y }I(x y)dxdy
+ 9 x—‘+yL I(x,y)dxdy 9
oy ox ; '

This pair of integrals, for each of the two weight functions, makes
up the four coefficients in the shear susceptibility tensor. This pro-
cedure can also be followed in polar ccordinates, where we find

— X —

int

Bi = p|

ow; § ow;

+y1jf[ ar ae][(f‘ﬁ}rdrdﬂ
: oW, aw,

ygff [r sm2‘9? +c0529¥] I(r,8) rdrdb.

(C10)
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C3 Shear-invariant shear susceptibility

As was the case in Section 3, it is always impossible to form a com-
pletely linear shear estimator, since bright galaxies would then yield
larger shear estimators than faint ones; it will always be necessary
to normalize a shear estimator by something proportional to the ob-
ject’s flux. However, we can construct one ellipticity for which the
shear susceptibility tensor is diagonal and whose diagonal coeffi-
cients are exactly equal to that flux (this is equivalent to including
a factor of 1/F in an ellipticity estimator that has P¥ = 1). This
will solve all three problems raised at the beginning of Section 3,
because the flux is the most easily measured quantity of an object,
the matrix inversion can be replaced by a division, and the flux is
not changed under a shear (nor will the overall shear estimator be
changed by lensing magnification).

To achieve this shear estimator with the desired integrals from
equation (C9), we require

oW, ow, ow, % oW, i et
r— — yV— = y—— r— =
ox ¥ Ay ¥ ox dy ’
y% + o o O y%:& (C12)
Ox oy ox dy
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so that

% = e , % s =4 : (C13)
A x4y By x4y

an _ ¥ BW2 _ X (C14}
ox x4y dy  xi4y2

or in polar coordinates

oW, cos(20) ow, .
= T 5y = —Sin(), (€13)
AW, sin(26) oW,

= 4 = 26). Cl16

or r 06 cos(26) (Ci6)

These equations are inconsistent. Therefore no continuous, analytic
function exists with all the properties desired for a fully linear shear
estimator. However, a series approximation that tends to these re-
quirements is given by the expansion in Section 3.5.
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