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le 12 décembre 2007 devant la commission d’examen :

Mme G. Soucail . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .Rapporteur

M. F.-X. Désert . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .Rapporteur
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CEA Saclay

DSM/DAPNIA/SAp





iii
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ponibilité. Merci également à Jason Rhodes, non seulement pour m’avoir fait part de la
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apporté leur soutien. En outre, je veux les remercier pour leur relecture attentive du présent
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Résumé

Les dernières années ont vu l’émergence de l’effet de lentille gravitationnelle faible
comme sonde cosmologique privilégiée pour mesurer la géométrie et la dynamique de
l’Univers. Par l’empreinte qu’elles laissent dans l’image des galaxies lointaines, les lentilles
gravitationnelles faibles permettent entre autres de cartographier la distribution de matière
noire, et d’imposer des contraintes sur la paramétrisation de l’énergie sombre. Cette thèse
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 près des paramètres
du modèle 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 à l’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 deuxième axe de cette thèse est observationnel. Nous avons analysé les données du
CFHTLS (Canada France Hawaii Telescope Legacy Survey), en utilisant pour la première
fois les shapelets comme outil d’estimation du cisaillement gravitationnel. Nous avons
procédé à 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, σ8(Ωm/0,24)0,6 = 0,92+0,26

−0,30. La mise en
commun des caractéristiques gravitationnelles de ces amas, mesurées par notre analyse
de l’effet 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 σ8, et a introduit l’utilisation de la tomographie dans la mesure
des statistiques du cisaillement gravitationnel.

Enfin, le troisième axe de cette thèse est théorique, et vise à optimiser l’utilisation
des observables fournies par l’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 modèle de halo.
Nous avons montré que la prise en compte de l’information de redshift dans le comptage
des amas offre une amélioration substancielle des contraintes sur les paramètres cosmolo-
giques. Par contre, l’adjonction supplémentaire de leur information de masse n’améliore
que peu les contraintes. Nous avons également montré l’existence d’une coupe optimale en
rapport signal-sur-bruit pour la prise en compte des halos contribuant au spectre de puis-
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sance. Nous avons enfin montré comment combiner de manière optimale dénombrement
de halos et mesure du spectre de puissance, en séparant les parties résolue et non-résolue
des données. A la lumière 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 σ8(Ωm/0,24)0,6 =
0,92+0,26

−0,30. 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 σ8 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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2.2.1.3 Shapelets et paramètres de forme . . . . . . . . . . . . . . 51

2.2.2 Shapelets polaires . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

2.2.2.1 Shapelets polaires et paramètres de forme . . . . . . . . . . 53
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4.3.2 Détection des amas de galaxies . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 113

4.3.3 Cartes de convergence de D1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 114

4.3.4 Cartes de convergence de W1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
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Table des figures
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ΛCDM différentes, avec σ8 = 0.8 (gras) et σ8 = 1 (fin), en fonction du multipôle
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comme un visage humain. L’image de droite présente le visage modélisé en shapelets
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non-linéaires du modèle shapelet sont nmax = 58 et β = 11. (crédit photo : Stewart

Shining) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48



xx TABLE DES FIGURES

2.2 Gauche : premières shapelets adimensionnées à 1 dimension φn(x). Droite : premières
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n. Droite : même galaxie dans l’espace des shapelets (d’après Refregier (2003a)). . 51

2.4 Premières shapelets polaires. Gauche : partie réelle. Droite : partie imaginaire
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d’une étoile du CFHTLS. L’échelle de couleurs indique l’amplitude des coefficients
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à γ1, la partie droite ceux correspondant à γ2. Les lignes pointillées donnent les

barres d’erreur provenant de l’analyse combinée des images originales et tournées.

Les lignes solides représentent les barres d’erreur après soustraction du bruit de
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shapelets à celles des autres méthodes. La droite en tirets donne y = 1, 2 x. . . . . 96
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Le cisaillement sur chaque galaxie de l’image 43 de la PSF D (θ = 0, 04”) est
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pas être détectés par une analyse de lentilles gravitationnelles faibles. Hormis les
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5.5 Contraintes sur le plan Ωm-σ8 à partir de l’analyse bi-dimensionnelle du cisaille-

ment cosmologique (Massey et al., 2007c). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 139
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du relevé. Tous les autres paramètres sont constants. Nous supposons qu’un degré
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3.3 Liste des auteurs et méthodes testées dans STEP2. Les clés identifient les auteurs

sur les figures. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 84
3.4 Simulations STEP3 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91
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Introduction

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

Malgré les connotations négatives aujourd’hui souvent apportées au système aris-
totélicien, en réalité plus attachées à l’obscurantisme religieux médiéval qu’à la cosmologie
d’Aristote elle-même, il faut avouer que ce système est particulièrement intuitif et efficace.
C’est certainement pourquoi d’autres cosmogonies, héliocentriques celles-là, dont celles des
Epicuriens et des Stöıciens, furent éclipsées à l’aube de notre ère. Au milieu de II◦ siècle,
Ptolémée reprend le monde aristotélicien, le modifie par l’introduction d’épicycles censés
rendre compte du mouvement irrégulier des planètes dans le ciel, et le présente dans son
Almageste. Proche des écrits bibliques, sa cosmologie fera autorité plus de treize siècles.

Aux vêpres d’un Moyen Age à la connaissance verrouillée par l’obscurantisme théologi-
que, la Renaissance fait briller la première étincelle d’émancipation et de progrès scienti-
fiques. Au tournant du XVI◦ siècle, Copernic abolit les privilèges d’une Terre immobile
placée au centre du monde. Désormais, le Soleil régnera au centre de l’univers, et la Terre,
ramenée au rang de simple planète, lui tournera autour. Les orbites planétaires restent
cependant circulaires. L’habileté de son éditeur permet à son oeuvre De revolutionabus de
ne pas attirer les foudres de l’Eglise, et à ses idées d’héliocentrisme de se propager à travers
l’Europe. Près d’un siècle plus tard, Képler abandonne la perfection des orbites circulaires
pour des ellipses dont le Soleil est l’un des foyers. Les sphères éthérées d’Aristote sont
détruites.
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Copernicien convaincu, Galilée brave ouvertement l’Inquisition en publiant le Messager
des Etoiles, dans lequel il fournit des preuves observationnelles du modèle héliocentrique :
l’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 planète 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 à abjurer
ses idées. Son oeuvre est pourtant décisive, et s’impose dans l’Europe entière. Elle pose en
particulier les bases d’une nouvelle physique expérimentale, établit celles de la cinématique,
fournit la première version du principe de relativité. Son étude de la chute des corps l’amène
à postuler l’existence d’une loi unique la régissant, et établit que l’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 l’univers est mécaniste, et ne nécessite pas la présence de Dieu pour évoluer.
Dieu n’est plus utile qu’à la création de l’Univers. Descartes nie le vide, qui ne peut pas
être considéré comme de l’espace. Il nie les actions à distance. Toutes les actions physiques
se font par contact ; il exprime la première formulation de la conservation de la quantité
de mouvement. Il explique le mouvement des planètes par la présence d’un fluide peu
dense, dans lequel baigne l’Univers, convulsé de tourbillons. Chaque planète est au centre
de l’un de ces tourbillons, qui l’entrâıne avec son éventuel cortège de satellites dans sa
rotation. Des différences de densité entre tourbillons expliquent l’agencement des planètes
autour du Soleil. Cependant, Descartes ne semble pas avoir connaissance des découvertes
de Képler, et il n’explique pas pourquoi les orbites des planètes devraient être des ellipses.
Le système cartésien s’implante rapidement dans le milieu intellectuel européen, et est
bientôt confronté au système newtonien venu d’outre-Manche.

Alors que Londres meurt sous l’épidémie de peste de 1665, Newton, retranché à la
campagne, met en commun l’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 même manière sur Terre et dans tout le Système
Solaire. Il décrit son système du monde en 1687 dans les Principia. L’Univers est vide,
la gravitation est une action à 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 planètes tel qu’il fut initié et
entretenu par Dieu. En conservant la nécessité de la présence divine pour agencer l’Univers,
il se démarque du déisme cartésien.

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

Fasciné par le système newtonien, Kant doit certainement être considéré comme l’un
des premiers cosmologistes modernes. Ses écrits pré-critiques présentent en effet un modèle
d’univers bâti sur des considérations physiques, et non plus uniquement philosophiques.
Dans sa Théorie du Ciel, il établit un modèle de formation du Système Solaire et ex-
plique les mouvements des planètes sans faire appel à 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
l’horloger n’agit plus. “Dieu le tout puissant” est devenu “Dieu le sage”. Il se démarque
ainsi de Newton, en se prononçant sur la nature de la gravitation, dont il fait une force
physique à l’origine de l’architecture de l’univers, et non plus seulement une description
mathématique du doigt de Dieu. La gravitation devient une caractéristique intrinsèque
des corps, qui la créent et la ressentent. Quelques années plus tard, Kant réfléchit au bien
fondé des réflexions cosmologiques menées par lui-même 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 lumière les quatre contradictions cosmologiques. Plus encore, en séparant
phénomènes et noumènes, Kant parâıt détruire à jamais les aspirations de la cosmologie à
expliquer un Univers pour l’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 à la
pratique de la science en général, et à la cosmologie de Newton en particulier.

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

Cette courte digression sur la nature des galaxies ne doit pas occulter les formidables
succès connus par la physique fondamentale et expérimentale pendant le XIX◦ siècle, et
qui permettent à l’astronomie d’accoucher de l’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 lumière. Des écarts à la théorie de la gravitation
universelle de Newton jettent en outre une ombre au tableau des connaissances. Trois
siècles après la révolution copernicienne, la physique de la fin du XIX◦ siècle 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 l’espace décrits par la théorie de la Relativité Restreinte deviennent intimement liés,
et varient d’un observateur à l’autre. Il poursuit sa transformation du monde en 1915, en
publiant la théorie de la Relativité Générale. La gravitation devient un effet géométrique,
dû à la courbure de l’espace-temps. Einstein résout non seulement les problèmes de la fin
du siècle précédent, mais il offre en plus à l’Humanité un cadre mathématique pour l’étude
de l’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 lumière dans la loi de composition
des vitesses, ainsi que l’avance du périhélie de Mercure. Einstein prédit l’effet de lentille
gravitationnelle. Eddington l’observe lors de l’éclipse totale de Soleil de 1919 en Guinée,
et fournit une preuve éclatante de la relativité générale.

Dès 1916, Einstein applique sa théorie à l’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 l’abbé Lemâıtre ob-
servent la même expansion dans les équations de la relativité générale, mais contrairement
à Einstein, ne refusent pas ce résultat. L’expansion sera observée expérimentalement par
Hubble en 1929, donnant une réelle impulsion à la théorie émergente de l’atome primor-
dial. Bondi, Gold et Hoyle s’y opposent, et élaborent un modèle d’univers stationnaire en
1948. Hoyle nommera ironiquement l’atome primordial “big bang”, et baptisera à son insu
le paradigme qui sera accepté par la majorité des scientifiques.

En 1940, Gamow suggère la possibilité d’une nucléosynthèse primordiale dans le cadre
de la théorie du big-bang (encore appelée atome primordial), ayant eu lieu dans l’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 modèle du big-bang. La théorie de l’uni-
vers stationnaire, incapable de prédire ce rayonnement fossile, tombe en désuétude. Les
années 1970 voient émerger les premiers modèles 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 problèmes d’ho-
mogénéite et de platitude de l’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, l’analyse dynamique de l’amas de Coma permet à Zwicky (Zwicky, 1933)
d’y noter un excès de masse. L’amas semble contenir plus de masse que l’on en peut
voir. Le problème de la masse manquante est né, et resurgira près de cinquante ans plus
tard pour devenir l’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’avère supérieure à leur masse visible. La présence
d’un halo de matière noire autour de chaque galaxie est clairement mise en évidence. Au
cours des années 1980, le modèle du big-bang devient le paradigme de la “matière noire
froide”, ou “Cold Dark Matter (CDM)”. La matière noire chaude (relativiste), un temps
envisagée, ne rend pas compte des observations. L’impossibilité de créer (théoriquement)
des structures sans faire intervenir la matière noire appuie en outre l’hypothèse 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 parallèle, la physique théorique buttant sur l’incompatibilité entre relativité générale
et mécanique quantique à très 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
l’existence d’une nouvelle entité au moins aussi incomprise que la matière noire : l’énergie
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sombre.
L’énergie sombre est considérée comme un élément essentiel de notre univers depuis

1999, après la découverte par deux équipes indépendantes (Riess et al., 1998; Perlmutter
et al., 1999) de l’accélération de l’expansion de l’Univers. Alors basés sur l’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 siècles 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 côté, à la base du Modèle Standard de la Physique des Par-
ticules, et la Relativité Générale de l’autre, à la base du Modèle Standard Cosmologique,
transformé depuis peu en Modèle de Concordance.

L’énigme de la gravitation universelle

Quatre forces fondamentales se partagent le tableau de l’Univers. La force électroma-
gnétique, les forces nucléaires forte et faible, et la gravitation. Les trois premières sont
parfaitement expliquées par le Modèle Standard de la Physique des Particules, très bien
reproduit actuellement par l’expérience. Il est de plus supposé qu’à très haute énergie,
elles se regroupent en une seule et même force. En dépit des efforts des physiciens des
hautes énergie et des théoriciens des cordes, la gravitation fait toujours chemin à 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 problème. Des hypothèses 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 à partir d’observations contre-disant le cadre admis de la théorie de la gravitation
dans les galaxies que la matière noire (représentant pas moins de 26% du contenu de l’Uni-
vers) a été introduite, et est maintenant activement recherchée par les cosmologistes dans
l’Univers, et les physiciens des particules dans les accélérateurs de particules. Des théories
alternatives à la Relativité Générale sont développées pour rendre compte des observa-
tions en s’affranchissant de matière sombre (MOND - Milgrom (1983), Bekenstein (2004))
mais restent tout aussi spéculatives. Des observations récentes (Clowe et al., 2006) tendent
plutôt à privilégier l’hypothèse de la matière noire. C’est encore à partir de mesures de la
vitesse d’expansion de l’Univers (supposée contre-balancée par la gravitation uniquement)
que l’énergie sombre a à son tour été introduite, qui agit comme une force gravitationnelle
répulsive représentant 70% du contenu de masse-énergie de l’Univers. Des théories alter-
natives ambitionnent d’éviter l’introduction de l’énergie sombre (théorie tenseur-scalaire -
voir par exemple Damour et Nordtvedt (1993); Boisseau et al. (2000); Esposito-Farèse 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 à l’invention de 96% de l’Univers. Ces points
d’ombre pourraient être expliquées par une rupture de la théorie aux échelles galactiques et
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cosmologiques. Il parâıt cependant malaisé de vérifier ce dernier point. Des éclaircissement
viendront peut-être de l’anomalie observée dans la course des sondes Pioneer, qui semblent
étrangement accélérer à leur sortie du Système 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 Modèle de Concordance.

Le Big Bang, le Modèle de Concordance et le Modèle de la

Matière Noire Froide

D’après le modèle du Big Bang, l’Univers est né d’une singularité, emplie d’une énergie
infinie, voilà quelques quinze milliards d’années. Avec lui, apparaissent l’espace et le temps.
Ses premiers instants, en deçà du temps de Planck (t = 10−43 s) ne sont pas accessibles
à notre physique. Entre t = 10−42 s et t = 10−32 s, l’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 l’homogénéité observée
de l’Univers ; sans lui, il serait incompréhensible que des régions non liées causalement
puissent avoir les mêmes propriétés physiques. A l’inflation succède la phase d’expansion
nettement moins rapide dans laquelle nous nous trouvons encore. Au fur et à mesure que
l’Univers se dilate, sa température chute, et le cadre actuel se met peu à peu en place. Aux
alentours de t = 10−10 s, l’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 = 10−4

s, les quarks peuvent s’associer en protons et neutrons. A t = 10−2 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 nucléosynthèse primordiale a lieu autour de t = 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 matière. 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 première lumière. Ces premiers
photons libérés errent toujours dans l’Univers actuel, de plus en plus froids au gré de son
expansion, et sont observés aujourd’hui à 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 à la recombinaison, les premiers atomes (hydrogène,
hélium) sont créés. Des inhomogénéités dans la distribution de la matière au moment de
la recombinaison nâıtront, sous l’effet de la gravitation, les grandes structures telles qu’on
les observe aujourd’hui.

Le modèle du Big Bang est bâti sur deux hypothèses, vérifiées observationnellement :
l’homogénéité et l’isotropie de l’Univers à grande échelle. Dans ce cadre, l’expansion est
efficacement paramétrée par un facteur a(t), où t est le temps cosmique : la distance entre
deux points comobiles est proportionnelle à a(t). La fonction a(t) est appelée le facteur
d’échelle. Le taux d’expansion est alors paramétré par le paramètre de Hubble,
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H(t) ≡ ȧ

a

où ȧ est la dérivée de a(t) par rapport au temps. Les équations d’Einstein, prenant en
compte les composants de l’Univers, paramétrisent l’évolution du facteur d’échelle, selon
l’équation de Friedmann :

(

H(a)

H0

)2

= Ωra
−4 + Ωma−3 + Ωka

−2 + ΩΛa−3(1+w)

où H0 = H(z = 0) est la constante de Hubble, H0 ≈ 73 km.s−1.Mpc−1 (nous utiliserons
plus fréquemment le paramètre h = H0/100) ; nous venons d’introduire le décalage spectral
z (nommé par la suite redshift), relié au facteur d’échelle par z = 1/a − 1. Les paramètres
Ωi (i = r,m,k,Λ) sont les paramètres de densité des différents composants de l’Univers (r
pour les éléments relativistes -photons, neutrinos-, m pour la matière -noire et baryonique-,
Λ pour l’énergie sombre, et k représente la courbure), et sont définis par

Ωi(a) =
ρi(a)

ρc

où ρi(a) est la densité du composant i, évoluant au cours du temps, et

ρc =
3H2

0

8πG
,

la densité critique de l’Univers (où G est la constante de la gravitation). Dans l’équation
de Friedmann, w est le paramètre de l’équation d’état de l’énergie sombre.

Le paramètre de densité total Ωtot = Ωr + Ωm + Ωk + ΩΛ définit la géométrie de
l’Univers. Supérieur à 1, l’Univers est fermé et finira par se recontracter sur lui-même ;
inférieur à 1, il est ouvert et s’étendra éternellement. L’Univers est plat si Ωtot = 1 ; c’est
la mesure privilégiée par les observations les plus récentes.

Les éléments relativistes fournissent une densité négligeable. Le paramètre Ωk décrit la
dépendance de l’expansion envers la courbure de l’Univers. Pour un univers plat, Ωk = 0 :
c’est le cadre que nous choisissons. Nous considérons donc un univers dont l’expansion
est affectée par la matière non-relativiste et par l’énergie sombre, et est décrite par
(H(a)/H0)

2 = Ωma−3 + ΩΛa−3(1+w).
Plusieurs mesures indépendantes ont abouti au Modèle de Concordance, dans lequel

Ωm ≈ 0,3 et ΩΛ ≈ 0,7 (Carroll, 2001; Straumann, 2003). Ainsi, le plus grand mystère
actuel, l’énergie sombre, ne se contente pas de remplir une case incomprise du modèle,
elle occupe 70% du bilan de masse-énergie de l’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) ? La matière, quant à elle, est constituée de deux entités distinctes : la matière
baryonique, celle qui constitue les étoiles, les planètes, les êtres vivants ; et la matière
noire, dont l’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 être constituée de particules massives non-collisionnelles. La matière
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baryonique est paramétrée par Ωb, et la matière noire par Ωmn. Les calculs basés sur la
nucléosynthèse primordiale, bien reproduits par l’observation (sondage des éléments dans
les étoiles), donnent Ωb ≈ 0,04. La matière baryonique ne compte donc que pour ∼4%
dans le bilan de masse-énergie de l’Univers, alors que la matière noire représente alors
∼26% du contenu de l’Univers !

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

L’Univers primordial présente d’infimes inhomogénéités, visibles sous la forme de con-
trastes de températures de 1 pour 105 dans les images du rayonnement fossile. Sous l’effet
de la gravitation, la matière (noire et baryonique) s’est petit à petit amassée dans les
régions de plus forte densité. Elle y a fait crôıtre le contraste de densité, et plus de matière
encore pouvait s’y précipiter. Les premières galaxies se sont mises à 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 modèle hiérarchique de formation des structures. Des
simulations toujours plus ambitieuses l’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 l’utilisation
de diverses observations (en particulier, la distribution actuelle des amas de galaxies) de
remonter aux étapes initiales de l’Univers, et de mesurer l’écart-type des fluctuations ini-
tiales, défini comme la normalisation de leur spectre de puissance : le paramètre σ8, qui
le donne dans une sphère de rayon 8 h−1 Mpc, est aujourd’hui l’objet de mesures et de
débats, sur lesquels nous reviendrons.

Le rapide tour d’horizon que nous venons de faire a mis en lumière le fait surpre-
nant que la matière baryonique, la seule que nous connaissions, ne représente que 4% du
contenu de l’Univers. En d’autres termes, 96% du bilan de masse-énergie de l’Univers nous
sont totalement inconnus. Nous observons seulement les effets gravitationnels attestant
l’existence de ces deux composants, la matière noire et l’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, à la fois sur la géométrie
et sur l’évolution dynamique de l’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 Matière Noire Froide.
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Vérifier le paradigme

L’heure est à la vérification expérimentale du paradigme du Big Bang et du Modèle de
Concordance. Plusieurs outils observationnels sont à notre disposition, qui ont été et sont
utilisés intensivement, et s’accordent tous à privilégier le modèle 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 à lui seul accrédite la théorie
du Big Bang. Depuis sa détection par Penzias et Wilson en 1965, d’énormes progrès 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 Modèle de Concordance, et fournissent l’image d’un univers
plat, décrit notamment par les paramètres (h,Ωmh2,Ωbh

2, σ8,w)=(0.73,0.127,0.0223,0.76,−
1).

Cependant, le fond diffus cosmologique n’est pas sensible à l’énergie sombre, celle-
ci n’atteignant un effet mesurable que dans les phases les plus récentes de l’évolution de
l’Univers. Il 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 accès immédiat à la vitesse d’expansion de l’Univers. C’est à partir de telles
mesures que Riess et al. (1998) et Perlmutter et al. (1999) ont noté l’accélération de
l’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 l’histoire de l’Univers, et apportent ainsi des contraintes sur le modèle
cosmologique. En particulier, leur dénombrement fournit des informations sur le spectre
de puissance des fluctuations de densité, ou sur l’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 à noyau actif,
ou autres amas de galaxies (EXOSAT, ROSAT, ASCA, BeppoSAX, Chandra, XMM, et
bientôt 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 l’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 maelström de particules au moment du découplage des photons et de la
matière, les photons ont dépensé plus ou moins d’énergie pour se dégager de zones plus
ou moins denses. Ceux émanant de zones particulièrement 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 l’Univers proche. En outre, il permet de tracer le comportement de l’énergie
sombre.

La cosmographie, par le catalogage des galaxies visibles, apporte également des con-
traintes sur la géométrie de l’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 l’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 à propos de la
cosmologie grâce à leur sensibilité envers la dynamique ou la géométrie de l’Univers. Or, la
matière noire et l’énergie sombre, comme les conditions initiales, impriment leurs marques
dans la dynamique et la géométrie de l’Univers. De plus, ces observations dépendent d’hy-
pothèses physiques qui ne sont bien souvent pas expérimentalement parfaitement établies.
Ainsi, peut-être les supernovae de type Ia ne constituent-elles des chandelles standards
que dans l’Univers proche, ou peut-être la luminosité des plus lointaines est-elle atténuée
par un phénomène inconnu. De même, les contraintes cosmologiques dérivées de l’étude
du rayonnement X des amas de galaxies supposent connue la physique des amas, ce qui
n’est pas encore entièrement le cas. Vu le bon accord entre les différentes observations,
il est certes peu probable que quelque chose d’entièrement inconnu biaise leurs résultats
individuels. Il est pourtant plus élégant d’utiliser une observation qui trace à la fois la
dynamique et la géométrie de l’Univers, et qui n’est sensible à aucune hypothèse physique
sur des objets réservant certainement encore des surprises (e.g. les supernovae ou les amas
de galaxies). Les lentilles gravitationnelles possèdent ces deux attributs. La déviation de la
lumière 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 l’objet. Cette topologie
dépend évidemment de la dynamique de l’Univers, de l’évolution qui l’a menée dans sa
forme actuelle. Mais elle constitue également la géométrie de l’Univers. Les lentilles gravi-
tationnelles, qu’elles soient fortes ou faibles, permettent ainsi de glaner des informations à
la fois sur la géométrie et la dynamique de notre univers. Pensée dès les premières heures
de la Relativité Générale par Einstein, la déviation de la lumière par un objet massif fut
la première vérification expérimentale de la théorie par Eddington en 1919. Depuis, une
théorie s’y rapportant a été élaborée, en attendant les premières observations dans les
années 1980. Schneider et al. (1992) donnent une revue du domaine.

Les lentilles fortes interviennent au coeur des amas massifs, où la déviation des rayons
lumineux venus de galaxies lointaines est extrême. Les images de ces galaxies en deviennent
tellement déformées qu’elles se transforment en arcs, et peuvent avoir des images multiples.
Soucail 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 accès
aux régions les plus éloignées de l’Univers. Ainsi, e.g. Hu et al. (2002); Kneib et al. (2004);
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Pelló et al. (2004); Egami et al. (2005); Stern et al. (2005); Richard et al. (2006) les ont
utilisées pour étudier les galaxies extrêmement lointaines. Une autre application utilise le
délai temporel qu’elles occasionnent, pour mesurer la valeur de la constante de Hubble
(e.g. Koopmans et al. (2000); Kochanek (2002, 2003)).

Les lentilles faibles sont beaucoup plus discrètes, 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 légèrement déformée, et traduit la
topologie de la portion d’Univers qui sépare la galaxie de la Terre. Le signal créé est
important à proximité des amas de galaxies. Loin de tout amas, le signal est statistique, et
nous l’appellerons ici “cisaillement gravitationnel cosmologique”1. 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 lumière dans un univers
inhomogène. 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 premières 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 premières détections fiables
du cisaillement gravitationnel cosmologique ont été publiées. Depuis, il a été mesuré à
partir de diverses observations, au sol (Maoli et al., 2001; Van Waerbeke et al., 2001;
Hoekstra et al., 2002; Hämmerle 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 l’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 Ωm, σ8, 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 paramètres
cosmologiques dans les décennies à 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 l’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 matière noire (Gavazzi et Soucail,
2007; Massey et al., 2007b).

Les mesures liées aux lentilles gravitationnelles faibles sont rendues très délicates par de
nombreux effets systématiques, au signal souvent plus important que celui dû aux lentilles
faibles elles-mêmes. Citons la réponse impulsionnelle du télescope et de la caméra, les
alignements intrinsèques de galaxies, ou encore la calibration de la mesure elle-même. 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;

1ou 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 à base de simulations, et dans le but de les
améliorer, afin de montrer que la cosmologie de précision est à portée de main des lentilles
gravitationnelles faibles, vers une nouvelle brique observationnelle au paradigme actuel de
la cosmologie.

*
* *

Cette thèse se concentre sur la possibilité offerte par l’étude des lentilles gravitation-
nelles faibles de bâtir sinon un nouveau pilier du modèle actuel, au moins de renforcer les
existants en affinant les mesures des paramètres 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 l’ordre du pour-cent sur la mesure
des paramètres cosmologiques. Dans cet état d’esprit, trois parties peuvent se dégager du
travail présenté ici. La première 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
deuxième est observationnelle, et utilise tour à tour les shapelets et la méthode antérieure
RRG (Rhodes et al., 2000), sur des données au sol et spatiales, vers une détermination
des paramètres cosmologiques et de certaines propriétés des amas de galaxies. Enfin, la
troisième 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 l’effet de lentille gravitationnelle.
Nous y décrivons en particulier l’équation des lentilles, et redéfinissons la matrice d’ampli-
fication, ainsi que les observables accessibles, la convergence κ et le cisaillement γ. Nous
montrons comment estimer observationnellement un cisaillement, avant de nous intéresser
à la création de cartes de masse et à la détection des halos de matière 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 l’analyse des lentilles gravitationnelles ;
en particulier, nous donnons une description du modèle de halo et résumons les propriétés
du rayonnement X des amas de galaxies.

Le deuxième 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-
ticulièrement adaptées à la mesure de forme des galaxies. Nous décrivons l’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 l’image des galaxies. Enfin, nous
montrons comment estimer le cisaillement gravitationnel à partir de l’information de forme
contenue dans le modèle shapelet de chaque galaxie.

Dans le troisième chapitre, nous mettons les shapelets sur le banc d’essais des si-
mulations STEP. Leurs mérites et faiblesses y sont comparés à 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 première fois, dans le qua-
trième chapitre. Nous cartographions quatre degrés carrés des données Deep et Wide du
CFHTLS, à 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 σ8.
Nous mettons nos observations en commun avec les analyses du rayonnement X des amas
détectés dans les données XMM-LSS, dans la même région du ciel. Nous en déduisons une
mesure de la relation masse-température pour les amas de galaxies.

Le cinquième chapitre résume l’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 paramètres cosmologiques, à partir d’une analyse à deux dimensions,
et d’une analyse à trois dimensions des statistiques du cisaillement. Nous mesurons enfin
le facteur de croissance des grandes structures.

Basé sur des arguments théoriques, le sixième chapitre fournit des éléments d’opti-
misation des observations, en quête de mesures précises des briques du modèle. Nous y
présentons deux observables, les dénombrements d’amas de galaxies et le spectre de puis-
sance du cisaillement cosmologie. Nous menons une première 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, à partir de relevés non-
dédiés. Puis nous nous tournons vers une étude plus générale : à 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 paramètres du
modèle cosmologique.

L’annexe A donne les caractéristiques techniques des télescopes utilisés dans la présente
thèse. 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 matière courbe l’espace-temps. Cette simple assertion constitue le socle
de la théorie de la Relativité Générale. Loin d’être anodine, elle décrit la gravitation comme
un effet géométrique de l’espace-temps, créé par la matière elle-même, à laquelle elle est
elle-même soumise. Les grandes structures (groupes, amas et super-amas de galaxies) se
sont ainsi formées par aggrégation successive de matière attirée par les puits gravitation-
nels creusés par la matière précédemment accumulée. La situation est similaire à celle
rencontrée dans les rues commerçantes : les vitrines attirent les chalands, qui attisent la
curiosité des autres passants, qui viennent s’agglutiner autour des mêmes vitrines.

En courbant l’espace-temps, et en créant des puits de potentiel gravitationnel, la
matière ne se contente pas de se concentrer dans ces régions courbes. Elle boursoufle
l’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 à tour
contourner, descendre, et remonter une multitude de puits de potentiel, des moins creusés
aux plus profonds. D’une ligne droite en l’absence de toute matière, sa trajectoire va de-
venir ivre. Et de la même manière que l’on peut connâıtre l’emplacement des vitrines les
plus prisées le long d’une rue à 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 commerçante. Pourtant, le recours a de nombreux pho-
tons, émis par de nombreuses galaxies lointaines, permet de sonder l’univers bosselé des
grandes structures.

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

Dans certains cas, où les photons passent assez près du centre d’un amas de galaxies
très massif, la déformation peut être visible à l’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 à peine déformées, mais cependant de manière 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 à toute sorte de
matière, si bien que les lentilles gravitationnelles permettent une détection et une étude
de la distribution de la matière noire : des paramètres liés à la géométrie de l’Univers
peuvent ainsi être déterminés. De plus, la distribution des amas de galaxies dépend de
l’histoire de l’expansion de l’univers : son étude par les lentilles gravitationnelles conduira
donc à la mesure de paramètres liés à la dynamique de l’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 à celle d’autres observables.

Dans ce chapitre, comme tout au long de cette thèse, 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 quatrième 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 dernière section
résume les connaissances cosmologiques que l’on peut acquérir par l’étude des lentilles
gravitationnelles faibles. En outre, des détails supplémentaires pourront être 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 matière
localisée à un redshift zd, correspondant à une distance diamètre-angulaire Dd (la distance
diamètre-angulaire exprimant la distance apparent d’un objet à partir de son diamètre
angulaire), qui dévie la lumière émise par une source au redshift zs, correspondant à une
distance diamètre-angulaire Ds (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 hypothèses (i) que l’épaisseur de la lentille est faible par rapport aux distances Dd de
la lentille à l’observateur, et Dds de la lentille à 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 lumière
se déplace en ligne droite de la source à la lentille et de la lentille à l’observateur ; son
changement de direction soudain au niveau de la lentille est donné par l’angle de déviation
α̂. Il dépend de la distribution de masse et de la valeur du paramètre d’impact du rayon
lumineux incident. En particulier, si le paramètre d’impact devient important, c’est-à-dire
si le rayon lumineux passe à grande distance de la lentille, l’effet du potentiel gravitationnel
diminuant, l’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 paramètre d’impact ξ du rayon incident est très grand par rapport au rayon de
Schwarzschild Rs ≡ 2GMc−2, on montre que l’angle de déviation est :

α̂ =
4GM

c2ξ
(1.1)

où G est la constante de gravitation et c la vitesse de la lumière.
Considérons maintenant une distribution de masse tri-dimensionnelle, divisée en cel-

lules de volume dV et de masse dm = ρ(r)dV . La trajectoire spatiale d’un rayon lumineux
la traversant est décrite par (ξ1(λ),ξ2(λ),r3(λ)), où les coordonnées sont choisies de telle
manière que la lumière se propage le long de r3. La déviation étant petite, on approche
la trajectoire réelle, déviée, par une ligne droite : c’est l’approximation de Born. Dans ce
cas, ξ(λ) ≡ ξ = (ξ1,ξ2) est indépendant du paramètre affine λ. Le paramètre d’impact du
rayon lumineux croisant l’élément de masse dm aux coordonnées r = (ξ ′

1,ξ
′
2,r

′
3) est alors

ξ−ξ′, indépendant de r′3. Les équations d’Einstein en champ faible pouvant être linéarisées,
l’angle de déviation créé par la distribution de masse est la somme des déviations créées
par les cellules supposées ponctuelles dm. Alors, d’après l’équation (1.1) :

α̂(ξ) =
4G

c2

∑

dm(ξ′1,ξ
′
2,r

′
3)

ξ − ξ′

|ξ − ξ′|2 (1.2)

En rendant l’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
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Fig. 1.2 – Lentille gravitationnelle type (d’après Bartelmann et Schneider (2001)).

incident,

Σ(ξ) ≡
∫

dr3ρ(ξ1,ξ2,r3) , (1.3)

l’angle de déviation devient :

α̂(ξ) =
4G

c2

∫

d2ξ′Σ(ξ′)
ξ − ξ′

|ξ − ξ′|2 . (1.4)

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 très 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.

1.1.2 L’équation des lentilles

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

β = θ − α(θ) (1.5)
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où α(θ) ≡ Dds
Ds

α̂(Ddθ).

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

α(θ) =
4πG

c2
Dd

1

π

∫

d2θ′Σ(θ)
θ − θ′

|θ − θ′|2 . (1.6)

L’équation (1.5) peut avoir plusieurs solutions : dans ce cas, une source à une position
angulaire β aura plusieurs images. Pour ce faire, la lentille doit être forte. La force d’une
lentille est quantifiée par la convergence

κ =
Σ(Ddθ)

Σcrit
, (1.7)

où l’on a défini la densité de masse projetée critique,

Σcrit =
c2

4πG

Ds

DdDds
, (1.8)

qui dépend de la géométrie de la lentille (redshift de la lentille et de la source). Une
distribution de masse ayant Σ > Σcrit (κ > 1) est susceptible de produire plusieurs images.
Σcrit est ainsi une valeur caractéristique de la densité de masse projetée et permet de
distinguer entre lentille forte (κ > 1) et lentille faible (κ � 1).

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

α(θ) =
1

π

∫

d2θ′κ(θ′)
θ − θ′

|θ − θ′|2 . (1.9)

On introduit maintenant le potentiel gravitationnel projeté, défini comme l’intégrale
du potentiel Newtonien Φ le long de la ligne de visée :

φ(θ) =
Dds

DdDs

2

c2

∫

Φ(Ddθ,z)dz (1.10)

où z est le redshift.

On montre qu’il correspond au potentiel de déflexion, et qu’il est relié à la convergence
par

φ(θ) =
1

π

∫

d2θ′κ(θ′) ln |θ − θ′|. (1.11)

Montrant que α = ∇φ, on obtient alors la relation entre κ et φ :

κ(θ) =
1

2
∆φ (1.12)

où ∆ 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 manière différen-
tielle, l’image observée de la galaxie sera déformée. Pour quantifier la déformation de
manière rigoureuse, il faudrait résoudre l’équation des lentilles pour chaque rayon lumi-
neux individuellement. Cependant, sous l’hypothèse que la source est bien plus petite que
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Fig. 1.3 – Définition d’un cisaillement gravitationnel γ. Un étirement le long (à 45o) de l’axe
des x correspond à un γ1 (γ2) positif. Une contraction le long (à 45o) de l’axe des x correspond à
un γ1 (γ2) négatif. L’ellipticité d’une galaxie (Eq. 1.27) se comporte de la même manière (d’après
Refregier (2003b)).

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

A(θ) =
∂β

∂θ
=

(

δij −
∂2φ(θ)

∂θi∂θj

)

, i,j = 1,2. (1.13)

Nous la paramétrisons par les paramètres κ (défini plus haut) et γ ≡ γ1 + iγ2 = |γ|ei2ϕ,
avec
γ1 = (φ,11 − φ,22)/2, γ2 = φ,12 :

A(θ) =

(

1 − κ − γ1 −γ2

−γ2 1 − κ + γ1

)

≡
(

1 0
0 1

)

− Ψ (1.14)

où l’on a introduit la matrice de distorsion Ψ.

Le rôle respectif de κ (réel) et γ (complexe) est clarifié par l’écriture :

Ψ = κ

(

1 0
0 1

)

+

(

γ1 γ2

γ2 −γ1

)

= κ

(

1 0
0 1

)

+ γ

(

cos 2φ sin 2φ
sin 2φ − cos 2φ

) (1.15)

La convergence κ correspond à une déformation isotrope (d’ordre de grandeur κ . 0,2
dans le cadre des lentilles faibles), alors que le cisaillement γ (d’ordre de grandeur γ ∼ 0,01)
est anisotrope (noter son invariance par rotation d’angle modulo π). L’effet du cisaillement
est présenté par la figure 1.3. γ1 (resp. γ2) correspond à un étirement ou une contraction
le long (resp. à 45o) de l’axe des abscisses.
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La matrice d’amplification permet de montrer que l’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 − κ ± |γ|.

Enfin, l’amplification produite par la lentille est donnée par

µ =
1

detA
=

1

(1 − κ)2 − |γ|2 . (1.16)

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

L’amplification accrôıt 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 l’angle solide diminue la densité locale de galaxies.

En résumé, la forme et la taille de l’image d’une source sont modifiées. La déformation
est due au cisaillement γ, créé par le potentiel gravitationnel de la lentille. L’amplification
est due à la fois à la déformation γ et à l’agrandissement isotrope, créé par la distribution
de matière κ, de l’image (dont la brillance de surface est conservée).

1.2 Distorsion gravitationnelle cosmologique

Jusqu’à présent, nous n’avons considéré que le cas idéalisé d’une lentille mince. Pour-
tant, la distribution de matière dans l’univers est inhomogène, 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 l’image de ces galaxies. L’effet total est de
l’ordre de 1% ; ainsi, si une galaxie est intrinsèquement circulaire, elle sera vue comme une
ellipse dont le rapport des demi-axes est 0,01.

La propagation de la lumière dans un espace-temps inhomogène 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 à
celle du régime des lentilles minces (1.14)

Aij = δij − Ψij(θ,χ). (1.17)

La matrice de distorsion Ψ n’est sensible qu’aux inhomogénéités de la distribution de
matière. Elle est reliée au potentiel gravitationnel Φ par

Ψij(θ,χ) =

∫ χh

0
dχ′g(χ′)∂i∂jΦ[rk(χ

′)θ,χ′] (1.18)

où χ est une distance comobile, χh est la distance comobile de l’horizon, et g(χ) est une
fonction fenêtre définie par



22 Les lentilles gravitationnelles faibles dans un cadre cosmologique

Fig. 1.4 – Distorsion par les grandes structures. Les rayons lumineux émis par les galaxies loin-
taines (à gauche) traversent un univers peuplé de grandes structures qui les dévient les unes après
les autres. La déformation de l’image observée de ces galaxies (à droite) est la conséquence de la
somme de ces déviations. ( c© S. Colombi, IAP)

g(χ) = 2

∫ χh

0
dχ′n(χ′)

rk(χ)rk(χ
′ − χ)

rk(χ′)
(1.19)

où n(χ) est la distribution des galaxies d’arrière-plan, normalisée de manière que
∫

dχn(χ) =
1, et rk(χ) dépend de la courbure k et est définie par

rk(χ) =







k−1/2 sin(k1/2χ) (k > 0)
χ (k = 0)

(−k)−1/2 sinh[(−k)−1/2χ] (k < 0)

(1.20)

Par la suite, nous supposerons un univers plat (k = 0), et noterons rk(χ) plus sim-
plement r(χ), en notant qu’alors r(χ) = DA/a, où DA représente la distance diamètre
angulaire et a le facteur d’échelle correspondant à χ.

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

∆Φ =
3H2

0Ω0

2a
δ, (1.21)

où δ est le contraste de densité, défini par l’équation (1.46), on dérive la convergence
effective, qui caractérise la densité de matière effective intégrée le long de la ligne de
visée :

κeff =
3

2

H2
0Ω0

c2

∫ χh

0
dχg(χ)

δ[rk(χ)θ,χ]

a(χ)
(1.22)
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Comme dans le régime de lentille mince, le cisaillement cosmologique est relié au po-
tentiel gravitationnel projeté par

{

γ1 = (φ,11 − φ,22)/2
γ2 = φ,12.

(1.23)

L’équation (1.10) montre la relation entre φ et Φ, 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 même champ scalaire φ, et ne sont donc pas indépendantes. Leurs
transformées de Fourier respectives les relient directement par

κ̃eff(k) = 1
2(k2

1 + k2
2)φ̃(k)

γ̃(k) =
[

1
2(k2

1 − k2
2) + ik1k2

]

φ̃(k)
(1.24)

puis

γ̃(k) = D̃(k)κ̃eff (k) (1.25)

où D̃(k) =
k2
1−k2

2+2ik1k2

|k|2 , ce qui se réécrit dans l’espace réel

γ(θ) =

∫

R2

d2θ′D(θ − θ′)κeff (θ′), (1.26)

avec D(θ) =
θ2
2−θ2

1−2iθ1θ2

|θ|4 .

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

La figure 1.5 illustre la convergence κ (gauche) et le cisaillement associé γ (droite) sur
un champ de 2 deg2, pour une cosmologie ΛCDM avec Ωm = 0.3 et σ8 = 1 (Vale et White,
2003). Les zones de forte convergence correspondent à 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 manière statistique.

Différentes mesures liées à 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 à une cinquantaine par
minute d’arc carrée 1. 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 dernière que l’on peut l’estimer. La
mesure serait immédiate si chaque galaxie était intrinsèquement circulaire ; tout écart à la

1dont entre 20 et 30 sont suffisamment résolues pour permettre une mesure de cisaillement
2dont environ 80 à 100 sont suffisamment résolues pour permettre une mesure de cisaillement
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Fig. 1.5 – Convergence κ (gauche) et cisaillement γ (droite) sur un champ de 2 deg2, pour un
univers ΛCDM, avec σ8 = 1. L’échelle des convergences va de κ = −0,04 (blanc) à κ > 0,7 (noir).
Le cisaillement est exagéré pour être visible (d’après 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 manière cohérente) traduit un effet de lentille
gravitationnelle. Il s’agit cependant d’être prudent, car des alignements intrinsèques de
galaxies spatialement proches ont été observés, qui sont dus à 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., 2006c) : soumises au même 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 matière. Dans ce
cas, si elles entourent un amas massif, leur signal se soustrait au signal de cisaillement que
l’amas crée sur les galaxies lointaines. L’hypothèse d’une orientation aléatoire des galaxies
reste tout de même solide, et est utilisée pour la mesure du cisaillement gravitationnel.

En première approximation, on montre que le cisaillement gravitationnel est tracé par
l’ellipticité des galaxies, définie à partir des quadrupôles Jij de leurs intensités,

ε ≡ ε1 + iε2 =
J11 − J22

J11 + J22
+ i

2J12

J11 + J22
. (1.27)

Comme illustré par la figure 1.3, l’ellipticité se comporte en effet comme un cisaillement.
ε1 (resp. ε2) décrit une déformation le long (resp. à 45o) de l’axe des x. On montre
(e.g. Rhodes et al. (2000)) que l’ellipticité d’une galaxie (G) ayant subi un cisaillement
gravitationnel γ est reliée à celle, intrinsèque, de (G), par

ε′i = (2− < ε2 >)γi (1.28)
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où la moyenne < ... > est prise sur une population de galaxies similaires à (G). En
définissant la susceptibilité de cisaillement Pγ = 2− < ε2 >, un estimateur du cisaille-
ment gravitationnel subi par (G) est alors

γ̃i =
ε′i
Pγ

(1.29)

Les équations (1.28) et (1.29) sont des formes générales, dont les détails varient d’une
méthode de mesure à l’autre. La section 2.7 présente l’estimation du cisaillement par
l’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’à présent, nous avons évoqué le cisaillement gravitationnel cosmologique et sa
mesure. Créé par l’accumulation des déviations occasionnées par chaque inhomogénéité de
la distribution de matière 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 l’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 connâıtre la distribution de masse projetée qui en est à l’origine (le panneau
gauche de la figure 1.5). Le problème posé est alors d’inverser un cisaillement en conver-
gence. Kochanek (1990) et Miralda-Escude (1991) ont élaboré les premières méthodes de
contrainte de la masse et du profil de densité d’amas riches par lentilles gravitationnelles,
par ajustement de modèle. Kaiser (1992) puis Kaiser et Squires (1993) ont par la suite
trouvé que l’inversion de masse pouvait se faire de manière non-paramétrée et linéaire. Les
équations (1.25) et (1.26) relient en effet les deux observables. Il suffit de les inverser,

κ̃(k) = γ̃(k)D̃∗(k) pour k 6= 0 (1.30)

où D∗ est le conjugué de D, et

κ(θ) − κ0 =

∫

R2

d2D∗(θ − θ′)γ(θ′). (1.31)

On montre que D∗ est réel, de telle façon que κ l’est bien également. La constante κ0

apparâıt 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 problème, car le cisaillement moyen dans un pixel
peut être biaisé par la présence d’une galaxie au cisaillement surestimé. Nous trouvons que
l’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 l’inversion en
utilisant le cisaillement individuel des galaxies. Cependant, il devient nécessaire de modifier
le noyau D, sans quoi l’estimateur κ est infini (Kaiser et Squires, 1993).

Des améliorations à 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 à l’inversion de masse (1.31) :

1. L’intégrale (1.31) est définie sur R
2, alors que l’on n’a qu’un champ fini de données.

L’inversion souffre donc d’effets de bords. Dans le cadre d’une observation dédiée à
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 à l’extension de l’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 être stabilisée en tapissant
l’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 près du centre
des amas, où l’approximation lentille forte peut être plus adaptée.

3. La masse projetée n’est définie qu’à une constante près. 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 à des amas ou des groupes de
galaxies. Il s’agit alors de la filtrer pour faire apparâıtre 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 σG. Cependant, la qualité du filtrage et de la détection des
structures dépend grandement de σG. Un filtrage de Wiener, optimal pour une réalisation
gaussienne, ne l’est plus dans le cadre d’une image de convergence, où les amas de galaxies
sont autant de structures non-gaussiennes, mais donne des résultats légèrement 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 l’hypothèse 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 manière
sûre les amas de masse quelques 1013h−1M�.

La Méthode d’Entropie Maximum (MEM) considère 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, l’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 l’image est alors décrite comme une somme d’information à 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
contrôler 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, même 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 l’analyse de champs très
étendus, pour lesquels l’image de convergence pixellisée contiendra quelques 100 × 100
pixels. Pour l’instant, nos cartes pixellisées ont une taille moyenne de quelques 10 × 10
pixels, la taille typique d’un pixel étant de l’ordre d’une minute d’arc.

Les cartes de convergence sont utiles pour décrire la distribution de matière 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 à deux points, suffisantes pour
décrire complètement un champ gaussien. Les statistiques d’ordres supérieurs deviennent
non nulles dès 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 γ
étant gaussien, on montre que son spectre de puissance est donné par l’équation de Limber
(Bartelmann et Schneider, 2001) :

Pγ(`) =
9

16

(

H0

c

)4

Ω2
m

∫ χh

0

(

g(χ)

ar(χ)

)2

Pδ

(

`

r(χ)
,χ

)

dχ (1.32)

où χ dénote une distance comobile ; χh est la distance comobile de l’horizon ; Pδ(k,χ) est
le spectre de puissance de la matière ; g(χ) est la fonction fenêtre (1.19) et r(χ) est définie
par l’équation (1.20).

Le spectre de puissance du cisaillement gravitationnel est illustré par la figure 1.6,
pour des univers ΛCDM, en fonction du multipôle `. Les courbes en gras correspondent
à σ8 = 0,8 et les fines à σ8 = 1. Les traits pleins ne prennent pas en compte l’évolution
non-linéaire des fluctuations de densité (voir section 1.7.2), ce que font les tirets. L’effet
de l’évolution non-linéaire est important pour des échelles inférieures à 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 particulièrement sensible
aux échelles intermédiaires (` ≈ 104).
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Fig. 1.6 – Deux représentations différentes du spectre de puissance, pour deux cosmologies ΛCDM
différentes, avec σ8 = 0.8 (gras) et σ8 = 1 (fin), en fonction du multipôle `. Les courbes solides
négligent l’évolution non-linéaire des fluctuations de densité, prises en compte dans les courbes en
tirets. L’évolution non-linéaire concerne les échelles inférieures à quelques minutes d’arc (` > 1000).
Le cisaillement gravitationnel est surtout sensible aux échelles intermédiaires (` ≈ 104). Le spectre
de puissance non-linéaire de la matière est calculé à partir de l’ajustement de Peacock et Dodds
(1996).

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

1.5.2 La fonction de corrélation à deux points

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

C1(θ) = < γr
1(r)γ

r
1(r + θ) >

C2(θ) = < γr
2(r)γ

r
2(r + θ) >,

(1.33)

où la moyenne est prise sur les couples de galaxies ; θ est la distance entre les composantes
de chaque couple ; γr

1 et γr
2 dénotent le cisaillement des galaxies, tournés de manière à ce

que γr
1 (γr

2) de la première galaxie pointe en direction (à 45o) de la deuxième galaxie.

On les exprime en fonction du spectre de puissance

C1(θ) = 1
4π

∫ ∞
0 Pγ(`)[J0(`θ) + J4(`θ)]`d`

C2(θ) = 1
4π

∫ ∞
0 Pγ(`)[J0(`θ) − J4(`θ)]`d`,

(1.34)

où J0 et J4 sont les fonctions de Bessel d’ordre 0 et 4.

La figure 1.7 représente la combinaison C0 = C1 + C2 des fonctions de corrélation du
cisaillement pour les cosmologies dont le spectre de puissance est illustré par la figure 1.6.
L’importance de l’évolution non-linéaire est claire pour les échelles inférieures à ≈ 10 ′.
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Fig. 1.7 – Fonction de corrélation C0 = C1 + C2 pour les cosmologies de la figure 1.6, pour des
évolutions linéaires (traits pleins) et non-linéaires (tirets), en fonction de l’échelle angulaire θ.

L’amplitude moyenne d’un cisaillement gravitationnel est la racine carrée de l’amplitude
de la fonction de corrélation, autour de 0,01. C’est la mesure d’un tel signal qui a établi
les premières 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’à présent, les mesures des fonctions de corrélation capturent
l’information non-linéaire du champ de cisaillement, pour des échelles comprises entre
quelques minutes d’arc et dix minutes d’arc.

De la même manière que l’on a défini les fonctions de corrélations C1 et C2, on peut
définir la fonction de corrélation croisée entre les composantes γ1 et γ2 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 à l’intérieur d’un “top-hat” offre plus de signal que la
fonction de corrélation à deux points. Ainsi, elle était préférentiellement utilisée lors des
premières analyses du cisaillement cosmologique. On montre que dans le cas d’une cellule
de rayon θ suffisamment petit, elle est reliée aux fonctions de corrélation par

σ2
γ ≡< |γ̄|2 >≈ 2

θ2

∫ θ

0
[C1(ϑ) + C2(ϑ)]dϑ (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 à deux points fournit un
signal d’environ 10−4 aux petites échelles (θ ≈ 1′), et de quelques 10−5 à plus grande
échelle (θ ≈ 10′), la variance dans une petite ouverture (θ ≈ 1′) offre un signal de quelques
10−4, qui ne décrôıt que très lentement vers quelques 10−5 à plus grande échelle (θ ≈ 10′).
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1.5.4 Masse d’ouverture

La masse d’ouverture3 est reliée au spectre de puissance de la convergence, et peut
s’exprimer en fonction du cisaillement tangentiel par rapport au centre de l’ouverture :

Map(θ) ≡
∫ ∞

0
W (|−→ϑ |; θ)γt(

−→
ϑ )d2−→ϑ , (1.36)

où W est une fonction fenêtre. Sa variance (oscillant entre quelques 10−6 et 10−5) est
utilisée comme mesure des paramètres cosmologiques, et permet de traquer les effets
systématiques (section 1.6).

1.5.5 Statistiques d’ordre supérieur

Les statistiques du deuxième ordre permettent de décrire complètement le champ,
uniquement si celui-ci est gaussien, de cisaillement. Cependant, la distribution de matière
n’est évidemment pas gaussienne, en particulier à 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 σ8 et Ωm que l’on trouve dans les mesures
des fonctions de corrélation à deux points ou de la variance du cisaillement.

La fonction de corrélation à 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 paramètres cosmologiques,
tels σ8, 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 intrinsèques 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, à celle du cisaillement gra-
vitationnel. Il en va alors de la précision de la mesure du cisaillement de les corriger
parfaitement, et d’être capable de traquer une mauvaise correction. Plusieurs outils sont
à notre disposition, que nous décrivons ici.

1.6.1 Test à partir des fonctions de corrélation

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

3Aperture mass en anglais
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Fig. 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’après Massey et al. (2005)).

C3(θ) =< γr
1(r)γr

2(r + θ) > + < γr
2(r)γ

r
1(r + θ) > (1.37)

doit être 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 matière, qu’elle soit positive ou négative, à l’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 à des modes E qu’à 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 première méthode consiste à les séparer au niveau d’une carte de masse. Comme
le suggère la figure 1.8, il suffit de tourner les cisaillements des galaxies de 45o pour passer
d’un mode E à 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-à-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
45o) 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
l’image I en l’applicant sur I ′. Si par contre, l’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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l’intégration des fonctions de corrélation sur un large domaine d’échelles angulaires. En
pratique, nous n’avons cependant accès qu’à une zone limitée du domaine d’échelles an-
gulaires, en général entre 1’ à 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 manière unique.

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

M⊥(θ) ≡
∫ ∞

0
W (|−→ϑ |; θ)γr(

−→
ϑ )d2−→ϑ (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”

W (ϑ; θ) =
6

πθ2

ϑ2

θ2

(

1 − ϑ2

θ2

)

H(θ − ϑ) (1.39)

où θ désigne l’échelle angulaire de l’ouverture. H(θ − ϑ) est la fonction d’Heaviside, et
tronque la pondération aux grandes échelles. On obtient (Schneider et al., 2002) :

< M2
ap > (θ) =
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2

∫ 2θ

0

dϑϑ

θ2

[
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(

ϑ
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)
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(1.40)

< M2
⊥ > (θ) =

1
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dϑϑ
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[

C+(ϑ)T+

(

ϑ

θ

)

− C−(ϑ)T−

(

ϑ

θ

)]

(1.41)

où C+ ≡ C1 + C2 et C− ≡ C1 − C2. Les fonctions T+ et T− sont définies par

T+ =
6(2 − 15x2)

5

[

1 − 2

π
arcsin

(x

2

)

]

+
x
√

4 − x2

100π
(120 + 2320x2 − 754x4 + 132x6 − 9x8)

(1.42)

T−(x) =
192

35π
x3

(

1 − x2

4

)7/2

(1.43)

pour x < 2, et T+(x) = T−(x) = 0 pour x > 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 à
très petite échelle, là où leurs variations sont le plus marquées. De plus, les plus petites
échelles sont les plus délicates à corriger des effets systématiques, rendant leur utilisation
non seulement délicate, mais même prohibée pour θ 6 1′. Massey et al. (2005) préconisent
donc plutôt l’emploi des fonctions introduites par Crittenden et al. (2001),

CE(θ) ≡ C1(θ) + 2

∫ ∞

θ

(

1 − 3θ2

ϑ2

)

C−(ϑ)

ϑ
dϑ (1.44)
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et

CB(θ) ≡ C2(θ) − 2

∫ ∞

θ

(

1 − 3θ2

ϑ2

)

C−(ϑ)

ϑ
dϑ. (1.45)

CE ne contient des contributions que des modes E, tandis que CB 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 où 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 l’ellipticité des étoiles, qui doit être nulle après
correction de la PSF. La fonction de corrélation croisée entre étoiles et galaxies doit elle
aussi s’annuler après 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 être égaux si les effets systématiques sont bien corrigés (chapitre 2).

1.7 Lentilles gravitationnelles faibles et cosmologie

Les lentilles gravitationnelles faibles se révèlent un outil très efficace pour la cosmologie.
Non seulement elles offrent des informations sur la géométrie et la dynamique de l’Univers,
mais elles autorisent également l’étude de ses constituants les plus massifs, galaxies et
amas de galaxies. Nous décrivons brièvement le “galaxy-galaxy lensing” (qui ne sera pas
développé davantage par la suite), avant de montrer le champ ouvert par les lentilles faibles
sur l’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 modèle 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
crôıtre le rapport signal-sur-bruit d’un facteur

√
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 matière 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 à ce que la formation hiérarchique des structures
ait entrâıné 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, à
propos de la masses des halos de matière 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 Sphère Isotherme Singulière,
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 NFW leur ont en outre
permis de mesurer la masse moyenne des halos. Enfin, ils ont estimé la forme des halos de
matière 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 diffère de celui attendu dans le cadre de la Relativité Générale.

1.7.2 Amas de galaxies

1.7.2.1 Modèle de halo

On appelle “halo” une structure massive de matière noire. Les amas de galaxies
baignent chacun dans un tel halo. A l’origine d’un halo, une zone légèrement plus dense
que son environnement, qui permet un effondrement gravitationnel de la matière 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 considèrent le modèle de halo.

Un halo est considéré comme une région distincte, découplée de son environnement
immédiat. Cette supposition permet une vision à deux niveaux des propriétés et de la
distribution des halos. La statistique des fluctuations de densité de masse à petite échelle
est confinée à l’intérieur des halos, et l’évolution non-linéaire n’agit qu’à ces échelles. A
grande échelle, cette statistique n’importe pas, et c’est uniquement la distribution des
halos qui est importante. Cette vision à deux niveaux constitue le “modèle 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 l’évolution gravitationnelle d’un champ de fluc-
tuations de densité gaussien. Nous définissons le contraste de densité au point r par

δ(r) =
ρ(r) − ρ̄

ρ̄
(1.46)

où ρ(r) est la densité au point considéré, et ρ̄ est la densité moyenne de l’Univers.
Le champ de densité ainsi défini peut être caractérisé par des fonctions de corrélations

à n-points ξn définies par

ξn(x1, . . . ,xn) ≡ 〈δ(x1) . . . δ(xn)〉 . (1.47)

Par la suite, nous supposerons 〈δ〉 = 0.

Les fluctuations de densité δ(x) (dans l’espace réel) peuvent être décomposées dans
l’espace de Fourier, selon

δ(x) =

∫

d3k

(2π)3
δ(k)eik·x. (1.48)

La fonction de corrélation à deux points dans l’espace de Fourier est alors
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〈δ(k1)δ(k2)〉 = (2π)3δD(k1 + k2)Pδ(k1), (1.49)

où δD est la fonction de Dirac, et on a introduit le spectre de puissance

Pδ(k) =

∫

d3r

(2π)3
ξ2(r)e

−ik·r, (1.50)

où l’on suppose l’Univers homogène 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 fenêtre W (kR)
d’échelle spatiale R, comme

σ2(R) =
1

2π2

∫

dk

k
k3Pδ(k)|W (kR)|2. (1.51)

Elle fournit une normalisation du spectre de puissance. Il est de coutume de fixer cette
normalisation pour une fonction fenêtre à symétrie sphérique, de rayon R = 8h−1 Mpc,
définissant ainsi le paramètre σ8.

Formation d’un halo : l’effondrement sphérique

Afin d’envisager la formation des grandes structures, nous nous plaçons dans l’hy-
pothèse (très) simplificatrice, mais néanmoins utile en pratique, de l’effondrement sphérique4

(Padmanabhan, 1993).
Une perturbation de densité, légèrement 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 : l’évolution de son contraste de
densité δ obéit à

δ̈ + 2
ȧ

a
δ̇ − 4πGρδ = 0. (1.52)

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

δ(k,z) = D(z)δ(k,z = 0) (1.53)

où le facteur de croissance D(z) peut être calculé numériquement ; δ(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
l’hypothèse d’une perturbation sphérique, l’évolution du rayon de la sphère comprenant
la perturbation peut être paramétrée par

r = A(1 − cos θ), t = B(θ − sin θ), (1.54)

où A et B dépendent de la géométrie de la perturbation et de la cosmologie environnante.

Son rayon continue de crôıtre, de plus en plus lentement, jusqu’à θ = π. La perturbation
se découple alors totalement de l’expansion de l’Univers, atteint un rayon maximal et se

4top-hat collapse en anglais
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contracte sur elle-même. Si seule la gravitation est prise en compte, la sphère s’effondre
en une singularité à θ = 2π, et son contraste de densité devient infini. Extrapolé à cette
époque, le contraste de densité linéaire est δc = 1,69 dans un univers Einstein-de Sitter, et
dépend faiblement de la cosmologie. En réalité, des phénomènes dissipatifs interviennent,
qui transforment l’énergie cinétique en énergie thermique. La structure se stabilise en
atteignant son rayon viriel.

Horellou et Bergé (2005) ont analysé l’influence de l’énergie sombre sur ce processus de
formation. Ils ont montré en particulier que l’effondrement est plus rapide, et donne lieu
à des structures virialisées plus denses, dans un modèle de quintessence (−1 < w < −1/3)
que dans un modèle ΛCDM (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 + dz, est donnée par :

n(M,z,w)dM =
ρ0

M

dν(M,z,w)

dM
f(ν)dM, (1.55)

où ρ0 est la densité de fond de l’Univers actuelle, et

ν(M,z,w) =
δc(z,w)

σ(M,z)
. (1.56)

δc est la sur-densité linéaire d’une structure s’étant effondrée au redshift z, et σ est l’écart-
type des fluctuations de masse dans une sphère contenant la masse M , défini à partir de
la variance des fluctuations de densité (équation (1.51)).

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

f(ν) =

√

2

π
exp

(

−ν2

2

)

(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 à redshift élevé. D’autres
fonctions de masse, plus proches des simulations numériques, ont été données. Ainsi, Sheth
et Tormen (1999) donnent l’ajustement

f(ν) = A

√

q

2πν

[

1 + (qν)−p
]

exp(−qν

2
), (1.58)

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

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

f(M) = 0,315 exp(−| lnσ−1 + 0,61|3,8), (1.59)

valable pour −1,2 6 lnσ−1 6 1,05. La formulation de Jenkins et al. (2001) est la plus
proche des simulations incluant une énergie sombre. De fait, nous l’utiliserons par la suite.
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Biais

Nous divisons maintenant l’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,z0) 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 z0, la sur-densité des halos de masse m dans
ces cellules est donnée par

δh(m,z1|M,V,z0) =
N(m,z1|M,V,z0)

n(m,z1)V
− 1, (1.60)

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

δh(m,z1|M,V,z0) = b(m,z1)δ, (1.61)

où δ dénote le contraste de densité de la matière et le biais est donné par

b(m,z1) ≈ 1 − qν − 1

δc(z1)
+

2p/δc(z1)

1 + (qν)p
(1.62)

où ν est défini par l’équation (1.56), et les paramètres p et q sont les mêmes 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 à 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 δ, est donné par

n(m|δ) ≈ [1 + b(m)δ]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 modèle d’effondrement sphérique abandonne le halo au moment de sa virialisation,
et ne présente pas ses caractéristiques acquises. Les modèles 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 à 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 à deux paramètres rs

et ρs, du type

ρ(r|M) =
ρs

(r/rs)α(1 + r/rs)β
. (1.64)

Les paramètres rs et ρs correspondent à un rayon et une densité caractéristiques, respec-
tivement, et définissent complètement le profil. Un profil de Hernquist (Hernquist, 1990)
est donné par (α,β) = (1,3) ; un profil NFW (Navarro et al., 1996) est paramétré par
(α,β) = (1,2) ; le couple (α,β) = (3/2,3/2) définit le profil M99 (Moore et al., 1999). Par
la suite, nous ne ferons usage que du profil NFW.
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La masse du halo est donnée par

M =

∫ rvir

0
dr4πr2ρ(r|M), (1.65)

où rvir 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 rs par rvir = crs, où c paramétrise la concentration du halo.

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

c(M,z) =
c0

1 + z

(

M

M∗(z = 0)

)−β

, (1.66)

où M∗(z = 0) est l’échelle de masse non-linéaire définie par ν(M,z) = 1 (où l’on a négligé
la dépendance envers w - Eq. (1.56)).

Se basant sur les simulations numériques de Bullock et al. (2001), on choisit (c0;β) =
(9; 0,13) pour un univers ΛCDM. Dolag et al. (2004) ont analysé le comportement de
la concentration dans le cadre de différents types d’énergie sombre ; dans une cosmologie
ΛCDM, et pour M∗(z) = 1014h−1M�, ils donnent (c0;β) ≈ (9,6; 0,10).

Le spectre de puissance à la lumière du modèle de halo

La théorie des perturbations, déjà rencontrée à l’occasion de la description de l’effon-
drement sphérique, permet de définir le spectre de puissance linéaire comme

k3P lin
δ (k)

2π2
= δ2

(

k

H0

)n+3

T 2(k). (1.67)

L’indice spectral n est la pente du spectre initial. Les modèles d’inflation prédisent en
général n ≈ 1. La fonction transfert T (k) décrit les écarts à la forme invariante d’échelle
initiale, elle relie le spectre à 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 règne 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 modèle de halo permet de redéfinir le spectre de puissance de la matière comme une
combinaison du spectre à différentes échelles. Il est ainsi possible de mesurer la corrélation
du champ de densité à l’intérieur d’un même halo, où le régime non-linéaire domine ;
de même, sa corrélation peut être estimée entre deux points appartenant à deux halos
différents, sur une échelle dominée par le régime linéaire. Le spectre de puissance peut
alors s’exprimer comme

P (k) = P 1h(k) + P 2h(k), (1.68)

où le terme à un-halo est donné par

P 1h =

∫

dmn(m)

(

m

ρ̄

)2

|u(k|m)|2 (1.69)

et le terme à deux halos par
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P 2h =

∫

dm1n(m1)

(

m1

ρ̄

)

u(k|m1)

∫

dm2n(m2)

(

m2

ρ̄

)

u(k|m2)Phh(k|m1,m2). (1.70)

La fonction

u(k|m) =

∫ rvir

0
dr4πr2 sin kr

kr

ρ(r|m)

m
(1.71)

est la transformée de Fourier de la distribution de matière sombre à l’intérieur d’un halo
de masse m. Phh(k|m1,m2) représente le spectre de puissance des halos de masse m1 et
m2, et peut être approché par Phh(k|m1,m2) ≈ ∏2

i=1 bi(mi)P
lin
δ (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 matière noire (dont les propriétés individuelles
et statistiques sont décrites au-dessus), qui représente environ 85% de leur masse. Les
15% restants sont constitués de matière baryonique, dont sont faites les galaxies, qui ne
représentent pourtant que 5% de la masse totale de l’amas. Un gaz chaud dilué, d’une
densité moyenne d’un atome par litre, complète le bilan de masse. Ce gaz, porté à 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 l’amas.

Des corrélations diverses sont observées entre ces observables. Notamment, on note
une bonne corrélation entre la luminosité bolométrique et la température, L ∝ T β

X , où
β ∼ 3. Le symbole ∼ souligne l’incertitude existante sur la mesure de β, ainsi que sur
sa prédiction analytique. Le modèle d’un effondrement sphérique prédit β = 2, alors que
la prise en compte de courants de refroidissement dans certains amas de galaxies permet
d’envisager β ≈ 3 (Arnaud et Evrard, 1999). Notons simplement que cette corrélation est
observée sur une très large gamme de masse, des groupes aux amas les plus lumineux en
X.

Une très bonne corrélation est également observée entre le rayon d’un amas et sa
température, R ∝ T 0,93

X , 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 l’effet de lentille gravitation-
nelle, insensible à l’état physique des amas. Par contre, il est une corrélation, entre la
masse de l’amas et sa température X, que l’on peut contraindre en combinant des analyses
du cisaillement cosmologique et du rayonnement X des mêmes amas. L’effet de lentille
faible fournit une estimation de la masse décorrélée de toute hypothèse sur l’état physique
de l’amas. Il permet ainsi de s’affranchir des hypothèses 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 l’équilibre hydrostatique, et en supposant que les amas de galaxies obéissent
à une évolution auto-similaire (c’est-à-dire, les caractéristiques intrinsèques de deux amas
d’échelle différente sont directement transposables), on s’attend à une relation entre la
masse et la température (M-T) du type M = M∗TαE(z)−1 (Arnaud et al., 2005), où
α = 3/2 et E(z)2 = Ωm(1 + z)3 + Ωk + ΩΛ(1 + z)2 dans un univers ΛCDM.
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Le paramètre M∗ est une normalisation, sujet de débat voilà 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 à
l’incapacité du modèle adiabatique à rendre compte de la physique des amas. Les simula-
tions basées sur des modèles plus complexes de la physique des amas se rapprochent en
effet davantage des observations.

Le paramètre α donne la pente de la relation M-T dans le plan logarithmique. Une
évolution auto-similaire des amas prévoit α = 3/2. On envisage cependant que l’évolution
soit sensible à des événements ayant eu lieu pendant la prime jeunesse des amas, en
particulier un pré-chauffage de leur gaz, et ne soit donc pas complètement auto-similaire.
En particulier, l’explosion en supernovae de la première 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 phénomène. Une rupture de l’auto-
similarité dans la région des amas les moins massifs (et donc les moins chauds, T 6 3 keV)
serait alors à prévoir : la pente de la relation M-T serait plus forte aux faibles masses,
α > 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 décèlent pas. Ces résultats doivent cependant être nuancés, car chacun utilise
une estimation de la masse des amas basée sur les analyses de leurs profils X, sous certaines
hypothèses 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 à partir des profils X,
qui pourrait expliquer un quelconque accroissement de la pente de la relation M-T. En sus
de mesurer la pente α de la relation M-T, la précision sur la mesure de sa normalisation
M∗ revêt une importance particulière dans la mesure de la normalisation du spectre de
puissance σ8 (Seljak, 2002; Pierpaoli et al., 2003). Les mêmes 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, parâıt tout in-
diqué. Dès 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
à 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 matière, 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 à toute la matière 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 à partir de la mesure dans une ouverture de la convergence κ est possible
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dès lors que l’on connâıt la géométrie de la lentille : le redshift de l’amas et la distribu-
tion en redshift des galaxies soumises au cisaillement gravitationnel permettent d’estimer
la densité de masse projetée critique Σcrit. La mesure de κ = Σ/Σcrit dans l’ouverture
correspondant à l’extension angulaire de l’amas permet dès lors de mesurer Σ, sa masse
projetée. On suppose alors que la convergence mesurée est due à une distribution de masse
ponctuelle située au niveau de l’amas observé. Cette hypothèse n’est cependant valable que
tant qu’aucune structure massive n’est interposée entre l’amas et la Terre. Toute concen-
tration de matière dans la ligne de visée, différente de l’amas observé, introduit ainsi une
contribution à la mesure de masse, indiscernable de celle produite par l’amas. De plus,
cette estimation de la masse utilise la convergence comme observable, définie à 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 l’amas. Wright et Brainerd (2000) ont dérivé le profil de cisaillement créé par un
halo NFW de masse donnée. Un ajustement à deux paramètres du profil de cisaillement
mesuré est alors suffisant pour mesurer la masse de l’amas. Cette méthode ne fonctionne
cependant que si l’on peut effectuer l’ajustement sur une distance angulaire suffisante, de
l’ordre de 10 à 15 minutes d’arc (Hoekstra, 2003), notamment afin de ne pas contaminer la
mesure par les régions trop proches du centre de l’amas, où l’approximation lentille faible
peut ne pas tenir ; cette distance angulaire ne doit pourtant pas être trop importante afin
d’éviter une possible contamination par des amas voisins.

Cet effet est cependant moins préoccupant que les effets de projection, déjà 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 à
plusieurs dizaines de pour-cent dans l’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 l’amas. Un amas tri-axial, dont le
grand axe est le long de la ligne de visée apparâıt plus massif que si son grand axe lui est
perpendiculaire.

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

Takada et Jain (2003c) ont montré que la combinaison des fonctions de corrélation à
deux et trois points du cisaillement permet de mesurer le profil d’un amas. Outre l’intérêt
de contraindre la géométrie d’un amas, cette méthode, bien qu’elle soit délicate à 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 l’effet avec des données
en rayons X. Pourtant, l’intérêt de l’utilisation des amas de galaxies ne se limite pas à leur
étude intrinsèque, mais ils permettent aussi de contraindre le modèle cosmologique. En
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effet, ils sont le fruit de l’évolution de l’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
paramètre σ8. Mais elle dépend également de son évolution dynamique ; en particulier,
elle est sensible aux constituants qui gouvernent l’évolution, dont l’énergie sombre et son
équation d’état w (par exemple Weinberg et Kamionkowski (2003); Horellou et Bergé
(2005)).

Une observable est plus aisée à 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 à une certaine masse seuil Mlim (qui peut dépendre du redshift), par intervalle
de redshift :

d2N(z,w)

dΩ dz
=

d2Vc

dΩ dz

∫ ∞

Mlim

n(M,z,w) dM, (1.72)

où le volume comobile est donné par

d2Vc

dΩ dz
= c

DA(z)2(1 + z)2

H(z)
, (1.73)

où DA(z) est la distance diamètre-angulaire au redshift z, et c la vitesse de la lumière.

Les comptages d’amas de galaxies (équations (1.55) et (1.72)) montrent une dépendance
claire envers le paramètre de l’équation d’état w de l’énergie sombre. Leur dépendance en-
vers la normalisation du spectre de puissance σ8, si elle n’apparâıt pas évidemment, est
cachée dans la définition du paramètre ν, à travers l’écart-type σ(M,z,w), et se révèle très
marquée. De plus, la dépendance envers δc offre une fenêtre sur l’évolution dynamique de
l’Univers. Par exemple, la figure 8 de Horellou et Bergé (2005) montre la dépendance de
d2N(z)/(dΩ dz) envers σ8 et w. La figure 6.3 montre les mêmes types de comptage pour
différents σ8, différents types d’observations, et différents seuils Mlim(z). En particulier, le
seuil Mlim(z) peut être calculé à partir d’un seuil en signal-sur-bruit de l’effet de lentille
faible créé par un amas, ainsi que nous l’utilisons dans les chapitres 4 et 6.

1.7.3.2 Statistiques du cisaillement cosmologique

Les équations (1.34) définissent les fonctions de corrélation à deux points du cisaille-
ment cosmologique. Leur relation très proche au spectre de puissance (eq (1.32)) souligne
leur dépendance envers les paramètres du modèle cosmologique. En particulier, des pa-
ramètres tels que Ωm ou H0 y sont apparents. La normalisation du spectre de puissance
σ8, même si elle n’apparâıt pas directement dans les équations, joue évidemment un rôle
prépondérant. Les fonctions g(χ) et r(χ), apparaissant dans la définition du spectre de
puissance du cisaillement, donnent une dépendance envers la géométrie de l’Univers.

C’est ainsi que la mesure des fonctions de corrélation à deux points du cisaillement
apporte des informations fortes, bien que dégénérées, sur la cosmologie. Les paramètres les
plus considérés jusqu’à présent sont σ8 et Ωm, qui donnent lieu à la fameuse dégénérescence
dans le plan σ8-Ωm (e.g. Hoekstra et al. (2006); Semboloni et al. (2006); Massey et al.
(2007c)). Semboloni et al. (2006) et Hoekstra et al. (2006) se sont essayé à apporter des
contraintes dans le plan w-σ8, à 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(χ) 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 paramètres cosmologiques. Massey et al. (2007c) ont procédé à une telle analyse
sur les données COSMOS, et ont montré que la combinaison de l’information apportée par
les galaxies à différents redshifts améliore effectivement les contraintes portées sur le plan
σ8-Ωm.

Les statistiques d’ordre supérieur (fonction de corrélation à trois points) dépendent
elles aussi des paramètres cosmologiques. Elles permettent en outre de quantifier le degré
de non-gaussianité de l’Univers. Elles restent cependant encore mal définies, et il faudra
attendre avant d’être 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. Il est dès lors tentant de les com-
biner, afin de briser des dégénérescences entre paramètres et/ou améliorer les contraintes
sur le modèle cosmologique. Il s’agit cependant d’être prudent lorsque l’on désire procéder
à une telle combinaison. En effet, les deux observables sont créées par les mêmes sources,
les grandes structures, et ne sont donc pas totalement indépendantes. Elles véhiculent
des informations très 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 considèrent le dénombrement d’amas et le spectre de puissance du cisaille-
ment indépendants, lorsqu’ils considèrent les capacités de chaque observable séparément,
et de la combinaison des deux, à contraindre les principaux paramètres cosmologiques. Ta-
kada et Bridle (2007) l’ont estimée analytiquement, et trouvent qu’elle peut être négligée
en première approximation.

Les lentilles gravitationnelles faibles, par leur dépendance envers la dynamique et la
géométrie de l’Univers, et par leur large spectre d’applications, des galaxies au cosmos,
s’avèrent être un outil puissant, nécessaire à la cosmologie observationnelle actuelle. Nous
allons montrer au fil de cette thèse qu’elles peuvent être utilisées dans le cadre de la
cosmologie de haute précision. Cependant, leur signal est faible, et le mesurer précisément
est un défi particulièrement difficile à 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 thèse : les
shapelets.
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Chapitre 2

Shapelets

Le cisaillement gravitationnel affecte chaque galaxie, et pourtant il est extrêmement
furtif. Pour le détecter et le mesurer, il faut s’armer d’outils d’analyse performants, ca-
pables à 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 “première génération” ne pourront pas satisfaire les exigences de
précision requises pour les observations futures. Le temps est venu de développer des outils
de deuxième génération, dont les shapelets, qui font l’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, très peu
brillantes. A première vue, extraire ce signal dans une image donnée est trivial : il suffit de
mesurer la forme de chaque galaxie dans l’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’ôter leurs défauts et de les rendre utilisables.
Les défauts ont pour origine le bruit thermique du capteur et de l’électronique attachée,
ainsi que des défauts optiques du télescope et de la caméra (poussières, pixels morts...).
Le prétraitement consiste à 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 mêmes conditions d’observation de l’image à traiter, qui montre
seulement les défauts du capteur et de son électronique. Le “biais” (intégré dans le dark)
est une prise de vue extrêmement courte, destinée à quantifier les défauts électroniques
du capteur. Enfin, le “flat” est une plage de lumière uniforme ; c’est une image qui signe
les défauts optiques de l’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 mâıtre” et un “flat mâıtre”, 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 l’image originale
et le dark mâıtre, normalisée par le flat mâıtre. Le prétraitement est en général terminé
par la superposition de plusieurs poses (“stacking”), visant soit à accrôıtre le signal (en
additionnant les poses), soit à améliorer le rapport signal-sur-bruit (en moyennant les
poses). L’analyse de l’image peut alors commencer.

La première étape est la détection et l’extraction des sources (galaxies et étoiles) dans
l’image. Loin d’être triviale, elle a nécessité le développement de logiciels performants, tels
FOCAS (Jarvis et Tyson, 1981) ou SExtractor (Bertin et Arnouts, 1996). La première
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 l’ellipticité, du ou des objets extraits. La difficulté est accrue par la nécessité
d’une forte densité en galaxies d’arrière-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 deuxième 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 être choisi pour la détection des objets, dont dépend
le nombre de sources effectivement extraites.

Lorsqu’une source est extraite, sa forme peut être 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 l’ellipticité de la PSF peut être
aussi grande que 10%, alors que le signal de cisaillement gravitationnel considéré comme
une ellipticité en première approximation, est de l’ordre de 1 à 2%. Plusieurs sources par-
ticipent à la PSF. La première vient du “seeing” atmosphérique (voir par exemple de Vries
et al. (2007)) : en raison des turbulences atmosphériques, l’image d’un point est étendue ;
la source est étalée, arrondie, et déformée à 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 l’observation. Un seeing notablement inférieur à 1” (la taille typique
des galaxies peu brillantes) est nécessaire pour mesurer le cisaillement gravitationnel (les
seeings qui peuvent être 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 à
l’image d’une source et peut donc être corrigée de manière satisfaisante. En pratique, les
étoiles, qui sont des sources ponctuelles à cette résolution, tracent ses variations et sont
utilisées pour la modéliser puis la corriger de l’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 modèle analytique de la
galaxie originale, que l’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 quadrupôles de la brillance de surface de l’image de la galaxie ; on
montre alors que la correction de la PSF est une simple soustraction de ses quadrupôles
à ceux de la galaxie. Quelle que soit la méthode employée, il faut tenir compte de deux
difficultés : la pixellisation de l’image et son bruit. La pixellisation peut générer des incer-
titudes, en particulier dans la détermination du centröıde. Il a également été montré que
des effets de pixellisation se retrouvent dans l’estimation du cisaillement (Massey et al.,
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2007a). Le bruit de l’image amène des imprécisions, autant lorsqu’il s’agit d’ajuster un
modèle analytique aux données, que pour définir les moments pondérés.

En résumé, l’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 à l’observation. Le défi de toute technique de mesure du cisaillement gravitation-
nel est alors de corriger l’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 deuxième génération

Les premières techniques ont été élaborées dès 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 succès 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 même
méthode (KSB) peuvent conduire à des mesures très différentes, faisant apparâıtre les
instabilités intrinsèques de la méthode.

Outre leurs instabilités, les méthodes de première 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 accès 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 à la précision souhaitée (les erreurs systématiques -en particulier la
PSF- doivent être comparables aux erreurs statistiques), le développement de nouvelles
techniques, plus rigoureuses et plus stables, est nécessaire. Ainsi, des méthodes de deuxième
génération voient le jour, et se montrent particulièrement 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 thèse, 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 l’algorithme utilisé pour la mesure du
cisaillement gravitationnel dans le reste du chapitre.



48 Shapelets

Fig. 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 × 300 pixels, les paramètres non-linéaires du modèle
shapelet sont nmax = 58 et β = 11. (crédit photo : Stewart Shining)

2.2 Les shapelets : formalisme

Les shapelets fournissent la totalité de l’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 être vues comme un alphabet de formes élémentaires, sur
lesquelles il devient possible de bâtir 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 même formalisme
et les mêmes 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-
lynômes de Hermite pondérés par une gaussienne. Etant fonctions propres de l’Oscillateur
Quantique Harmonique, elles permettent l’utilisation du puissant formalisme de la phy-
sique quantique.

2.2.1.1 Shapelets cartésiennes à 1 dimension

Les shapelets cartésiennes à une dimension sont définies par :

Bn(x;β) ≡ β−1/2φn

(

x

β

)

(2.1)
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Fig. 2.2 – Gauche : premières shapelets adimensionnées à 1 dimension φn(x). Droite : premières
shapelets adimensionnées à 2 dimensions φn1,n2

(d’après Refregier (2003a)).

où n ∈ N et β est une échelle caractéristique, proche de la taille de l’objet à décomposer.
L’ensemble des fonctions adimensionnées φn

φn(x) ≡ [2n√πn!]−1/2Hn(x)e−x2/2, (2.2)

où Hn est le polynôme de Hermite d’ordre n, constitue une base complète et orthonormale
(
∫ ∞
−∞ dxφn(x)φm(x) = δmn, où δmn est le symbole de Kronecker). Les fonctions φn peuvent

être vues comme une perturbation autour de la gaussienne φ0. Les premières sont montrées
sur la figure 2.2 (gauche).

Les shapelets dimensionnées Bn constituent donc elles aussi une base complète et ortho-
normale pour les fonctions continues et intégrables. Une fonction f continue et intégrable
peut être décomposée selon

f(x) =

∞
∑

n=0

fnBn(x;β) (2.3)

où le coefficient shapelet d’ordre n est donné par

fn =

∫ ∞

−∞
dxf(x)Bn(x;β). (2.4)

La série (2.3) converge rapidement si l’objet est suffisamment localisé, et que β et
l’origine x = 0 sont assez proches de la taille et du centre de l’objet. Dans ce cas, une
décomposition sur les premières fonctions de base suffit pour capturer l’information de
forme de l’objet. Sa décomposition en shapelets peut alors être tronquée à un certain
ordre maximum de décomposition nmax. Alors

f(x) =

nmax
∑

n=0

fnBn(x;β) (2.5)
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est une bonne description de l’objet. La section 2.3 illustre la définition pratique des
paramètres x, β 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 :

â† ≡ 1√
2
(x̂ − ip̂), â ≡ 1√

2
(x̂ + ip̂) (2.6)

où x̂ = x est l’opérateur position et p̂ = 1
i

∂
∂x est l’opérateur impulsion, et † est le conjugué

hermitique. Ils agissent sur les fonctions de base selon :

âφn =
√

nφn−1, â†φn =
√

n + 1φn+1. (2.7)

Nous pouvons également définir l’opérateur numération N̂ ≡ â†â, qui agit selon
N̂φn = nφn, et est utile notamment pour calculer les moments d’un objet.

2.2.1.2 Shapelets cartésiennes à 2 dimensions

Les shapelets adimensionnées à 2 dimensions sont définies à partir des shapelets à une
dimension par φn(x) ≡ φn1(x1)φn2(x2), avec x = (x1,x2) et n = (n1,n2). Les premières
sont représentées sur le panneau droit de la figure 2.2. Les shapelets dimensionnées sont
définies par

Bn(x;β) ≡ β−1φn

(

x

β

)

. (2.8)

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

{

f(x) =
∑∞

n1,n2=0 fnBn(x;β)

fn =
∫

d2f(x)Bn(x;β)
(2.9)

avec fn = fn1fn2 .

De manière identique aux shapelets à une dimension, l’essentiel de l’information de
forme d’un objet bi-dimensionnel est contenu dans les premières shapelets. Une décomposi-
tion en shapelets sera par conséquent tronquée à un certain ordre maximum de décomposi-
tion nmax :

f(x) ≈
n1+n26nmax

∑

n1,n2=0

fnBn(x;β). (2.10)

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 l’image recomposée se
rapproche de l’originale. Pour un n suffisamment élevé, la recomposition et l’original sont
pratiquement indiscernables. Le panneau de droite de la figure montre la même galaxie
dans l’espace des shapelets (c’est-à-dire les coefficients fn de sa décomposition en shapelets,
dont il donne l’ordre de grandeur pour une galaxie typique, quelques 10−3).
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Fig. 2.3 – Gauche : recompositions d’une même galaxie pour différents ordre de décomposition
n. Droite : même galaxie dans l’espace des shapelets (d’après Refregier (2003a)).

2.2.1.3 Shapelets et paramètres de forme

Les shapelets fournissent des expressions analytiques précises pour l’astrométrie, la
photométrie et les paramètres de forme de tout objet dès lors que l’on connâıt 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

F =

∫

d2xf(x) =
√

πβ

pair
∑

n1,n2

2
1
2
(2−n1−n2)

(

C
n1
2

n1

)1/2(
C

n2
2

n2

)1/2
fn1,n2 (2.11)

où fn1,n2 = fn et Cq
p est le coefficient du binôme.

L’utilisation des opérateurs création et annihilation permet de montrer que le centröıde
xf

1 =
∫

d2xx1f(x)/F est donné par

xf
1 = F−1√πβ2

impair
∑

n1

pair
∑

n2

(n1 + 1)1/22(2−n1−n2)/2
(

C
n1+1

2
n1+1

)1/2(

C
n2
2

n2

)1/2
fn1,n2 (2.12)

et de même pour xf
2 .

Les quadrupôles Jij =
∫

d2x xixjf(x)/F sont obtenus de la même manière. x1 et x2

étant symétriques, on obtient
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J12 = J21 = F−1√πβ3
pair
∑

n1,n2

(n1 + 1)1/2(n2 + 1)1/22(2−n1−n2)/2
(

C
n1+1

2
n1+1

)1/2(

C
n2+1

2
n2+1

)1/2
fn1,n2

(2.13)
Le calcul des deux autres quadrupôles réclame l’utilisation de l’opérateur numération :

J11 = F−1√πβ3
pair
∑

n1,n2

2(2−n1−n2)/2(1 + 2n1)
(

C
n1
2

n1

)1/2(

C
n2
2

n2

)1/2
fn1,n2 (2.14)

et de même pour J22.
Finalement, le rayon r.m.s de l’objet, défini par R2 ≡

∫∫

|x|2f(x)d2x/F , est donné par

R2 = F−1√πβ3
pair
∑

n1,n2

2(4−n1−n2)/2(1 + n1 + n2)
(

C
n1
2

n1

)1/2(

C
n2
2

n2

)1/2
fn1,n2 (2.15)

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 mêmes propriétés utiles. Pourtant, elles sont séparables en
r et θ, ce qui les rend plus faciles à appréhender en terme de symétries rotationnelles. De
nombreuses opérations sont en outre plus simples et intuitives dans leur espace.

Une fonction f(r,θ) en coordonnées polaires peut être décomposée en somme pondérée
des fonctions de base complexes χn,m(r,θ;β) :







f(r,θ) =
∑∞

n=0

∑n
m=−n fn,mχn,m(r,θ;β)

fn,m =
∫∫

R
f(r,θ)χn,m(r,θ;β)rdrdθ

(2.16)

fn,m (n ∈ N, −n ≤ m ≤ n) sont les coefficients shapelet d’ordre (n,m).

Les fonctions de base χn,m sont définies à partir des polynômes de Laguerre L
|m|
(n−|m|)/2

χn,m(r,θ;β) =
(−1)(n−|m|)/2

β|m|+1

{

[(n − |m|)/2]!
π[(n + |m|)/2]!

}1/2

r|m|L|m|
(n−|m|)/2

(

r2

β2

)

e−r2/2β2
e−imθ.

(2.17)
Seuls les états avec n et m pairs ou impairs en même temps sont autorisés.

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

De la même manière que les shapelets cartésiennes, les premières shapelets polaires
capturent l’essentiel de l’information de forme d’un objet bi-dimensionnel. Nous tronquons
donc la série (2.16) à un certain ordre maximum de décomposition nmax, de telle manière
que
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Fig. 2.4 – Premières shapelets polaires. Gauche : partie réelle. Droite : partie imaginaire (d’après
Massey et Refregier (2005)).

f(r,θ) ≈
nmax
∑

n=0

n
∑

m=−n

fn,mχn,m(r,θ;β) (2.18)

La figure 2.4 montre que les fonctions de base vérifiant la condition n + |m| = cste
possèdent toutes le même nombre d’oscillations. Ainsi, elles décrivent des détails de même
échelle de l’objet à décomposer. Par contre, pour n fixé, l’échelle des oscillations diminue
pour les fonctions de base à |m| croissant. Alors, contrairement à la troncature introduite
dans l’équation (2.18), il apparâıt plus naturel d’utiliser un critère de troncature défini par
n + |m| 6 nmax. Nous nommons ce critère la “troncature en losange”. La décomposition
en shapelets précédente sera donc

f(r,θ) ≈
nmax
∑

n=0

∑

|m|6nmax−n

fn,mχn,m(r,θ;β). (2.19)

Les coefficients shapelets considérés dans cette décomposition sont à l’intérieur 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 paramètres de forme

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

Le flux est donné par
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Fig. 2.5 – Illustration de la troncature en losange sur la décomposition en shapelets polaires
d’une étoile du CFHTLS. L’échelle de couleurs indique l’amplitude des coefficients shapelet dans
la décomposition, qui crôıt du blanc vers le noir.

F =

∫∫

R

f(x)d2x = β
√

4π

pair
∑

n

fn,0. (2.20)

Un centröıde (xc,yc) est donné par

xc + iyc =

√
8πβ2

F

impair
∑

n

√
n + 1fn,1. (2.21)

Le rayon r.m.s et l’ellipticité sont dérivées des quadrupôles non-pondérés :

R2 =

√
16πβ3

F

pair
∑

n

(n + 1)fn,0 (2.22)

et

ε =
J11 − J22 + 2iJ12

J11 + J22
=

√
16πβ3

FR2

pair
∑

n

√

n(n + 2)fn,2 (2.23)

avec ε = |e| cos 2θ + i|e| sin 2θ.

On définit en outre l’ellipticité d’ordre n :

ε(n) =

√
16πβ3

FR2

√

n(n + 2)fn,2, npair (2.24)

de telle sorte que l’ellipticité non-pondérée ε ≡ ∑

n ε(n).
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Chaque coefficient shapelets décrit une certaine échelle. De fait, la série des ellipticités
ε(n) peut être vue comme une caractérisation de l’ellipticité en fonction du rayon d’une
galaxie. Les ellipticités de bas ordre décrivent l’ellipticité du coeur de l’objet, et les ellip-
ticités d’ordre élevé celle des régions externes de l’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
fn1,n2 avec n1 + n2 6 nmax en coefficients polaires avec n 6 nmax, de manière bijective,
selon (Massey et Refregier, 2005) :

fn,m = 2−n/2im
{

n1!n2!

[(n + m)/2]![(n − m)/2]!

}1/2

δn1+n2,n

×
nr
∑

n′

r=0

nl
∑

n′

l

im
′

C
n′

r

(n+m)/2C
n′

l

(n−m)/2δn′

r+n′

l,n1
fn1,n2 . (2.25)

Dans la suite de ce chapitre, nous détaillons les algorithmes développés pour l’utilisa-
tion des shapelets dans le cadre de la mesure du cisaillement gravitationnel. Des détails
plus techniques pourront être trouvés dans Bergé et al. (2006a) et sur Internet 1.

2.3 Décomposition en shapelets : algorithme

Nous nous concentrons ici sur l’algorithme de décomposition d’un objet en shapelets.
Bien qu’il soit adaptable à toute image suffisamment localisée, nous spécialiserons la dis-
cussion à 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 modèle analytique, déconvolué de la PSF, d’une galaxie. Il s’agit ainsi d’obtenir une
recomposition fidèle de l’image de la galaxie telle que la verrait un observateur non seule-
ment hors de l’atmosphère terrestre, mais équipé d’instruments ne dégradant aucunement
l’image (sans bruit et rendant une image continue de la galaxie). C’est ensuite à partir
de ce modèle reconstruit de l’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 l’image originale de la galaxie, avant qu’elle n’ait subi l’effet du cisaille-
ment gravitationnel. Cependant, elles introduisent des paramètres non-linéaires, ce que
nous préférons éviter en mesurant le cisaillement de manière passive.

1http ://astro.caltech.edu/∼rjm/shapelets/
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Fig. 2.6 – Algorithme de décomposition en shapelets. Une galaxie observée doit être modélisée en
shapelets (en haut à gauche). La PSF qu’elle subit est connue, et un modèle en a été obtenu (en bas
à gauche, dans l’espace réel et dans l’espace des shapelets). Nous créons un modèle analytique de
la galaxie (en bas à droite, dans l’espace réel et dans l’espace des shapelets), que nous pixellisons et
convoluons à la PSF. Le modèle convolué et pixellisé (en haut, au centre) peut alors être comparé
à l’image originale de la galaxie.

Car le mâıtre 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 β et
ordre de décomposition nmax 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 modèle
analytique. Les shapelets prennent la pixellisation en compte de manière rigoureuse, en
permettant d’intégrer analytiquement les fonctions de base shapelets dans les pixels de
l’image (Massey et Refregier, 2005). Dans le cas où une PSF est présente et doit être
corrigée, elle l’est durant l’étape de modélisation. Ayant obtenu un modèle shapelet de
la PSF a priori, nous le convoluons au modèle 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 modèle déconvolué de la
galaxie.

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

Les paragraphes précédents sont valables pour β et nmax fixés. Or, ces méta-paramètres
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Fig. 2.7 – Algorithme de convergence de β (exprimé en pixels) et nmax. nσ est noté ε , et χ2
r
, χ2,

dans le texte principal.

non-linéaires interviennent aussi dans une modélisation en shapelets. Une échelle β trop
petite, et les plus grandes échelles de l’image de la galaxie à décomposer seront perdues.
Un ordre de décomposition nmax trop faible,et les échelles les plus grandes ne seront pas
modélisées, à moins d’utiliser un β très grand, auquel cas ce sont les plus petits détails
qui seront perdus. Cet exemple montre que plusieurs couples (β,nmax) peuvent paramétrer
une modélisation en shapelets réussie. En pratique, nous privilégions le couple dont nmax

est le plus petit, pour des raisons de compression de l’information. La détermination du
meilleur couple est représentée par la figure 2.7. Nous mesurons la fonctionnelle χ2,

χ2 =
1

npixels

∑

pixels

(Iobs(−→xp) − Irec(−→xp))
2

σ2
p

(2.26)

où npixels est le nombre de pixels dans l’image à reproduire, I obs(−→xp) et Irec(−→xp) sont les
intensités des images observée et modélisée au pixel −→xp, σp est le bruit sur le pixel −→xp, et
la somme est effectuée sur les pixels de l’image, pour chaque couple (β,nmax) testé. Ce
processus est illustré par le cycle de la figure 2.6. Ces deux méta-paramètres créent des
courbes de niveau de χ2 sur le plan (nmax,β) représenté par la figure 2.7. Le plan (nmax,β)
se présente comme une vallée, au creux de laquelle l’information est la plus compressée
(c’est dans ce creux que le couple (nmax,β) optimal pour la décomposition d’un objet
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présente le plus petit nmax). Pour chaque couple, nous procédons à une décomposition en
shapelets, comme expliqué plus haut, puis comparons χ2 avec 1. χ2 = 1+ε (ε � 1) revient
à dire que les résidus entre le modèle et l’image originale sont compatibles avec le bruit
de l’image. Lorsqu’un couple (β,nmax) vérifiant χ2 = 1 + ε est trouvé, nous parcourons
la ligne de niveau χ2 = cste, jusqu’à atteindre le creux de la vallée de χ2, pour nmax le
plus petit possible. La ligne noire notée “Algorithm” sur la figure 2.7 dépeint le chemin
parcouru dans le plan (nmax,β) à la recherche du couple optimal. Notons que chaque objet
possède son propre jeu optimal de paramètres non-linéaires.

Cette étape de “convergence” des méta-paramètres est cruciale pour la bonne modéli-
sation de la galaxie. Cependant, elle est aussi la plus délicate à mettre en oeuvre en
pratique. Citons par exemple la forte demande de puissance de calcul pour estimer χ2 à
chaque étape, ou encore l’existence éventuelle de minima secondaires dans le plan (nmax,β).
Nous optimisons la recherche du couple optimal en la forçant à démarrer dans une région
du plan qui lui est voisine. Une décomposition en shapelets caractérisée par un couple
(β,nmax) permet en effet de représenter des détails d’une taille donnée, comprise entre les
échelles

θmin ≈ β√
nmax + 1

(2.27)

et

θmax ≈ β
√

nmax + 1. (2.28)

Cette règle simple permet ainsi, à partir d’une analyse préliminaire de la galaxie à modéliser,
de s’approcher du couple optimal. La (dé)convolution modifie la règle, 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 l’incapacité du critère χ2 à détecter des défauts locaux au
modèle. En effet, χ2 est une statistique globale, qui prend en compte tous les pixels de
l’image de résidus, sans tenir compte des corrélations entre pixels qui peuvent subsister
à différentes échelles. Par exemple, un groupe de pixels localisés peut émerger du bruit,
prouvant la non-fiabilité du modèle ; ils sont noyés dans la mesure du χ2, qui pourra être
excellent. Des simulations ont montré que ce critère devra être 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 l’algorithme d’analyse d’une image orientée vers la
mesure du cisaillement gravitationnel, que nous avons implanté et utilisé dans cette thèse,
articulé autour des shapelets.

2.4 Masques et extraction des sources

Il faut dans un premier temps éliminer les défauts subsistant sur l’image malgré le
soin apporté à 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 être considérées comme des objets allongés, qui ne manqueraient
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pas d’introduire eux aussi du bruit. Enfin, des imperfections de l’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 même 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 à un modèle analytique pré-corrigé. Cependant,
cela nécessite sa connaissance à la position de la galaxie considérée. En général, la PSF
varie dans une image (en forme, taille, flux...), et ses propriétés à la position d’une galaxie
sont différentes de celles à celle d’une autre galaxie. Il est donc important d’être capable
de la modéliser partout sur l’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 Première décomposition

La première décomposition en shapelets des étoiles est laissée libre : l’algorithme de
décomposition recherche les couples (β,nmax) optimaux pour chaque étoile individuelle.
Chaque étoile est ainsi décomposée avec ses propres paramètres non-linéaires. Notons que
nous avons alors accès à toute l’information de forme contenue dans les étoiles. Afin ensuite
de connâıtre la PSF (i.e. l’information de forme des étoiles) partout dans l’image (au moins
à la position des galaxies), il s’avère 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 à un couple particulier de paramètres non-linéaires (β1,nmax,1) ne sont
pas comparables à ceux correspondant à un autre couple (β2,nmax,2). Plus précisément,
cette difficulté est imputable à la différence des échelles de décomposition β1 et β2. 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 βshex2 pour les
décompositions de chaque étoile. Une deuxième décomposition en shapelets des étoiles est
alors nécessaire, qui autorise l’interpolation future des coefficients shapelet.

2.5.2 Deuxième décomposition

La partie gauche de la figure 2.8 illustre la dispersion typique des couples (β,nmax) d’une
décomposition en shapelets d’un champ d’étoiles. Les échelles extrémales de représentations
correspondantes (θmin,θmax) 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 β montrée par cette
figure démontre la nécessité d’une deuxième décomposition, à β (et éventuellement nmax)
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Fig. 2.8 – Gauche : distribution des couples (nmax,β) des étoiles à l’issue de la première
décomposition en shapelets pour une image CFHTLS. Droite : distribution des échelles minimale
et maximale de décomposition correspondantes, en fonction de la magnitude, pour la même image.

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

Deux options sont alors envisageables : (1) fixer β et nmax ou (2) ne fixer que β, et
prendre en compte ultérieurement le fait que toutes les étoiles n’ont pas le même nmax.
Une courte digression sur le sens du mot “fixer” dans ce contexte est nécessaire. Quand
nous “fixons” β (ou nmax), nous sous-entendons que nous utilisons le même β (ou nmax)
pour chaque étoile. En d’autres termes, nous fixons β (ou nmax) sur l’image. Bien entendu,
cela revient à ne pas ajuster le paramètre sur une décomposition individuelle. Par contre,
dans l’option (2) où nmax n’est pas fixé, nous assignons un nmax donné à chaque étoile,
sans pour autant que chacune ait le même : nmax n’est pas “fixe” dans l’image. Voyons
comment nous “fixons” ou “assignons” les paramètres non-linéaires aux étoiles pour leur
deuxième décomposition.

L’option (1) s’avère la plus intuitive, et également la plus simple à mettre en oeuvre.
Considérant la dispersion des paramètres non-linéaires de la figure 2.8, il parâıt natu-
rel d’utiliser les moyennes de β et de nmax comme paramètres d’entrée de la deuxième
décomposition en shapelets : (βshex2,nmax,shex2) = (βshex1,nmax,shex1). Ce faisant, à son
issue, toutes les étoiles ont la même échelle de décomposition βshex2 et le même ordre de
décomposition nmax,shex2.

L’option (2) se révèle légèrement plus sophistiquée et plus proche de la disparité in-
trinsèque des formes dans un champ d’étoiles. Si l’option (1) prévaut par sa simplicité,
elle ne peut être appliquée que sur des observations dont la PSF varie peu d’une région
à l’autre de l’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 être capable de prendre en compte une dispersion impor-
tante d’ordres de décomposition (par exemple, les zones de l’image où la PSF est petite
nécessitent un petit nmax, alors que celles où la PSF est plus grande demandent un nmax

comparativement plus élevé). La disparité des variations spatiales de l’ellipticité de la PSF
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Fig. 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 ; l’échelle des ellipticités étant proportionnelle
à l’échelle des abscisses et ordonnées, un trait de longueur identique sur les deux figures correspond
à une ellipticité quatre fois supérieure dans le CFHTLS que dans Subaru. La largeur à 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 à fixer β comme étant la moyenne des β de la première 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 à l’ordre de décomposition
de chaque étoile, nmax n’est pas fixe dans l’image. De manière naturelle, du fait que la
dispersion des β de la première décomposition n’est pas trop grande, nous définissons
l’ordre de décomposition de la deuxième décomposition comme étant celui déjà utilisé par
la première : nmax,shex2 = nmax,shex1.

Une difficulté peut être soulevée à cette étape. La PSF peut posséder des ailes étendues
légèrement 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 très dommageable. En effet, les shapelets ont l’avantage de considérer toute
l’information de forme d’un objet. Par conséquent, pour qu’une future déconvolution de
la PSF soit correcte, il faut connâıtre toute son information de forme, y compris ses ailes,
même légèrement bruitées. Or, les shapelets sont mal définies pour modéliser naturel-
lement des objets tels que l’étoile du haut de la figure 2.10. L’algorithme d’ajustement
des paramètres non-linéaires s’arrête trop tôt, et ne considère pas des nmax suffisamment
élevés. Une échappatoire émerge de la définition donnée à nmax dans l’option (2) : aug-
menter artificiellement l’ordre de décomposition d’un certain incrément, de telle sorte que
nmax,shex2 = nmax,shex1 + ninc, où ninc est fixé empiriquement pour chaque image.

Pour récapituler, l’option (2) permet d’effectuer la deuxième décomposition en sha-
pelets en donnant comme paramètres non-linéaires à chaque étoile (βshex2,nmax,shex2) =
(βshex1,nmax,shex1 + ninc). La variabilité dans l’image des ordres de décomposition devra
cependant inciter à afficher une certaine prudence au moment de l’interpolation de la PSF.
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Fig. 2.10 – Etoiles typiques du CFHTLS D1 (haut) et du Subaru (bas). Les panneaux de gauche
présentent l’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 l’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 légèrement bruitées, difficilement
capturées par le modèle shapelets, ayant pourtant nmax = 28. L’étoile Subaru n’a pas de telles
ailes, et une décomposition à nmax = 10 suffit à capturer son profil. Les largeurs à 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 l’avons déjà souligné, la correction de la PSF nécessite sa connaissance à la posi-
tion de chaque galaxie dans l’image. Il s’agit donc de l’interpoler. Le choix de l’information
à interpoler peut se poser à ce niveau. S’appuyant sur des techniques plus anciennes, telles
que KSB (Kaiser et al., 1995) ou RRG (Rhodes et al., 2000), nous pourrions être tentés de
considérer les ellipticités, ou bien les quadrupôles, de la PSF. Cependant, la complétude
des shapelets impose une contrainte forte : toute l’information de forme de la PSF doit être
connue à la position des galaxies afin d’autoriser sa correction. Il devient alors clair que
les meilleures quantités à interpoler sont les coefficients des décompositions en shapelets
des étoiles.

Se pose alors la question de la manière dont l’interpolation peut être conduite. En
particulier, quelles fonctions de base semblent les plus adaptées pour reproduire les varia-
tions spatiales suggérées par les coefficients des étoiles ? 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-à-dire, une décomposition en série
de Fourier), paraissent adaptées. Des polynômes bidimensionnels font aussi l’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, l’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 même 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 à
partir d’une modélisation par des fractions rationnelles. Jain et al. (2006) préfèrent 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 coefficients 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 polynôme in-
terpolateur nécessaire. En d’autres termes, la question est de savoir quelle échelle de lissage
donner à notre polynôme. Celle-ci est en effet directement reliée au degré du polynôme,
par l’argument suivant. L’échelle de lissage lliss d’un polynôme peut être vue comme la
distance entre deux zéros consécutifs de ce polynôme. Or, un polynôme d’ordre N possède
au maximum N zéros. En considérant donc que notre polynôme interpolateur présente
tous ses zéros entre les bords de l’image (cette hypothèse est légitime car on s’attend à ce
que, n’étant plus contraint à l’extérieur de l’image, le polynôme diverge -rapidement- vers
l’infini), si la dimension maximale de l’image est notée L, l’échelle de lissage sera donnée
par :
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lliss ≈
L

N
, (2.29)

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

Nous définissons l’échelle de lissage, en rapport aux deux options présentées dans le
cadre de la deuxième décomposition en shapelets des étoiles, de la manière suivante. Les
étoiles de l’option (1) ont toutes le même nmax. La définition de l’échelle de lissage est
alors immédiate, et se fait comme explicité plus haut. Par contre, toutes les étoiles de
l’option (2) n’ont pas le même nmax, c’est-à-dire, elles n’ont pas toutes le même nombre de
coefficients shapelets. Les coefficients d’ordres élevés des plus grosses, qui nécessitent un
nmax élevé, 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 l’interpolation, nous définissons une échelle
de lissage par coefficient. Nous capturons donc l’information là où elle se trouve.

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

2.5.3.1 Minimiser les effets de bords

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

A l’issue de l’interpolation, la PSF de chaque galaxie est cataloguée, afin de pouvoir
être corrigée par la suite. Mais auparavant, le modèle de la PSF doit passer avec succès
les tests présentés dans le paragraphe suivant.

2.5.4 Tests

Les différents tests seront présentés de manière exhaustive dans Bergé et al. (en
préparation). Nous en donnons donc simplement un aperçu 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 accrôıtre la précision du test, nous
l’appliquons à chacune des ellipticités d’ordre n (Eq. 2.24) définies pour la PSF analysée. Il
suffit d’une seule ellipticité mal modélisée pour rejeter le modèle. La figure 2.11 montre les
variations des ellipticités ε(2) et ε(4) (haut et centre). Le modèle de la taille de la PSF (Fig.
2.11, bas) est un indicateur fort de la qualité du modèle général. Il reflète 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 à obtenir des résidus (observation
- modèle) 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

C
(n)
0 (r) =< ε

(n)
1 (θ)ε

(n)
1 (θ + r) > + < ε

(n)
2 (θ)ε

(n)
2 (θ + r) > (2.30)

et

CR(r) =< R(θ)R(θ + r) >, (2.31)

les fonctions de corrélation de l’ellipticité indiquent la corrélation spatiale de l’ellipticité
de la PSF. La fonction de corrélation de la taille est définie de la même manière. Nous
comparons la corrélation de la PSF observée avec celle du modèle. Elles sont égales si le
modèle est correct. Par contre, une fonction de corrélation du modèle sous-estimée (ou
surestimée) signifie qu’au moins un coefficient shapelet est mal modélisé. Le problème
survient particulièrement pour les coefficients d’ordre élevé, plus difficiles à modéliser car
d’une amplitude plus faible.

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

Lorsqu’un modèle de PSF a passé tous les tests de qualité, il est déclaré correct. Il va
donc pouvoir servir à la correction de la PSF, effectuée en même 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 déjà été présentée en section 2.3. Nous
nous concentrerons donc ici sur son aspect plus pratique, ainsi que sur la déconvolution de
la PSF, brièvement abordée précédemment. Comme nous l’avons vu, la décomposition en
shapelets et la correction de la PSF sont simultanées : nous créons un modèle analytique
de la galaxie considérée, déconvoluée de la PSF, que nous convoluons avec cette dernière.

2.6.1 Déconvolution de la PSF

Soit f et g deux fonctions bidimensionnelles (par exemple, f est l’image d’une galaxie
avant contamination par la PSF, g est la PSF), d’échelles caractéristiques α et β, et dont
les coefficients shapelets sont fm et gm. Leur produit de convolution est défini par

hn =
∑

m,l

Cnmlfmgl (2.32)
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Fig. 2.11 – Tests sur la modélisation de l’ellipticité et de la taille de la PSF, dans le cas d’une
image Subaru. Haut : ellipticité ε(2). Centre : ellipticité ε(4). Bas : taille. Colonne de gauche :
observations. Colonne centrale : modèle. 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 γ est donnée par une fonction de (α,β,mmax,lmax), où mmax

et lmax sont les ordres de décomposition de f et g respectivement (Bergé et al. (2006a)
donnent leur relation exacte). Le tenseur de convolution Cnml est fonction de (α,β,γ). Son
expression est donnée dans Refregier et Bacon (2003).

Nous définissons la “matrice de la PSF” par

Pnm ≡
∑

l

Cnmlgl (2.33)

de telle sorte que l’équation (2.32) devienne hn =
∑

m
Pnmfm.

La déconvolution devient immédiate, fm = P−1
nmhn, mais nécessite d’inverser la matrice

Pnm. Afin d’éviter les instabilités numériques liées à une inversion de matrice, nous ne
déconvoluons pas la PSF de l’image des galaxies. Au contraire, nous la convoluons à
notre modèle 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 à la décomposition de la galaxie non-convoluée. Utilisés
dans la base des shapelets non-convoluées, il fournissent bien un modèle déconvolué de la
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Fig. 2.12 – Fonctions de corrélation des ellipticités ε(2) (gauche) et ε(4) (droite) de la PSF
présentée sur la figure 2.11. Les losanges représentent les fonctions de corrélations mesurées, les
carrés celles du modèle de la PSF, et les triangles celles des résidus. La comparaison des ellipticités
des télescopes CFHT et Subaru, déjà présentée par la figure 2.9, peut être 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 modèle de la galaxie
convoluée. Il est en outre clair que ce modèle est le même que celui qui serait obtenu
en utilisant les mêmes coefficients, cette fois-ci convolués avec la PSF, dans la base des
shapelets non-convoluées. Pour des raisons pratiques, nous préférons chercher un modèle
dans les bases convoluées que convoluer un modèle obtenu dans les bases non-convoluées.

Nous décomposons ainsi toutes les galaxies, les unes après les autres, tout en les cor-
rigeant de la PSF. Un catalogue est enregistré, qui servira par la suite à l’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 modèle de PSF est aisé, autant vérifier que la déconvolution a réussi
est délicat. Nous n’avons en effet aucun repère auquel rapprocher nos modèles 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, même si cette étape a prouvé sa robustesse, nous ne sommes pas
à l’abri d’un cas particulier sur lequel elle butterait. Par exemple, une PSF extrêmement
compliquée, nécessitant des ordres de décomposition extrêmes, pourrait faire surgir des
instabilités numériques pendant le processus de convolution. Notons toutefois que nous
avons testé avec succès des PSF à nmax = 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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Fig. 2.13 – Comparaison des variations spatiales d’un coefficient 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 être 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 être complètement 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 modèles shapelets

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

La mesure du bruit autour d’une galaxie peut être erronée, par exemple en cas de
présence de nombreuses voisines, ou parce que la galaxie en question se trouve près d’un
bord de l’image. Cela perturbe évidemment la mesure du χ2, et risque d’avoir un im-
pact négatif sur le modèle shapelet de la galaxie. Ce type d’erreur est traqué pendant la
décomposition en shapelets. Des alertes sont attribuées à 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 même ordre d’idée, un χ2 trop élevé trahit un mauvais modèle, et toute
galaxie avec cette caractéristique sera éliminée. Nous rejetons entre 5% et 10% des modèles
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 à grande échelle sur les galaxies. Il se peut en effet que
les modèles ne prennent pas en compte les régions externes des galaxies. Ces dernières se
trouvent par conséquent circularisées, et l’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 critère du χ2. 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’avère cependant
que la valeur relative de cette éventuelle couronne donne un ordre de grandeur grossier du
biais dont sera affectée notre estimation du cisaillement.

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

2.7 Estimation du cisaillement gravitationnel

Après avoir résumé l’effet du cisaillement sur les shapelets, nous montrons comment
nous pouvons définir des estimateurs non-biaisés à partir des coefficients shapelet des
galaxies. Nous présentons enfin brièvement les grandes lignes de l’estimation pratique.

2.7.1 Effet d’un cisaillement gravitationnel

Les équations (1.13) et (1.14) définissent le cisaillement γ = γ1 + iγ2 subi par l’image
d’une galaxie, dû au potentiel φ. On montre à partir de cette définition (Massey et Refre-
gier, 2005) que l’opérateur

Ŝ : fn,m → f ′
n,m = fn,m

+
γ

4

[

√

(n + m)(n + m − 2)fn−2,m−2 −
√

(n − m + 2)(n − m + 4)fn+2,m−2

]

+
γ∗

4

[

√

(n − m)(n − m − 2)fn−2,m+2 −
√

(n + m + 2)(n + m + 4)fn+2,m+2

]

, (2.34)

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

Pour une galaxie intrinsèquement circulaire, ou un ensemble de galaxie dont l’orienta-
tion moyenne est isotrope, les coefficients shapelet avant cisaillement obéissent à la relation
< fn,m >= 0 si m 6= 0. Dans ce cas, les coefficients shapelet restent inchangés sous l’effet
du cisaillement

< f ′
n,m >≈< fn,m >, m 6= ±2 (2.35)
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Fig. 2.14 – Effet d’un cisaillement gravitationnel sur les coefficients shapelet. Les flèches notent
le couplage entre différents coefficients shapelets.

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

< f ′
n,2 >≈

√

n(n + 2)

4
< fn−2,0 − fn+2,0 > γ, n = 2,4,6,... (2.36)

Un mélange des coefficients se produit, illustré par la figure 2.14. Une galaxie circulaire
(fn,m = 0 si m 6= 0) devient elliptique (f ′

n,±2 6= 0), conformément à ce que la théorie prédit.
Par exemple, le coefficient f4,0 fournit une contribution non-nulle aux coefficients f ′

2,±2 et
f ′
6,±2. La transformation des coefficients shapelet sous l’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 γ̃ pour chaque galaxie.
Cependant, une galaxie donnée n’étant pas circulaire, un estimateur mesuré galaxie par
galaxie est trop bruité. Nous allons donc plutôt construire un estimateur qui vérifie
< γ̃ >= 0 lorsqu’il est moyenné sur un nombre assez important de galaxies, en l’absence
de cisaillement (cette condition est légitime puisque l’on suppose que les galaxies sont
orientées aléatoirement). Il doit en outre vérifier Ŝ : γ̃ → γ̃ + γ. Il est ainsi non biaisé,
< γ̃ >= γ. 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 particulièrement délicat d’obtenir une
mesure non-biaisée du cisaillement gravitationnel.

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

P γ
ij =

∂pi

∂γj
(2.37)

de telle sorte que Ŝ : p̃i → p̃i + P γ
ijγj .

Nous pouvons alors construire un estimateur de cisaillement non-biaisé

γ̃i = (P γ
ij)

−1p̃j . (2.38)

Nous rencontrons cependant trois difficultés, à l’origine des problèmes actuels de me-
sure de cisaillement gravitationnel (toutes méthodes confondues). (1) P γ , étant mesuré
à 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) P γ étant un tenseur, son inversion peut être instable. (3) P γ est défini comme
une caractéristique des galaxies n’ayant pas encore subi de cisaillement gravitationnel ;
nous n’avons cependant accès qu’aux galaxies dont l’image est déjà déformée.

Ces difficultés peuvent être surmontées en moyennant P γ sur un nombre suffisant de
galaxies de même type. Dans ce cas, la susceptibilité de cisaillement est diagonalisée,
son bruit est réduit, et l’ensemble de galaxies peut être considéré comme vu avant de
subir le cisaillement. Pour ce faire, nous pouvons pixelliser la distribution des P γ dans
le plan taille-magnitude des galaxies. Ou, encore mieux, procéder à un ajustement de la
susceptibilité dans le même plan. Cependant, la dispersion des susceptibilités peut être
importante et rendre l’ajustement délicat, voire instable. C’est ce qui nous fait rejeter
une simple pixellisation, trop sensible à la taille des pixels. Nous réduisons l’instabilité
en minimisant le χ2 d’une interpolation polynomiale dont on fait varier l’ordre. D’autres
espaces de phase peuvent également être utilisés, qui intègrent par exemple le flux des
galaxies, et l’ajustement peut être effectué sur davantage de paramètres.

Après 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 être tirée que celle fournie par des méthodes antérieures telle KSB, qui ne
considèrent que les moments de bas ordre (les quadrupôles) des galaxies. La figure 2.14
montre qu’un cisaillement gravitationnel excite les coefficients f ′

n,2. Ces derniers peuvent
donc être utilisés comme des estimateurs de cisaillement. Les coefficients f ′

n>2,2 apportent
une information supplémentaire à celle des coefficients f ′

2,2. Chaque coefficient f ′
n,2 fournit

ainsi un estimateur indépendant et non-biaisé du cisaillement, défini par

γ̃n =
f ′

n,2

P γ
n

(2.39)

où la susceptibilité de cisaillement est donnée, à condition d’être moyennée sur un ensemble
de galaxies, par
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P γ
n =

√

n(n + 2)

4
< fn−2,0 − fn+2,0 > . (2.40)

Ces estimateurs sont indépendants, et doivent donner la même estimation du cisaille-
ment pour une même 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 à polluer le signal. Ce test
très discriminatoire permet d’avoir une pleine confiance dans la mesure du cisaillement.

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
γ̃2, une proportion non négligeable devient inutilisable lorsqu’il s’agit de mesurer l’estima-
teur γ̃4, et il devient illusoire d’obtenir une estimation fiable de γ̃6. En outre, même s’il est
possible de mesurer γ̃4, il est en général bruité, et il devient délicat, en le comparant à γ̃2,
de faire la part entre un réel désaccord de mesure, ou entre une imprécision statistique. De
fait, l’utilisation de chacun de ces estimateurs reste réservée aux observations spatiales.

Nous pouvons également créer des combinaisons linéaires de ces estimateurs

p =

∞
∑

n=2

wnfn,2, P γ =

∞
∑

n=0

wnP γ
n , npair (2.41)

où wn est un poids arbitraire, qui peut être construit de manière à 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 l’estimateur γ̃2.

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 :

wk =
1

ασ2
ε,k + βσ2

Pγ ,k + σ2
int

. (2.42)

où σ2
ε,k est l’erreur sur la mesure de l’ellipticité de la galaxie, σ2

Pγ ,k est l’erreur sur la

mesure de sa susceptibilité de cisaillement, et σ2
int est la dispersion des formes intrinsèques

des galaxies. Une telle pondération permet une sélection continue des galaxies, en sous-
pondérant les plus faibles, mais en évitant de définir une frontière marquée entre galaxies
utilisées et rejetées. α et β sont des paramètres 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 β = 0.

L’erreur de mesure de la forme des galaxies augmente, dans le plan taille-magnitude, en
se déplaçant vers les galaxies de petite taille et de magnitude élevée. L’erreur à 10 % impose
une limite naturelle de prise en compte de l’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 même 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 à la fois de σε et de σint. Si σint > σε,
l’erreur sur la mesure étant sous-dominante, on pourra considérer des galaxies autour de
σε ≈ 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
paramètres d’ajustement α et β permettant d’intervenir dans cet équilibre. Par exemple,
considérant encore β = 0, choisir α > 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 déplaçant vers les galaxies les plus petites. Choisir α < 1 permet de
faire dominer l’erreur intrinsèque, et de considérer davantage les galaxies peu brillantes :
w “tombe” moins vite vers 0.

En pratique, la pondération intervient après 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 l’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 l’image utilisée. Par exemple, si la PSF d’une image Subaru peut
être entièrement 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 à 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 modèles de la PSF et des catalogues des modèles 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, l’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 particulièrement pour les shapelets.

Les méthodes présentées dans ce chapitre, avant d’être 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 à l’initiative de
la communauté “Lentilles gravitationnelles faibles” réunie en conférence à 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.

Dès ses débuts, Catherine Heymans, Richard Massey et Jason Rhodes, en ont été
les coordinateurs. A leurs côtés, l’essentiel de la communauté “Lentilles gravitationnelles
faibles” s’investit depuis trois ans, et se réunit régulièrement pour maintenir le dynamisme
du programme. Deux publications considèrent des données de type sol, et sont relatées
dans les deux premières parties de ce chapitre (Heymans et al., 2006; Massey et al., 2007a).
Une troisième étape examine des données spatiales, et est décrite dans la troisième partie.
Enfin, un quatrième volet de STEP est en préparation, dont la stratégie sera brièvement
mentionnée dans la dernière 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 à améliorer,
des shapelets, et ne ferons qu’une comparaison générale des différentes méthodes et défis
restant à relever.

3.1 STEP1

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

3.1.1 Simulations

Nous utilisons des images simulées à partir du programme SKYMAKER1, et du géné-
rateur de catalogue de galaxies STUFF2 (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 l’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 à 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.

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

e =
e(s) + g

1 + g∗e(s)
(3.1)

où e(s) est l’ellipticité intrinsèque des galaxies, et g est le cisaillement réduit, g = γ/(1−κ).
Dans ces simulations, κ = 0 de sorte que g = γ. Les cisaillements introduits sont des γ1

purs, γ1 = (0,0; 0,005; 0,01; 0,05; 0,1) et γ2 = 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 l’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 × 4096 pixels. L’échelle
des pixels est 0,206”. Remarquons que les images proviennent des mêmes catalogues de
galaxies, et ont les mêmes 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 accrôıt
également le risque de contamination stellaire dans la mesure du cisaillement. Même si elle
est constante sur chaque image, la PSF est modélisée, pour chaque méthode testée, en ne
faisant aucun a priori sur ses caractéristiques.

1http ://terapix.iap.fr/cplt/oldSite/soft/skymaker
2ftp ://ftp.iap.fr/pub/from users/bertin/stuff
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Fig. 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 à 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) l’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 contrôler elle-même la calibration de la mesure. Le recours aux simula-
tions s’avère 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 être appliqué
aux mesures de cisaillement. Le projet STEP réitère ce test, en l’appliquant à toutes les
techniques présentes.

Un facteur de calibration multiplicatif différent de 1 est attendu si l’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 γi pour chaque ensemble de données, puis nous mesurons pour chaque méthode les
paramètres q, m, c1 et c2 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 C1 & 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 LV KSB+

{

γ1 − γreel
1 = q

(

γreel
1

)2
+ mγreel

1 + c1

c2 = < γ2 > .
(3.2)

où γreel
1 est le cisaillement entré dans les simulations. Pour une méthode donnée, q est

nul si elle répond de manière linéaire au cisaillement. m est le facteur multiplicatif de
calibration, et ci (i = 1,2) les facteurs additifs. Si la PSF est parfaitement corrigée, on doit
avoir m = 0 et ci = 0. On a c2 =< γ2 > car γreel

2 = 0. Si q ≈ 0, m et c1 sont ré-ajustés en
supposant une réponse linéaire de la méthode.

Les analyses montrent que pour chaque méthode, q et m sont stables d’une PSF à
l’autre. 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 σ2

c de c1 et c2, pour chaque ensemble de PSF, comme une
mesure de la capacité à corriger tous les types de PSF. σc 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 σc pour les
méthodes listées dans la table 3.1. Les méthodes non-linéaires (avec q 6= 0) sont cerclées, et
leur q est noté sur l’échelle de droite. La colonne ombrée souligne les calibrations inférieures
à 7%. Les méthodes ayant été utilisées pour l’estimation des paramètres cosmologiques
dans des études antérieures à l’analyse STEP s’y retrouvent. Toutes les méthodes réduisent
la contamination de la PSF σc à 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 apparâıtre si des étoiles sont considérées comme des galaxies,
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(a) (b)

Fig. 3.2 – (a) : Facteurs de calibration multiplicatif < m > et additif σc pour les méthodes
considérées ; la bande grise correspond à une calibration multiplicative inférieure à 7% (b) : Biais
de sélection pour les méthodes considérées.

ou si l’extraction des sources privilégie des galaxies dirigées dans une certaine direction
(Kaiser, 2000; Hirata et Seljak, 2003).

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







〈

e
(s)
1

〉

selc
= mselcγ

reel
1 + c

(s)
1

〈

e
(s)
2

〉

selc
= c

(s)
2

(3.3)

Comme précédemment, nous caractérisons le biais de sélection par la moyenne
< mselc >. Pour la majorité des méthodes, ce biais est inférieur au pour-cent (fig 3.2(b)).
Afin de le comparer à la calibration du cisaillement, nous ré-estimons < m > (noté mainte-
nant < muncontaminated >) et σc (Eq (3.2)), en retirant les fausses détections des catalogues.
La figure 3.2(b) compare < mselc > et < muncontaminated >. Pour des mesures à la calibra-
tion parfaite, dont le biais ne serait dû qu’à 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 dû 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
à la pondération utilisée, dès que l’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 même cisaille-
ment. Cependant, les galaxies les plus lointaines sont plus petites et moins brillantes que
les galaxies proches, et répondent différemment à un cisaillement gravitationnel après
convolution avec la PSF. Afin d’examiner l’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 à d’autres caractéristiques des galaxies (taille, magnitude),
sans que l’on puisse paramétrer efficacement ces effets. Cela sera fait dans la deuxième
étape du projet STEP, et est décrit dans la partie 3.2.

Si l’on se concentre sur la calibration de la mesure et sur la contamination de la PSF,
les analyses des simulations STEP1 tendent à 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 l’ordre de ceux qu’on trouve à proximité des amas de
galaxies massifs. Si l’on ne considère que les méthodes à la réponse linéaire, il apparâıt
que l’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’apparâıt 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 l’origine, 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 deuxièmes, pour lesquelles nous connaissions
les paramètres d’entrée. En particulier, nous avons pu rôder la première version du logiciel
de modélisation de la PSF, et nous assurer du bon fonctionnement de la déconvolution
de la PSF dans l’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 l’ordre
du pour-cent, nous n’étions pas encore capables d’obtenir des mesures correctes sur les
simulations SKYMAKER. La solution est venue de l’analyse détaillée des décompositions
en shapelets de chaque étoile et galaxie dans les simulations : les PSF possèdent des
ailes, à la limite du bruit (au contraire des PSF des simulations shapelets). Nous ne les
prenions pas en compte, et perdions de l’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 leçons de l’analyse de
la calibration m et de la contamination c de la PSF, nous n’avons pas examiné le biais de
sélection, ni l’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 pâtissent de l’hypothèse 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 inaperçues des erreurs s’annulant mu-
tuellement, qui seraient liées à la géométrie des galaxies. Les simulations ne sont donc pas
jugées assez représentatives, et il s’avère nécessaire d’avoir recours à des galaxies simulées
aux formes plus complexes, plus proches de la réalité. Pour ce faire, la deuxième étape du
projet STEP est basée sur des simulations bâties à 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 à s’adapter à 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 manière entièrement aveugle, et
leurs résultats comparés à 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 à 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’ × 7’ chacune. Chaque ensemble possède une PSF spécifique.
Un ensemble donné correspond à un même champ, reproduit sur les 64 images de l’en-
semble. Pour une PSF donnée, chaque image a subi un cisaillement aléatoire |γ| 6 0,06.
Contrairement à STEP1, où seuls cinq cisaillements, tous dirigés selon la même direc-
tion, étaient testés, nous avons affaire ici à des cisaillements qui couvrent tout l’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 à partir de décompositions shapelet de vraies étoiles détectées
dans les observations Subaru. Pour des raisons d’efficacité de calcul, elles sont décomposées
à nmax = 12. Si elles ne possèdent pas les mêmes ailes que les PSF de STEP1, ce n’est
pas dû à cette troncature en nmax, mais bien à la meilleure qualité de la PSF de Sub-
aru par rapport à 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 l’impact de la taille (seeing) et de l’ellipticité de la PSF sur la mesure du
cisaillement.

Les galaxies simulées sont basées sur des modèles 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 à isophotes concen-
triques. De plus, la distribution taille-magnitude des galaxies, ainsi que la diversité des
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(b)(a)

Fig. 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 légèrement plus
rondes qu’elles ne devraient. Ceci n’entache cependant aucunement les mesures du ci-
saillement simulé. Un cisaillement est appliqué aux galaxies, dans l’espace des shapelets,
selon l’équation (2.34).

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

Afin de tester les méthodes de mesure du cisaillement basées sur les shapelets, un
ensemble de simulations considère 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 intrinsèque, qui domine l’erreur sur
l’estimation du cisaillement, les images subissent chacune une rotation de 90o, avant d’être
convoluées par la même PSF. L’ellipticité intrinsèque de chaque galaxie change ainsi de
signe. Nous avons alors les mêmes 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 l’axe des x shapelets
E PSF elliptique à 45o de l’axe des x shapelets
F PSF Subaru circulaire shapelets

γ̃ =
eobs,tournee + eobs

2
, (3.4)

dont l’erreur n’est plus dominée par les erreurs intrinsèques, mais bien par les erreurs de
mesure.

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 règles
d’analyse sont les mêmes 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 à la PSF, m et c. Cependant, les
cisaillements dans STEP2 sont orientés aléatoirement. On peut donc mesurer m et c pour
les deux composants du cisaillement :

< γ̃1 > −γin
1 = m1γ

in
1 + c1

< γ̃2 > −γin
2 = m2γ

in
2 + c2.

(3.5)

Ces paramètres sont mesurés pour chaque paire d’images originale et tournée, puis
comparés. On trouve en général morig

i ≈ mtournee
i et corig

i ≈ −ctournee
i .

Les catalogues de chaque paire sont combinés, et on obtient les paramètres m et c pour
les paires d’images. En général, on trouve mi ≈ (morig

i +mtournee
i )/2 et ci ≈ corig

i − ctournee
i ,

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 c pour chaque méthode. La première 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 m1 et c1, et celui de
droite, de m2 et c2. Les différentes PSF sont codées par couleurs. Nos résultats shapelet
sont illustrés par le panneau en haut à gauche. La figure 3.5 regroupe les moyennes des
calibrations < m > et déviations < c > des méthodes ayant donné les meilleurs résultats.
Une mesure parfaite est définie par < m >= 0 et < c >= 0. Nous pouvons dès à 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 C1 & 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 à 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
même méthode, des différences notables dans la mesure du cisaillement se font jour. Il est
donc très important de tester chaque implémentation de la méthode, même lorsque l’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 intrinsèques et erreurs de mesure

Les barres d’erreur sur la mesure du cisaillement incluent généralement l’erreur de
forme intrinsèque et l’erreur de mesure de forme de chaque galaxie. La combinaison
des images originales et tournées permet de s’affranchir des erreurs intrinsèques, 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 intrinsèques 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 intrinsèques. 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
problème. C’est en particulier la raison pour laquelle nos barres d’erreur sur la figure 3.5
sont si grandes.
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Fig. 3.4 – Facteurs de calibration multiplicatif m et additif c pour quelques méthodes. La partie
gauche de chaque panneau représente les facteurs de calibration correspondant à γ1, la partie droite
ceux correspondant à γ2. Les lignes pointillées donnent les barres d’erreur provenant de l’analyse
combinée des images originales et tournées. Les lignes solides représentent les barres d’erreur après
soustraction du bruit de forme intrinsèque des galaxies. Chaque couleur correspond à un ensemble
de simulations : rouge pour l’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 l’échelle varie d’un panneau à l’autre (d’après 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
c de chacune changeant assez peu d’une PSF à l’autre. Les PSF A et C ont des formes
similaires, mais des tailles différentes, leur largeur à 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, où le désaccord entre
c1 mesuré pour les deux PSF atteint 3σ. Etrangement, c2 n’est pas affecté. Il apparâıt 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 très elliptiques (e1 ≈ 0,1 pour la PSF D, e2 ≈ 0,1 pour la PSF
E), et veulent démontrer la capacité des différentes méthodes à prendre en compte des
PSF non circulaires. Il s’avère en réalité que presque toutes ont des difficultés à bien les
corriger. Etonnamment, alors que les PSF sont très elliptiques dans une seule direction (e1

pour D, e2 pour E), c1 et c2 semblent souffrir de la forte ellipticité. Il faut aussi voir que
les PSF D et E ne sont pas seulement très elliptiques, mais également asymétriques. Cela
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Fig. 3.5 – Compilation des facteurs multiplicatifs moyens < m > et < c > pour les méthodes
ayant donné les meilleurs résultats. (d’après Massey et al. (2007a))

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

Cependant, les simulations étant très 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 manière satisfaisante, et attendons les simulations futures, moins réalistes mais
davantage orientées vers l’étude des systématiques individuels.

Une explication à 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
être efficacement utilisées pour mesurer parfaitement la forme de la PSF. Une piste pour
pallier à cette difficulté serait d’utiliser les plus petites galaxies, presque ponctuelles, pour
l’estimation de la PSF.

3.2.2.3 Impact de la pixellisation

L’introduction dans les simulations de cisaillements orientés aléatoirement permet de
s’intéresser à l’impact de la pixellisation sur les mesures de cisaillement. La pixellisation
d’une image est similaire (mais pas identique) à 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 à sous-estimer le cisaillement. On s’aperçoit que la plupart des méthodes le
sous-estiment effectivement de quelques pour-cent. Il s’avère également que le composant
γ1 (aligné avec la grille des pixels) est mesuré plus précisément (moins sous-estimé) que le
composant γ2 (en diagonale des pixels). Cette remarque s’appliquant également à la PSF
F, circulaire (et donc, sans direction privilégiée), on s’accorde à penser que l’effet est dû à
la pixellisation.

Au contraire des méthodes de type KSB qui ne prennent en compte la pixellisation que
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de manière approchée, les shapelets la prennent en compte explicitement. Etrangement,
elles exhibent une différence entre m1 et m2, même si les erreurs associées rendent m1

et m2 cohérentes. Cependant, contrairement aux autres méthodes, elles ne sous-estiment
pas m1, et sous-estiment moins m2, ce qui laisse supposer que la sous-estimation due à la
pixellisation est bien réglée.

La pixellisation peut aussi accrôıtre la difficulté de correction de la PSF. Si la modélisa-
tion de la PSF souffre de problèmes 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 même pour toutes les images). On conclue donc que le biais de
pixellisation n’est pas dû à l’échantillonnage de la PSF.

On suggère que la sous-estimation du cisaillement, et le fait qu’elle est plus marquée
pour γ2 que pour γ1, est due à 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 crôıt
linéairement avec leur taille. Ils trouvent de surcrôıt m2 ≈

√
2m1.

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
être regardé en comparant les images A et B : elles ont la même PSF, mais les galaxies
des images A sont créées à 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
à prendre en compte. En particulier, il faut vérifier l’impact de la magnitude, de la taille,
ou du redshift des galaxies. La figure 3.6 donne la dépendance de m et c, pour chaque
PSF, envers la magnitude et la taille des galaxies, pour les méthodes illustrées sur la figure
3.4. D’une manière générale, la calibration m montre une dépendance marquée envers la
magnitude, et se détériore particulièrement pour les magnitudes les plus élevées. Le nombre
important de galaxies bruitées à 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’avère très 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 être vues jusqu’à 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 être analysé
dès que nous voudrons entreprendre par exemple des analyses fines de tomographie.
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Fig. 3.6 – Dépendance de m et c envers les propriétés des galaxies pour quelques méthodes.
Chaque courbe colorée correspond à un ensemble de simulations. Le code de couleurs est le même
que pour la figure 3.4 (d’après Massey et al. (2007a))

3.2.2.5 Effets de sélection

Les biais de sélection ne peuvent être 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 considèrent 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 l’on apparie les images. La perte est celle des galaxies pour lesquelles les shapelets
n’ont pas convergé, c’est-à-dire qu’elles n’ont pas réussi à en faire des modèles 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 (6 1%) de fausses détections et d’étoiles considérées comme
des galaxies.

3.2.2.6 Pondération des galaxies

La majorité des méthodes pondèrent les galaxies en fonction de l’erreur sur la mesure
de leur forme. Plus de poids est donné à celles dont la mesure est précise qu’à celles dont
l’erreur 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-à-dire, lorsqu’on retire les
erreurs intrinsèques). Par contre, ni les shapelets ‘JB’, ni TS, ne pondèrent les galaxies,
mais utilisent simplement une fonction de Heaviside dans un espace de paramètres 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 l’ensemble de l’algorithme de mesure du
cisaillement gravitationnel basé sur les shapelets, de la modélisation de la PSF à l’estima-
tion du cisaillement à 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 l’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
à jour du logiciel shapelet a depuis permis de découvrir une erreur à l’origine de la mise à
l’écart de galaxies sur lesquelles les shapelets avaient cependant bien convergé. Désormais,
le taux d’échec avoisine plutôt 5% à 10%.

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

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 P γ envers les propriétés des galaxies. Des
galaxies de taille et/ou de magnitude différentes répondront en effet différemment à un
même cisaillement. Il apparâıt ainsi qu’une piste pour stabiliser cet effet est d’améliorer
la mesure de P γ . Dans le cadre des simulations STEP2, nous estimions une susceptibilité
de cisaillement globale sur l’ensemble des galaxies utilisées, P γ = 2− < ε2 >, où ε est
l’ellipticité des galaxies. Cela peut expliquer notre forte sensibilité aux propriétés des
galaxies. Nous avons depuis modifié la mesure de P γ , que nous ajustons aux susceptibilités
individuelles dans le plan taille - magnitude des galaxies. Malgré certaines instabilités
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d’ajustement, l’effet devrait être moindre. Nous ne l’avons cependant pas testé directement,
comme au cours de l’analyse des résultats STEP2.

La principale critique à laquelle les shapelets ont eu à faire face lors de la publication
des résultats est l’ampleur des barres d’erreur. Comme nous l’avons vu plus haut, ce
problème tient particulièrement à 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
paramètres donné. Nous sélectionnions ainsi les galaxies selon leur taille, leur magnitude,
leur ellipticité et leur rapport signal-sur-bruit. Nous avions déjà noté qualitativement une
instabilité marquée des sélections, avant de la quantifier par l’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 à 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 déjà, 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 à 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” × 200”. Les simulations ACS supposent
un temps de pose de 2 ks, et un champ de vue de 160” × 160”. Elles sont particulièrement
dédiées à l’étude de l’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 PSF D et E, et celles des PSF F et G, ont
exactement les mêmes galaxies. Seule la taille des pixels change, ce qui permet d’étudier
l’effet de la pixellisation sur la mesure du cisaillement, galaxie par galaxie. La majorité des
simulations sont à base de shapelets (Massey et al., 2004), comme les simulations STEP2.
Le bruit ressemble à celui utilisé pour les simulations STEP2, mais n’est plus corrélé
d’un pixel à l’autre. Comme dans les simulations STEP précédentes, toutes les images
d’un même ensemble ont la même PSF, mais des cisaillements différents. De même, 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 modèle de PSF
satisfaisant. Pour pallier à ce problème, 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 0,10” Shapelets
C SNAP (ouverture : 1,4 m) 0,10” Shapelets
D ACS 0,04” Shapelets
E ACS 0,10” Shapelets
F ACS 0,04” Exponentielles
G ACS 0,10” Exponentielles
H ACS 0,04” Shapelets
I 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 règles d’analyse restent les mêmes que celles de STEP1 et STEP2. Afin cepen-
dant de limiter la complexité de la modélisation de la PSF, des modèles de PSF à haute
résolution ont été fournis, que chacun était autorisé à utiliser. Nous avons donc négligé
l’étape de modélisation de la PSF, et avons utilisé le modèle fourni pour la correction de
la PSF et la mesure du cisaillement.

3.3.2 Analyse

Huit méthodes ont été testées à l’occasion de STEP3. Elles sont listées dans la table
3.5. Quatre ont déjà 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 manière interne à 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 très 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 à les reproduire.

Nous conservons la même paramétrisation de la mesure du cisaillement que dans les
précédents STEP (Eq. 3.5). Une mesure parfaite donne m1 = m2 = 0 et c1 = c2 = 0.

La figure 3.7 illustre les calibrations m et les déviations c des quatre méthodes considé-
rées. Les paramètres m et c 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+ †

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+ †

Schrabback T2 KSB+ † (avec PSF à haute résolution)
† : méthode déjà utilisée sur des données spatiales

Tab. 3.6 – Résultats des shapelets sur les simulations STEP3

PSF m1 c1 m2 c2

A -0,23±0,02 0,001±0,001 -0,23±0,02 0,001±0,001
B -0,08±0,03 -0,000±0,001 -0,08±0,03 0,002±0,001
C -0,08±0,03 -0,000±0,001 -0,08±0,03 -0,001±0,001
D -0,22±0,03 -0,001±0,001 -0,18±0,03 -0,002±0,001
E -0,04±0,03 -0,001±0,001 -0,02±0,03 -0,003±0,001
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 -0,28±0,04 0,001±0,001
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 -0,000±0,002
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(a) Résultats pour JB et SP

Fig. 3.7 – Facteurs de calibration multiplicatif m et additif c pour les méthodes considérées.
Chaque couleur correspond à 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
paramètres de JB et SP sont divisés en deux groupes distincts.

Ces tendances se trouvent renforcées lorsque l’on compare les huit méthodes. Les
techniques qui ont déjà été appliquées à 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

Fig. 3.7 – (suite)

let donnent des résultats décevants : elles doivent être calibrées pour ce nouveau régime.
L’autre tendance visible sur la figure 3.7(a) est un cloisonnement des calibrations m1 et
m2 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 l’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 l’occurrence de cet
effet pour SP, mais donnons un élément de réponse pour les shapelets ci-après.

La figure 3.8 illustre les mesures de chaque méthode pour les PSF B, D et E. Chaque
couleur correspond à 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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Fig. 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 : γ1. Droite : γ2.
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Fig. 3.9 – Comparaison de nos erreurs et de celles de CH, SP et JR. Chaque point correspond à
un ensemble de simulations. Les couleurs codent la comparaison des erreurs des shapelets à 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 c habituelle. Ils sont repris, pour les PSF B, D et E, représentatives de l’ensemble des
simulations, dans la figure 3.8 (noir).

La principale critique attribuée aux shapelets après les analyses STEP2 était la présence
de barres d’erreurs très 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 à fait comparables à celles des autres
méthodes. La figure 3.9 met l’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
à celles des méthodes susdites. CH et JR n’étaient pas testées dans STEP2 ; cependant,
leurs erreurs sont similaires sur STEP3 à 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 à STEP2, justifiant l’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 à 100). Les plus petites galaxies peuvent en-
trâıner 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 à ces
problèmes. Une sélection initiale des galaxies pourrait non seulement faciliter la tâche de
la pondération, mais également améliorer encore nos incertitudes de mesure.

La figure 3.7(a) illustre le principal résultat de l’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| ≈ |m2| ≈
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Fig. 3.10 – Impact de l’échelle des pixels dans la mesure du cisaillement à base des shapelets. Le
cisaillement sur chaque galaxie de l’image 43 de la PSF D (θ = 0,04”) est comparé avec celui des
mêmes galaxies de l’image 43 de la PSF E (θ = 0,1”). Gauche : γ1. Droite : γ2.

6−8% pour les premières, on observe |m1| ≈ |m2| > 20% pour les deuxièmes. 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 mêmes portions du “ciel” : les galaxies y sont les mêmes. Si bien que seules la PSF et
la pixellisation changent d’une PSF à l’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 à la différence de résolution. La figure 3.10 donne une vue plus détaillée
de l’impact de la résolution des pixels sur la mesure du cisaillement. Le cisaillement de
chaque galaxie de l’image 43 de la PSF D est comparé avec celui de chaque galaxie de
la même image, mais avec la PSF E. L’identité des champs permet de se livrer à un tel
exercice. Il est évident qu’en moyenne, le cisaillement estimé pour la PSF E (θ = 0,1”)
est plus grand que celui estimé pour la PSF D (θ = 0,04”), confirmant les résultats de la
figure 3.8.

La figure 3.10 illustre un point crucial de la validation de l’algorithme : le recours à des
simulations. En effet, elle montre une instabilité évidente envers la taille des pixels, mais
ne permet pas à elle seule de conclure avec quelle résolution les shapelets se comportent
de la meilleure façon. 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 à l’encontre de l’analyse
de High et al. (2007). Le biais de la mesure ne s’améliore pas en même temps que la
pixellisation. Même si SP observe un problème similaire dans son analyse KSB, nous
privilégions la piste d’un problème intrinsèque à la mesure du cisaillement par les shapelets
pour expliquer le nôtre.

Dorénavant, pour simplifier la notation, nous identifierons les images à haute résolution
en pixels (θ = 0,04”) par (HR), et celles à 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 tôt. La convergence des
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Fig. 3.11 – Superposition de résidus de galaxies. Gauche : PSF D (HR). Droite : PSF E (BR).

méta-paramètres shapelets n’est pas optimale. Nous avons tenté de diminuer la cible du
χ2 pour l’ajustement, sans résultat. Il s’avère que les variations de χ2 en fonction de nmax

sont trop faibles pour être considérées significatives par l’algorithme de convergence. Les
χ2 réduits sont toutefois très bons, très proches de l’unité.

Nous touchons ici la limite du critère du χ2 comme traceur de la précision de l’ajus-
tement. Ce critère se base sur la distribution entière des pixels de l’image des résidus.
Est-elle assez proche du bruit, un bon χ2 est attribué à l’ajustement. Pourtant, un pe-
tit groupe de pixels peut émerger dans une zone localisée de l’image, sans perturber la
distribution moyenne des pixels, et par conséquent le χ2. Ce groupe de pixels traduit
une imprécision, bien que localisée, de l’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 être extrêmement discret, et ne pas se montrer aisément à 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 à 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 modèles de galaxies
circularisés : la sous-estimation du cisaillement est immédiate.

La conjonction des avertissements de convergence peu optimale des méta-paramètres
pendant les décompositions en shapelets et des superpositions des résidus nous amène à
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 être en tout état de cause la taille
de la galaxie. Si les pixels de l’image (HR) sont N fois plus petits que ceux de l’image
(BR), on montre que pour préserver les tailles minimale et maximale modélisables par
les shapelets entre les deux images, les méta-paramètres non-linéaires β et nmax doivent
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Fig. 3.12 – Relation entre méta-paramètres des PSF D (HR) et E (BR).

vérifier :

{

βHR =
√

NβBR

nHR
max = NnBR

max + N − 1
(3.6)

où βHR et βBR représentent β pour les images (HR) et (BR) (de même pour nmax). 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 :

{

β (PSF D) = 1,6 β (PSF E)
nmax (PSF D) = 2,5 nmax (PSF E) − 1.

(3.7)

La figure 3.12 illustre la relation entre méta-paramètres pour les galaxies d’une même
image de ces deux PSF. Le panneau de gauche donne la distribution des rapports des
échelles shapelet β. Le rapport des β s’approche de 1,6 pour nombre de galaxies, comme
il se doit. Par contre, une proportion importante de galaxies voient leur β dans la PSF
D (HR) trop grand (par rapport à celui de la PSF E, qui donne de bonnes mesures) : les
petites échelles de ces galaxies sont donc mal prises en compte ; d’où l’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 (PSF E) − 1 − nmax (PSF D).
Elle devrait piquer sur 0. Pourtant, elle est positive pour la majorité des galaxies. L’ordre
de décomposition nmax pour les galaxies de la PSF D est donc trop petit (par rapport à
celui de la PSF E) : la conséquence première est la perte des régions externes des galaxies ;
d’où la présence de la couronne sur les résidus (Fig. 3.11).

Les problèmes rencontrés dans le cas des images à la résolution la meilleure sont ainsi
dus à une mauvaise convergence des paramètres non-linéaires β et nmax. En particulier,
β n’est pas assez petit, alors que nmax n’est pas assez grand. Nous avons essayé de les
ajuster artificiellement à l’issue du processus de convergence. Mais sans critère objectif, et
qui plus est, de manière totalement aveugle, il nous est resté impossible d’améliorer nos
mesures. Seul un nouveau critère de convergence nous permettra de remédier au problème.
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Ce critère devra surpasser le critère actuel du χ2, en étant capable d’extraire des formes
localisées des résidus, à la limite du bruit (les couronnes) et est en cours de développement.
En attendant, l’examen visuel des superpositions de résidus offre un test a posteriori de
la précision de l’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 l’on est capable de dire que telle ou telle méthode fonctionne très
bien pour des observations au sol et/ou dans l’espace, les difficultés rencontrées par une ou
plusieurs méthodes sont délicates à cerner. Les sources de biais ne sont pas assez facilement
séparables et analysables indépendamment.

Le but de l’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 à démontrer la capacité de chaque méthode à atteindre une
précision de 1% sous certaines des conditions susdites. On attend une compréhension
approfondie de l’attitude de chaque méthode face à chaque biais. Cependant, STEP4
n’offrira pas la panacée aux techniques de mesure du cisaillement gravitationnel, même à
celles qui parviendront à prouver qu’elles donnent une précision inférieure au pour-cent
sous les conditions des simulations. Car ces simulations seront trop idéalisées. Le recours
à de nouvelles simulations plus réalistes, de nouveau à 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 août 2007
au Jet Propulsion Laboratory (Pasadena, Californie), de soumettre le délicat problème
de l’estimation de forme des galaxies aux scientifiques travaillant dans l’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,
l’amélioration des méthodes a été montrée entre STEP1 et STEP2. Le régime des obser-
vations spatiales dans STEP3 s’avère différent de celui des observations au sol, mettant
en difficulté les techniques n’ayant jamais été soumises à 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 à mesurer
précisément un cisaillement gravitationnel sur des observations au sol. Le chapitre suivant
étudie l’analyse shapelet de l’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 premières détections à 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), l’effet 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 à 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
paramètres cosmologiques, en particulier la densité de matière Ωm, la normalisation du
spectre de puissance de la matière σ8, ou encore l’équation d’état de l’énergie sombre w.
Massey et al. (2007c) sont allés plus loin, en mesurant de plus la fonction de croissance
des grandes structures.

Un intérêt accru est montré depuis peu pour l’étude de la matière noire, détectable
et cartographiable par la mesure du cisaillement gravitationnel. Massey et al. (2007b) ont
ainsi publié la première carte de la distribution de la matière à trois dimensions, sur les 2
degrés carrés du relevé COSMOS du télescope Hubble, révélant sa tendance à s’agglomérer
au cours du temps. Des cartes similaires, mais à deux dimensions, avaient déjà 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
paramètres cosmologiques (chapitre 1). Ainsi, le comptage des halos de matière noire (as-
sociés à 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 l’équation d’état
de l’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 à la mesure
de leur température X, des estimations indépendantes de la relation entre leur masse et



102

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

CFHTLS et XMM-LSS

leur température (Hjorth et al., 1998; Huterer et White, 2002; Pedersen et Dahle, 2007;
Bardeau et al., 2007). C’est ainsi que l’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 à une meilleure
connaissance de la physique des amas de galaxies. La mise en commun des mesures de
M∗ et de σ8 fournies par les comptages d’amas permet de saisir le désaccord actuel entre
les estimations de σ8 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 rôle déterminant dans la précision sur la mesure de σ8, donnant une importance
accrue à une mesure précise de la relation M-T. En outre, la mesure de la relation M-T
à partir des masses gravitationnelles sur un large échantillon de masses permet de mieux
en contraindre la pente, et d’estimer la brisure de l’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 l’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.
Après une brève 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
σ8 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 σ8 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 l’Université d’Hawäı, fut construit à la fin des années 1970 au sommet du Mauna
Kea, à 4200 mètres d’altitude, à Hawäı. Il vit sa première lumière en 1979. D’un diamètre de
3,6 mètres, situé sur le meilleur site astronomique de l’hémisphère Nord, il était alors parmi
les meilleurs télescopes du monde. Depuis, des télescopes de 8 à 10 mètres de diamètre sont
entrés sur le marché. Leurs coupoles ont bénéficié de progrès 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 grâce à la caméra MegaCam (Boulade et al., 2003)
que le CFHT reste à l’avant-garde de l’astrophysique observationnelle. MegaCam est la
plus grosse caméra actuellement en service. Composée d’une mosäıque de 36 CCD de 2048
× 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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Fig. 4.1 – La coupole du CFHT, au sommet du Mauna Kea (crédit photo : Jean-Charles
Cuillandre).

de voûte 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 deg2, 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 à terme couvrir 170 deg2. A présent, 50 deg2

sont observés. Il est divisé en quatre champs (W1 à W4), dont la surface varie
entre 49 et 72 deg2. Son objectif principal est l’étude des grandes structures par
cisaillement gravitationnel et comptage des galaxies. Dans la suite, nous l’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 deg2 (correspondant à 4 champs distincts D1 à D4). Il est d’abord dédié
à la recherche des supernovae de type Ia, des clichés étant effectués régulièrement. Il
est également utilisé pour l’étude des grandes structures, notamment par cisaillement
gravitationnel et détections d’amas de galaxies. Sa profondeur (équivalente à celle
du Hubble Deep Field, mais sur une région 3500 plus fois grande !) offre l’accès
aux galaxies les plus anciennes, et permet l’étude de l’évolution des galaxies et de la
formation stellaire. Dans la suite, nous l’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 cinq mois où le champ est visible, pendant les cinq années prévues du CFHTLS.
Cinq filtres sont utilisés : u∗, g’, r’, i’ et z’ (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
l’existence de données antérieures, ou d’une extinction particulièrement basse. En particu-
lier, le champ D1 est compris dans le champ Wide W1. Il 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 l’accès à
des observations multi longueurs d’onde.

Relevé Wide

A la fois la faible profondeur du relevé Wide et l’absence de calendrier resserré comme
celui imposé par la recherche des supernovae dans le relevé Deep le libèrent des fortes
contraintes observationnelles. Il devient donc sujet aux retards, et procéder à sa totalité
dans le temps imparti risque d’être délicat. Les cinq mêmes filtres que pour le Deep sont
utilisés, chacun avec son propre temps de pose par champ de 1 deg2 : 6000 secondes en
u∗, 2500 secondes en g’, 2000 secondes en r’, 4300 secondes en i’ et 7200 secondes en z’.
En i’, cela correspond à 7 prises de vue de 620 secondes chacune. La profondeur moyenne
se situe autour de 25. Lorsqu’un champ de 1 deg2 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, à par-
tir du paquetage Elixir. Le stacking des images complètes, ainsi que leur calibration as-
trométrique et photométrique, sont effectués par Terapix1 à l’IAP, qui rend régulièrement
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”, -4o 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,
ôtant environ 10 % de sa surface à l’image. Nous détectons des objets jusqu’à une magni-
tude i’ ≈ 28,5, offrant une densité de l’ordre de 28 galaxies utilisables par minute d’arc
carrée.

Nous nous concentrons de plus sur 4 deg2 du relevé W1, qui enclosent le champ D1.
Centrés sur les coordonnées (2h 23’ 45”, -4o 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 0,7”, nous détectons des galaxies jusqu’à une magnitude i’ ≈ 25, donnant une
densité de galaxies utilisables de l’ordre de 13 galaxies.arcmin−2.

1Traitement Elémentaire, Réduction et Analyse des PIXels de megacam, http ://terapix.iap.fr
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Fig. 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 l’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 1,1” à 4,1”, et dont la largeur à mi-hauteur de
la PSF mesure 5”. Positionné sur une orbite elliptique oscillant allant de 7000 à 114000
kilomètres, il a pour cible les sources émettant en rayons X : trous noirs, galaxies à noyau
actif, amas de galaxies...

Le relevé XMM-LSS (XMM-Large Scale Structure Legacy Survey) doit couvrir plu-
sieurs dizaines de degrés carrés, jusqu’à 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 à noyau actif et les quasars. Les temps de pose initiaux des pointés
sont de 10 ks. Ils ont été accrus jusqu’à 20 ks pour le relevé XMDS (XMM Medium Deep
Survey, Chiappetti et al. (2005)), couvrant une région de 2 deg2 qui recouvre le champ
CFHTLS D1.
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4.1.2.1 Images utilisées

Nous utilisons 4 degrés carrés du XMM AO5, 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 à 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 succèdent 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 à 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 à 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 l’avons déjà évoqué, la modélisation de la PSF est une étape aussi cruciale que
délicate. En particulier, nous avons montré dans le chapitre 2 que l’atout majeur des sha-
pelets (elles capturent toute l’information de forme) peut se transformer en inconvénient
lorsque la forme à décomposer est très complexe. C’est le cas de la PSF des données
CFHTLS (Fig. 2.10), flanquée d’ailes à la limite du bruit. Ne pas les prendre en compte
revient à ne pas déconvoluer correctement la PSF par la suite, et ainsi fausser la mesure du
cisaillement. Les modéliser nécessite l’utilisation de très grands ordres de décomposition
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(a) Ellipticités ε
(n), avec n = 2,4,6,8 de haut en bas.

Fig. 4.3 – Ellipticités d’ordre n, ε(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 même dans chaque cadre.
Commentaires dans le texte principal.
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(b) Ellipticités ε
(n), avec n = 10,12,14,16 de haut en bas.

Fig. 4.3 – (suite)
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(c) Ellipticité ε
(18) et taille de la PSF

Fig. 4.3 – (suite)

nmax. Ainsi, pour le champ D1, nous utilisons nmax = 22. La PSF de W1 montre des ailes
de moindre ampleur, et demande nmax = 16 ou nmax = 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, l’ellipticité ε(2), correspondant à l’ellipticité utilisée par
KSB, est montrée sur le panneau en haut à gauche de la figure 4.3(a). Nous modélisons
les variations en interpolant chaque coefficient shapelet avec un polynôme d’ordre 8. Les
modèles des ellipticités ε(n) pour le champ D1 sont présentés par la colonne centrale de

la figure 4.3. Les résidus ε
(n)
mesuree − ε

(n)
modele doivent être comparables à 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, à l’ellipticité anormale,
ayant passé les barrages visant à 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 l’image dépourvues d’étoiles utilisables pour modéliser la PSF. Leur nombre est dû 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 l’échelle de couleurs des résidus de la taille et de la taille elle-
même 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 ε(n), 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 fn,0, et chacun étant modélisé séparément, cela signifie que chacun
est bien modélisé.

Au-delà d’une simple juxtaposition d’ellipticités de différents ordres, la figure 4.3
illustre la configuration de l’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 l’ellipticité ε(2) renseigne sur l’ellip-
ticité du coeur de la PSF, l’ellipticité ε(18) correspond à l’ellipticité des ailes de la PSF.
Le modèle shapelet de la PSF de D1 permet donc de la définir complètement. On trouve
ainsi que ses petites échelles (n 6 8) arborent des variations spatiales marquées, et une
ellipticité importante. L’amplitude de l’ellipticité diminue progressivement aux échelles
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Fig. 4.5 – Gauche : distribution de l’ellipticité n=2, dans le plan e1-e2. Droite : distribution de
ses résidus dans le plan e1-e2.

intermédiaires, pour devenir presque nulle au niveau des ailes (ε(18), Fig. 4.3(c)). Nous
retrouvons les mêmes comportements dans les images W1. La PSF (dans les coins) du
CFHTLS peut donc être vue comme une incisive posée sur une base circulaire très plate
(comme une molaire). Cette base circulaire (les ailes, émergeant à 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 très délicate. En contre-partie, elles sont capables d’en donner
une information complète. La PSF au centre des images est quasiment circulaire.

La figure 4.4 donne une illustration différente du même fait. La fonction de corrélation
des ellipticités ε(n) (Eq. 2.30) est maximale pour n 6 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 modèles, 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 à la soustraction des mesurées et de celles des modèles, mais
bien à la corrélation des résidus de chaque étoile. Les fonctions de corrélation des ellipticités
soulignent de plus leur comportement spatial. Maximales à petite échelle angulaire, elles
s’annulent pour des écarts de ≈ 30′, à l’échelle où les ellipticités presque nulles du centre de
l’image dominent. Enfin, elles deviennent négatives aux plus grandes échelles, soulignant
l’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 ε(2) (gauche) et de leurs résidus (droite) dans le plan e1-e2,
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 χ2 (droite) dans l’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 à la quantité de galaxies à décomposer (environ 283000 pour D1, 355000 pour
W1), et la difficulté des décompositions en présence d’une PSF particulièrement complexe,
nous sommes dans l’obligation de traiter nos données de manière parallèle sur un cluster
de processeurs indépendants. Nous divisons chaque degré carré en 40 zones égales. En
utilisant en permanence une quinzaine de processeurs, l’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 nmax et
des moindres carrés χ2 pour l’ensemble des décompositions shapelets dans le champ D1.
La majorité des galaxies sont peu résolues et ont nmax = 2. La distribution des χ2 pique
sur 0,85, légèrement en-dessous de 1 afin de modéliser au mieux les ailes des galaxies, à la
limite du bruit. Nous trouvant dans le régime d’observation au sol, nous ne nous attendons
pas à souffrir du problème 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 χ2 > 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 deg2 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 dès lors en mesure d’estimer le cisaillement gravitationnel.

4.2.3 Mesure du cisaillement gravitationnel

Nous estimons le cisaillement en utilisant l’estimateur γ̃2 (Eq. 2.39). Nous ne prenons
en compte que les galaxies ayant des paramètres 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 très bruitées, qui n’apportent
que très peu aux analyses, et tendent plutôt à 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 l’équation (2.42), avec
σint = 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 neff ≈ 20 arcmin−2 dans
D1 et neff ≈ 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 κ, 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 à la cartographie et à la détection des grandes structures. Nous nous
intéressons ici à leur mise en pratique. Simultanément à la création d’une carte de conver-
gence, nous créons une carte de signal sur bruit, définie par

ν(x,y) =
κ(x,y)

σκ(x,y)
(4.1)

où κ est la convergence au pixel de coordonnées (x,y) et σκ(x,y) son erreur. Dans le cas

d’une inversion de masse où chaque galaxie est affectée d’un même poids, σκ(x,y) =
σγ(x,y)√

2
,

où σγ(x,y) est l’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, l’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 mêmes places que celles observées, mais ont
un cisaillement aléatoire. Par définition, le bruit est local, il varie d’un pixel à l’autre de
la carte. Il s’ensuit une interprétation contre-intuitive des cartes de convergence, où deux
zones ayant une convergence similaire n’ont pas nécessairement la même signification ;
l’une peut avoir un signal-sur-bruit double de l’autre. De fait, une carte de convergence
ne peut être 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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à 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 à l’utiliser
de manière stable. La trop faible densité de galaxies utilisables n’autorise en effet pas la
résolution nécessaire à sa stabilité. Un filtrage gaussien est moins adapté, mais s’avère 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 ν > 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 à ν = 2,2, puis
les autres sont espacés de 0,5σ. Nous traçons volontairement le contour à 2,2σ afin de
souligner l’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 caractère local du bruit, la proéminence
blanche autour de (α,δ)=(36,75o ; −4,75o) n’est qu’apparente : elle n’atteint pas le seuil
de ν = 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 même
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 être visible si les systématiques étaient parfaitement pris
en compte. Des motifs apparaissent cependant, ainsi que des détections significatives. L’une
est près d’un bord, et n’engage pas de méfiance particulière. Deux sont complètement
décorrélées des détections en modes E. Par contre, une forte détection, étalée autour de
(α,δ)=(36,35o ; −4,25o), est positionnée à proximité immédiate d’une détection en modes
E particulièrement significative (WL03). Elle pourrait ainsi apporter le discrédit sur cette
dernière. Cependant, le même amas est détecté à la fois par Gavazzi et Soucail (2007) et
dans les données XMM-LSS, nous rendant confiants quant à la véracité de notre détection.
La modélisation de la PSF ne laissait apparâıtre 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, à cet endroit précis. L’analyse visuelle de l’image
analysée (release T0003 du CFHTLS) indique la présence de plusieurs galaxies d’avant-
plan, qui pourraient très bien introduire des alignements intrinsèques, à l’origine de ce
mode B. Cependant, les ôter de manière 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’hypothèse d’une contamination par des alignements intrinsèques
est en outre appuyée par la présence d’un mode B au même endroit dans nos analyses des
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Fig. 4.7 – Cartes de convergence du champ D1. Haut : modes E. Bas : modes B. Elles sont lissées
par une gaussienne de largeur à mi-hauteur 1,1’. Les contours de signal-sur-bruit démarrent à 2,2σ
et croissent de 0,5σ. 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-delà des tests de validation de la PSF, sa complexité n’ait
pas été entièrement 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 à
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 être 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 très proches de celles de l’ellipticité
de la PSF (Fig. 4.3), la convergence croissant du centre vers les coins de l’image. De
nombreuses détections sont significatives, sur les bords du champ, où les variations de
l’ellipticité de la PSF rappellent des configurations de modes E. Aucune de ces détections
ne correspond clairement à l’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 après 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 l’important mode B discuté plus haut, situé
à (α,δ)=(36,35o ; −4,25o), n’apparâıt pas dans cette carte. Cela accrédite l’hypothèse qu’il
tient son origine non de la PSF, mais d’un effet systématique extérieur à l’analyse de
l’image (alignements intrinsèques par exemple).

Il faut cependant rester prudent en comparant les figures 4.7 et 4.8. La décomposition
en shapelets des galaxies nous donne accès à 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 même estimateur du cisaillement gravitationnel que celles de la figure 4.7, ni même une
quelconque décomposition en shapelets. Le cisaillement a été estimé à partir des ellipticités
non-pondérées fournies par SExtractor, selon

γ̃ =
εi,j

2− < ε2 >
i,j = 1,2 (4.2)

où la moyenne < ... > est prise sur les galaxies. Nous avons vérifié que ce même estima-
teur donnait des résultats similaires à l’estimateur γ̃2, 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 dû uniquement aux étoiles. Il est défini par l’équation (4.2), où ε est alors l’ellip-
ticité des étoiles. Ce n’est bien entendu pas un cisaillement gravitationnel mais, ayant la
même définition, il peut être 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 piètre qualité des cartes. Elles sont
cependant suffisamment claires pour faire apparâıtre les mêmes 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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Fig. 4.8 – Cartes de convergence du champ D1, à partir des galaxies non corrigées de la PSF.
Haut : modes E. Bas : modes B.
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Fig. 4.9 – Cartes de convergence du champ D1, à partir des étoiles non corrigées. Haut : modes
E. Bas : modes B.
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l’essentiel à 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, l’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 même 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 même 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 cinq
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 à leur convergence par l’intermédiaire de leur géométrie,
et peut être 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 l’avons mentionné au chapitre 1, le meilleur moyen d’estimer la masse d’un
amas est d’ajuster un profil théorique NFW à son profil de cisaillement mesuré. Cependant,
nous trouvons non seulement que moyenner le profil sur des espacements angulaires est
très instable, mais aussi que l’ajustement sur chaque galaxie individuelle l’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) =
β

zsΓ
(

1+α
β

)

(

z

zs

)α

exp

[

−
(

z

zs

)β
]

(4.3)

où les paramètres α, β et zs sont donnés, pour le champ W1, par Benjamin et al. (2007) :
(α,β,γ)=(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 : (α,β,γ)=(0,828; 1,859; 1,148).
Enfin, sous l’hypothèse que l’ouverture utilisée est assez grande pour capturer toute
l’étendue d’un amas, nous supposons que nous mesurons sa masse virielle. Nous la transfor-
mons par la suite en M200,c, la masse comprise dans la sphère dont le contraste de densité
moyen est 200 fois supérieur à la densité critique de l’Univers, en utilisant la recette de
Hu et Kravtsov (2003). Par la suite, nous noterons M200,c plus simplement M200.

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, où id varie de 00 à 06, sont classés par signal-sur-
bruit décroissant. Leurs noms sont donnés dans la première colonne. La deuxième colonne
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Fig. 4.10 – Cartes de convergence du champ W1. Haut : modes E. Bas : modes B. Elles sont
lissées par une gaussienne de largeur à mi-hauteur 2,5’. Aucune détection n’est visible. Les cercles
rouges (tirets) sont les détections X.
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Fig. 4.11 – Vues rapprochées des amas détectés dans le champ D1 (Fig. 4.7). Les contours débutent
à 2,2σ et sont espacés de 0,2σ.

liste les noms officiels XMM-LSS des amas X, et la troisième 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 WL04, et le redshift photométrique de WL06 (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 l’amas est dans le champ, mais n’est pas détecté ; un ‘X’ signifie
que l’amas est hors du champ. La colonne (8) liste les masses dérivées du cisaillement
gravitationnel M200(WL). La température X des amas est donnée par la colonne (9). La
colonne (10) donne la masse M200(X) estimée à partir des profils X des amas, dans un
modèle-β 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 (δM/M ≈ δT/T ≈ 10 − 25%). Ici, les erreurs sur le profil
d’émission peuvent devenir significatives, car nous estimons la masse au rayon R200, et
non plus au rayon R500 (où R500 et R200 sont les rayons où la densité d’un amas est 500
fois et 200 fois supérieure à la densité critique de l’Univers, respectivement) ; or, les profils
X commencent à s’effacer à ce rayon. De plus, Vikhlinin et al. (2006) et Rasia et al. (2006)
ont montré que l’hypothèse du modèle-β 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
M200(X). Enfin, la dernière colonne donne des détails sur les amas, expliquant notamment
pourquoi nous n’en détectons pas certains. Parmi les critères 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 WL01, WL04 et WL05 ont des contre-parties univoques à la fois dans notre
catalogue X et dans celui de Gavazzi et Soucail (2007). Aucune source X classée C1 n’est
détectée à proximité de WL02, qui reste invisible à Gavazzi et Soucail (2007). De plus,
une inspection visuelle de l’image optique ne révèle aucune sur-densité de galaxies dans
ses parages. Aucune source X de classe C1 n’est détectée au niveau de l’amas WL03, qui
lui est détecté par l’analyse KSB de Gavazzi et Soucail (2007). Son signal-sur-bruit place
l’amas WL06 juste en dessous de notre seuil de détection (ν = 2,48). Cependant, Gavazzi
et Soucail (2007) le détectent (même s’il reste trop peu significatif pour être 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 l’amas
WL07 est encore plus faible (ν = 2,42). Etant donné qu’il se trouve à proximité de l’amas
XLSSC022 (qui cöıncide avec l’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 près 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 derrière un masque, et nous reste par
conséquent invisible.

En résumé, sur nos sept détections, quatre (WL01, WL04, WL05 et WL07) ont une
contre-partie à la fois dans notre catalogue X et dans le catalogue KSB de Gavazzi et
Soucail (2007). Une détection (WL02) n’apparâıt que dans notre catalogue shapelets. Une
(WL06) a une contre-partie X et apparâıt dans la carte de Gavazzi et Soucail (2007), même
si elle arbore un rapport signal-sur-bruit à 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 XLSSC005 et XLSSC029 sont trop lointains pour être détectables
dans nos relevés. L’amas XLSSC011 est trop proche et trop peu massif pour être 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 M200(X) doivent être traitées avec prudence. Elles peuvent quand même
être comparées aux masses gravitationnelles M200(WL). Un accord assez bon est notable,
même si les masses gravitationnelles semblent systématiquement légèrement supérieures
aux masses X. Ce biais est compatible avec celui noté par Vikhlinin et al. (2006) dans le
cas de la paramétrisation en modèle-β des amas isothermes, évoqué plus haut.
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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 GS07), et les
amas C1 détectés par l’analyse X des données du XMM-LSS. La significance des détections en lentilles gravitationnelles est donnée pour D1 et W1, même si
aucune n’apparâıt dans W1. M200(WL) est la masse dérivée du cisaillement gravitationnel. M200(X) est la masse estimée à partir des profils X, extrapolée
du rayon R500 au rayon R200, à partir des masses M500 de Pacaud et al. (2007), et doit être utilisée prudemment (voir texte).

Lentille faible XLSSC GS07 RA Dec z Significance M200(WL) TX M200(X)c Notes
numéro numéro numéro (deg) (deg) D1/W1 (1013h−1M�) (keV) (1013h−1M�)

WL01 013 Cl03 36,8497 -4,5481 0,31 3,61 / - 8,2+2,5
−1,9 1,0+0,1

−0,1 2,1

WL02 - - 36,6589 -4,7516 - 3,09 / - - - -

WL03 - Cl04 36,3628 -4,1886 0,32 a 2,91 / - 8,9+2,6
−2,2 - -

WL04 053 Cl02 36,1229 -4,8341 0,50 b 2,90 / - 10,3+3,0
−2,6 3,4+3,1

−1,0 5,0 Pointé XMM-LSS

pas observé dans
Pacaud et al. (2007)

WL05 041 Cl14 36,3723 -4,2604 0,14 2,62 / - 4,9+1,6
−1,2 1,3+0,1

−0,1 3,5

WL06 044 - 36,1389 -4,2384 0,26 2,48 / - 7,2+2,3
−1,7 1,3+0,1

−0,2 3,7 juste en dessous

du seuil de détection
dans le catalogue

de GS07

WL07 d 022 Cl07 36,9167 -4,8606 0,29 2,42 / - - 1,7+0,1
−0,1 5,3 près d’un masque

- 025 Cl05 36,3375 -4,6925 0,26 - / - - 2,0+0,2
−0,2 6,5 derrière un masque

- - Cl10 36,8167 -4,1269 - - / - - -

- 029 - 36,0172 -4,2260 1,05 - / - - 4,1+0,9
−0,7 13,9 redshift trop élevé

- 011 - 36,5410 -4,9680 0,05 - / - - 0,64+0,06
−0,04 1,0

- 005 - 36,7866 -4,2995 1,05 - / - - 3,7+1,7
−1,0 16,5 redshift trop élevé

- 006† - 35,4382 -3,7717 0,43 X / - - 4,8+0,6
−0,5 30,4

proche d’un bord

- 040† - 35,5232 -4,5463 0,32 X / - - 1,6+1,1
−0,3 6,8

- 049† - 35,9892 -4,5880 0,49 X / - - 2,2+0,9
−0,5 5,0

- 018† - 36,0079 -5,0903 0,32 X / - - 2,0+0,7
−0,4 8,0

- 021† - 36,2338 -5,1340 0,08 X / - - 0,68+0,04
−0,02 1,8

- 001† - 36,2378 -3,8156 0,61 X / - - 3,2+0,4
−0,3 14,3

- 008† - 36,3367 -3,8014 0,30 X / - - 1,3+0,7
−0,2 2,1

- 002† - 36,3841 -3,9198 0,77 X / - - 2,8+0,8
−0,5 9,6

a Redshift tomographique (Gavazzi et Soucail 2007)
b Redshift photométrique (Aussel en préparation)
c Estimation grossière basée sur l’hypothèse d’un amas isotherme, extrapolée des masses M500 de Pacaud et al. (2007).
d Coordonnées de la détection X.
† Hors de D1.
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Même si les amas que nous détectons n’offrent qu’une statistique très limitée, on peut
les utiliser pour mesurer la normalisation du spectre de puissance des fluctuations de den-
sité, σ8. Nous présentons notre analyse dans la section suivante. Quatre de nos détections
ont une contre-partie X, et peuvent être 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 σ8

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 paramètres, tels que la géométrie de la lentille qu’il crée (son redshift
et la distribution des galaxies d’arrière-plan), le nombre de galaxies d’arrière-plan utili-
sables, ou encore l’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’arrière-plan ng, et une
erreur sur la mesure du cisaillement σγ , un halo NFW de convergence radiale κ crée un
rapport signal-sur-bruit (section 6.1) :

ν =

√
ng

σγ

√

∫

d2x κ2(x) (4.4)

où les effets de projection et la variance liée à la finitude de l’échantillon2 sont négligés
(Marian et Bernstein (2006) ont montré que leur contribution au bruit est négligeable face
à celle du bruit de forme σint).

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 troisième
année du Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP3 ; Spergel et al. (2007)) :
(h; Ωmh2; Ωbh

2;σ8;w)=(0,73; 0,127; 0,0223; 0,76; −1). Les distributions en redshift des
galaxies d’arrière-plan sont données par l’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 2σ, 3σ et 4σ (de bas en
haut), pour les données Deep (noir ; ng = 20 arcmin−2, σint = 0,3) et Wide (rouge ; ng = 9
arcmin−2, σint = 0,4). Tous les amas dont le couple redshift-masse se situe au-dessus du
seuil à 3σ créeront un signal avec ν > 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’arrière-plan. Le Deep étant plus profond, la détectabilité des amas décrôıt
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 M200(WL) pour les amas détectés via notre analyse shapelets (symboles gras), et la
masse X M200(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 l’ana-
lyse XMM-LSS, que nous ne détectons pas. Bien que nous détections l’amas XLSSC022
(WL07), 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 plutôt le terme moins exact variance

cosmique
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Fig. 4.12 – Fonction de sélection par effet de lentille gravitationnelle, dans le plan redshift-masse,
pour des relevés de type D1 (noir ; σint = 0,3, ng = 20 arcmin−2) et W1 (rouge ; σint = 0,4, ng = 9
arcmin−2), dont les galaxies sont distribuées selon l’équation (4.3), dans une cosmologie WMAP3.
De bas en haut, les lignes correspondent à des seuils de signal-sur-bruit de 2σ, 3σ et 4σ. 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 être
détectés par une analyse de lentilles gravitationnelles faibles. Hormis les symboles gras (détections
en lentilles faibles) pour lesquels nous utilisons la masse gravitationnelle M200(WL), nous utilisons
la masse X M200(X) en ordonnées.

la figure 4.12. L’amas XLSSC025 est détectable, et détecté par Gavazzi et Soucail (2007),
mais il est derrière un masque dans notre analyse. La position de XLSSC011, largement
en dessous du seuil à 2σ du Deep, démontre qu’il ne peut pas être 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 être détectés par effet de lentille gravitationnelle. Seul l’amas
XLSSC006 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 très bon accord entre les caractéristiques des amas et la
prédiction de leur détection par effet de lentille gravitationnelle faible.
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Fig. 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 (σ8 = 0,76), étant données les
caractéristiques du relevé D1. La courbe solide est notre meilleur ajustement, en faisant varier σ8

(σ8 = 0,92). La courbe tirets-pointillés représente les comptages attendus dans une cosmologie
WMAP3, mais avec σ8 = 0,92, pour un relevé de type W1.

4.4.2 Dénombrements et estimation de σ8

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(> ν) (sections 1.7.3 et 6.1). Pour un signal-sur-
bruit ν donné, nous estimons la masse limite d’un halo pour qu’il soit détectable à un
redshift donné, Mlim(z), et l’utilisons dans l’équation (1.72). Nous utilisons pour ces comp-
tages la fonction de masse de Jenkins et al. (2001). Ce type de comptage est très sensible
envers la normalisation du spectre de puissance σ8, comme nous le montrons plus bas.
Les courbes de la figure 4.13 montrent de tels comptages, pour différents σ8 et profon-
deurs d’observations. Miyazaki et al. (2002) ont déjà utilisé un comptage similaire pour
examiner différents modèles d’énergie sombre et de profil de halo. Nous utilisons ce type
de comptage ici, pour contraindre σ8.

Nous comparons nos détections à 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 l’un des deux. Cependant, malgré un rapport signal-sur-bruit
assez important, la détection WL02 ne correspond à aucun amas validé indépendamment.
Nous l’identifions préférentiellement à une fausse détection, et l’excluons des comptages.
Dans un souci de généralité, nous estimons le nombre de fausses détections attendues sur
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le même 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 ν > 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
WL06 et WL07, puisqu’il n’atteignent pas le seuil de 2,5σ. 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 l’expression analytique de Hu
et Kravtsov (2003). La faible superficie du relevé est à 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 σ8. Nous ajustons pour
cela les comptages attendus dans une cosmologie WMAP3, pour laquelle on fait varier
σ8, à nos données. Afin d’éviter de calculer la covariance entre les points de données des
comptages cumulatifs, nous ajustons les comptages différentiels dN/dν(ν). Nous obtenons
σ8 = 0,92+0,26

−0,30 (à la limite de confiance de 68,3%) pour Ωm = 0,24.

Les différentes courbes de la figure 4.13 correspondent aux comptages cumulés N(> ν)
attendus par degré carré, en fonction du signal-sur-bruit, pour différentes cosmologies et
différents relevés. La courbe en tirets correspond à une cosmologie WMAP3 (σ8 = 0,76),
alors que σ8 = 0,92 (avec tous les autres paramètres inchangés) dans le cas de la courbe
solide, pour un relevé de type Deep. La courbe tirets-pointillés correspond à la même
cosmologie, avec σ8 = 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, où 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 l’hypothèse de l’équilibre viriel, la masse et la température d’un amas de
galaxies sont reliées par la relation d’échelle (Pierpaoli et al., 2003)

Mvir(T,z)

1015h−1M�
=

(

T

T∗

)3/2
[

∆c(z)E(z)2
]−1/2

[

1 − 2
ΩΛ(z)

∆c(z)

]−3/2

(4.5)
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Fig. 4.14 – Relation masse-température, normalisée à z = 0, pour nos groupes de galaxies (lo-
sanges). Pour accrôıtre 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), où tous les amas ou seulement les plus massifs sont considérés,
respectivement.

où Mvir est la masse virielle, T est la température virielle, T∗ est un facteur de normalisa-
tion, et E(z)2 = Ωm(1+z)3+Ωk+ΩΛ(1+z)2. ∆c(z) est la surdensité à l’intérieur du rayon
viriel, en unités de la densité critique. Nous l’estimons avec l’ajustement de Weinberg et
Kamionkowski (2003) pour ∆vir = ∆c/Ωm, 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

M200 ≈ M∗

(

T

4 keV

)α

(4.6)

où M200 est la masse à l’intérieur de la sphère de rayon où la densité est 200 fois supérieure
à la densité critique, et α = 3/2 dans l’hypothèse de l’équilibre hydrostatique (e.g. Ar-
naud et al. (2005)). Pour rendre compte de l’évolution en redshift, nous normalisons nos
températures à z = 0 en les divisant par E(z)2/3.

La mesure de σ8 à partir des comptages des amas X est sensible à la dégénérescence
Ω0,6

m σ8 ∝ T−0,8
∗ (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 σ8 à partir des seules observations X. Or, il apparâıt que leur analyse est limitée
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par l’estimation de la masse à partir des profils X. Il s’avère alors important d’avoir recours
à une mesure de masse indépendante de l’hypothèse d’équilibre hydrostatique. L’effet de
lentille gravitationnelle en fournit une. Associé aux températures X d’amas, cet effet peut
dès lors être utilisé pour contraindre la relation M-T. Dans cet esprit, Hjorth et al. (1998),
Pedersen et Dahle (2007) ou encore Bardeau et al. (2007) l’ont déjà 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 M200 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 à l’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 modèle
à deux paramètres α et M∗ à la relation M-T, et ont trouvé une pente très forte, α =
4,6±0,7, incompatible avec l’hypothèse hydrostatique. Nous procédons à la même analyse,
sur l’intervalle plus important de masses que la combinaison des deux catalogues nous offre,
et obtenons :

M200

1014h−1M�
= 2,71+0,79

−0,61

(

T

4 keV

)1,60±0,44

, (4.7)

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 α = 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 (T 6 3,5 keV).

Notre analyse est compatible avec l’évolution auto-similaire pour les amas de ga-
laxies jusqu’à 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 l’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 être prudent dans ces conclusions, car les groupes considérés
ici sont détectés à 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 l’avenir.

4.5.2 Le plan σ8 − T∗

La normalisation du spectre de puissance σ8 a été mesurée par différentes observations
et sondes cosmologiques, telles que les amas X, l’analyse du fond diffus cosmologique
(FDC), ou les statistiques du cisaillement cosmologique. Des désaccords ont émergé entre
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Fig. 4.15 – Domaine autorisé par différentes mesures, dans le plan T∗ - σ8(Ωm/0,24)0,6. Nos
contraintes sont marquées par la zone ombrée. Les lignes épaisses représentent nos meilleurs ajus-
tements. La région oblique noire correspond aux erreurs à 1σ de Pierpaoli et al. (2003), dues à la
dégénérescence Ω0,6

m
σ8 ∝ T−0,8

∗ . La bande verticale bleu clair montre les erreurs à 1σ de Arnaud
et al. (2005). Les contraintes obtenues sur σ8 par l’analyse du FDC sont montrées par la zone
bleu foncé (Spergel et al., 2007). Les estimations sur σ8 à 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 σ8, 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 σ8 = 0,84 pour Ωm = 0,24 à partir de l’analyse du
cisaillement cosmologique en combinant plusieurs relevés. La mesure simultanée de σ8 et
de la normalisation de la relation M-T parâıt nécessaire pour trancher le débat, comme
nous le faisons ici.

Le domaine autorisé par différentes mesures sur le plan T∗ - σ8(Ωm/0,24)0,6 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 à 1σ sur la relation Ω0,6

m σ8 ∝ 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 σ8 favorisée par l’étude des amas de galaxies :
σ8 ≈ 0,77 ± 0,06 pour un univers avec Ωm = 0,33 (voir par exemple Pierpaoli et al.

(2003)), qui se transforme en σ8

(

Ωm
0,24

)0,6
≈ 0,88± 0,05. Cette valeur est supérieure à celle
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mesurée par Spergel et al. (2007) à partir des analyses du rayonnement fossile (région bleu
foncé de la figure 4.15), mais inférieure à 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 σ8, résumée par exemple
dans Pierpaoli et al. (2003) ou Refregier (2003b).

Cependant, Benjamin et al. (2007) donnent une valeur de σ8 basse, à partir de la
ré-analyse du cisaillement gravitationnel sur 100 deg2 de relevés combinés (bande verte).
Cette mesure, si elle se confirme, réconcilierait les estimations de σ8 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’arrière-plan est à l’origine de la surestimation de σ8 par
Hoekstra et al. (2006). Fu et al (2007) convergent sur une valeur similaire dans les données
CFHTLS Wide, en utilisant la même distribution en redshift que Benjamin et al. (2007).

L’utilisation des redshifts de Ilbert et al. (2006) procure des estimations plus basses
de σ8, aussi bien dans l’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), à 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 à
la leur, bien qu’elle soit limitée par notre faible statistique. Pourtant, même si certains
systématiques sont mal pris en compte dans les analyses des lentilles faibles, il ne faut
pas oublier que l’estimation de σ8 par les amas X seuls est également affectée par des
systématiques, en particulier l’estimation de la masse à 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 légère diminution de T∗, par exemple, conduirait à une aug-
mentation de la valeur de σ8 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 à l’épineuse question de
la valeur de σ8 et de T∗. Nous examinons la stratégie à adopter dans le chapitre 6.

Nous donnons dans le chapitre suivant une nouvelle estimation de la normalisation du
spectre de puissance, basée sur l’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’à présent utilisé les shapelets comme instruments de mesure du
cisaillement gravitationnel. Nous les avons testées sur des simulations d’observations au
sol et dans l’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 à trois dimensions. Nous estimons σ8, la
densité de matière Ωm, 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 l’analyse du cisaillement gra-
vitationnel lui-même, laissée aux soins de Richard Massey. Ils pourront être trouvés dans
Massey et al. (2007c). En particulier, nous ne parlerons pas ici de l’analyse des systémati-
ques, par décomposition en modes E et B, et ne considérerons pas l’estimation des erreurs.
Nous décrirons cependant plus précisément l’estimation des contraintes sur Ωm et σ8 dans
un cadre tri-dimensionnel, que nous avons initiée.

5.1 Le champ COSMOS

Le télescope spatial Hubble (HST) n’est plus à 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 à 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 à champ large
ACS/WFC (Wide-Field Channel) a apporté non seulement un champ plus large, mais
aussi des observations plus propres grâce à 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”, +02o 12’ 21”) (J2000), couvre une région contiguë de 1,64 degrés carrés. Acquis
avec la caméra ACS, 575 pointés, observés en bande i entre octobre 2003 et juin 2005,
ont été nécessaires à 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 tâche, et des
problèmes 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 même modèle de PSF à 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 modèle précis de la PSF de chaque pointé, car
chacun ne contient qu’une dizaine d’étoiles. Une astuce consiste à observer régulièrement
des amas globulaires (Jee et al., 2005, 2006), mais elle n’est pas utilisée dans l’analyse
présente. Ici, au lieu de s’essayer à une interpolation hasardeuse de la PSF à partir du peu
d’étoiles utilisables, Rhodes et al. (2007) ont ajusté des modèles de PSF du HST, créés par
le logiciel TinyTim (Krist et Hook, 2004), aux étoiles observées. En créant des modèles de
PSF sur des grilles suffisamment resserrées, ils évitent de plus toute interpolation, la PSF
sur une galaxie étant celle de l’étoile simulée la plus proche.

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

Enfin, l’efficacité du transfert de charges (ETC) de la caméra se dégrade au cours du
temps. Le substrat de silicium des capteurs est ab̂ımé par des rayons cosmiques, et des
pièges se créent dans lesquels les électrons sont retenus au cours de la lecture du CCD. Il
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 problèmes d’ETC que les moins brillants, et ne peuvent donc pas être 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 à l’occasion du projet STEP3 (chapitre 3). Si nous
l’avons déjà rencontrée, nous ne l’avons cependant pas décrite. Nous en donnons les grandes
lignes ici. La méthode RRG se place entre les méthodes KSB, qui ne considèrent que les
quadrupôles de l’intensité des galaxies, et les méthodes de type shapelets, qui peuvent
prendre en compte n’importe quels moments de l’intensité. La méthode RRG se concentre
sur les quadrupôles pondérés par une gaussienne Iij =

∑

wIxixj /
∑

wI, tout en y ajou-
tant une correction sur les moments d’ordre 4 Iijkl =

∑

wIxixjxkxl /
∑

wI, nécessaires
pour corriger la PSF. Les sommes sont sur tous les pixels, w est la taille de la gaussienne
pondératrice, I est l’intensité des pixels, et xi sont les coordonnées en pixels.

Les ellipticités des galaxies sont définies à partir des quadrupôles,

{

e1 =
Ixx−Iyy

Ixx+Iyy

e2 =
2Ixy

Ixx+Iyy
.

(5.1)

Le cisaillement gravitationnel est enfin relié à l’ellipticité des galaxies via une suscepti-
bilité de cisaillement G par γi = ei / G. La susceptibilité G est supposée être une fonction
de la taille, de l’ellipticité, et du rapport signal-sur-bruit des galaxies. Leauthaud et al.
(2007) en discutent la mesure.

5.3 Analyse bi-dimensionnelle

Nous commençons par analyser le cisaillement gravitationnel à deux dimensions. Nous
ne procédons ainsi, pour le moment, à 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, C2 et C3 (Eq. 1.33 et 1.37)
sont représentées. C3 oscille bien autour de 0, comme prévu. Grâce à la résolution des
données et au nombre important de galaxies bien résolues, nous avons accès aux échelles
angulaires inférieures à 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 ΛCDM, avec Ωm = 0,3 et σ8

variant de 0,7 à 1,2 de bas en haut. Les lignes solides à peu près horizontales illustrent
l’amplitude du signal créé par l’ETC si elle n’était pas corrigée. Les lignes pointillées
l’illustrent après correction. La croissance à grande échelle du signal d’ETC est due à la
stratégie d’observation, du centre du champ vers l’extérieur : les zones périphériques du
champ, utilisées pour l’estimation des fonctions de corrélation à grande échelle, ont été
observées plus récemment, et sont davantage contaminées par les problèmes 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 6 z 6 1, 1 < z 6 1,4 et 1,4 < z 6 3. Elles rassemblent
respectivement 32%, 24% et 44% des galaxies. La dernière tranche ne peut pas être subdi-
visée sans de nouvelles observations infrarouges plus profondes. Les fonctions d’efficacité
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Fig. 5.1 – Fonctions de corrélation du cisaillement gravitationnel à deux dimensions. Les symboles
ouverts dénotent des valeurs négatives. Les courbes solides illustrent les attentes théoriques dans
un univers ΛCDM, avec Ωm = 0,3 et σ8 variant de 0,7 à 1,2, de bas en haut. Les courbes à peu
près horizontales montrent le signal d’ETC avant (solide) et après (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 l’évolution en redshift des statistiques du
cisaillement et du grégarisme de la matière (c’est-à-dire la croissance des grandes struc-
tures).

La figure 5.3 présente les fonctions de corrélation à deux points du cisaillement, pour
des couples de galaxies appartenant à la même tranche de redshift. Les mesures étant
bruitées, nous représentons C+(θ) = C1(θ) + C2(θ) (notée C0 dans le chapitre 1). Le
signal crôıt avec le redshift. Cette dépendance est due à l’augmentation du volume effectif
concerné par l’effet de lentille,

∫

g(z)dz. Les courbes illustrent les prédictions théoriques,
pour un modèle ΛCDM avec Ωm = 0,3 et σ8 = 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 intrinsèques
de galaxies ou des imprécisions de mesure du redshift, rend les tranches pas tout à fait
indépendantes.

La figure 5.4 représente l’évolution des fonctions de corrélation du cisaillement en fonc-
tion du redshift (et de manière équivalente, de l’âge de l’Univers), pour différentes échelles
angulaires. Les courbes en tirets illustrent les prédictions théoriques, pour le modèle utilisé
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Fig. 5.2 – Distribution en redshift des galaxies sources avant (courbe fine) et après (gras)
pondération des galaxies. Les flèches 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 à partir de l’équation (1.19)
(Massey et al., 2007c).

Fig. 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 ∈
]1,4; 3]. Les courbes correspondent aux prédictions théoriques, dans un modèle ΛCDM avec Ωm =
0,3 et σ8 = 0,85, pour les mêmes tranches de redshift.

Fig. 5.4 – Croissance des structures en fonction de l’âge de l’Univers (ou du redshift). Les ni-
veaux de gris codent différentes échelles angulaires. Les courbes en tirets donnent les prédictions
théoriques pour ces mêmes échelles angulaires.

pour la figure 5.3. Contrairement à la tendance illustrée par la figure 5.3, on note sur la
figure 5.4 que la corrélation crôıt vers z = 0. Cet effet est dû à la combinaison de la crois-
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sance physique des structures et du mélange de différentes échelles physiques à différents
redshifts en une échelle angulaire apparente. Nous suspectons que la bosse à haut redshift
(0,7 6 z 6 1) est due à une contamination par les galaxies de redshift encore plus élevé,
apportée par l’imprécision sur les mesures de redshifts photométriques. Il est donc crucial
de connâıtre très précisément le redshift des galaxies afin de tracer précisément l’évolution
des structures via l’effet de lentille gravitationnelle.

5.5 Contraintes sur les paramètres cosmologiques

Nous présentons ici les contraintes sur les paramètres cosmologiques accessibles à par-
tir des mesures des fonctions de corrélations. Nous souhaitons contraindre un jeu de pa-
ramètres P. Pour ce faire, nous utilisons une méthode de Maximum de Vraisemblance.

Nommant
−→
d (θ) les observations, et

−→
t (θ; P) les prédictions théoriques dans le cadre

défini par nos paramètres P, nous minimisons la fonction de vraisemblance logarithmique

χ2(θ; P) = (
−→
d (θ) −−→

t (θ; P))T cov(d)−1(
−→
d (θ) −−→

t (θ; P)) (5.2)

où cov(d) est la matrice de covariance des observations. Ici,
−→
d (θ) = {C1(θ), C2(θ)} pour

une tranche de redshift donnée. Les prédictions théoriques
−→
t (θ; P) sont estimées, par

paire de paramètres P, sur une grille, à partir des équations (1.33). Nous considérons ainsi
les contraintes dans le plan Ωm-σ8, où l’on fait varier Ωm de 0,05 à 1,1, et σ8 de 0,35 à
1,4. Nous estimons les limites de confiance à partir du comportement de la fonction de
vraisemblance dans le plan des paramètres P, en intégrant numériquement

L(P) = e−χ2/2. (5.3)

5.5.1 Contraintes à partir de l’analyse bi-dimensionnelle

Nous estimons Ωm et σ8 à partir des fonctions de corrélation bi-dimensionnelles. La
figure 5.5 illustre les contraintes apportées, en termes de χ2 réduit (χ2

reduced = χ2/(ndata −
nparam) où ndata est le nombre de points de données, et nparam est le nombre de paramètres
P que l’on souhaite contraindre - ici, nparam = 2). Le meilleur ajustement vérifie χ2

reduced ≈
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 à une extrapolation hasardeuse du
spectre de puissance non-linéaire de la matière sur des échelles inférieures à 0,1h−1 kpc.
La comparaison entre les mesures entre les attentes théoriques n’est donc pas possible, et
il est impossible d’échantillonner χ2 dans cette zone.

Nous obtenons, à 68,3%

σ8

(

Ωm

0,3

)−0,48

= 0,81 ± 0,17 (5.4)

pour 0,15 6 Ωm 6 0,7, où les erreurs incorporent les erreurs statistiques et systématiques.
Dans la convention adoptée dans le chapitre 4, l’équation (5.4) se transforme en

σ8

(

Ωm

0,24

)0,6

= 0,91 ± 0,19, (5.5)
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Fig. 5.5 – Contraintes sur le plan Ωm-σ8 à partir de l’analyse bi-dimensionnelle du cisaillement
cosmologique (Massey et al., 2007c).

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

5.5.2 Contraintes à partir de l’analyse tri-dimensionnelle

Nous réitérons la même méthode pour contraindre Ωm et σ8, en prenant maintenant
l’information de redshift en compte. Nous commençons par ne considérer que les couples de
galaxies dont les deux membres appartiennent à la même 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 l’analyse bi-dimensionnelle (Fig. 5.5). Nous notons cependant une augmenta-
tion du signal à haut redshift.

Nous supposons que les tranches de redshift apportent des informations indépendantes
(même 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 à celles
fournies par l’analyse bi-dimensionnelle. A la limite de 68,3% de confiance, nous obtenons

σ8

(

Ωm

0,3

)−0,44

= 0,86 ± 0,08. (5.6)

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

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 à des tranches de redshift différentes. La figure 5.8 montre
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Fig. 5.6 – Contraintes sur le plan Ωm-σ8 à partir de l’analyse tri-dimensionnelle du cisaillement
cosmologique, pour les galaxies ayant des redshifts 0,1 < z < 1, 1 < z < 1,4 et 1,4 < z < 3 de
gauche à droite (Massey et al., 2007c).

Fig. 5.7 – Contraintes sur le plan Ωm-σ8 à partir de l’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).

Fig. 5.8 – Contraintes sur le plan Ωm-σ8 à partir de l’analyse tri-dimensionnelle complète du ci-
saillement cosmologique (contours gras). Les contours pointillés montrent les contraintes apportées
par l’analyse bi-dimensionnelle (Massey et al., 2007c).

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

σ8

(

Ωm

0,3

)−0,44

= 0,866+0,085
−0,068 (5.7)

ou encore
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σ8

(

Ωm

0,24

)0,6

= 0,96+0,095
−0,076 (5.8)

où les erreurs statistiques et systématiques sont prises en compte. Cette estimation est
également très comparable à celle obtenue à partir des comptages d’amas à 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-à-dire, dans
celle de son spectre de puissance). Elle nous a permis d’obtenir des contraintes sur les
paramètres Ωm et σ8. En particulier, la mesure de σ8 est cohérente avec celle obtenue à
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 côté, le dénombrement des
amas de galaxies de l’autre, est en mesure de fournir les contraintes les plus précises sur
les paramètres du modèle 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 à des mesures de haute précision des paramètres cosmologiques.
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Chapitre 6

Optimisation des futurs relevés

Les chapitres précédents ont présenté la mesure du cisaillement gravitationnel à partir
de simulations et de vraies données. Nous avons mesuré la normalisation du spectre de
puissance de la matière σ8 à partir du comptage des amas dans les données du CFHTLS.
Nous l’avons aussi mesuré à partir des statistiques du cisaillement cosmologique, dans
le champ COSMOS, dans lesquelles nous avons introduit la tomographie, l’analyse tri-
dimensionnelle. Nous avons également estimé le rapport de la densité de matière à la
densité critique, Ωm. 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 à l’effet de lentille gravitationnelle
faible dans le souci de mesurer les paramètres cosmologiques. Nous regardons comment
exploiter au mieux les possibilités des lentilles faibles, déjà évoquées au chapitre 1. En
particulier, nous examinons les possibilités offertes par trois types de dénombrement des
halos d’accéder à une cosmologie de haute précision. Nous les comparons à celles four-
nies par la mesure du spectre de puissance du cisaillement cosmologique, particulièrement
lorsque nous prenons l’information de redshift des galaxies en compte, c’est-à-dire dans un
cadre tomographique. Nous combinons enfin ces deux types d’observables, afin d’améliorer
encore les contraintes sur les paramètres 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 modèle de halo et de la
tomographie. Nous procédons à une première analyse de l’impact de la stratégie observa-
tionnelle sur la précision de la mesure de σ8, 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 paramètres cosmologiques apportées par l’étude
individuelle et combinée des dénombrements de halos et du spectre de puissance du ci-
saillement cosmologique.

Nous nous concentrons dans ce chapitre sur l’aspect “sonde cosmologique” de l’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 déjà vu que le comptage des halos est un révélateur des paramètres 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 σ8 et l’équation d’état de l’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 l’image. Nous pouvons considérer que le bruit est constant dans l’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 même masse, mais situés à
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 même ici,
et présentons la notre expression (que nous avons déjà 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 modèle de profil de cisaillement à 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 l’effet de lentille est ng galaxies par minute d’arc carrée. Nous supposons
également la présence d’un halo sphérique, caractérisé par une observable fobs(r), qui peut
aussi bien être son profil de densité, le profil de cisaillement qu’il occasionne, ou son profil
de masse projetée ; fobs(r) est supposée à 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, < ni >= 0
(où i indexe les anneaux concentriques), et sa variance < n2

i >= σγ/
√

Ni. σγ regroupe
l’erreur de mesure du cisaillement et la dispersion de forme intrinsèque des galaxies ; Ni

est le nombre de galaxies dans l’anneau i. Nous ajustons un modèle théorique f(r) à
l’observable fobs(r) = f(r) + n(r).

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

ν =

〈

F̂w

〉

σ
(〈

F̂w

〉) (6.1)
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où
〈

F̂w

〉

est un estimateur de la caractéristique f(r) à ajuster, et σ
〈(

F̂w

〉)

son erreur

associée. L’estimateur est défini par
〈

F̂w

〉

=
∫

d2rfobs(r)w(r), où w(r) est une fonction

de poids à ajuster de manière à optimiser le rapport signal-sur-bruit.

La définition de l’estimateur
〈

F̂w

〉

et de l’observable fobs imposent :

〈

F̂w

〉

=

∫

d2rf(r)w(r) (6.2)

et

σ2(F̂w) =
〈

F 2
w

〉

−
〈

F̂w

〉2
=

σ2
γ

ng

∫

d2rw2(r). (6.3)

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

ν =

√
ng

σγ

∫

d2rf(r)w(r)
√

∫

d2rw2(r)
. (6.4)

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

ν =

√
ng

σγ

√

∫

d2rf2(r). (6.5)

Par la suite, nous allons considérer la convergence du halo comme observable, f = κ,
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 modèle de halo dans le chapitre 1 a permis l’introduction du profil
NFW 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)

Σ(x) =

∫

√
c2−x2

−
√

c2−x2

dzρ(x,z) = 2ρsrsg(x) (6.6)

où x = r/rs, c est le paramètre 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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g(x) =











































−
√

c2−x2

(1−x2)(1+c)
+ 1

(1−x2)3/2 arccosh x2+c
x(1+c) , (x < 1)

√
c2−1

3(1+c)

(

1 + 1
1+c

)

, (x = 1)

−
√

c2−c2

(1−x2)(1+c)
− 1

(x2−1)3/2 arccos x2+c
x(1+c) , (1 < x 6 c)

0 (x > c).

(6.7)

La convergence du halo est alors, en supposant que toutes les galaxies subissant l’effet
de lentille sont au même redshift,

κ(x) =
Σ(x)

Σcrit
= 2

ρsrs

Σcrit
g(x) (6.8)

où la densité projetée critique Σcrit est donnée par l’équation (1.8).

Substituant κ à f dans l’équation (6.5), nous obtenons l’expression du signal-sur-bruit
créé par un halo NFW :

νNFW = 2
√

2π

√
ng

σγ

ρsr
2
s

DdΣcrit

√

∫ c

0
dx xg(x)2, x =

r

rs
. (6.9)

Ne considérant par la suite que des halos NFW, nous noterons νNFW plus simplement ν.

L’équation (6.9) peut être ré-écrite

ν = 2
√

2π

√
ng

σγ

ρsr
2
s

DdΣcrit

√

G(c) (6.10)

où G est une fonction du paramètre de concentration seul, G : c →
∫ c
0 dx xg(x)2. Cette

fonction est bien ajustée par la fraction rationnelle

G(c) =
0,131

c2
− 0,375

c
+ 0,388 − 5 × 10−4c − 2,8 × 10−7c2 (6.11)

pour 1 6 c 6 200, c’est-à-dire pour des halos dont la masse est inférieure à 1020h−1M� à
z = 0, et supérieure à 1017h−1M� à 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 même redshift, mais
disposées selon une certaine distribution pz(zs). L’introduction de la fonction

Z(zs; zd) ≡
limzs→∞Σcrit(zd; zs)

Σcrit(zd; zs)
=

Σcrit,∞
Σcrit(zd; zs)

, (6.12)

où zd est le redshift du halo lentille, permet de projeter une source ayant une distribution
en redshift connue sur un redshift unique zs vérifiant Z(zs) = 〈Z〉 (Seitz et Schneider,
1997; Bartelmann et Schneider, 2001; Weinberg et Kamionkowski, 2002), où

〈Z〉 =

∫

dzspz(zs)Z(zs; zd). (6.13)
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Fig. 6.1 – Signal-sur-bruit créé par un halo NFW, dans le plan masse - redshift, pour un relevé du
type COSMOS (ng = 40 arcmin−2, σγ = 0,3, et une distribution en redshift donnée par l’équation
(6.16)), dans une cosmologie ΛCDM, avec Ωm = 0,3. L’échelle de gris donne le rapport signal-sur-
bruit sur le plan. Les contours en soulignent quelques valeurs.

Σcrit,∞ est la densité critique pour une source située à l’infini, et permet de relier la
convergence du halo créée avec une source au redshift zs à celle créée avec une source
infinie (Seitz et Schneider, 1997)

κ(x,zs) =
Σ(x)

Σcrit,∞

Σcrit,∞
Σcrit(zd)

= κ(x)Z(zs; zd). (6.14)

Le signal-sur-bruit du halo NFW devient alors

ν = 2
√

2π 〈Z〉
√

ng

σγ

ρsr
2
s

DdΣcrit,∞

√

G(c). (6.15)

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 ng = 40 galaxies par minute d’arc carrée, ayant une distribution en
redshift normalisée (Smail et Dickinson, 1995)

n(z) = zα exp

[

−
(

1,41z

zmed

)β
]

(6.16)

avec (α,β,zmed) = (2; 1,5; 1,26) (Massey et al., 2007c). 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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Fig. 6.2 – Fonction de sélection pour différents types d’observations. Pour chaque type, les courbes
correspondent à des sélections à 2σ, 3σ et 4σ de bas en haut. Les courbes noires correspondent
à une observation du type CFHTLS Deep (ng = 20 arcmin−2, redshift médian zm = 0,9) ; les
courbes rouges à une observation type CFHTLS Wide (ng = 10 arcmin−2, zm = 0,75) ; les vertes
à une observation type ACS avec coupures conservatives des galaxies utiles (ng = 40 arcmin−2,
zm = 1,2) ; les bleues à une observation type ACS moins conservative (ng = 70 arcmin−2, zm = 1,2).
Dans chaque cas, nous supposons σγ = 0,3, et une cosmologie ΛCDM avec Ωm = 0,3.

définition du signal-sur-bruit diffère de celle de Hamana et al. (2004) à petit redshift. Les
contours définis par notre définition du signal-sur-bruit ν 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 crôıt lorsque le
redshift du halo tend vers 0 ; par contre, dans la définition de Hamana et al. (2004), le
signal-sur-bruit crôıt quand le redshift varie de z = 1 à z ≈ 0,5, avant de décrôıtre lorsque le
redshift tend vers 0. Cette différence est due à l’hypothèse que nous avons faite de champ
arbitrairement étendu : si un halo est très proche et occupe une grande surface, nous
supposons acquérir la totalité de son signal. Par contre, Hamana et al. (2004) regardent
leurs halos à travers un filtre gaussien d’ouverture finie, fixée de manière à optimiser le
signal-sur-bruit des halos à un redshift moyen z ≈ 0,5. De fait, si un halo est très proche,
ils ne considèrent que son coeur, et perdent du signal, d’où 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



6.1 Comptage des amas de galaxies 149

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 à ν = 2,
ν = 3 et ν = 4 est donnée de bas en haut. Nous supposons une cosmologie ΛCDM, avec
Ωm = 0,3, et σγ = 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) =
β

zsΓ
(

1+α
β

)

(

z

zs

)α

exp

[

−
(

z

zs

)β
]

(6.17)

avec (α,β,zs) = (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 ng = 10 arcmin−2 et une
distribution en redshift donnée par l’équation (6.17) avec (α,β,zs) = (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 ng =
40 arcmin−2 et ng = 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), où seule la densité de galaxies utilisables change (ng = 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 l’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 dû à 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), l’absence de galaxies au-delà de z ≈ 1,5 empêche toute détection
de halo (sauf très massif) dès z ≈ 1,5, leur présence rend possible la détection d’un halo
massif jusqu’à 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 Mlim(z) inter-
venant dans le dénombrement des halos (Eq. 1.72). Plusieurs types de comptages, appor-
tant chacun une information différente, peuvent alors être entrepris. Le plus simple, qui
contient l’information minimale, est similaire à 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/dν ; ou nous pouvons effectuer
un comptage cumulatif N(> ν). La figure 4.13 montre le comptage cumulatif pour des
relevés du type CFHTLS Deep et CFHTLS Wide. La dépendance envers σ8 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/dν.
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Fig. 6.3 – Comptage de halos par unité d’angle solide et de redshift d2N/(dΩ.dz), pour les relevés
dont les fonctions de sélection sont données sur la figure 6.2. Le code de couleur est le même que
pour la figure 6.2. Nous supposons une sélection en signal-sur-bruit pour les courbes en gras, à
ν > 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 > 1014h−1M�. Une sélection des halos
par effet de lentille gravitationnelle faible, avec un relevé spatial (courbes vertes et bleues) capture
les halos de masse inférieure à 1014h−1M� à z 6 0,5-0,7 (Fig. 6.2), et fournit des comptages plus
nombreux qu’une sélection en masse constante M > 1014h−1M� sur ces redshifts. Nous supposons
une cosmologie ΛCDM, avec Ωm = 0,3. Les courbes solides ont σ8 = 0,9, celles en tirets ont
σ8 = 0,8.

Nous pouvons introduire l’information de redshift dans les comptages de halos, et
estimer directement la fonction d2N/(dΩdz) (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 ν > 4. Nous utilisons la fonction de masse de Jenkins
et al. (2001) et supposons une cosmologie ΛCDM, avec Ωm = 0,3 et σ8 = 0,9 (courbes
solides) ou σ8 = 0,8 (tirets). Les courbes fines correspondent à une sélection en masse, et
considèrent les amas de masse M > 1014h−1M� (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 ng le plus élevé). Ainsi, dans le cadre de relevés
spatiaux (courbes bleues et vertes), qui donnent accès à des halos de masse inférieure
à 1014h−1M� pour des redshifts inférieurs à 0,5-0,7, les comptages de halos sont plus
nombreux, pour ces redshifts, que ceux obtenus à partir d’une limite en masse constante
M > 1014h−1M� (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 l’information en masse des halos, afin de
considérer les variations de la fonction de masse (Eq. 1.55). La fonction d3N/(dΩdMdz)
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 à l’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 deuxième 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 à deux points, apportent des
informations sur le modèle cosmologique. C’est sur la mesure de cette dernière que la plu-
part des contraintes actuelles sur les paramètres cosmologiques sont basées (par exemple,
Hoekstra et al. (2006); Semboloni et al. (2006); Schrabback et al. (2007); Massey et al.
(2007c)). L’introduction de l’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 à une optimisation des observations orientées vers la mesure
du spectre de puissance tomographique, dans le cadre de la mesure de l’équation d’état
de l’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 à 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, même 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 l’information apportée par la corrélation des
halos de masses différentes. Le modèle de halo permet de la prendre en compte (Cooray
et al., 2000).

6.2.1 Spectre de puissance dans le modèle de halo

Dans le cadre du modèle de halo, le spectre de puissance du cisaillement reste relié à
celui de la matière par l’équation (1.32), le spectre de puissance de la matière étant alors
donné par l’équation (1.68).

La figure 6.4(a) illustre le spectre de puissance du cisaillement, basé sur le modèle 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 à 1 et 2 halos. Pour ` > 1000 (à petite échelle), le spectre de
puissance est dominé par le terme à 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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Fig. 6.4 – (a) Spectre de puissance du cisaillement cosmologique, dans le modèle de halo ; la courbe
solide donne le spectre total, et les courbes en tirets, la contribution des termes à 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 à 1014h−1M� (bleu), 5 × 1013h−1M�

(vert) et 1013h−1M� (rouge) ; la courbe noire donne le spectre total ; les courbes en tirets donnent
les contributions des termes à 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 ng = 20 galaxies par minute d’arc carrée ; (d)
suppose ng = 40 arcmin2.

le terme à 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 même relevé. Les courbes noires donnent les contributions des termes à
1 et 2 halos (tirets) et le spectre de puissance total (courbe solide) lorsque l’on considère
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 considèrent tous les halos de masse inférieure à 1014h−1M�, les vertes,
ceux de masse M 6 5×1013h−1M�, et les rouges, ceux de masse M 6 1013h−1M�. Ce sont
les amas les plus massifs qui fournissent la plus forte contribution au spectre de puissance
total, l’amplitude de celui de ceux de masse inférieure à 1013h−1M� étant largement
inférieure. Ainsi, alors que le cisaillement cosmologique est créé par l’intervention de toute
la matière, et est omniprésent, même entre les pics de densité, ce sont les pics de plus
forte densité, bien qu’ils soient épars, qui sont à l’origine de la majeure partie de son
signal. La différence entre les spectres à grande échelle (` 6 100) permet de retrouver le
résultat apporté aussi bien par le modèle 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 même 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 à une limite donnée est
identique à celui effectué dans l’obtention de la figure 6.4(b) : à chaque redshift considéré
dans l’intégration de l’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 l’équation
(6.17) et dont la densité surfacique est ng = 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 à ν = 7, 5 et 3 respectivement. La fonction de sélection à 3σ est illustrée par
la courbe noire centrale de la figure 6.2 ; celles à 5σ et 7σ n’y sont pas figurées, mais se
positionneraient au dessus de la courbe noire la plus haute. Si le spectre de puissance a
la même tendance à la décroissance lorsque l’on ne considère que des halos au signal-sur-
bruit de plus en plus bas que lorsque l’on considère une coupe en masse, l’écart entre les
différentes courbes est moins marqué. Ce trait est dû à la forte pente de la fonction de
sélection ν(z,M), illustrée par la figure 6.2. Pour une coupe à ν 6 3, nous ne prenons en
compte à z ≈ 0 que des halos de masse inférieure à quelques 1013h−1M� ; par contre, à
z ≈ 1, tous les halos de masse M 6 1015h−1M� sont utilisés dans le calcul du spectre de
puissance. Le mélange des masses considérées, dû à 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 même type de coupe en signal-sur-bruit, mais pour un
relevé de type COSMOS, caractérisé par une densité surfacique ng = 40 galaxies par
minute d’arc carrée, distribuées en redshift selon l’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 à séparer en tranches de redshift les galaxies subissant l’effet de
lentille. Elle donne ainsi accès à une information supplémentaire, deux galaxies largement
séparées en redshift répondant différemment à une même distribution de densité.

Le spectre de puissance entre les champs de cisaillement de galaxies situées dans des
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Fig. 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 même 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 mêmes tranches de redshift. (b) Distribution en redshift des galaxies utilisées,
normalisée arbitrairement. (c) 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 à 1013h−1M�. (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 à 3.

tranches de redshift i et j est donné par
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où gi(χ) et gj(χ) sont les fonctions d’efficacité de l’effet de lentille faible pour les tranches
de redshift i et j, définies par l’équation (1.19). Si i = j, l’équation (6.18) se ramène à
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l’équation (1.32).
La figure 6.5(a) illustre les six spectres de puissance obtenus lorsque l’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 à 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 même 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, où l’on considère des galaxies appartenant à deux tranches de redshift
différentes. Il est notable que l’amplitude du spectre croisé Pγ,ij est intermédiaire entre
celle des spectres Pγ,ii et Pγ,jj.

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 considèrent que
les halos de masse inférieure à 1013h−1M�. La figure 6.5(d) représente leur dépendance
envers une coupe en signal-sur-bruit (ν 6 3 ici, pour un relevé d’une densité surfacique de
ng = 40 galaxies par minute d’arc carrée, distribuées selon l’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 P tot

γ,ij et ceux ne considérant que les halos les
moins significatifs Pγ,ij(< ν). Une différence de comportement apparâıt cependant entre
les spectres Pγ,11 et Pγ,33 des tranches de redshift extrêmales. Aux échelles intermédiaires,
là où l’écart entre les spectres P tot

γ,ij et Pγ,ij(< ν) est maximal, le spectre Pγ,11 est plus
sensible à la coupe en signal-sur-bruit que le spectre Pγ,33. Le premier affiche un écart
d’un facteur ≈ 4, et le deuxième 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 à haut redshift qu’à 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
l’intervalle de masse des halos considérés dans son estimation, apporte une information
supplémentaire à celle véhiculée par le spectre de puissance total, habituellement estimé
via un ajustement sur simulation numérique. Après une courte étude simplifiée basée
uniquement sur les comptages de halos, dans laquelle nous discutons l’impact de la stratégie
observationnelle, nous examinons l’impact de cette nouvelle information, la comparons et
la combinons à celle fournie par le dénombrement des halos, afin d’optimiser l’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 l’impact de la stratégie
observationnelle d’un relevé au sol, non-dédié, sur la précision des mesures des normalisa-
tions du spectre de puissance σ8 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 côté.
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Nous supposons comme modèle central une cosmologie ΛCDM, avec Ωm = 0,3 et
σ8 = 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’arrière-plan ng de 20 et 10 galaxies par minute d’arc carrée, distribuées selon
l’équation (6.17). Nous supposons de plus que l’erreur sur la mesure du cisaillement est
σγ = 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 l’impact des erreurs sur l’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 NFW à
symétrie sphérique. Il a en effet été démontré que l’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 apparâıt plus massif qu’un amas tri-
axial orienté perpendiculairement. Cet effet introduit également un biais dans l’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 σ8

Nous commençons par examiner l’impact de la stratégie observationnelle sur le dénom-
brement des halos comme outil de mesure de σ8. Nous fixons tous les paramètres du modèle
cosmologique, sauf σ8, laissé libre pour effectuer sa mesure. Comme dans la section 4.4.2,
nous mesurons σ8 en ajustant les comptages cumulatifs attendus N(> ν) en fonction du
signal-sur-bruit ν, en ne considérant que les détections dont le signal-sur-bruit dépasse
ν = 2,5. Nous effectuons ces dénombrements, dans nos deux relevés, en fonction de leur
surface S en intégrant l’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−1/2, et diminuent donc quand la surface du relevé augmente. Par conséquent, plus le
relevé sera large, meilleure sera la précision de mesure sur σ8 par comptage des amas. Si
l’on considère maintenant un relevé en volume, les erreurs varient comme V−1/2 : 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 l’erreur
relative à 1σ sur l’estimation de σ8 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 à celle d’un relevé moins profond. Les choses changent lorsque l’on ne regarde
plus les relevés en termes de surface, mais de temps d’exposition. Dans notre modèle,
acquérir un degré carré de relevé peu profond prend un temps quarante fois moindre
qu’acquérir la même 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 même temps de pose, l’erreur sur l’estimation de σ8 est
4,5 fois moindre en utilisant un relevé peu profond qu’un profond. Le gain apporté par
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Fig. 6.6 – Erreurs relatives sur la mesure de σ8, à partir du comptage des amas par l’analyse
en lentilles faibles d’un relevé, en fonction de la surface et du temps d’exposition du relevé. Tous
les autres paramètres 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 à un relevé profond, et la ligne en tirets à un relevé peu profond. Les
droites horizontales représentent les erreurs de mesure actuelles, obtenues à 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)).

l’accroissement de la surface (et celui du nombre d’amas détectés) est supérieur à celui
apporté par l’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 accès 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 plutôt qu’un
relevé étroit mais profond.

La droite horizontale solide de la figure 6.6 indique le niveau des contraintes actuel-
lement apportées sur σ8 par les statistiques à 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, à 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 deg2 sera suffisant pour égaler
les mesures actuelles basées sur les statistiques du cisaillement ; il faudra 20 deg2 pour
égaler celles basées sur les amas X. Pour un relevé peu profond, ces valeurs se tranforment
en 20 deg2 et 40 deg2. 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
être privilégié, car nettement moins coûteux en temps.

A terme, le relevé Wide du CFHTLS, avec sa surface de 170 deg2, non seulement
atteindra, mais dépassera les contraintes actuelles. Il devrait ainsi fournir une précision
légèrement inférieure à 3% sur la mesure de σ8. Atteindre une précision de 1% requerra
un relevé peu profond de 1000 deg2, ou un profond de 700 deg2. Les futurs relevés (e.g.
Pan-STARRS, LSST, DUNE) seront capables d’atteindre cette limite.

6.3.2 Mesure de T∗

Nous examinons maintenant la stratégie à suivre pour optimiser la mesure de la nor-
malisation de la relation masse-température T∗, à partir de la combinaison de la mesure
du cisaillement gravitationnel et d’observations X d’un même champ. Nous prenons en
compte ici le nombre d’amas utilisables dans l’ajustement de la relation M-T, tel que nous
l’avons effectué dans la section 4.5.1 : plus il est élevé, plus le nombre de degrés de liberté
de l’ajustement est réduit, et meilleure est la précision de la mesure. Nous gardons ainsi le
même 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 modèles de relevé. Le passage du signal-sur-bruit
à la masse est trivial connaissant le redshift. Nous ne considérons que les amas vérifiant
ν > 2,5.

Comme le montre la figure 6.7, un relevé peu profond ne permet pas de détecter les
groupes de galaxies (M 6 5×1013h−1M�, T 6 3 keV), contrairement à un relevé profond.
De fait, un relevé profond devra être utilisé pour étudier la physique des groupes et amas
de galaxies (par exemple, la brisure de l’auto-similarité pour les amas les moins massifs).
Un relevé profond permet en outre d’accéder à davantage d’amas de masse intermédiaire.
Par contre, les relevés profond et peu profond donnent accès à la même densité d’amas
massifs.

Un relevé peu profond fournit la même 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 modèles de relevé sur l’estimation de
T∗, nous simulons une relation M-T pour chacun d’entre eux, en figeant tous les paramètres
du modèle cosmologique. Etant donnée la faible dispersion en redshift des amas détectables
(Fig. 6.3), nous négligeons l’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 l’erreur sur son estimation, en
supposant (1) que l’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 δM/M sur l’estimation de T∗.

La figure 6.8 illustre l’erreur à 68,3% sur l’estimation de T∗ que l’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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Fig. 6.7 – Dénombrement des halos détectables par l’effet de lentilles faibles en fonction de leur
masse et de leur température, avec une limite en signal-sur-bruit ν = 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
même surface. La différence tient à 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 là du nombre d’amas massifs détectés, supérieur dans le relevé peu profond. Dans ce
cas, ce nombre crôıt linéairement avec le temps de pose dans le relevé peu profond, alors
qu’il crôıt 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 δM/M = 0,2,
et les rouges δM/M = 0,3, l’ordre de grandeur des erreurs actuelles. Pour une surface
donnée, passer de δM/M = 0,3 à δM/M = 0,2 réduit les erreurs sur T∗ d’un facteur 1,3.

La droite solide horizontale présente l’erreur actuelle sur T∗ dérivée de l’analyse des
amas X, en mesurant leur masse à 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 deg2, ou un relevé peu profond de 100 deg2. Une erreur sur T∗ de
1% sera atteinte avec un relevé peu profond de 1000 deg2, ou un profond de 200 deg2.
Des relevés tels que le LSST ou DUNE, combinés avec des relevés X comme eROSITA,
permettront d’accéder à cette précision.

En résumé, dans une stratégie de relevé privilégiant le temps d’exposition, un relevé
large et peu profond de 1000 deg2 (1000 heures d’observation), permettra d’atteindre une
précision de l’ordre du pour-cent, à la fois sur σ8 et T∗, à un coût bien moindre qu’un
relevé profond. Cependant, un relevé profond restera utile pour accéder aux régions de
redshift élevé (z > 0,8), et aux amas peu massifs (M 6 1014h−1M�).

Les erreurs attendues d’après cette analyse sont significativement meilleures que, et les
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Fig. 6.8 – Erreur relative sur la mesure de T∗ obtenue par l’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 paramètres 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 à, celles données dans Bergé et al. (2007) (en
annexe). Cet effet est dû à l’adoption de deux modèles cosmologiques différents. Alors que
Bergé et al. (2007) considèrent une cosmologie WMAP3, dans laquelle σ8 = 0,76, comme
modèle central, nous avons considéré ici une cosmologie ΛCDM à Ωm = 0,3 et σ8 = 0,8. Ce
dernier paramètre 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 mêmes 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 paramètres 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 paramètres autour d’un modèle central. Soit
un ensemble de données x = {x1, · · · , xi, · · · , xnx} de dimension nx, et un jeu de np

paramètres d’un modèle p = {p1, · · · , pα, · · · pnp}, dont la fonction de vraisemblance est
L(x,p). La matrice de Fisher associée, de dimension np×np, est définie par (Hu et Tegmark,
1999)

Fαβ = −
〈

∂2 lnL

∂pi∂pj

〉

. (6.19)

Etant donné un modèle central, l’inverse de la matrice de Fisher F−1 estimé en son
voisinage donne une limite inférieure à la matrice de covariance des paramètres. Ce faisant,
il quantifie la meilleure erreur statistique accessible sur les paramètres,

σ(pα) >
√

(F−1)α (6.20)

où σ(pα) est l’erreur à 1σ sur le paramètre pα, après marginalisation sur les autres pa-
ramètres pβ. La contrainte sur les paramètres dépend cependant du modèle central et des
paramètres eux-mêmes. Si certains sont dégénérés, l’estimation de l’erreur de leur mesure
ne sera pas possible. Nous devrons alors nous tourner vers la contrainte de combinaisons
de paramètres, définies par les vecteurs propres de la matrice de Fisher, ou ajouter des a
priori sur l’estimation.

Nous donnons par la suite l’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/dν, du redshift dN/dz, et du redshift et de la masse
d2N/dMdz (où l’on a intégré sur l’angle solide). En pratique, nous dénombrons les halos
dans nx intervalles de signal-sur-bruit ν, de redshift z, ou de redshift et masse {z,M},
respectivement (le nombre d’intervalles nx variant d’une observable à l’autre). Soit Ni le
nombre de halos dans l’intervalle i (1 6 i 6 nx).

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

F c
αβ = NT

,α [Cc]−1 N,β +
1

2
Tr

(

[Cc]−1 S,α [Cc]−1 S,β

)

, (6.21)

où N,α = ∂N/∂pα et Tr est la trace. N est un vecteur de dimension nx, contenant les
comptages Ni dans chaque intervalle de données. Cc est la matrice de covariance des
comptages, de dimension nx×nx, 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 Ni.

La variance cosmique est donnée par (Hu et Kravtsov, 2003)
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Sij =< NiNj > −NiNj = bibjNiNjDiDj

∫

d3k

(2π)3
Wi(k)W ∗

j (k)P lin
δ (k), (6.22)

où bi est le biais dans l’intervalle i (Eq. 1.62), Di est le facteur de croissance, P lin
δ est le

spectre de puissance linéaire de la matière, et Wi(k) est une fonction fenêtre, 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 à ≈ 4×1014h−1M�, 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 accès essentiellement aux halos de
masse supérieure à 1014h−1 (Fig. 6.2). Seuls les halos les plus proches sont détectables, qui
ont une masse comprise entre quelques 1013h−1 et ≈ 4× 1014h−1M�. Seuls les comptages
de ces halos sont dominés par la variance cosmique. Ainsi, l’estimation des erreurs sur les
paramètres d’un modèle cosmologique à partir des dénombrements des halos est dominée
par le bruit de Poisson, et la variance cosmique pourrait être négligée. En pratique, nous
trouvons, comme Marian et Bernstein (2006), que la variance cosmique présente un effet
inférieur à 15 % sur les erreurs sur les paramètres 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 manière similaire, on montre que la matrice de Fisher pour le spectre de puissance
tomographique, lorsqu’il est mesuré sur un intervalle [`min; `max] de nx multipôles, est
donnée par (Cooray et Hu, 2001a; Hu et Jain, 2004; Takada et Jain, 2004)

F sp
αβ =

`max
∑

`=`min

∑

(mn)(m′n′)

∂Pmn(`)

∂pα

[

Csp
(mn),(m′n′)(`,`)

]−1 ∂Pm′n′(`)

∂pβ
, (6.23)

où Pmn(`) est le spectre de puissance entre les tranches de redshift m et n.
Csp

(mn),(m′n′)(`) définit la matrice de covariance du spectre de puissance tomographique,

par (Takada et Jain, 2004)

Csp
(mn),(m′n′)(`,`

′) =
δ``′

(2` + 1)∆`fciel

[

P obs
mm′(`)P obs

nn′ (`) + P obs
mn′(`)P obs

nm′(`)
]

+
1

4πfciel

∫

d2`

2π`∆`

∫

d2`′

2π`′∆`′
T(mnm′n′)(`, − `,`′, − `′). (6.24)

∆` est l’écart entre deux multipôles consécutifs pour lesquels le spectre de puissance
est estimé, fciel est la fraction du ciel observée, et T(mnm′n′)(`,− `,`′,− `′) est le trispectre
du cisaillement cosmologique. Le second membre de l’équation 6.24 représente les erreurs
non-gaussiennes. Nous le négligeons par la suite.

P obs
mn (`) est le spectre de puissance observé entre tranches de redshift m et n, défini par

P obs
mn (`) = Pmn(`) + δmn

σ2
int

n̄m
, (6.25)
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où n̄m 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 χm et χm+1,

n̄m =

∫ χm+1

χm

dχsps(z)
dz

dχs
, (6.26)

où ps(z) représente la distribution en redshift des galaxies. Le deuxième terme de l’équation
(6.25) dénote le bruit de Poisson ; le symbole de Kronecker force le spectre croisé (m 6= n)
à y être insensible.

6.4.3 Matrice de Fisher de la combinaison dénombrements - spectre de

puissance

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

D = {P11(`min), · · · ,Pmn(`i), · · · ,Pnrnr(`max),N1, · · · ,Nj , · · · }, (6.27)

regroupant la valeur de chaque spectre de puissance (pour nr tranches de redshift), en
chaque multipôle, 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

F
(c+sp)
αβ = DT

,α

[

C(c+sp)
]−1

D,β. (6.28)

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

C(c+sp) =

(

Csp Cc,sp

Cc,sp Cc

)

, (6.29)

requiert la connaissance des covariances croisées Cc,sp 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 être prises en compte pour une analyse précise des matrices de Fisher.

Takada et Bridle (2007) les ont estimées, et ont analysé l’impact de leur prise en
compte sur les contraintes accessibles sur les paramètres 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), l’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 même 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 à
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C(c+sp) =

(

Csp 0
0 Cc

)

(6.30)

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

F
(c+sp)
αβ = F c

αβ + F sp
αβ . (6.31)

Nous estimons les trois matrices F c, F sp et F (c+sp) dans la section suivante, et en
dérivons les contraintes accessibles sur les paramètres cosmologiques par l’utilisation indi-
viduelle et combinée des comptages de halos et du spectre de puissance tomographique.

6.5 Contraintes sur les paramètres cosmologiques

Nous estimons ici les contraintes que nous pouvons apporter sur le modèle cosmolo-
gique, en particulier la normalisation du spectre de puissance de la matière σ8, et l’équation
d’état de l’énergie sombre. Nous paramétrisons l’équation d’état de l’énergie sombre par
w(a) = w0 +a(1−wa), où a est le facteur d’échelle ; w0 est la valeur actuelle de l’équation
d’état, et wa paramétrise son évolution temporelle.

Nous supposons un modèle central d’univers ΛCDM, plat, caractérisé par Ωm = 0,3,
σ8 = 0,8, w0 = −1, wa = 0, Ωb = 0,04, h = 0,7 et ns = 1. Nous examinons les contraintes
apportées sur les paramètres {Ωm, σ8, w0, wa} uniquement ; les dégénérescences des autres
nous empêchant de les prendre en compte de manière simple. Nous nous plaçons dans le
cadre d’un relevé similaire à DUNE, de 20000 degrés carrés, ayant ng = 40 galaxies par
minute d’arc carrée, de redshift médian zmed = 1, distribuées selon une distribution du type
(6.16), avec α = 2 et β = 1,5. Nous supposons que la dispersion des formes intrinsèques est
σint = 0,3. Nous ne considérons pas ici l’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 même, nous ignorons la contamination et l’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 commençons 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
critère 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/dν.
Le deuxième, dN/dz, prend l’information de redshift des halos en compte. Nous utilisons
25 intervalles de redshift, entre z = 0 et z = 2. Enfin, le troisième comptage, d2N/dMdz,
ajoute l’information de masse des halos. Aux 25 intervalles de redshift précédents, nous
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Fig. 6.9 – Erreurs marginales à 1σ sur les plans (Ωm,σ8) - haut - et (w0,wa) - 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 ; l’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 à 3, celles en tirets, ceux ayant ν > 5, et les ellipses en tirets-pointillés,
tous les halos vérifiant ν > 7.

ajoutons 25 intervalles de masse, entre Mmin = 1013h−1M� et Mmax = 1019h−1M�.
Notre choix pour les masses extrémales est conservateur, de sorte que tous les halos soient
décomptés dans un intervalle : Mmin est légérèment inférieure à la masse minimale d’un
halo pour qu’il soit détecté dans notre relevé (Fig. 6.1), et Mmax est suffisamment élevée
pour qu’aucun halo ne soit plus massif.

La figure 6.9 montre les contraintes à 1σ que nos comptages permettent d’atteindre
dans les plans (Ωm,σ8) et (w0,wa), après marginalisation sur les autres paramètres. 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 à 1σ, à partir des dénombrements de halos, pour différents seuils
de sélection en signal-sur-bruit.

dN/dν dN/dz d2N/dMdz
ν > 3 ν > 5 ν > 7 ν > 3 ν > 5 ν > 7 ν > 3 ν > 5 ν > 7

σ[Ωm] 0,122 0,210 0,444 0,0079 0,0154 0,029 0,0065 0,0132 0,0240
σ[σ8] 0,0199 0,0259 0,0391 0,0035 0,0054 0,0077 0,0026 0,0042 0,0060
σ[w0] 4,490 8,961 21,897 0,155 0,378 0,487 0,128 0,321 0,708
σ[wa] 27,818 60,011 157,451 0,841 2,325 5,722 0,663 1,873 4,574

dernière. De même, la figure 6.9(d) donne une vue plus précise du voisinage immédiat
du modèle central dans le plan (w0,wa) que la figure 6.9(c). Les ellipses bleues illustrent
les contraintes fournies par les dénombrements en fonction du signal-sur-bruit dN/dν.
Les ellipses rouges correspondent aux dénombrements en fonction du redshift dN/dz, et
les vertes à 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 ν > 3, celles
en tirets ceux ayant ν > 5, et celles en tirets-pointillés ceux caractérisés par ν > 7. La
prise en compte d’un plus grand nombre de halos (allant de ν > 7 à ν > 3, c’est-à-dire des
ellipses extérieures aux ellipses intérieures) améliore notablement la précision pouvant être
atteinte sur la mesure de Ωm, σ8, w0 et wa. 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 (Ωm,σ8) (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-
ramètres, 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 paramètres ; pour un paramètre donné, ce facteur varie peu en fonction du seuil de
détection utilisé. En particulier, le gain sur la précision de la mesure de w0 est substanciel
(d’un facteur 24 pour un seuil de détection νs = 5 à 30 pour νs = 3). L’amélioration des
contraintes sur wa est similaire, bien que les comptages restent peu contraignants pour ce
paramètre. Le gain sur la précision de la mesure de σ8 atteint un facteur ≈ 6 pour νs = 3.
La prise en compte de l’information de masse améliore la précision sur les paramètres
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
à 3). On s’attend à atteindre une précision de 2% sur Ωm, de 0,3% sur σ8, et de 12% sur
w0 ; l’erreur absolue sur wa 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 paramètres du modèle 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 à 1σ, à partir du spectre de puissance.

Sans tomographie Avec tomographie, 5 intervalles
ν < ∞ ν 6 3 ν 6 5 ν 6 7 ν < ∞ ν 6 3 ν 6 5 ν 6 7

σ[Ωm] 0,010 0,0070 0,0071 0,0071 0,0034 0,0029 0,0027 0,0027
σ[σ8] 0,015 0,027 0,0184 0,0150 0,0050 0,0100 0,0062 0,0052
σ[w0] 0,187 0,141 0,0688 0,0674 0,0625 0,0579 0,0491 0,0485
σ[wa] 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 à une
certaine limite νs (comme dans le cadre de la figure 6.5(d)). Nous examinons ainsi quels
halos contribuent principalement à la contrainte des paramètres cosmologiques à 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 (Ωm,σ8) et (w0,wa). Chaque style de courbe correspond à
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 à 7 est prise
en compte par les ellipses en tirets-pointillés. Les ellipses en tirets courts correspondent
à la prise en compte des halos de signal-sur-bruit inférieur à 5, et les ellipses solides ne
considèrent que la contribution des halos de signal-sur-bruit inférieur à 3.

La table 6.2 résume les erreurs marginales à 1σ 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 à une certaine limite. La prise en compte de l’information en
redshift améliore les contraintes de 40% (dans le cas de w0, en prenant en compte la
contribution de tous les halos de signal-sur-bruit inférieur à 7), à 300% dans le cas de
Ωm. Cependant, les contraintes fournies sur w0 et wa sans utiliser l’information de redshift
des galaxies, mais en ne considérant que les halos de signal-sur-bruit inférieur à 7 dans
la mesure du spectre de puissance sont similaires à 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 νs augmente, conséquence de l’augmentation de
l’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 σ8, 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 à 7. En particulier, les erreurs
atteintes sur w0 par la mesure du spectre ne considérant que les halos ayant ν 6 7 sont
30% inférieures, et celles sur wa, 50% inférieures, à celles atteintes par la mesure du
spectre de puissance total. Nous expliquons cet effet par l’impact différentiel occasionné par
l’exclusion des halos les plus significatifs sur le spectre de puissance : alors que l’amplitude
du spectre aux échelles extrémales (` > 104 et ` 6 100) est peu affectée, celle des échelles
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Fig. 6.10 – Erreurs marginales à 1σ accessible par la mesure du spectre de puissance tomogra-
phique du cisaillement cosmologique, dans les plans (Ωm,σ8) - gauche - et (w0,wa) - 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 ν 6 3, les ellipses en tirets celle des halos vérifiant ν 6 5 ; seule la contri-
bution des halos ayant ν 6 7 est considérée par les ellipses en tirets-pointillés, et celles des halos
ayant ν 6 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 νs 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 à 13 dans le calcul du spectre de puissance. Les halos ayant un signal-sur-bruit
ν = 7 dans notre relevé ont une masse comprise entre ≈ 1014h−1M� et ≈ 1015h−1M� dans
l’intervalle de redshift où 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 1014h−1M� et 1015h−1M�.

Nous procédons à 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 considèrent pas ce dernier dans le
cadre du modèle 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 νs 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 νs.
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Fig. 6.11 – Erreurs marginales à 1σ sur les plans (Ωm,σ8) - haut - et (w0,wa) - bas- apportées
par les dénombrements d2N/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 à νs = 3, celles en tirets, à νs = 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 ν > νs. Nous les masquons, puis mesurons le cisaillement cosmologique
sur les zones restantes (qui vérifient ν < νs). Ce faisant, la pose de masques diminue la
fraction de ciel observée fciel, 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 l’information déjà utilisée
par les dénombrements de halos.

Les erreurs marginales à 1σ des combinaisons ainsi définies sont illustrées par la figure
6.11, dans les plans (Ωm,σ8) et (w0,wa). Les ellipses bleues représentent les contraintes
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Tab. 6.3 – Erreurs marginales à 1σ, à partir des combinaisons des dénombrements et du spectre
de puissance.

dN/dν(> νs) + Pij(< νs) dN/dz(> νs) + Pij(< νs) d2N/dMdz(> νs) + Pij(< νs)
νs = 3 νs = 5 νs = 7 νs = 3 νs = 5 νs = 7 νs = 3 νs = 5 νs = 7

σ[Ωm] 0,00126 0,00102 0,00120 0,00115 9,04 10−4 0,00108 0,00115 9,0 10−4 0,00107
σ[σ8] 0,00178 0,00179 0,00213 0,00092 0,00135 0,00187 8,56 10−4 0,00129 0,00183
σ[w0] 0,0460 0,0363 0,0341 0,0275 0,0333 0,0333 0,0266 0,0331 0,0334
σ[wa] 0,200 0,148 0,132 0,114 0,136 0,130 0,110 0,135 0,130

apportées par les dénombrements d2N/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 νs = 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 νs = 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 Ωm et σ8 (Fig. 6.11(a) et 6.11(b)). L’erreur marginale
sur Ωm est ainsi dévisée par 5,6 et 2,5 par rapport à 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 σ8. Par contre, l’orientation des ellipses d’erreur dans le plan (w0,wa) est similaire pour
les comptages et le spectre de puissance, ce dernier apportant les meilleures contraintes.

La table 6.3 résume les erreurs marginales à 1σ 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 légèrement
lorsque les comptages sont combinés avec la mesure du spectre de puissance. Ainsi, l’erreur
sur la mesure de w0 est réduite de moitié si νs = 3, et de seulement 3% si νs = 5.

La figure 6.12 compare les erreurs marginales apportées sur les quatre paramètres Ωm,
σ8, w0 et wa, en fonction de la limite en signal-sur-bruit νs entre parties résolue et non-
résolue. La droite noire horizontale en tirets-pointillés représente les erreurs fournies par
le spectre de puissance total, où 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/dν(> νs), rouge), du redshift (dN/dz(> νs), vert) et du redshift et de la
masse (d2N/dMdz(> νs), 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 à νs est prise en compte, Pij(< νs). 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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(a) Erreurs sur Ωm (haut) et σ8 (bas).

Fig. 6.12 – Erreurs marginales à 1σ sur les paramètres cosmologiques, à 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 l’analyse du spectre de puissance ne prenant en compte la
contribution que des halos vérifiant ν < νs sont représentées par la courbe cyan ; les autres courbes
solides illustrent les erreurs fournies lorsque l’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 crôıt 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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(b) Erreurs sur w0 (haut) et wa (bas).

Fig. 6.12 – Erreurs marginales à 1σ sur les paramètres 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 l’a souligné, la prise en compte du redshift dans les dénombrements améliore
substanciellement les contraintes. Par contre, y ajouter l’information de masse des halos
n’a qu’un effet limité.

La comparaison entre la droite horizontale et la courbe cyan souligne que l’exclusion
des halos massifs dans le calcul du spectre du puissance améliore les contraintes accessibles.
La figure 6.10 donnait déjà un aperçu du comportement observé ici pour les erreurs four-
nies par le spectre de puissance pour lequel seuls les halos vérifiant νs sont pris en compte.
Partant de νs = 3, les erreurs diminuent lorsque νs crôıt, jusqu’à atteindre un minimum
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autour de νs ≈ νs,min, correspondant à la prise en compte des halos de masse inférieure à
1014h−1M� à 1015h−1M�. Lorsque νs augmente encore, les erreurs se rapprochent de celles
accessibles à 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 νs ≈ νs,min, ainsi que
l’influence de cette exclusion sur la forme du spectre de puissance, permettent d’expliquer
l’existence de ce minimum. La position du minimum νs,min dépend du paramètre mesuré :
νs,min ≈ 5 pour Ωm, mais est légèrement plus élevé, νs,min ≈ 7, pour les paramètres de
l’énergie sombre. La situation est différente pour σ8, dont les erreurs fournies par le spectre
de puissance diminuent de manière monotone, pour être minimales lorsque le spectre de
puissance total est considéré.

Le même comportement est observé lorsque l’on compare les contraintes combinées.
Les erreurs connaissent un minimum pour un seuil νs,min, qui dépend du paramètre mesuré.
Il est proche de celui observé pour les contraintes utilisant le spectre de puissance seul.
Les contraintes combinées sur σ8 font apparâıtre ce seuil optimal pour νs,min ≈ 5.

La correspondance entre les trois contraintes combinées (courbes solides) pour νs > 7
suggère 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,
dès lors que ces dénombrements sont combinés à la mesure du spectre de puissance. Ainsi,
c’est la seule prise en compte des non-gaussianités (les halos, quelle que soit l’observable
en fonction de laquelle ils sont comptés) qui apporte l’amélioration la plus notable aux
contraintes combinées. Une diminution de 50% des erreurs de mesure sur les paramètres
est alors envisageable, dès lors que l’on combine les comptages de halos aux mesures du
spectre de puissance.

Nous basant sur le modèle de halo et le formalisme des matrices de Fisher, nous avons
calculé dans ce chapitre quelles contraintes sur les paramètres {Ωm,σ8,w0,wa} sont acces-
sibles à 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 dès lors que
leur information de redshift est prise en compte. Cependant, y ajouter leur information de
masse n’améliore la précision des estimations des paramètres que de manière marginale.
Nous avons montré la dépendance des contraintes apportées par le spectre de puissance en-
vers l’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 à ≈ 7
(dans notre relevé, correspondant à des halos de masse inférieure à 1015h−1M�) 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 Ωm et σ8, et de l’ordre de 2% sur w0 ; l’erreur absolue sur wa

pouvant atteindre 0,1.

Nous avons montré que la prise en compte optimale des observables fournies par l’effet
de lentille faible, les comptages de halos et le spectre de puissance, permet d’accéder à une
cosmologie de haute précision, où les paramètres sont mesurés avec une précision de l’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 paramètres 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 l’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 rôle à jouer. Nous les prendrons en compte dans
un travail ultérieur, au cours duquel nous procéderons en outre à 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 très récemment. A peine vingt ans nous séparent de la première détection d’un
arc gravitationnel, et sept ans de la première 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 matière noire
et la détection des amas de galaxies. Dans l’élan de cet effort, de nouvelles techniques
de mesure du cisaillement gravitationnel sont créées, testées, améliorées, soumises à des
simulations “en aveugle”, et utilisées sur de vraies données. Les shapelets font partie de
ces méthodes émergentes.

Dans le cadre de cette thèse, 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 à son amélioration, conduisant de multiples tests à chaque
étape du processus d’analyse d’une image. Nous avons développé un logiciel et une interface
autour de ce pivot central, qui permettent l’analyse complète d’une image, de l’extraction
des sources à la mesure du cisaillement gravitationnel, en passant par la modélisation
complète 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
l’algorithme des shapelets dans les mois qui viennent.

Le projet STEP a légitimé l’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 cinq sont confirmés par une analyse indépendante du
cisaillement gravitationnel dans la même région et/ou des sources X révélées par le relevé
XMM-LSS. Nous avons comparé les caractéristiques de nos détections à 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
σ8, bien qu’elles soient contaminées par la variance cosmique et l’erreur de Poisson. Nous
avons estimé la masse gravitationnelle des amas détectés, et l’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. Grâce à l’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 l’évolution
auto-similaire à toute échelle, et une normalisation proche en accord avec celles publiées
récemment.

Si nous avons privilégié la recherche et l’étude des amas de galaxies dans les données
CFHTLS, nous avons pris part à l’analyse des statistiques de bas ordre du cisaillement
cosmologique dans les données COSMOS. Nous avons en particulier introduit l’analyse à
trois dimensions, en séparant les galaxies par tranches de redshift, et en avons déduit des
contraintes sur σ8. En particulier, nous avons montré que l’inclusion de l’information de
redshift apporte une amélioration notable sur la précision de la mesure de ce paramètre.

Nous avons enfin envisagé des pistes vers l’optimisation des observations futures. En
particulier, nous avons comparé les contraintes accessibles sur les paramètres cosmolo-
giques à partir de trois dénombrements de halos avec celles obtenues à partir de la mesure
du spectre de puissance tomographique du cisaillement cosmologique. Nous avons montré
que dans le cadre du modèle 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, l’adjonction de l’information de masse des halos n’améliore que marginalement
les contraintes apportées par les comptages en fonction du redshift. Toujours dans le cadre
du modèle de halo, nous avons montré que la mesure du spectre de puissance ne prenant
en compte la contribution que des halos de masse inférieure à 1014h−1M� à 1015h−1M�
fournit des erreurs moindres sur les paramètres 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 à une certaine limite, et en ne prenant en compte que la contribution de ceux
ayant un rapport signal-sur-bruit inférieur à la même limite dans l’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 paramètres,
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 l’information de redshift
et de masse des halos n’améliorant les contraintes que de manière marginale.

Jusqu’à 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
à d’autres observations. Nous avons déjà considéré des images fournies par le télescope
Subaru, mais sans donner lieu à 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 à 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 même, les données spatiales COSMOS ont
été analysées en utilisant la méthode RRG (chapitre 5). Leur qualité nous pousse à les
analyser à la lumière des shapelets. Ce sera en outre un défi pour les shapelets, qui devront
être améliorées afin de perdre leur sensibilité aux effets de résolution trop fine (chapitre 3),
et pourront inclure la correction des problèmes d’efficacité de transfert de charge décelés
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dans les données COSMOS.
Ces données permettront d’accéder à de nouvelles mesures du cisaillement gravitation-

nel. En particulier, nous envisageons de mesurer la fonction de corrélation à trois points
du cisaillement cosmologique dans les données Subaru. Nous pourrons ainsi tester la non-
gaussianité de l’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 à la frontière entre les lentilles fortes, qui scrutent
le centre des amas des galaxies, et le cisaillement gravitationnel, sensible à la distribution
générale de matière dans, et entre, les amas. En particulier, elle est sensible à la présence
de sous-structures dans les amas de galaxies. Elle se présente ainsi comme un nouvel outil
pour l’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 l’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 paramètres du modèle cosmologique au pour-cent près. 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 l’utilisation
optimale des satellites (DUNE, SNAP) et observations au sol (Pan-STARRS, KIDS, LSST)
à l’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) mûrit et apporte déjà des fruits. Nous
sommes cependant en droit de nous attendre à de nouvelles mesures des paramètres du
modèle cosmologique, de plus en plus précises, et à de nouvelles lumières sur des sujets
aussi divers que les galaxies, les amas de galaxies, la matière noire, l’énergie sombre,
et l’Univers dans son ensemble. L’effet de lentille gravitationnelle faible se place ainsi
en tête des observations susceptibles d’apporter des éléments de réponse à ces questions
mystérieuses qui assombrissent le ciel de la physique contemporaine : quelle est la nature
de la matière noire et de l’énergie sombre ? Existent-elles réellement, ou une théorie de
la gravitation modifiée peut-elle expliquer leurs effets sans avoir recours à 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 à
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 thèse. Nous avons travaillé à partir d’images fournies par les
télescopes CFHT, Subaru et Hubble (chapitres 2, 4, 5). Par contre, Dune est encore à
l’étude, et nous avons simplement utilisé les caractéristiques du relevé associé proposé,
sans prendre en considération les caractéristiques techniques du télescope lui-même, dans
le chapitre 6.

Tab. A.1 – Principales caractéristiques des télescopes et caméras utilisés dans cette thèse.

Télescope CFHT Subaru HST Dune

Site Mauna Kea Mauna Kea en orbite en étude
(Hawäı) (Hawäı)

Diamètre (m) 3,6 8,2 2,4 1,2

Caméra Megacam SuprimeCam ACS/WFC

Nombre de CCD 9 × 4 2 × 5 2

Taille des CCD
(pixels × pixels) 2048 × 4612 4096 × 2048 2048 × 4096

Taille des pixels (”) 0,2 0,2 0,05 0,1

Champ de vue 58’ × 56’ 34’ × 27’ 3,4’ × 3,4’ 0,5 deg2

PSF : FWHM (”) 0,7 0,5 0,12 0,23

PSF : écart-type
de l’ellipticité ≈ 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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Fig. A.1 – Transmission des filtres, et sensibilité de la caméra Megacam sur le CFHT.

CFHT, ainsi que sa sensibilité (“Quantum Efficiency”) 1

1http ://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/MegaPrime/specsinformation.html
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Annexe C

Articles : textes intégraux

Nous donnons ici le texte intégral des publications ayant émaillé le cours de la thèse
présentée par le présent document.

Nous donnons en premier la première version de l’article Combined analysis of weak
lensing and X-ray blind surveys, soumise aux Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society pendant l’été 2007.

Nous présentons ensuite le résumé de la présentation effectuée pendant les Rencontres
de Moriond 2006, qui peut être 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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