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Résumé

La recherche systématique d’effets de microlentille gravitationnelle vers le centre galactique
permet de sonder la structure galactique. Le travail de these présenté ici concerne ’analyse des
données collectées vers le centre galactique par I'expérience EROS2 pendant toute sa durée
(1996-2003) : 66 degrés carrés du ciel situés de part et d’autre du plan galactique étaient sur-
veillés. Les courbes de lumiere d’environ 50 millions d’étoiles ont pu étre construites dans deux
filtres.

Les effets de microlentille gravitationnelle d'une durée comprise entre 4 jours et 500 jours
et dont I'amplification maximum est supérieure a 2,18 ont été recherchés ; ceci permet de sélec-
tionner des candidats convaincants et constitue une originalité par rapport aux analyses pré-
cédentes (EROS2 et concurrents) ot 'on considérait une amplification maximum supérieure a
1,34.

L’analyse a révélé 139 candidats de microlentille gravitationnelle. Pour calculer la profon-
deur optique, I"échantillon d’étoiles sources a été restreint aux étoiles situées autour de I'lamas
des étoiles géantes rouges dans le diagramme couleur magnitude. Ce sous-échantillon consti-
tué de 5,57 x 10° étoiles présente 91 candidats parmi les 139 avec une efficacité moyenne de
détection de 56%. La profondeur optique correspondante 7 = (1,79 + 0,20) x 10~% est compa-
tible avec les valeurs attendues par les modeles galactiques. Ce résultat est en accord avec le
dernier résultat du groupe MACHO mais est plus bas que celui des expériences concurrentes
OGLE et MOA qui donnent une profondeur optique 2 a 3 fois plus grande que celle prédite par
les modeéles.

Par ailleurs, la grande statistique des données EROS2 collectées vers le centre galactique a
permis de calculer la profondeur optique pour différentes latitudes galactiques, mettant ainsi
en évidence le gradient de profondeur optique attendu du fait de la diminution de la densité
d’objets compacts avec la distance au plan galactique.






Abstract

The systematic search for gravitational microlensing effect towards the galactic center makes
it possible to probe the galactic structure. The thesis work presented here concerns the analysis
of all galactic center data collected by the EROS2 experiment during 7 years (1996-2003) : the
survey of 66 square degrees located on both sides of the galactic plane has allowed to build the
lightcurves of approximately 50 million stars in two filters.

Gravitational microlensing events with a duration ranging between 4 days and 500 days
and whose maximum magnification is higher than 2.18 were required ; this makes it possible to
select convincing candidates and constitutes an originality compared to the previous analyses
(EROS2 and other experiment) where maximum magnification was required to be higher than
1.34.

The analysis revealed 139 microlensing candidates. This sample contains 91 candidates
whose source is a clump red giant star with an associated detection efficiency of 56%. The
optical depth obtained for the clump red giant sources is 7 = (1, 7940, 20) x 107C. This value is
in good agreement with predicted values as well as with the latest result of the MACHO group
but it is lower than the OGLE and MOA group results which are 2 to 3 times higher than the
predicted one.

In addition, the large statistics of galactic center data collected by EROS2 made it possible
to calculate the optical depth for various galactic latitudes, and to detect the gradient of optical
depth expected in galactic models.
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Introduction

L'expérience EROS II (Expérience de Recherche d’Objets Sombres) a pour objectif princi-
pal de rechercher la matiere noire galactique sous forme baryonique a 1’aide du phénomene
de microlentille gravitationnelle. L'effet de microlentille gravitationnelle, au cours duquel la
luminosité apparente d'une étoile d’arriére plan (“source”) augmente temporairement lors du
passage d'un objet pres de la ligne de visée, est, comme son nom I'indique, un effet gravitation-
nel; il permet ainsi de détecter un objet compact massif autrement que par son rayonnement
électromagnétique.

Le programme scientifique d’EROS Il inclut des observations vers les étoiles des Nuages de
Magellan, mais aussi vers les étoiles du centre et des bras spiraux galactiques. Si la recherche
d’événements de microlentille gravitationnelle vers les Nuages de Magellan permet de tester
I'hypotheése de la matiere noire baryonique sous forme d’objets compacts sombres dans le halo
galactique, la recherche de ces effets vers les directions du centre et des bras spiraux galactiques
permet, quant a elle, de sonder la structure galactique et de contraindre les modéles théoriques.
En effet, on pense, dans le second cas, que ces phénomenes de microlentille ne sont pas dus a
des astres sombres, mais a des étoiles ordinaires de luminosité trop faible pour étre observées
directement. L'effet de microlentille apparait alors comme un moyen de mesurer la densité de
masse vers le centre galactique. Cette étude est réalisée en comparant les nombres et les du-
rées des événements détectés avec les valeurs prédites par les modéles. La carte du taux de
microlentille en fonction de la position, issue d"un suivi a grande échelle et sur plusieurs an-
nées, peut apporter une forte contrainte sur la structure galactique. Par ailleurs, vu la difficulté
des recherches de microlentille vers les Nuages de Magellan, 1’étude de ce phénoméne au sein
du disque galactique a eu un intérét plus pragmatique, celui de démontrer que le phénomeéne
existe et qu’il présente les propriétés attendues.

Pour ces études, la grandeur de référence utilisée est la profondeur optique. Celle-ci est
définie comme la probabilité instantanée qu’une étoile donnée soit affectée par un effet de
microlentille avec un accroissement de luminosité supérieur a 1,34. Les premiers résultats des
expériences concurrentes montrent un désaccord avec les prédictions des modeles existants de
la Galaxie. Les profondeurs optiques mesurées par les groupes MACHO (7 ~ 2 — 4 x 1079),
OGLE (7 ~ 3,3 x 107%) et MOA (7 ~ 3,4 x 107%) vers le centre galactique sont supérieures aux
valeurs prévues par les modeles galactiques standard (on attend plutot 7 ~ 1 — 1,4 x 107°).
Ces modeéles sont élaborés a partir de la luminosité observée et de la cinématique du gaz et des
étoiles. Ces données proviennent notamment des mesures faites dans le proche infrarouge par
I'instrument DIRBE du satellite COBE.

Entre 1996 et 2003, la collaboration EROS II disposait d"un télescope de 1 m de diamétre,
le Marly, situé sur le site de 1’observatoire de La Silla au Chili. Le télescope Marly était équipé
de 2 caméras CCD a grand champ qui permettaient ’observation simultanée dans deux filtres
différents.



Une premiere analyse des données EROS II vers le Centre Galactique (CG), réalisée a partir
d’un échantillon d’étoiles sources géantes rouges, suffisamment brillantes pour que 1'effet de
confusion! d’étoiles soit négligeable, concernait le suivi de 15 degrés carrés du ciel situés au
sud du CG (direction moyenne | = 2,5°;b = —4,0°) sur une période de trois ans. L’analyse
de 2,3 x 10 étoiles a permis de trouver 33 candidats de microlentille parmi lesquels ont été
sélectionnés ceux dont 1’étoile source est une géante rouge ayant varié de plus de 34% (16
au total) ; cette sélection permet une détermination fiable de la profondeur optique. La valeur
obtenue, 7 = 0, 94f8’§g x 1075, est en bon accord avec la profondeur optique attendue pour les
modeles galactiques,.

Le travail décrit dans cette these concerne 'analyse de la totalité des données collectées
pendant sept ans vers le centre galactique. La zone du ciel surveillée se compose de 66 degrés
carrés répartis de part et d’autre du plan galactique. A ce jour, seul EROS II dispose d"un lot
important de données, sur une longue durée, pour effectuer une recherche de microlentilles
gravitationnelles au nord du centre galactique (20 degrés carrés sur 66 degrés carrés). La statis-
tique considérable permet d’obtenir un résultat robuste et de pouvoir ainsi trancher entre les
différents résultats précédents. La stratégie adoptée pour 1’analyse est de sélectionner un lot
de candidats convaincants (rapport signal sur bruit élevé) dont 1’étoile source est une géante
rouge, en minimisant le nombre de coupures de sélection. La statistique nous permet aussi
d’espérer détecter des événements plus rares, comme les effets de microlentille binaire ou les
effets de microlentille avec effet de parallaxe terrestre. Dans le premier cas, le déflecteur est
un objet a deux composantes. Dans le deuxieme cas, 1'effet induit par la révolution de la Terre
autour du Soleil est détectable, ce qui permet de lever partiellement la dégénérescence sur les
caractéristiques du déflecteur.

Nous abordons dans un premier temps les aspects théoriques de la recherche de micro-
lentilles gravitationnelles vers le centre galactique. Le formalisme des microlentilles gravita-
tionnelles est d’abord exposé. Puis nous décrivons les modeles les plus simples de la Galaxie
a partir desquels la profondeur optique attendue est calculée. Dans un second temps, nous
exposons le travail observationnel effectué au cours de la these. Tout d’abord, la réduction
photométrique des données qui permet de passer des clichés CCD aux courbes de lumiere
des étoiles est explicitée. Vient ensuite ’analyse des données. Elle comporte deux étapes. Une
pré-analyse constituée d’un filtrage des courbes de lumiére est destinée a éliminer les don-
nées inintéressantes pour ce travail et a réduire ainsi le volume de données traité. Ensuite, au
cours de l’analyse proprement dite, les candidats microlentille sont détectés et listés. Pour finir,
la profondeur optique mesurée et l'interprétation des résultats sont données dans le dernier
chapitre.

'Leffet de confusion se manifeste dans le cas oi1 le flux mesuré de 1étoile source est contaminé par les flux des
étoiles voisines et par le fond d’étoiles de faible luminosité. Cet effet se produit surtout lors de 1'observation de
régions a haute densité stellaire.
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Chapitre 1

Les microlentilles gravitationnelles

Apres avoir introduit le phénomene de déflexion gravitationnelle de la lumiére, nous décri-
rons le formalisme de 1’effet de microlentille gravitationnelle dans son modele le plus simple
puis dans des modeles étendus. En introduisant ensuite les notions de profondeur optique et
de taux d’événements, nous montrerons comment l'effet de microlentille peut servir d’outil
observationnel pour sonder le contenu en matiere d"une région donnée.

1.1 Formalisme des microlentilles gravitationnelles

1.1.1 Déflexion gravitationnelle des rayons lumineux

Dans le cadre de la théorie de la Relativité Générale, on établit que lorsqu’un rayon lumi-
neux passe a proximité d’un corps massif de masse M, il est défléchi d"un angle «,

GM

rc2

(1.1)

a=4
ou r est le parametre d'impact, c la vitesse de la lumiere et G la constante de gravitation uni-

verselle. La déflexion gravitationnelle de la lumiére engendre plusieurs types de phénomenes
dont les effets de microlentille gravitationnelle.

Dans la suite, nous détaillons le formalisme des microlentilles gravitationnelles. La descrip-
tion du phénomene a été effectuée de maniere approfondie dans de nombreuses publications
par le passé. Celle présentée ici se veut synthétique et est largement inspirée de [Paczynski, 1996]
et [Mollerach and Roulet, 2002] ainsi que de plusieurs theses effectuées au sein du groupe de
recherche EROS2.

1.1.2 Microlentille simple : source et déflecteur ponctuels
1.1.2.1 Géométrie du systeme

Considérons le systéme suivant : un objet massif M, la lentille, se situe a proximité de la
ligne de visée OS d’une source ponctuelle comme l'illustre la figure 1.1. Notons (3, I” angle
sous lequel la source est observée en I’absence de la lentille (I'axe de référence choisi étant ’axe
observateur-lentille), et © 1’angle sous lequel apparait 1'image I de la source en présence de la



Les microlentilles gravitationnelles

FIG. 1.1 - Géométrie du phénomene de microlentille, source et déflecteur ponctuel (d’apres
[Mollerach and Roulet, 2002]).

lentille. Les rayons lumineux provenant de la source sont défléchis, d'un angle «, par le champ
gravitationnel de la lentille (o« étant donné par 1’équation 1.1).

Notons Dor, = D; et Dps = D,. Dans I’approximation des petits angles, on a
©D,; = Ds+ o(Ds — Dy). (1.2)
En introduisant I’angle de déflexion réduit &,
hd=oa———, (1.3)
I’équation 1.2 prend la forme

B=0-a (1.4)

ol apparait le lien entre la position réelle et la position apparente de la source. Le paramétre
d’impact de I’équation 1.1 est ici r = ©.D; et & s’écrit

. 4GM D, — D,

o = 02@D1T5' (15)
On obtient alors, d’aprés 1’'équation 1.4,

0% - 36 - 0% =0, (1.6)

ol on a introduit la quantité © p appelé angle d’Einstein qui vaut

[AGM Dy — D,
@E - (32 m (1.7)

L’équation 1.6 a deux solutions physiques :

_ B [P

16




Formalisme des microlentilles gravitationnelles

Ces deux solutions correspondent aux positions angulaires des deux images I et I de la
source (cf figure 1.2), formées en présence de la lentille M.

T

FIG. 12 - Position des deux images formées en présence de la lentille (d'apreés
[Mollerach and Roulet, 2002]).

Quelle que soit la position relative de la lentille et de la source, les deux images sont situées de
part et d’autre de la lentille A/ comme le montre la figure 1.3.

///
//
s
rf
/
o
I (

| I
OOOOO‘\OOOOO (eJoXoXoXeoXoXoloXoXoXoXe

\
\

FI1G. 1.3 — Position des images en fonction de la position de la source. Le déflecteur est au centre de
la figure et est considéré comme fixe. Les tirets représentent I'anneau d’Einstein. Pour différentes po-
sitions de la source (disque ouvert), les deux images sont représentées de part et d’autre du déflecteur.
Dans toutes ces diverses positions, la source et les deux images sont alignées avec le déflecteur (d'apres
[Paczynski, 1996]).

La séparation angulaire des deux images est donnée par :

2
AO=6, - 0_ =205 1+5—2. (1.9)
102,

Lorsque la séparation angulaire est de 1’ordre de la milliseconde d’arc, on parle du régime
microlentille. Dans ce régime, actuellement, aucun télescope ne permet d’observer les deux
images séparées. On observe seulement la superposition des deux images (cf section 1.1.2.2).
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Les microlentilles gravitationnelles

Par exemple, si on considere une étoile source située dans le centre de la Galaxie, a environ
8 kpc, un déflecteur d’une masse solaire, situé a mi-chemin entre le centre de la Galaxie et la
Terre a 4 kpc, on trouve :

Ds—Dp) x 10 k
Op ~ O,9mas\/( Dll;(l pc\/M® = 1,0 mas. (1.10)

Revenons briévement sur la quantité ©g. Lorsque 3 = 0, c’est-a-dire lorsque le parametre
d’impact est nul (I'observateur, le déflecteur et la source sont parfaitement alignés), par sy-
métrie autour de la ligne de visée, 'image de I'étoile source formée est un anneau de rayon
angulaire O que I’on nomme anneau d’Einstein (cf figure 1.4).

FIG. 1.4 — Anneau d’Einstein. La source, le déflecteur et I'observateur sont parfaitement alignés, I'image
formée est un anneau (d’apreés [Mollerach and Roulet, 2002]).

Le rayon de cet anneau Ry est fréquemment utilisé pour normaliser les distances proje-
tées dans le plan du déflecteur (L a la ligne de visée); on considere notamment le parametre
d’impact réduit u, relatif a la distance b entre la ligne de visée et la lentille. On a :

A4GM (Ds — D;)D
Ry = OpD, :\/ G2 ( DD (1.11)
c Dy
et on pose
w= B PP _ b (1.12)

1.1.2.2 Amplification

Lors d"un effet de microlentille gravitationnelle, le flux lumineux qui parvient a I'observa-
teur est issu de deux directions, les deux images appelées plus haut I et I_. Par rapport a une
situation sans lentille, la répartition du flux est modifiée et par conséquent I’angle solide sous
lequel on voit la source I'est aussi.

Le flux requ d’une source est donné par le produit de la surface émettrice et de I'angle
solide sous lequel est vue la source. Comme la brillance de surface se conserve (conséquence
du théoreme de Liouville), il vient que I’amplification A de lumiere percue lors d'un effet de
microlentille gravitationnelle est :

ds)
A=—— 1.13
dQg (113
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avec df2 I’angle solide observé et d€2y 1’angle solide correspondant en I’absence de déflecteur.

FIG. 1.5 — Trajectoires des rayons lumineux provenant d’une source dS en présence d’une lentille ponc-
tuelle M. Les élements de surface correspondant aux images dans le plan de la lentille, sont dS+ (d’apres
[Roulet and Mollerach, 1997]).

Si on considére un élément de surface dS avec une position angulaire 3 et deux images
aux positions angulaires O et ©_ comme l'illustre la figure 1.5, 1’élément de surface d.S est vu
sous l'angle solide dQ)y = dS/D? = Bd¢df3. Mais en présence de la lentille M, I'angle solide
correspondant est d{)y = dS1/D? = ©1dpdO . L'amplification pour chacune des images est
alors formulée ainsi :

dQy  604dO4
Ay = = 1.14
£ = 0, 543 (1.14)
et en utilisant I’équation 1.8, on obtient
1 2 4202
Ap=3+ " +20% (1.15)

2ﬂwﬂ2+49%'

On peut noter que A > 0 (image droite) et A_ < 0 (image renversée), et | A, | — | A_ |=
1. Dans le régime microlentille, 'amplification apparente pour 1'observateur est la somme des
amplifications des deux images,

B2 +20%
By/B* + 40F%

Lorsque le parametre d’impact est nul (3 = 0), I'amplification diverge, le modéle de microlen-
tille avec source ponctuelle atteint ses limites. Par la suite, comme il est habituel de le faire,

A=Al |+] A |= (1.16)
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nous utiliserons la forme de I'amplification qui fait intervenir le parametre d’impact réduit u
(8/OF oub/RE, cf équation 1.12) :

u? +2
A= —. 1.17
uvu? +4 (117)

1.1.2.3 Dynamique du phénomene

La position des astres n’est pas fixe dans le temps. Les positions relatives de la source, de la
lentille et de I'observateur évoluent. L’amplification apparente de la source va croitre quand la
lentille se rapproche de la ligne de visée et décroitre lorsque la lentille s’éloigne. Si on considere,
en premiere approximation, que la lentille se déplace avec une vitesse constante par rapport a
la ligne de visée, 'expression du parametre d'impact réduit u(t) s’écrit :

b2 [t —t0)? 5 (t—to)?
- R2 U
E E

W (t) (1.18)

ol by, est la distance minimum entre la lentille et la ligne de visée de la source, uy = by, /R est
le parametre d’impact minimum normalisé par le rayon d’Einstein, ¢y est I'instant de moindre
approche de la lentille — qui équivaut a I'instant d’amplification maximum de la source — et
v est la vitesse relative de la lentille et de la source, projetée dans le plan de la lentille (L a la
ligne de visée). Le temps d’Einstein tp est le paramétre qui caractérise la durée du phénomene,
c’est le temps nécessaire pour que la lentille parcoure une distance R,

1
1 [4GM (D — D))D; ]2
tE:@:— GM ( WD) (1.19)

Déflecteur

FIG. 1.6 — Dynamique de I'effet de microlentille gravitationnelle. Ici dans le plan du déflecteur, fixe, le
parametre d impact réduit u décroit jusqu’a son minimum ug lorsque le déflecteur s’approche de la ligne
de visée, et augmente ensuite; v, est la vitesse transverse de la source dans le plan de la lentille.

Une illustration de la dynamique de I’effet de microlentille gravitationnelle est représentée sur
la figure 1.6.

Une étoile qui subit un effet de microlentille gravitationnelle, voit donc sa courbe de lu-
miere (le flux lumineux en fonction du temps) amplifiée d"un facteur A au cours du temps qui,
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FIG. 1.7 — Amplification en fonction du temps pour différents parametres d’impact minimum g (Courbe
de Paczyniski).

exprimé en fonction de u(t), a la forme :

Alt) = u?(t) + 2

Cu) SRt + 4 (1.20)

L’amplification est symétrique autour de l'instant du maximum ¢, et est indépendante de la
longueur d’onde, l'effet étant gravitationnel donc géométrique. Selon la valeur du parametre
d’impact minimum wug, ’amplification maximum va étre plus ou moins grande, en particulier
lorsque up = 1 (a sa distance de moindre approche, la lentille se trouve a 1 rayon d’Einstein de
la ligne de visée) A, = 1, 34. Pour différentes valeurs de ug, les courbes d’amplification dites
courbes de Paczynski sont représentées figure 1.7.

1.1.3 Extensions du modéle de microlentille
1.1.3.1 Source étendue

L’effet de source étendue devient non négligeable et se manifeste observationellement lorsque
I’étoile source ne peut plus étre considérée comme ponctuelle (cf figure 1.8).

On se trouve dans cette configuration si le parametre d'impact ug est du méme ordre de gran-
deur que U le rayon de la source projeté dans le plan du déflecteur (en unité de rayon d’Einstein
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@) ‘
FIG. 1.8 — Géométrie de I'effet de source étendue (d’apreés [Palanque-Delabrouille, 1997]).

RE). U s’écrit :

_R.D,_ R,

U=—"2= _ Tk
RE Ds HEDS’

(1.21)

avec R, le rayon de I'étoile source. A partir des équations 1.21 et 1.10, on obtient ’expression :

U=5x10"

_1
4 R | Dy x 10 kpe <M> 2 (122)

Ro \| Ds(Ds — Dy) \ Mg

qui montre que l'effet de source étendue est d’autant plus facile a détecter que la masse M du
déflecteur est faible. Nous allons voir que, sous l'effet de source étendue, la courbe de lumiere
de Paczynski standard devient d’abord plus piquée, puis plus plate et ce d’autant plus que U
est important par rapport a ug.

Nous citons ici le cas d"une étoile source sphérique de brillance de surface uniforme (pour
une brillance de surface non uniforme se référer a [Dominik, 1996]). Le calcul, que I’on trouvera
explicité dans [Renault, 1996] donne "amplification suivante :

) U4ug 2 2) 2 2 7172
A(ug,U) = / Y H 2 arceos (W> du

U2 S|y —uo) VU2 + 4 2uug
uo 2 4
(1.24)

ou H est la fonction de Heaviside (H(z < 0) = 0 et H(z > 0) = 1). On note que par rapport
au modele de microlentille avec source ponctuelle, 'amplification ne diverge plus pour un
parametre d'impact nul (ug = 0) :

Alug = 0,0) = /14 % (1.25)

Lorsque U > uy, les courbes de lumiere correspondantes sont plus aplaties et plus élargies que
pour le modeéle avec source ponctuelle (voir figure 1.9).

Lorsqu’un effet de source étendue est détectable sur une courbe de lumiere il est alors pos-
sible de mesurer certains des parametres du systéme, inaccessibles dans le cas standard. S'il
est possible d’estimer la distance de la source D ainsi que son rayon R, (a partir du type de
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Courbes de lumiére avec une source étendue

- F
© . - Influence du rayon projeté U U = 0.5

o Pk

© =

5 a2

£ F

< E

c 3

2 5 75 Influence du parameétre d'impact

= 2.
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£ 225

<
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FIG. 1.9 — Courbes de lumiere avec effet de source étendue, pour différentes valeurs des parametres wy
et U. La figure du haut montre l'influence du rayon projeté de la source U sur la forme de la courbe de
lumiere. L'amplification maximale est obtenue pour U # 0 : I'effet de source étendue peut contribuer a
rendre un événement plus facilement détectable. La figure du bas montre 'effet de la variation de ug pour
U = 1 : pour une source étendue, la divergence a t = to pour un parametre d'impact nul ug = 0 est
supprimée (d’apres [Renault, 1996]).

I'étoile par exemple), le rayon projeté de la source U permet de déterminer le rayon d’Einstein
angulaire 6g,

R* Dl RE R*
— "ot 0 =U—/"= 1.2
R DS d ou E ( 6)

U =z
D D,

Comme la courbe de lumiere fournit aussi le temps d’Einstein tg, on accede au mouvement
propre relatif de la source et du déflecteur,

_Ut_HE

- L _E 1.27
=D T (1.27)

On peut alors contraindre v; et D;, et localiser le déflecteur, a partir des caractéristiques des dif-
férentes populations auxquelles il peut appartenir (lorsque celles-ci sont connues par ailleurs).
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1.1.3.2 Lentille binaire

La plupart des étoiles de la Galaxie sont des systéemes binaires [Abt, 1983]. Dans une étude
des microlentilles gravitationnelles vers le centre galactique, [Mao and Paczynski, 1991] in-
diquent que 10% des événements microlentille sont dus a des lentilles binaires. Dans ce cas,
la courbe de lumiere présente une forme différente de celle dite standard (source et lentille
ponctuelles).

Si le déflecteur est constitué de plusieurs composantes, 1’angle de déflexion d’un rayon
lumineux est la somme des déflexions (vectorielles) dues a chacune des composantes indivi-
duellement [Mao and Paczynski, 1991]. Si chacune des composantes est ponctuelle avec une
masse M;, en partant de I'équation 1.2 qui s’écrit ici

= = Ds - Dl
0= N— 1.28
fra=p =, (128)
on obtient
~ = Ds—Dy AGM; T—7;
0-0= . 1.29
B D, Z 2 | = |? ( )

Pour une lentille binaire composées de deux lentilles ponctuelles de masse M4 et Mp, et
dont les positions angulaires, par rapport a I’axe de référence observateur-lentille, sont © 4 et
©p, I’équation précédente peut se réécrire de la facon suivante :

2 2
L 0% L 0%

- F=ua(®—-04)——E 4506 -05)——E
B = pa( A)|®_®A|2 pB( B)!(@—@BIQ

ol g = Ma/M et up = Mp/M avec M = My + Mp la masse totale du déflecteur. O est
alors I’angle d’Einstein obtenu pour le systéme dans son ensemble (cf équation 1.7) en utilisant
la masse M.

(1.30)

Dans le cas d’un déflecteur binaire, 3 parametres supplémentaires interviennent dans la
description du phénomene : le rapport des masses des deux composantes, la distance entre
les deux composantes et 1’orientation de la trajectoire de la source par rapport a ’axe joignant
les deux composantes. Dans le cas général, il n'y pas de solution analytique a I'équation 1.30;
'espace des parametres est grand et la courbe de lumiere correspondante peut prendre diverses
formes.

Dans le plan de la source, on définit les courbes caustiques ; lorsque la source est située sur
ces courbes I'amplification est formellement infinie. Les positions des images associées dans le
plan de la lentille définissent les courbes critiques. L’amplification totale est égale a la somme des
amplifications des images individuelles.

Pour une position donnée de la source on obtient (numériquement) 3 ou 5 images; deux
images apparaissent ou disparaissent. Lorsque la source traverse la caustique, une paire d’images
apparait ou disparait sur la courbe critique, tandis que I"amplification totale est formellement
infinie (cf figure 1.10). On distingue essentiellement deux types de courbe de lumiere : avec et
sans traversée de caustique ; et selon que la séparation entre les deux déflecteurs est plus grande
(wide binary) ou plus petite (close binary) que le rayon d’Einstein (défini ici en utilisant la masse
totale M du systeme), les courbes de lumieres engendrées prennent des formes differentes (cf
tigure 1.10).

Le formalisme des lentilles binaires est décrit en détail dans [Schneider and Weiss, 1986]. Le
cas d’une lentille binaire en rotation est traité plus particulierement dans [Dominik, 1996].
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FIG. 1.10 — Microlentille avec déflecteur binaire. A gauche sont indiquées les positions des deux com-
posantes du déflecteur binaire (cercles noirs), avec la courbe critique (pointillés) et la caustique (trait
plein) associées. Pour 5 trajectoires possibles de la source les courbes de lumiére correspondantes ont été
calculées et sont représentées a droite. Lorsque la source traverse ou simplement s’approche de la caus-
tigue, la courbe de lumiere présente des pics trés marqués, caractéristiques d’une lentille binaire (d’apres
[Paczynski, 1996]).

1.1.3.3 Source binaire

Si la fraction importante d’étoiles doubles parmi les étoiles de la galaxie nous a amené a
considérer les effets de microlentille gravitationelle ot les déflecteurs sont binaires, on peut
aussi étudier les systéemes ot ce sont les sources qui sont binaires. Cette configuration est plus
simple a traiter : les rayons lumineux de chacune des deux étoiles composant le systéme binaire
sont défléchis, mais les parametres d’impact réduits lentille-ligne de visée différents u; »(t).
L’amplification totale est alors la superposition des amplitudes individuelles, pondérées par
les luminosités L; o des deux sources,

1

Atotale (t) = m

(L1 X A(ul(t)) + Ly X A(Ug(t))) (131)

1.1.3.4 Effet de parallaxe terrestre

L'effet de parallaxe est la conséquence de la révolution de la Terre autour du Soleil. Lors
d'un effet de microlentille gravitationnelle, I’effet de parallaxe devient détectable si le rayon
d’Einstein projeté dans le plan de I'observateur est du méme ordre de grandeur que le rayon
de l'orbite terrestre ag, = 1 UA et si la durée de 1’événement est suffisamment longue (c’est-a-
dire une fraction substantielle d’une année terrestre).

Si l'effet de parallaxe est détectable, le phénomene observé est la modulation de la ligne
de visée au cours de la rotation de la Terre autour du Soleil. Dans ce cas, on ne peut plus
considérer que le déflecteur est en mouvement rectiligne uniforme par rapport a la ligne de
visée et I’évolution temporelle du parametre d’impact réduit u(t) est modifiée.
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Pour déterminer les modification induites par 1'effet de parallaxe sur les parametres de l'ef-
fet de microlentille, considérons d’abord 1’angle  entre la ligne de visée et le plan de I'écliptique
(cf figure 1.11) ; ag est le rayon de 1’orbite terrestre (supposée circulaire).

ETOILE SOURCE

PLAN DE L'ECLIPTIQUE /’/

FIG. 1.11 — Géométrie de I'effet de parallaxe. ~y est I'angle entre I'écliptique et le plan du déflecteur
(d’apres Lasserre).

Si on se place maintenant dans le plan de la lentille (cf figure 1.12) , la projection de 1’orbite
terrestre dans ce plan est une ellipse de demi-grand axe ag (1 — x) ot = D;/Ds.

» <

Plan du déflecteur

Projection
de la trajectoire
du déflecteur
Position du
déflecteur a t=t,

v, Position
_de la Terre a t=t,

y o X
a5 (1-x) cosy N e

S~o -~~~ Projection

de l'orbite terrestre

FIG. 1.12 — Géométrie de l'effet de microlentille avec parallaxe terrestre dans le plan du dé-
flecteur. Le centre des coordonnées est l'intersection de la ligne de wvisée Soleil-source (d’apres
[Palanque-Delabrouille, 1997]).
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La position de 'intersection de la ligne de visée avec le plan du déflecteur s’écrit :

ag(1 — x) cos(Qe(t — to) + 1)
(1) = (1.32)
ag(1l — x)cosysin(Qg (t — to) + 1)

et la position du déflecteur au cours du temps est :
v (t — to) cosp — bsinep

7(t) = (1.33)
v (t — to) sintp + beos

o1 ¢ est I'angle entre la trajectoire du déflecteur et le demi-grand-axe de l’orbite terrestre pro-
jetée. On a posé (g, = 27 /T avec Ty = 1 an (période de révolution terrestre). L'expression du
parameétre d'impact réduit en fonction du temps s’écrit alors,

Z(t) — (1)

i(t) = 1.34
u(t) Rr (1.34)
t—to)>
wr(t) = ||a)*> = wud+ < ; 0> + ou? (C082 ©(t) + cos® ysin? ©(t))
E

+2 (t;t0> du (cosysin e sin ¢(t) + cos ) cos p(t))
E

+2updu (cosy cos Y sinp(t) — sin ) cos p(t)) (1.35)

ol on a posé,
Ds;—D
olt) = Qa x (t—to) +1  du= 2 Zs 21 _ 199 (1.36)

- RE D s - R E
du représente la projection du rayon ag, de 1’orbite terrestre dans le plan du déflecteur exprimé

en rayon d’Einstein (ou encore le rayon de I’orbite ag rapporté au rayon d’Einstein projeté dans
le plan de I'observateur).

L’amplification correspondant au parametre d’impact réduit «(t), dont on vient d’établir
I'expression, donne une courbe de lumiére qui ressemble & une courbe de Paczyrniski mais elle
présente des distorsions qui la rendent légerement asymétrique, comme le montre la figure 1.13
(Il s’agit du premier événement a parallaxe terrestre détecté [Alcock et al., 1995].).

A partir de la mesure de tg et u on peut calculer le rayon d’Einstein projeté R = as /du et
par suite la projection de la vitesse transverse vy,

Ds . agp
D,—D; tgdu

Vp = Vg X (137)

La détection de I'effet de parallaxe permet une levée partielle de la dégénérescence.

Dans le cadre de 'effet de parallaxe, on peut citer le concept de xallarap [Bennett, 1998]. Ce
phénomeme est la réciproque de 'effet de parallaxe; les déformations de la courbe de lumiere
par rapport a un effet de microlentille standard sont dans ce cas dus au mouvement de rotation
d’une source binaire. L'effet donne accés au rayon d’Einstein projeté dans le plan de la source
Rp, par comparaison avec le demi-grand axe a. de 1'orbite du systéme binaire.
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FIG. 1.13 — Courbes de lumiere du premier événement détecté présentant un effet de parallaxe terrestre
(découvert par MACHO) [Alcock et al., 1995]. Le mouvement de la Terre induit une légere déformation
par rapport au modele de microlentille simple; la courbe de lumieére présente notamment une certaine
asymétrie. Parametres de I'événement : tg = 72 jours et du = 0.322 £ 0.035.

1.2 Grandeurs observables

Losque que I'on suit photométriquement un événement microlentille, on a acces a au moins
quatre grandeurs observables : la magnitude de 1’étoile source hors amplification (ou magni-
tude de base), le temps d’Einstein ¢f, le parametre d'impact minimum v et l'instant du maxi-
mum d’amplification ¢y. En pratique, on obtient ces parametres en ajustant la courbe de lumiere
observée par une courbe de Paczyniski simple. Pour un événement standard (source ponctuelle-
lentille ponctuelle), il n’est pas possible d’accéder aux caractéristiques physiques du déflecteur.
Le temps d’Einstein est bien lié & celles-ci, mais il existe une indétermination sur la masse de la
lentille M, sa vitesse transverse v; et sa distance D; (cf équation 1.19).

1.3 Profondeur optique et taux d’événements

Le nombre et la durée d’effets de microlentille observés vers une direction du ciel donnée
sont liés a la quantité et a la masse des déflecteurs présents dans la zone située entre 1’obser-
vateur et les étoiles sources surveillées. En suivant suffisamment longtemps les étoiles d’une
région suffisamment grande pour observer un nombre significatif d’effets de microlentille, on
va pouvoir contraindre la densité de masse présente dans cette région.
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1.3.1 Profondeur optique

La quantité observable que l'on utilise habituellement dans les études d’effets de microlen-
tille est la profondeur optique. Elle est définie comme la probabilité qu’a un instant donné une
étoile source subisse un effet de microlentille induisant une amplification apparente de flux de
l'étoile de plus de 34% (i.e. up<1, voir 1.7). Cette quantité est en fait la probabilité que la ligne
de visée vers une source donnée traverse le disque d’Einstein d'une lentille.

En faisant, pour le moment, I’hypothése que toutes les lentilles ont la méme masse M, le
nombre de lentilles par unité de volume est n; = p;/M avec p; la densité de masse dans la région
de l'espace considérée. La contribution a la profondeur optique 7 pour des lentilles situées a la
distance D; dans une tranche dD; et dont le disque d’Einstein couvre la surface mR%, est donnée

par:

dr = dDmﬂrR2E. (1.38)

La profondeur optique totale pour toutes les lentilles situées entre 1’observateur et les sources
est alors obtenue par intégration :

P Pl
T = / dD;=mR3,
0

M
4rG (P Dy(D, — Dy)
= ————>dD
c? / ! Dy !
4 ! D
= ZQGDg/O pi(x)z(l —z)dx avec 1z = Fl (1.39)

L’expression obtenue pour la profondeur optique est indépendante de la masse M des len-
tilles; on s’affranchit donc de 1'hypothese de départ selon laquelle toutes les lentilles ont la
méme masse. La profondeur optique dépend seulement de la densité de lentilles dans la ré-
gion sondée et de la distance de la source et des déflecteurs.

Remarque : le but de ce travail de thése est de sonder la direction du centre de la Galaxie.
Dans cette direction jusqu’au centre de la Galaxie, la ligne de visée traverse des régions avec
des densités de sources différentes. On peut observer des étoiles du disque de la Galaxie ou
bien des étoiles du bulbe (la structure de la Galaxie est détaillée dans le chapitre 2). Dans ce cas,
pour obtenir une profondeur optique valable tout au long de la ligne de visée, il est nécessaire
de tenir compte de la densité de sources détectables dn,/dD; a la distance D;. La profondeur
optique est alors donnée par :

1 dng
T = M/dDSMT(DS) (1.40)

out N est un facteur de normalisation Ny, = [ dDsdns/dD,. Lorsqu’on observe des étoiles uni-
quement par photométrie sans effectuer par ailleurs de suivi spectroscopique, il est difficile
de connaitre leur distance et par conséquent leur nombre a une distance donnée. Ceci est une
des raisons pour lesquelles, dans les études de microlentille vers le bulbe galactique, on res-
treint souvent 1’échantillon d’étoiles sources suivies a certaines étoiles dont la distance est bien
connue. C’est le cas dans cette these ; 'expression 1.39 de la profondeur optique est donc tout
a fait valable pour la suite.
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Pour avoir une idée de la valeur de la profondeur optique vers le centre galactique, prenons
le cas simple ou1 les lentilles se trouvent dans le disque galactique entre le Soleil et le centre
galactique, et ol les sources se situent dans le bulbe (au voisinage du centre galactique) a ~
8 kpc. Estimons l'intégrale I de I'équation 1.39,

I= /01 pr(x)x(l — ) d. (1.41)

—zDs
On prend une loi pj(z) = pg x e 70 ol py est la densité de masse des étoiles du disque
au voisinage du centre galactique et ou 79 = 3,5 kpc est 1'échelle de distance du disque
[Binney and Tremaine, 1987].

La densité de masse dans le disque a la distance r du centre galactique est de la forme

-

P:POX€E7

po étant la densité de masse sous forme d’étoile du disque au centre de la galaxie. Au voisi-
nage du Soleil on a donc
.
Po = po X €0

avecrg = 8 kpc = D, ; d’ou

Ds = —r
p = poler)em
Ds _ zDsg

= peperoe 70 avecr = xDs.

(1.42)

Avec ces éléments l'intégrale I se réécrit :

1 p, b,
I= / poeroe “rox(l—x)dr (1.43)
0
En intégrant par parties, on trouve :
Ds
;o e (oDt
To

~ 0,030Mg.pc 3 (1.44)

ou l'on a pris pe, = 0,05 Mg.pc—? [Holmberg and Flynn, 2000]. On évalue donc la profondeur
optique pour les déflecteurs du disque a environ :

e
T=—D2xT~12x10"" (1.45)
C

Il faut donc suivre des millions d’étoiles pour espérer détecter des événements.

Une estimation de la profondeur optique peut étre obtenue a partir des observations des
événements microlentille détectés dans une région donnée pendant une période donnée. Soit
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Netoiles le nombre d’étoiles sources suivies pendant la durée 7,5 ; on estime la profondeur
optique selon la formule suivante :

1 T tg
o m (1.46)
NetoitesTobs 2 car%ats 6(tE)

ot I'on somme les temps d’Einstein pondérés par l'efficacité de détection de chacun des événe-
ments observés. On note que 'efficacité de détection d"un événement est fonction de son temps
d’Einstein.

Sil’on choisit de rechercher seulement des candidats microlentille avec un parametre d’im-
pact ug,,.. # 1, la formule 1.46 prend la forme :

1 1 /
7= T y ok (1.47)

Nitoites Tops 2 U €(t
étoilesL obs Omaz candidats ( E)

1.3.2 Taux d’événements

Nous allons établir 1'expression du taux d’événements en considérant que 1’efficacité de
détection est de 100 %.

La quantité d’événements attendus vers une direction de 1'espace donnée est proportion-
nelle au nombre Ng s d’étoiles surveillées, a la période d’observation Ty, a la densité nu-
mérique des lentilles dans le volume sondé et a la surface balayée par le disque d’Einstein de
chaque lentille pendant 7.

Le disque d’Einstein d"une lentille caractérisée par sa position &}, sa masse M et sa vitesse
) couvre, pendant Ty, la surface du ciel A(M, 7, v;) telle que :

A(M, Z,0) = (2REg) % (viTobs) (1.48)
ol v; est la vitesse tranverse relative de la lentille qui s’écrit :

1 1 Dl _»J_X Ds—Dl
l .

— U X — — U
S ©
D,

D, (1.49)

t —

Soit n(M, ;) = p(#;) /M la densité numérique des déflecteurs, fys (M) leur fonction de masse et
fv (&, 0;) leur distribution de vitesse. En considérant le référentiel avec origine au Soleil et ’axe
de référence selon la ligne de visée, le nombre d’événements attendus est obtenu en intégrant
sur toutes les masses, positions et vitesses possibles des déflecteurs :

Dy -
N = Nagies [ any [ @¥ssti [aspon®t [ as (150
0 A

Pour estimer le nombre d’événements prenons un cas simplifié. Si l’on considere que tous
les déflecteurs possédent la méme masse M, la méme vitesse transverse v; et la méme durée tg
I'équation 1.50 peut s’écrire :
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D, 0 Ds p RE
N = Nétoz‘les/ dD; x T (2RE) (v Tops) = NétouesTabs/ dD; x 7 (QRE)T
0 0 E
Tops 2 [Ps
= Nétoiles;ThS; 0 le(ﬂ-R%?)ﬁ
2 T
= *NétoilesLbs X T (1.51)
T tg

avec 7 la profondeur optique (équation (1.39)). Le nombre d’événements [NV n’est lié a la masse
des déflecteurs que par le temps d’Einstein ¢z inversement proportionnel a v/ M.

Le taux d’événements est simplement le nombre d’événements observés rapporté au nombre
d’étoiles surveillées et a la durée d’observation :

N _27’

p-_ o~ __Z
NétoitesTobs T lg

(1.52)

Le taux d’événements I' qui vient d’étre établi ne tient pas compte de 1'efficacité de détec-
tion. A partir des observations, 1’estimation de I' a I’aide des événements détectés s’obtient de
I’équation 1.52 o1 N est remplacé par ) | 1

candidats e(tg) :

1 1
Ir=— —_— 1.53
NetoitesTobs Z 6(tE) ( )

candidats

La méme remarque que pour la profondeur optique peut étre faite. Si on choisit de ne considé-
rer que des événements plus amplifiés qu'un certain seuil A,,;, (correspondant a uy,,,,), il faut
en tenir compte et I" est donné par :

1 1 1

r= — (1.54)
Netoites Tobs 10,4 car%;ats E(tE)

ceci n"ayant d’intérét que si I’on tient a se ramener a un taux d’événements plus amplifiés que

34% (up < 1).

1.4 L’effet de confusion ou blending

Comme les effets de microlentille sont tres rares (la probabilité d'un événement est de
'ordre de 107°), il est nécessaire de surveiller des millions d’étoiles sources pour espérer ob-
server un nombre significatif d’événements. Ceci conduit vers I'observation de zones du ciel
de tres haute densité stellaire comme le centre galactique ou les Nuages de Magellan. Du fait
que les instruments ont une résolution limitée, la photométrie des étoiles est plus délicate car
lorsque ’on mesure le flux d"une étoile, celui-ci est contaminé par le flux d’autres étoiles, réso-
lues ou non. Ainsi le flux F,;; mesuré d"une étoile peut s’écrire :

Fobs = Fi + Feontamination (155)
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ou F est le véritable flux requ de 1’étoile et Fi.ontamination la contribution des étoiles qui se
confondent, en tout ou en partie, avec 1’étoile considérée. Si I’étoile suivie subit un effet de
microlentille, seul le flux F, est amplifié et le flux amplifié observé Fi, " s’écrit :

Famp - F* x A + Fcontamination (156)

obs

ou A est le facteur d’amplification di a 'effet de microlentille. L'amplification observée est

) F,
Aobs—l—m—l—FObsX(A—l)—fX(A—l) (157)

ou f est la fraction de flux observé correspondant a 1’étoile subissant I’effet de microlentille,

F.
= < 1. 1.
f Fobs o ( 58)

L’influence de cette confusion (ou blending) sur la reconstruction d"un événement microlen-
tille est illustrée sur la figure 1.14. On voit qu’en présence de blending on sous-estime 1’amplifi-
cation.

Flux

Amplification reconstruite

Flux total

ﬁ,,/\ ~__ Flux de l'étoile

Amplification véritable

temps

FIG. 1.14 — Influence du blending sur la reconstruction d'un événement de microlentille. Le flux re-
construit attribué a I'étoile suivie comprend une contribution des étoiles trés proches. L'amplification
reconstruite est systématiquement sous-estimée.

D’autre part, le temps d’Einstein est aussi sous-estimé en présence de blending. En effet si
on appelle by le parametre d'impact minimum en unité de longueur et qu’on définit ug® et R%*
le parameétre d’impact minimum réduit et le rayon d’Einstein observés en présence de blending,
on peut écrire la relation qui lie ces trois parameétres aux parametres ug et R (véritable u et
véritable Rg) :

bo = ug X Rg = ud’® x RY". (1.59)
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On obtient

b.
uo R%®
’U,Sbs Rg

<1 (1.60)

puisqu’on a vu que l'amplification était sous-estimée en présence de l'effet de confusion. Par
suite

R _ o
= 1; 1.61
=< (161

il en découle que tOEbS < tg. La figure 1.15 montre, de fagon quantitative, I'influence du blen-
ding sur I'estimation de ¢g. Le calcul qui permet d’estimer le rapport t%*/tg en fonction de
la fraction de flux f est détaillé dans [Palanque-Delabrouille, 1997]. La sous-estimation des
temps d’Einstein a des conséquences importantes sur la détermination de la profondeur op-
tique. Celle-ci sera sous-estimée si on observe des événements de plus courte durée qu’ils ne
le sont en réalité (cf équation 1.47). Une maniére de s’affranchir de l'effet de confusion dans
les études de microlentille est de réduire 1"échantillon d’étoiles sources suivies aux étoiles tres
brillantes. Dans ce cas, la fraction de flux (1 — f) associé aux étoiles non amplifiées devient
négligeable. C’est ce que nous ferons dans ce travail de these.

Effet du blending sur la durée d’'un événement
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FIG. 1.15 - Influence du blending sur la mesure du temps d’Einstein. Comme I'amplification, le temps
d’Einstein tg est systématiquement sous-estimé en présence de blending (d’apreés [Afonso, 2001]).

Notons que le probléme est de toute fagon moins grave qu’il n'y parait a premiere vue, car
la profondeur optique est calculée a partir de t /(). Comme €(t ) est une fonction croissante
de tg (voir chapitre 7), tg/e(tg) varie moins vite que tg, ce qui réduit 1'influence de ce biais.
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Chapitre 2

La structure de la Galaxie : étude de la
région centrale de la Voie Lactée avec
’outil microlentille gravitationnelle

Dans ce chapitre, aprés un bref historique de la découverte de notre galaxie, la Voie Lac-
tée, nous décrirons brievement sa structure telle qu’elle est connue a ce jour. Les différentes
méthodes observationnelles qui permettent de contraindre la structure galactique ainsi que la
problématique liée aux effets de microlentille gravitationnelle seront expliquées. Nous décri-
rons ensuite plus en détail chacune des composantes de la Galaxie en citant les modeéles les
plus utilisés pour prédire la profondeur optique (au sens des microlentilles gravitationnelles)
attendue en direction du centre galactique.

2.1 La Voie Lactée

Les premieres hypotheses concernant notre galaxie datent de 1’antiquité. Les suppositions
des astronomes concernant sa véritable constitution n’étaient pas forcément éloignées de notre
vision actuelle. Si Aristote la regardait comme un météore, Démocrite, qui vivait quatre siecles
avant notre ere, enseignait qu’elle devait étre un amas d’étoiles trop petites et trop proches les
unes des autres pour pouvoir étre discernées. Le commencement de 1’étude de la Galaxie, via
des instruments d’observation, date de 1610 avec Galilée. Celui-ci fit usage d"une lunette astro-
nomique dont le concept venait de Hollande. Il I'améliora pour agrandir les objets de vingt fois,
et par ses observations il découvrit que la Voie Lactée était composée d'une myriade de petites
étoiles. Il faut ensuite attendre la fin du XV I11°™¢ siecle pour les avancées suivantes. William
Herschel effectua un comptage d’étoiles de différentes luminosités apparentes et estima leurs
distances relatives en supposant qu’elles avaient toutes la méme luminosité intrinseque. Il en
déduisit que la Voie Lactée était un systeme aplati dont le Soleil occupait le centre. Ce fut la
premiére détermination systématique de la distribution spatiale des étoiles. A cette époque
on ignorait tout de I'absorption interstellaire et les nuages de poussiére furent pris pour de
simples trous dans la distribution d’étoiles. Au X X eme giacle, une nouvelle vision de notre Ga-
laxie sera apportée par Harlow Shapley en 1918 [Shapley, 1918]; il découvrit que le Soleil ne
se situe pas au centre. Il montra que le centre galactique se situe dans la constellation du Sagit-
taire a une distance du Soleil estimée a 13 kpc (distance aujourd’hui estimée a 8,5 kpc). En 1922
[Kapteyn, 1922] combina le comptage d’étoiles, les vitesses radiales et les mouvements propres



La structure galactique : étude de la région centrale

pour proposer un modele détaillé de la taille et de la forme de notre Galaxie. Il donna une pre-
miere estimation plausible de la masse totale de la Galaxie 0,6 — 1 x 1011M@. En revanche, il
négligea 1’absorption interstellaire. L’étude de la Voie Lactée entra dans une nouvelle ére apres
la seconde guerre mondiale : on comprenait le phénomeéne d’absorption et ’exploitation de
données prises dans le domaine radio permit de s’affranchir de la poussiére présente dans le
disque galactique.

La structure globale de la Galaxie est maintenant connue, c’est une galaxie spirale possédant
un disque de densité exponentiellement décroissante depuis le centre vers les bords, avec un
renflement central (le bulbe), et un halo étendu.

2.2 Breve description de la Galaxie et problématique liée aux effets
de microlentille gravitationnelle

La Voie Lactée est une galaxie spirale. Elle peut étre décrite grossierement par trois compo-
santes : le halo sombre, le disque et le bulbe. La partie visible de la Galaxie est constituée par le
disque et le bulbe. Le halo sombre, comme son nom l'indique, constitue une partie invisible de
la galaxie. On peut schématiser la Galaxie comme le montre la figure 2.1. Le bulbe s’étend dans
un rayon d’environ 3 kpc autour du centre galactique. Le disque, quant a lui s’étend dans un
rayon d’environ 15 kpc autour du centre galatique ; sa hauteur varie de 300 pc pour le disque
mince a environ 700 pc si on considere un disque épais. Le Soleil se trouve a une distance de
8,5 kpc du centre de la Galaxie et se situe dans un des bras, le bras d’Orion. On estime le rayon
du halo sombre a plus de 50 kpc (englobant pour certains modeles les Nuages de Magellan :
les deux galaxies les plus proches de la notre).

En premiere approximation, les étoiles de la galaxie visible peuvent étre classées en deux
populations : la population I, constituée d’étoiles plutot jeunes et brillantes, se situe dans le

halo sombre
50 kpc
| 15 kpc
3 kﬁc di ique

bulbe

FIG. 2.1 — Schéma simplifié de la Galaxie (échelle non respectée).
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La Galaxie “en équation”

disque et la population II, constituée d’étoiles agées (~ 10 milliards d’années) formées en méme
temps que la galaxie, se situe dans le bulbe. Chacune des populations est associée a différentes
phases de I'évolution de la galaxie et possede une composition et des propriétés dynamiques
propres.

La connaissance de la structure des composantes visibles (disque et bulbe) s’est affinée au
cours du temps comme nous l’avons précisé section 2.1. La structure d’ensemble de la Galaxie
est difficile a étudier du fait que nous nous trouvons a l'intérieur de la Galaxie. Les modeéles ga-
lactiques actuels sont élaborés a partir de diverses contraintes observationnelles issues d’études
dans le voisinage solaire et en direction du centre de la Galaxie. Si nous nous concentrons sur
la quinzaine d’années qui vient de s’écouler, les avancées dans la connaissance de la structure
galactique sont issues des progrés techniques qui ont permis la mise en place de grands “sur-
veys” au sol et surtout par satellite. La détermination de la densité de masse dans les différentes
parties de la galaxie est contrainte essentiellement de trois manieres différentes :

e par des indications photométriques (distribution de luminosité et comptage d’étoiles),
e par des indications cinématiques (cinématique du gaz et cinématique des étoiles),
e et par les indications des effets de microlentille gravitationnelle.

Concernant la premiére méthode, les données collectées permettent d’estimer la densité
de masse de facon indirecte. On fait '’hypothése d'un rapport masse-luminosité M /L. En re-
vanche, pour les deux autres méthodes, I’estimation de la masse est plus directe. Dans un cas,
c’est le potentiel gravitationnel dans lequel évoluent les objets étudiés que I'’on détermine ; dans
l'autre cas, le nombre et la durée des effets sont directement liés a la quantité de masse présente
sous forme d’objets compacts dans la région sondée.

Notons que les mesures dynamiques donnent accés a toute la masse visible et invisible
présente dans la région étudiée et ce sous toutes ses formes (gaz, étoiles, ...). Pour les effets
de microlentille, on accede aussi a la masse visible et invisible mais seulement pour les objets
sous forme compacte. Ceci est particulierement intéressant du fait que I'on ne peut détecter
directement tous les objets en raison de leur trop faible luminosité ou de la présence d’une trop
grande quantité de poussiére, ou encore de I'encombrement des champs, etc.

Une quantité importante a déterminer est la fonction de masse. Elle se définit comme la
dérivée dN (M)/dM du nombre d’étoiles N (M) ayant une masse inférieure ou inférieure a M.
Si on connait cette quantité pour chaque zone de la galaxie, on est capable de déterminer la
densité de masse en tout point.

Nous allons maintenant détailler les différentes composantes de la Galaxie en explicitant
pour chacune le profil de densité de masse modélisé, la distribution de vitesse observée des
objets qui les peuplent et la fonction de masse observée.

2.3 La Galaxie “en équation”

2.3.1 Le halo sombre

Pour rendre compte de la courbe de rotation des galaxies (vitesse versus distance au centre),
on a introduit une composante non visible, le halo sombre. En effet, les courbes de rotation des
galaxies spirales obtenues principalement par 1’'observation de la raie d’émission a 21 cm de
I'hydrogene neutre au-dela de ~ 10 kpc ne s’accordent pas avec les courbes de rotation calcu-
lée a partir de la dynamique de la matiere visible. Les courbes de rotation observées présentent
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un plateau pour les grandes distances au centre alors qu’on attendrait une décroissance keple-
rienne v(r) oc 7~1/2. Linterprétation naturelle pour résoudre ce désaccord est de supposer la
présence de matiere invisible s’étendant tres loin du centre.

Dans les modeéles les plus simples, le halo est modélisé par une sphere isotherme de par-
ticules en équilibre hydrostatique avec les forces de gravité. Il a une symétrie sphérique et
la distribution de vitesse de ses composantes est homogene et isotrope (distribution maxwel-
lienne). Dans cette hypothése, [Caldwell and Ostriker, 1981] proposent un profil de densité de
masse du halo de la forme :

R2 + R%

R)=po——= 2.1

en considérant un systéme de coordonnées cylindriques avec origine au centre galactique, on
a:

e Rc = 2-10kpc le rayon de cceur,
e R = 8,5kpc la distance Soleil - centre galactique,
® po = 0,008 Mg /pc® la densité de masse du halo au voisinage du Soleil.

Les vitesses des objets du halo sont modélisées selon une loi maxwellienne, de la forme :

2
f(0) = (2M12)3/2 exp [21;2] (2.2)

ot la dispersion de vitesse o est reliée a la vitesse circulaire V, par la relation o = V./v/2
[Binney and Tremaine, 1987] pour un halo sphérique standard.

Des modeles plus complexes ont été proposés comme la possibilité que la forme du halo
soit aplati ou allongé. Pour plus de détail on peut se référer a [Evans, 1993], [Evans, 1994] et
[Evans and Jijina, 1994].

2.3.2 Ledisque

Le disque constitue une des parties visibles de la galaxie. Le profil de densité proposé par
[Binney and Tremaine, 1987] et couramment utilisé, est un profil en double exponentielle de la
forme :

p(R,z) = %exp [—R;%f@} exp [—|Zh|] (2.3)

en considérant un systeme de coordonnées cylindriques (R, z) dans le systéme de coordonnées
galactiques. Le parametre R, est I’échelle de longueur du disque ; [Binney and Tremaine, 1987]
donnent Rq ~ 3,5kpc; h ~ 0,3 kpc est I’échelle de hauteur [de Vaucouleurs and Pence, 1978].
Y est la densité de colonne au voisinage du Soleil, que 1'on estime entre 50 M, /pc? (disque
fin) et 100 M, /pc? (disque épais, comprenant une éventuelle composante de matiére noire).

En ce qui concerne les vitesses, la contribution du disque a la vitesse totale de révolution
des étoiles est donnée par [Binney and Tremaine, 1987] :

V2(R) = 47GS5 exp ﬁ;] /2 o) Ko(y) — () Kr () (2.4)
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FIG. 2.2 — Orientation de la barre de la Galaxie.

avecy = %. I,, et K,, sont les fonctions de Bessel modifiées.

Dans le voisinage solaire, plusieurs estimations de la fonction de masse ont été faites. On
citera ici les résultats les plus récents. [Kroupa et al., 1993] obtient une fonction de masse selon
une loi de puissance segmentée :

N a=-27 M > 1M,
1,88 <a<—-0,7 M <0,5Mg

La pente de la fonction de masse devient moins accentuée vers les petites masses. A partir
d’observations de naines du type spectral M avec le télescope spatial Hubble (HST), cet effet a
également été observé [Gould et al., 1996] et [Gould et al., 1997].

2.3.3 Le bulbe/barre

La modélisation du bulbe est sujette a plus de controverse. Pendant longtemps on a sup-
posé que le bulbe avait une forme sphérique. De Vaucouleurs avait suggéré a la fin des années
60 que le bulbe de la Galaxie avait une forme de barre. Cette idée était née de la comparai-
son avec les autres galaxies spirales que 'on peut mieux observer du fait que nous sommes
extérieurs a elles. Celles-ci étaient souvent barrées. On avait prété peu d’intérét a 1'idée de de
Vaucouleurs, mais depuis quelques années plusieurs travaux observationnels ont montré que
le bulbe aurait plutot une structure triaxiale en forme de barre. Les avancées les plus récentes
dans la modélisation du bulbe ont été faites grace aux observations dans le proche infra-rouge
de l'instrument DIRBE du satellite COBE. Pour ces longueurs d’onde la poussiére présente
dans le plan galactique n’est pas opaque a la lumiere ce qui permet de sonder le disque et le
centre de la galaxie.

Les différentes observations effectuées sont interprétées de la méme fagon quant a la forme
de la barre et a son orientation. Il s’agit d’une barre allongée triaxiale dont le plus grand axe
situé dans le plan galactique fait un angle ¢, avec 1’axe Soleil-centre galactique, le coté le plus
proche (de nous observateurs) de la barre se situant du c6té des longitudes galactiques posi-
tives. Le schéma de la figure 2.2 indique l’orientation de la barre. Les différents modéles élabo-
rés a partir des données photométriques et cinématiques donnent 15 < ¢y < 35°.
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La présence et I'orientation de la barre impliquent des indications observationnelles. Elles
sont décelables en observant des différences systématiques entre des points a des longitudes
galactiques opposées par rapport au centre galactique. L'exploitation des données photomé-
triques a révélé que du coté des longitudes positives le bulbe était plus verticalement étendu
et plus brillant que du coté des longitudes négatives. Ceci est cohérent avec une barre orientée
selon la figure 2.2. Les études cinématiques indiquent aussi une barre. En ce qui concerne les
études d’effets de microlentille, une telle barre devrait induire une profondeur optique plus
grande du coté le moins proche du Soleil que du c6té opposé (longitudes positives), la ligne de
visée traversant une plus grande distance (donc plus de matiere) du c6té des longitudes ! < 0
que du coté des longitudes [ > 0.

Plusieurs modeéles de la barre ont été élaborés ces derniéres années avec ’exploitation des
données DIRBE notamment. Nous citerons le modeéle de [Dwek et al., 1995]. En fait Dwek et
al. ont élaboré plusieurs modeéles pour des bulbes triaxiaux. Les distributions de luminosité
établies se répartissent en trois principales catégories suivant le type de fonctions utilisées : des
fonctions de type gaussien, des fonctions de type exponentiel et des fonctions de type loi de
puissance. Pour tous ces modeles, I’angle entre la barre et la direction Soleil-centre galactique
telle que définie précédemment est estimé a ¢g = 20° £10°. Le modele qui s’ajuste le mieux sur
les données est le modele appelé G2 (G pour gaussian).

Pour le modéle G2, la distribution de luminosité est de la forme :

pea = poe” 7 (2.6)

avec

[ 2\ 2 Y 272 2\ 4 i
S ERGIRS
Zo Yo 20

les parametres et leurs valeurs pour les données DIRBE a 2, 2 ym étant :

e po=(3,054+0,28) x 108 Le.kpc~3 une constante de normalisation en unité de luminosité
solaire par unité de volume.

o o =2,03%0,23 kpc, yo = 0,47 £ 0,01 kpc, 29 = 0,58 £+ 0,02 kpc les longueurs des axes
du bulbe.

Dans le bulbe, les vitesses sont distribuées selon une loi maxwellienne de la forme :

1
(2%02)3/2

v

f(v) = exp [—2] (2.8)
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avec une dispersion de vitesse estimée a o ~ 100 km.s~! [McGinn et al., 1989].

La fonction de masse dans le bulbe a été mesurée par [Holtzman et al., 1998]. Des étoiles
jusqu’a 0,25Mg dans un champ de la fenétre de Baade (/ = 3°,9,b = —3°,8) avec le téles-
cope spatial Hubble (HST) ont été observées. La fonction de masse déduite de la fonction de
luminosité basée sur ces données est une loi de puissance :

a=-2,2 M>0,7M

a=-1  M<0,7M,. (2.9)

dAN/dM x M® {

Pour M ~ 0,5 — 0,7Mg, la fonction de masse présente une brisure de pente.
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2.4 Discussion

2.4.1 Profondeur optique attendue

Différents modeles de la Galaxie existent; trois d’entre eux sont couramment utilisés lors
des études d’effets de microlentille gravitationnelle dans la région centrale pour faire des com-
paraisons avec les observations. Ces trois modeles qui décrivent le disque et le bulbe sont
[Binney et al., 1997], [Freudenreich, 1998] et [Dwek et al., 1995]. Ils ont été élaborés principa-
lement a partir des données collectées dans l'infrarouge par l'instrument DIRBE du satellite
COBE. Les différences notables entre ces trois modéles sont les corrections faites pour tenir
compte de la distribution des poussiéres interstellaires.

Evans et Belokurov ont fait une synthése de ces trois modeles et ont comparé les valeurs des
profondeurs optiques attendues pour chacun d’eux dans une région centrée autour du centre
galactique [Evans and Belokurov, 2002]. Leurs principales caractéristiques sont résumées dans
la suite.

Le modele de [Binney et al., 1997] : la luminosité observée a la longueur d’onde ~ 240 pum
est dominée par I'émission thermique de la poussiére. Cette luminosité est utilisée pour déduire
la distribution spatiale de la poussiére. Ceci donne une barre aplatie et courte dont le rapport
des axes est {1:0,3: 0,3} et un angle de vue de ¢y = 20°.

Dans le modele de [Freudenreich, 1998], les zones du ciel contaminées par la poussiere ont
été masquées. Les masques excluent la plupart des données collectées ayant une latitude b telle
que | b |< 5° pour des longitudes comprises entre 90° et —90°. Ceci fournit un modele de barre

étendue et “enflée” avec un rapport d’axes {1 : 0,37 : 0,27} et un angle de vue de ¢y = 14°. Le
disque a un trou central de rayon 3 kpc.

Le troisieme modele cité est celui de [Dwek et al., 1995] dans sa version E2. La barre a un
rapport d’axes {1 : 0,42 : 0,28} et un angle de vue de ¢y = 24°. Elle est moins allongée et
moins massive que dans le modéle de Freudenreich, de plus le disque ne présente pas de trou
au centre.

Pour faire la comparaison entre les trois modeles une normalisation permettant d’avoir la
méme masse totale de 1, 5 x 101°M, dans une zone de rayon 2,5 kpc autour du centre galactique
a été effectuée.

Pour ces trois modeles [Evans and Belokurov, 2002] ont établi une carte de la profondeur
optique attendue au voisinage du centre galactique. Ces cartes sont représentées figure 2.3. La
profondeur optique indiquée est celle attendue en ne considérant comme étoiles sources que
les étoiles géantes rouges. Les raisons de cette restriction sur les étoiles sources ont été évo-
quées section 1.3 et section 1.4. Les étoiles géantes rouges sont des étoiles agées qui se situent
préférentiellement dans le bulbe et elles sont brillantes ce qui permet, dans les observations, de
s’affranchir de 1’effet de confusion. Le fait de connaitre la distance de ces étoiles facilite 1'inter-
prétation des résultats sur la profondeur optique. Sur les cartes de la figure 2.3 sont superposés
les champs observés par les expériences de recherche d’effets de microlentille gravitationnelle
EROS2 et OGLE.

Le tableau 2.1 indique la valeur de la profondeur optique prédite pour chacun des trois mo-
deles cités. Elle est donnée pour chacune des configurations source-lentille (selon que celles-ci
se trouvent dans le bulbe ou dans le disque). La configuration qui nous intéresse particuliére-
ment est celle ot les sources se situent dans le bulbe (géantes rouges) et les lentilles dans le
disque ou le bulbe. Le résultat de I'analyse des données EROS2 décrit dans cette thése sera a
comparer avec les valeurs de la troisieme colonne du tableau 2.1.
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La structure galactique : étude de la région centrale

Binney Freudenreich Dwek(E2)

galactic longitude, | galactic longitude, | galactic longitude, |

FIG. 2.3 — Carte de profondeur optique (en unité de 1075) pour les trois modeles de barre cités
dans le texte, excluant les bras spiraux (lignes pleines), incluant les bras spiraux (lignes en poin-
tillés). Les étoiles sources considérées sont les étoiles géantes rouges. Les profondeurs optiques mesurées
par [Alcock et al., 2000b] et [Popowski et al., 2001] sont indiquées dans les rectangles blancs. Les rec-
tangles gris clair (foncé) correspondent aux champs observés par I'expérience EROS2 (OGLE 1I) (d'apres
[Evans and Belokurov, 2002]).

source barre  barre barre barre+disque barre+disque disque
lentille barre disque barre+disque barre+disque disque disque
Binney et al 03 06(09) 09 (1,2 0,7 (0,8) 0,5(0,6) 0,4 (0,5)
Freudenreich | 1,0 0,9 (1,4) 2,0 (2,4) 1,3(1,6) 0,7 (1,0) 0,4 (0,5)
Dwek et al 06 06(09) 1,2 (1,5) 1,0 (1,1) 0,5(0,7) 0,4 (0,6)

TAB. 2.1 — Profondeur optique dans la direction ¢ = 3°,9,b = —3°,8 (fenétre de Baade) en unité
de 1075. La valeur de la profondeur optique mesurée dans ce travail de theése sera a comparer avec
les valeurs de la troisieme colonne. Les valeurs entre parenthéses incluent les bras spiraux (d’apres
[Evans and Belokurov, 2002]).

Plus récemment, Bissantz et Gerhard ([Bissantz and Gerhard, 2002]) ont élaboré un modele
dela Galaxie a partir des données de DIRBE mais aussi a partir des contraintes apportées par les
observations de la distribution de luminosité apparente des étoiles géantes rouges de certains
champs du centre galactique. Une des nouvelles caractéristiques de ce modéle est de rendre
compte de la structure des bras spiraux. En comparaison avec le modele de [Binney et al., 1997],
les bras spiraux impliquent une barre plus allongée. La longueur de la barre est d’environ 3,5
kpc et le rapport des axes est de {1 :(0,3-0,4) :0,3}. L'orientation trouvée pour la barre donne
dans le meilleur des cas 20° < ¢p < 25°. Pour le disque la longueur d’échelle trouvée est
relativement courte : ~ 2,5 kpc.

Pour ce modele, Bissantz et Gerhard donnent une carte de profondeur optique attendue en
ne considérant que les étoiles géantes rouges comme sources dans les effets de microlentille
gravitationnelle. Cette carte est représentée figure 2.4. Sur cette figure nous avons superposé
les champs observés par EROS2 vers le centre galactique.

Bissantz et Gerhard fournissent aussi la profondeur optique prédite par leur modele a la
longitude ¢ = 3°,9 en fonction de la latitude galactique (cf figure 2.5).

Selon les quatre modeéles cités, nous attendons pour les champs EROS2 observés, une cer-
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galactic latitude b (deg)

8 6 4 2 O -2 -4 -6 -8
galactic longitude | (deg)

FIG. 2.4 - Carte de profondeur optique pour le modele de [Bissantz and Gerhard, 2002] incluant les bras
spiraux. Les étoiles sources considérées sont les géantes rouges. Les rectangles correspondent aux champs
observés par EROS2 (d’apres [Bissantz and Gerhard, 2002].

taine dépendance spatiale de la profondeur optique. La trop courte étendue des champs EROS2
en longitude ne pourra pas permettre de rendre compte de la barre par les effets de microlen-
tille gravitationnelle observés. En revanche, si le nombre de candidats est significatif, on pourra
mettre en évidence le gradient de profondeur optique en latitude galactique prédit par les mo-
deles.
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Model with bar angle 20°

All sources @ |1=2.68°
s | TEes - Clump sources @ 1=3.9°
& A | =  Observed optical depth
E '
£ i
= ] ; _All sources (Alcock et al. 2000)
L “. 3 Clump giants (Popowski et al. 2000)
& 1E6-
1 E.? T

0 2 4 B 8
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FI1G. 2.5 — Profondeur optique pour le modele de [Bissantz and Gerhard, 2002] en fonction de la lati-

tude galactique. Les récents résultats observationnels de I'expérience MACHO sont indiqués (d'apres
[Bissantz and Gerhard, 2002].
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Chapitre 3

L’expérience EROS2 : instrument,
données et principaux résultats

Apres une description de I'intrumentation de I'expérience EROS2, ce chapitre sera consacré
a une breve description des différents programmes d’observation et aux principaux résultats
de I'expérience. Puis une description plus détaillée des observations et des résultats des études
par “microlentille gravitationnelle” vers le centre galactique constituera la troisieme partie de
ce chapitre.

3.1 Contexte

Au millieu des années 1980 est née 1'idée de rechercher de la matiere noire baryonique
[Paczyniski, 1986] dans le halo galactique sous forme d’objets massifs compacts sombres, les
machos (macho pour massive astrophysical compact halo object). En effet, les observations
des courbes de rotation des galaxies spirales indiquent que pres de 90% de leur masse serait
répartie dans un halo sombre les entourant. Ce halo sombre pourrait étre constitué de matiére
noire baryonique sous forme de machos. On chercherait alors a détecter, par une surveillance
d’une large portion du ciel riche en étoiles, pendant une longue durée, les effets de microlentille
gravitationnelle causés par le passage des machos au voisinage de la ligne de visée des étoiles
suivies.

Le début des années 1990 a vu la mise en place de plusieurs expériences de recherche de
microlentilles gravitationnelles, EROS, MACHO expérience américano-australienne et OGLE ex-
périence américano-polonaise. La premiére d’entre elles, EROS, (Expérience de Recherche d’Objets
Sombres), collaboration francaise réunissant le CEA, I'IN2P3 et 'INSU (1990-1995), assurait une
recherche d’événements vers les Nuages de Magellan, les deux galaxies les plus proches de la
notre. La recherche se composait de deux axes différents :

e une recherche d’événements de courte durée, comprise entre 1 heure (déflecteur typique
de 107" M) et 10 jours (1073 My,), a été menée avec un télescope de 40 cm (T40) équipé
d’une caméra CCD (16 CCD de 579 x 400 couvrant au total 0,4 x 1,1 deg?) et installé a
La Silla au Chili (observatoire de I'ESO'). Environ 300000 étoiles ont été suivies : aucune
ne présente une courbe de lumiere compatible avec un effet de microlentille gravitation-
nelle, ce qui permet d’établir des contraintes séveres sur la fraction du halo constituée
d’objets dans la gamme [1077;1073] M.

'European Southern Observatory



L’expérience EROS?2 : instrument, données et principaux résultats

e une recherche d’événements longs (de quelques semaines a plusieurs mois) sur plaques
photographiques. Les clichés ont été pris de 1990 a 1994 au télescope Schmidt de 1 m
de I'ESO, au rythme d’un cliché par nuit; numérisés avec le dispositif MAMA? & 1’Ob-
servatoire de Paris, leur traitement a permis de construire les courbes de lumiere d’en-
viron 8 millions d’étoiles. Sur 3,3 millions d’étoiles analysées, deux événements com-
patibles avec un signal de microlentille gravitationnelle ont pu étre mis en évidence
[Aubourg, 1992, Aubourg et al., 1993, Beaulieu et al., 1995, Ansari et al., 1996]. Le second
candidat a de nouveau varié significativement en 1999, ce qui exclut qu’il s’agisse d'un
effet de microlentille.

Les résultats relatifs aux objets de faible masse étaient en accord avec ceux de la collabo-
ration MACHO. Cependant, concernant les objets de masse supérieure a 1072M,, les deux ex-
périences ne s’accordaient pas sur l'interprétation des observations (cf la section 3.3.1). Ceci a
conduit la collaboration EROS a lancer la deuxieme phase de I’expérience baptisée EROS II. Une
instrumentation beaucoup plus performante a été mise en ceuvre pour pouvoir surveiller des
zones du ciel plus grandes et ainsi suivre beaucoup plus d’étoiles. La durée de cette seconde
phase, prévue pour étre de 6 ans, permet d’augmenter la statistique mais aussi de pouvoir tes-
ter la présence d’objets plus massifs, puisque le temps d’Einstein ¢g varie comme /M, avec M
la masse du déflecteur (voir équation 1.19).

Comme les Nuages de Magellan ne sont observables qu'une partie de ’année et qu’'EROS2
disposait d'un télescope dédié, le reste du temps a été consacré a divers autres programmes
d’observation. Le plus important d’entre eux, toujours dans le théme des microlentilles a été la
recherche de microlentilles gravitationnelles dans le plan galactique (i.e. bras spiraux et centre
galactique). Dans ces champs tres denses, les étoiles les moins massives de faible luminosité ne
sont pas observables directement. Suite a ces considérations, on peut, d'une part s’attendre a
détecter un nombre significatif de microlentilles et ainsi vérifier en situation réelle la détection
de tels événements. D’autre part, 'effet de microlentille est un moyen de mesurer directement
la densité de masse vers le centre galactique. Cette étude est réalisée en comparant les nombres
et les durées des événements détectés avec les valeurs prédites par des modeles de la répar-
tition des étoiles dans le disque et le bulbe galactique. La carte du taux de microlentilles en
fonction de la position, issue d'un suivi a grande échelle et sur plusieurs années, peut apporter
une contrainte sur la structure galactique.

3.2 L’instrumentation d’EROS2

PSF et seeing : définissons ici deux notions qui seront citées dans ce chapitre et tout au long
de ceux qui suivent.

Les photons issus d’une source ponctuelle forment, sur le cliché CCD, une tache. Cette
tache appellée PSF (pour Point Spread Function) est, dans notre cas, le profil des étoiles sur les
images. La forme d’une tache, centrée autour d’une position (zg, yo) sur le CCD, est modélisée
en premiere approximation par une gaussienne a deux dimensions® :

PSF(z,y) = f (z —20)® | (y—10)* 2p($$0)(yy0))}(3.1)

1
X exp |—
20,0,/ (1 — p?) [ 2(1—p?) < 0,2 0,2 050y

*Machine Automatique a Mesurer pour I’Astronomie
*La forme de la gaussienne bidimensionnelle peut ne plus étre valable pour les grands flux et une autre modéli-
sation devra étre considérée.
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ou f estle flux intégré de I'objet produisant la PSE. Pour une “bonne” image, o, et o, sont petits
et comparables. Notons que o, et oy ne sont pas égaux sur le contour du champ d’observation,
ou la PSF est déformée par un effet d’optique, indépendamment du fait que 1'image soit de
bonne ou de mauvaise qualité.

Le seeing est défini comme la largeur a mi-hauteur de la PSE, soit 2v/2In20 avec 0 =
V022 + 0,2. Le seeing n’est en aucun cas relié a la taille réelle de 1'étoile, qui reste pratique-
ment ponctuelle. Il est plutot relié au chemin aléatoire que prennent les photons a travers les
couches de I'atmosphere, la coupole abritant le télescope et le systeme optique. Le seeing té-
moigne donc de la qualité de la prise de vue. Une “mauvaise” image a généralement un grand
seeing dii a une forte turbulence de I’air (mauvaises conditions météorologiques) ou une mau-
vaise focalisation du télescope par exemple. Un mauvais guidage peut également détériorer
le seeing. Une nuit d’observation est dite photométrique si les conditions météorologiques sont
stables (un minimum de six heures de ciel dégagé avec un faible taux d’humidité).

3.2.1 Lesite d’observation

Entre 1996 et 2003, la collaboration EROS2 disposait d'un télescope, le Marly, dédié entieé-
rement a I'expérience et situé sur le site ESO (European Southern Observatory) de La Silla au
Chili. L’observatoire de La Silla se trouve a 2400 m d’altitude a 'extréme sud du désert d”Ata-
cama, environ 600 km au nord de Santiago ; il bénéficie de conditions d’observations exception-
nelles, soit un taux d’humidité trés bas, environ 220 nuits photométriques par an et un seeing
moyen de 0,8 arcsec. L'observation du centre galactique y est possible entre mars et septembre.
En raison de la latitude du site (29°15’ S) le centre galactique passe au zénith, en milieu de nuit,
aux environs du mois de juin/juillet. L'observation du Petit Nuage de Magellan y est possible
entre mai et février, celle du Grand Nuage de Magellan entre aott et avril (voir fig 3.1).

hours (in UT)
12
14 |— . ) . ]
! I Galactic Bulge
18— LMC

15| LW smc
20 —
22 —

24

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 1
Date (in month)

FIG. 3.1 - Visibilité des cibles EROS en fonction de I'heure UTC et de la saison. Le Grand Nuage (LMC)
est en gris clair, le Centre Galactique en gris foncé et le Petit Nuage (SMC) en bandes de gris moyen.

47



L’expérience EROS2 : instrument, données et principaux résultats

3.2.2 Loptique

Le télescope MARLY (MARseille/LYon) a été construit en 1970 par les observatoires de Mar-
seille et de Lyon; il a été utilisé par 1’observatoire de Haute-Provence jusqu’en 1988, puis mis
en caisse pour des raisons budgétaires et enfin prété a la collaboration EROS pour la deuxiéme
phase de l'expérience. C’est un télescope de type Ritchey-Chrétien de 98 cm de diametre sur
monture équatoriale. La mécanique du télescope a été modifiée pour pouvoir y adapter deux
caméras CCD grand champ (1 deg?) et un systeme de guidage et de pointage automatique.
Avant d’arriver sur les caméras, la lumiere est séparée en deux faisceaux par un prisme di-
chroique placé apres le miroir secondaire. Les faisceaux sont envoyés vers chacune des camé-
ras : dispositif illustré figure 3.2 qui permet I'acquisition de données simultanément dans deux
couleurs différentes, afin de tester I'achromaticité des candidats microlentille. On trouvera un
descriptif détaillé du dispositif optique dans [Bauer, 1997]. Les deux caméras sont dites ca-
méra bleue et caméra rouge mais les filtres associés Rpros et Beros correspondent plutot a la
bande standard I pour le filtre Reros ([620,920lnm), et a la bande V; pour le filtre Bprogs
([420,720]nm). Ces filtres non-standards ont été choisis pour maximiser la bande passante et
recueillir le maximum de lumiere (cf. 3.3). Plusieurs relations avec les bandes photométriques
standard ont été proposées; [Rich, 2003] donne par exemple :

Dans toute la suite, par abus de langage, nous utiliserons les termes rouge et bleu pour dési-
gner les deux couleurs d’observation.

/ AN

Secondaire
O _—

Caméra
& optiques
de guidage

Caméra rouge gg

FIG. 3.2 - Optique du MARLY, le télescope d’EROS . Le cube dichroique, au centre, sépare le faisceau et
achemine la lumieére vers les caméras rouge (Rgros) et bleue (Bgros).
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La focale F du télescope est de 5,14 m. Afin de suivre le plus grand nombre d’étoiles pos-
sible, 'ouverture du télescope a été réduite a F/5 (elle était de F/8 a l’origine).

Le seeing moyen sur les images EROS2 est de 2, 1 arcsec. La contribution du seeing due a
l'optique du télescope a été évaluée a 0,4 arcsec au zénith. La contribution de la convection
thermique dans la coupole a été estimée a 0, 7 arcsec.
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FIG. 3.3 — Facteur global de transmission de I'optique. L'acquisition s’effectue dans des bandes larges
REgros et Beros afin de maximiser la bande passante.

3.2.3 Les caméras CCD

Les deux caméras CCD d’EROS2 qui permettent I'observation dans deux couleurs diffé-
rentes sont constituées chacune d"une mosaique de 8 CCD LORAL (modele 2k3eb) disposés et
orientés comme l'indique la figure 3.4. Chaque CCD est composé de 2048 x 2048 pixels qui me-
surent 15um x 15m. Les pixels correspondent a une taille angulaire de 0, 6 arcsec. Les caméras
couvrent ainsi chacune un champ d’environ 1 deg? (1,38 deg x 0,69 deg).

Le signal fourni dans chaque pixel des clichés issus des caméras correspond au nombre
de photons collectés. Néanmoins, il existe une contribution au signal physique, dit signal de
courant noir (ou thermique). Celle-ci est rendue négligeable par le maintien des caméras a une
température de 180 K (cf paragraphe suivant).

Le signal numérique en sortie Sapy (exprimé en unités arbitraires, Analog Digital Unit ou
ADU) est relié au nombre d’électrons collectés N, - par la relation :

1
Sapu = p X Ne- + Oapu (3.4)

49



L’expérience EROS?2 : instrument, données et principaux résultats
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FIG. 3.4 — Disposition et orientation des CCD sur la mosaique des caméras

oll g est le gain (en e~ /ADU). Méme en l’absence de lumiére, 1’électronique des CCD pro-
duit un signal Oapy, appelé offset ou piédestal.

Le bruit de lecture (RO) et le bruit statistique de photons sont les deux principales contri-
butions au bruit associé au signal :

1
U‘%ADU - 72 (012\75_ + UIQ%OE_) ‘ (3.5)

En considérant que le nombre N, de photo-électrons collectés suit une loi de Poisson, alors
o3 = (N,-), et on obtient :

e

1 1 1
Ug'ADU = §<SADU> + ?U%%Oe— ou U%ADU = §<SADU> + O-QROADU (3.6)

ol (Sapy) est la valeur moyenne du signal (dont on a au préalable soustrait ' offset).

Les valeurs du gain, du bruit de lecture, du niveau de saturation et de I'offset ont été mesu-
rées pour chaque CCD et sont regroupées dans la table 3.1.

Les CCD peuvent présenter des défauts; ceux-ci sont essentiellement de trois types, les co-
lonnes mortes, les mauvais transferts de charges et les pixels lumineux. La lecture des CCD
se fait par colonne et, lorsqu'un pixel mort est présent, toute la fraction de la colonne qui est
lue apres le pixel défectueux se trouve neutralisée. Le deuxiéme défaut est lié a une trés basse
efficacité de transfert de charge le long d"une portion de ligne du CCD, les colonnes correspon-
dant a la portion de cette ligne ne sont plus sensibles au signal, ce qui rend inutilisable toute
une région du CCD. Quant au probleme des pixels lumineux, ceux-ci émettent suffisamment
de lumiére pour illuminer une portion du CCD et simuler une étoile treés brillante. Les pixels af-
fectés par ces défauts représentent 5% de la surface des CCD. Ils doivent étre masqués de fagon
systématique lors du traitement des images. On peut noter deux autres problémes concernant
les caméras CCD : le CCD 2R était inutilisable jusqu’en novembre 1999 et le CCD 1R présente
un offset qui varie beaucoup en fonction du temps. On trouvera une description complete des
caméras (caractéristiques et défauts) dans [Bauer, 1997].
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CCD | RO (e7) | Gain g (e~ /ADU) | Saturation (ADU) | Offset (ADU)
OR 6.5 1.70 44000 4750
1R 8.7 1.91 55000 4670
2R 22.6 1.60 45000 9400
3R 6.4 1.85 45000 5030
4R 6.6 1.70 48000 3360
5R 6.4 1.66 53000 6690
6R 6.4 1.99 38000 5740
7R 6.7 1.82 50000 5360
0B 6.0 1.63 35000 5750
1B 7.4 2.00 32000 4620
2B 6.1 1.67 54000 4900
3B 5.9 1.69 44000 5130
4B 6.1 1.78 44000 4950
5B 6.3 1.89 42000 4140
6B 6.2 1.84 40000 5330
7B 6.7 1.78 56000 5650

TAB. 3.1 — Caractéristiques électroniques des CCD. “R” et “B” désignent respectivement les caméras
“rouge” et “bleue” (d’apreés [Bauer, 1997]).

3.2.4 Lacryogénie

L’appareillage d’EROS2 comporte un systeme de cryogénie qui permet de thermaliser les
caméras CCD a 180 K durant les observations avec une précision de 0,1 K. Le maintien a cette
température permet de rendre négligeable (moins de 1 ADU toutes les 4 minutes) le courant
noir généré par les CCD méme en 1’absence de photons, ce dernier étant dti a I’agitation ther-
mique. Le principe du systéme est le suivant (pour plus de détails voir [Bauer, 1997]) : pour
chaque caméra, un bloc d’aluminium de 15 kg est relié d’un coté a la caméra a travers une
résistance thermique variable et de I’autre a une téte froide. Les tétes froides sont maintenues
a 30 — 50 K par détente d’hélium gazeux. Le tout est placé sous vide. La téte froide peut étre
décollée pendant la nuit pour éviter les vibrations et ne pas dégrader la qualité des images.
Pendant ce temps, le bloc d’aluminium agit comme une capacité thermique et continue a re-
froidir la caméra. Le bloc a une autonomie de 12 h. Cependant suite a des défaillances des tétes
froides qui ont conduit & n’avoir qu'une caméra fonctionnelle pendant un a deux mois, il a
été décidé de maintenir les tétes froides collées en permanence, les vibrations de la téte froide
contribuant en fait au seeing de fagon négligeable.

3.2.5 Le systeme de pointage et de guidage

Le pointage du télescope est assuré au moyen d'un modéle de pointage qui tient compte
de la précession, de l’aberration et de la réfraction atmosphérique [Mansoux, 1997]. La repro-
ductibilité du pointage est assurée mais l'erreur résiduelle peut étre importante. On a observé
jusqu’a 1 arcmin d’erreur sur le pointage (cf chapitre 4).

Le guidage du télescope est assuré par une petite caméra CCD. Elle se compose d'un seul
CCD de 1536 x 1034 pixels. Un petit miroir au bord du champ du télescope réfléchit la lumiere
sur le systéme optique hors-axe de la caméra de guidage. Un programme de guidage utilise
la caméra pour rechercher une étoile-guide, et contrdle le mouvement du télescope et de la
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coupole. Une fois 1’étoile-guide trouvée, le programme assure la prise d'un cliché toutes les 2
a 10 secondes et assure le maintien de 1’étoile dans le champ, en corrigeant de la rotation de la
Terre.

3.2.6 Le systeme d’acquisition et de pré-traitement en ligne

Cette sous-section ne mentionne que les points principaux de l’acquisition des données
et de leur pré-traitement en ligne. Ces deux étapes sont décrites de facon trés complete dans
[Bauer, 1997] et [Palanque-Delabrouille, 1997].

3.2.6.1 Acquisition

La recherche de microlentilles conduit a suivre un grand nombre d’étoiles le plus fréquem-
ment possible tout au long de 1’année. Dans le cas d’ER0S2, au cours d'une “bonne” nuit, mé-
téo et instrumentation favorables, on observe en moyenne 100 champs soit 100deg?. La grande
quantité de données ainsi collectée, environ 20 Go, nécessite un systéme d’acquisition adapté.

La prise de données étant assurée simultanément dans les deux couleurs, le systeme d’ac-
quisition est en fait composé de deux chaines d’acquisition identiques qui fonctionnent en
paralléle, en aval de chacune des caméras CCD. Un programme nommé CATI (Calibration,
Acquisition, et Traitement d'Images) gere la prise de données. Les deux chaines d’acquisition
sont en situation maitre-esclave, toutes les commandes transmises par le programme CATI sur
la chaine rouge, le maitre, sont transmises automatiquement et de facon identique a la chaine
bleue, 1'esclave, cette configuration assure la synchronisation des actions dans les deux cou-
leurs. Au début de chaque nuit un programme de planning automatique propose un tri des
champs a observer. La prise de clichés se déroule de la fagon suivante :

e pointage et guidage : le programme CATI transmet au systéeme de pointage-guidage les
informations concernant le champ a observer. Le télescope se place dans la bonne posi-
tion.

e mise au foyer, si nécessaire.

prise des clichés : une fois le télescope positionné, le systeme de guidage donne I'ordre

d’ouvrir ’obturateur et la collection des photons commence.

e lecture du signal : aprés la fermeture de l'obturateur le signal est lu et affiché sur des
écrans de controle.

e archivage sur disque : au fur et a mesure durant la nuit, les images subissent un traite-
ment (cf 3.2.6.2) et sont archivées sur disque.

Le pointage et la lecture se font en méme temps, ce qui permet de réduire le temps mort
de l'acquisition. En fin de nuit, une fois les observations terminées, les images avec et sans
traitement des deux couleurs sont archivées séparément sur des bandes DLT (Digital Linear
Tape). Les bandes DLT sont envoyées en France chaque semaine.

3.2.6.2 Pré-traitement en ligne

Sur une image directement exploitable pour la photométrie, le flux par pixel est propor-
tionnel au nombre de photons regus. Pour qu’il en soit ainsi, il est nécessaire d’éliminer, sur
les images dites brutes, la contribution au signal de 1’offset électronique, de corriger du vignet-

52



Les données et les principaux résultats d”"EROS2

tage* et des variations spatiales et temporelles de la réponse des pixels. Aprés ces opérations
on obtient les images dites réduites.

L'offset électronique est obtenu en moyennant des images prises avec 1'obturateur fermé
(dark ou obscurités). Les images de champ uniforme ou flat-fields, qui servent a 'uniformisation,
sont prises en observant un écran éclairé par une lumiere diffuse, situé dans la coupole du
télescope.

Apres la “réduction des images”, un programme détermine diverses caractéristiques des
images (cf [Palanque-Delabrouille, 1997]) qui serviront par la suite a juger de leur qualité. Ces
informations sont stockées dans ’en-téte des fichiers images.

3.2.7 Volume et stockage des données

Chaque prise de vue de 'expérience EROS2 consiste en 2x8 images CCD (2 couleurs et
8 CCD par mosaique), et chaque image CCD de 2048x2048 pixels a une taille de 8 Mo. Le
volume de données est tres conséquent ; par exemple, les observations vers le Grand Nuage de
Magellan, qui couvrent 88 deg® du ciel avec en moyenne 600 clichés par champ au cours de
la période 1996-2003, représentent un peu plus de 6,7 To. L'ensemble des données de tous les
programmes d’observation d’EROS2 est stocké au Centre de Calcul de I'IN2P3 a Lyon. Dans un
premier temps les données étaient stockées sur des bandes magnétiques, puis la mise en place
d’un dispositif intégré appelé HPSS® a permis le stockage et surtout un accés aux clichés facilité
par rapport au premier support. La migration des données EROS2 des bandes magnétiques vers
le HPSS a commencé a partir de 2001, si bien que, pour cette these, le traitement des données a
pu étre assuré a partir du HPSS.

3.3 Les données et les principaux résultats d’ER0OS2

A travers les différents programmes scientifiques d’EROS2, nous allons décrire brievement
la prise de données selon les différentes lignes de visée et expliciter les résultats obtenus jusqu’a
maintenant a partir de ces données. Le centre galactique n’est pas cité dans cette section, mais
fera 1’objet de la section 3.4, beaucoup plus détaillée.

3.3.1 Les Nuages de Magellan

Le principal programme scientifique d’EROS2 était de tester '’hypothese selon laquelle des
objets compacts constitueraient I’essentiel du halo de notre galaxie. La ligne de visée principale
a donc été les Nuages de Magellan dont les étoiles sont les sources potentielles d’effets de
microlentilles, les lentilles étant les machos du halo de la Voie Lactée. A la Silla, les Nuages
de Magellan, LMC pour Large Magellanic Cloud et SMC pour Small Magellanic Cloud, sont
observables jusqu’a 11 mois dans I'année (de mai a février pour le SMC et d’aofit a avril pour
le LMC, cf figure 3.1). Dans ces deux galaxies, 98 deg? ont été suivis (88 pour le LMC et 10
pour le SMC) durant 7 ans. Le LMC se trouve a une distance d’environ 53 kpc de la Terre et les
données comportent environ 1000 clichés sur toute la durée de 1’expérience pour les champs

4L’éclairement des CCD n’est pas homogene ; les CCD au bord de la mosaique sont moins bien éclairés que ceux
du centre.

°High Performance Storage System; ce systtme combine un ensemble de robots lecteurs de bandes magné-
tiques et de disques durs tampons. Du point de vue de 'utilisateur, I'ensemble se présente comme un disque dur
virtuellement infini.
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centraux et 500 dans les champs externes. Pour le SMC, situé a une distance plus lointaine, 63
kpc, on dispose de 1400 a 2000 clichés par champ. Ces données ont conduit a plusieurs analyses
de recherche de microlentilles et aussi a des analyses plus orientées vers l’astrophysique. Le
catalogue d’étoiles constitué a partir de ce suivi étant tres riche de par la surface couverte et le

temps d’observation (49 millions d’étoiles suivies dans le LMC et 6 millions dans le SMC), il
permet de nombreuses recherches sur les caractéristiques des étoiles.

3.3.1.1 Recherche de matiére noire

Il est intéressant de se rappeler ici les résultats d’EROS I pour les comparer a I'expérience
MACHO débutée en 1992, qui effectuait le méme type d’étude que EROS . En ce qui concerne
la recherche d’événements courts, les deux expériences, EROS I et MACHO, n’ont détecté au-
cun candidat [Aubourg et al., 1995] et [Alcock et al., 1996] et ont abouti a une limite combinée

de leurs résultats excluant que la fraction du halo galactique composé de machos de masse
comprise entre 10~7 M, et 1072 M, soit supérieure a 10%.

Au-dela de 1072 Mg, les deux expériences différaient quant a leur interprétation : le groupe
MACHO apres l’analyse de ses deux premiéres années de données avait mis en évidence 6 a 8
candidats ayant une durée moyenne de 45 jours et annongait un signal de machos de 0, 5Mg
composant 50% du halo galactique. Le résultat EROS I (CCD+plaques) [Renault et al., 1997]
n’indiquait pas de signal pour des objets sombres de cette masse (cf 3.5).
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FIG. 3.5 — Diagramme d’exclusion combiné EROS-I (CCD+Plaques) et signal de MACHO. La combi-
naison des expériences CCD et Plaques d’"EROS-I se traduit par la courbe d’exclusion (a 95% de niveau
de confiance) en noir épais. Elle est compatible avec la courbe d’exclusion (en pointillés) obtenue par
MACHO pour la gamme 10~ "=1073 Mg,. En revanche, le résultat d’"EROS-I ne confirme pas le signal
annoncé par MACHO autour de 0,5 M, (en gris) [Alcock et al., 1997a] (D’apres [Renault et al., 1997]).
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L’expérience EROS2 fait suite a EROS I; elle a été optimisée pour la recherche d’événements
longs et le nombre d’étoiles suivies a considérablement augmenté par rapport a la phase pré-
cédente (55 millions d’étoiles suivies dans les Nuages de Magellan pour EROS2, contre 3,3
millions pour EROS I) pour permettre de clarifier la situation, en offrant la possibilité de tester
I'hypotheése du halo pour une grande plage de masse de ces objets. Dans une premiere analyse
des données SMC (voir [Palanque-Delabrouille, 1997]), EROS2 a détecté un candidat; celui-ci
particulierement long, son temps d’Einstein est de 120 jours, ne présente pas d’effet de pa-
rallaxe. Ces caractéristiques laissent penser que le déflecteur est situé dans le Petit Nuage de
Magellan ; on est dans le cas de I'’hypothése dite de self-lensing. Par la suite, ’analyse de 3 ans
de données LMC a révélé 4 candidats [Lasserre et al., 2000] et [Milsztajn and Lasserre, 2001].
Ces deux analyses fournissent 5 candidats EROS , les 4 candidats de 1’analyse LMC et le can-
didat LMC “survivant” d’EROS I. La combinaison de ces résultats permet d’exclure un halo
galactique composé de plus de 20% de machos de masse comprise entre 1077 et 0,3 Mg, Cette
méme année, utilisant I’accumulation de ses données, le groupe MACHO présente un nouveau
résultat issu de 1’analyse de 10,7 millions d’étoiles suivies durant 5,7 ans vers le LMC (MACHO
suit 15 deg? dans la zone centrale du LMC); il annonce entre 13 et 17 candidats, mais avec une
sensibilité supérieure a celle de leur premiére analyse. La contribution des astres sombres est
donc revue a la baisse : les lentilles seraient des objets ayant une masse comprise entre 0, 15 Mg,
et 0,9 Mg constituant environ 20% du halo galactique [Alcock et al., 2000a]. Ces deux derniers
résultats (EROS2+ MACHO) sont représentés figure 3.6.

100

Excluded at 986 CL
80 by EROS1 1990-95
and EROS2 SMC 1996-98
and EROS2 LMC 1996-99

60 L with 5 candidates —

Halo mass fraction (%)

Permitted

by MACHO 6 years
at 95% CL

20

0 | | | | | | | | |
10° 107 10° 10”10 107 10 107 1 10 100
Mass of the deflectors (M,)

FiG. 3.6 - Diagramme d’exclusion EROS I & I et signal de MACHO
[Lasserre et al., 2000],[ Alcock et al., 2000a].

Depuis, de nouvelles analyses ont été menées, notamment une nouvelle analyse des don-
nées EROS2 du Petit Nuage de Magellan sur 5 ans. Les résultats confirment la présence du
candidat self-lensing et fournissent trois nouveaux candidats tres longs qui sont probablement
des étoiles variables de longue période [Afonso et al., 2003b]. La combinaison de ces résultats
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avec tous les résultats EROS précédents permet d’améliorer encore les contraintes sur la contri-
bution des machos au halo galactique. La courbe d’exclusion correspondante est représentée
figure 3.7. La fraction du halo pouvant étre composée de machos de masse comprise entre
1077 Mg, et 1 Mg, est inférieure a 20%.
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FIG. 3.7 — Résultats d'"EROS2 vers les Nuages de Magellan. La limite d’exclusion combine tous les
résultats vers LMC et SMC de EROSI+EROSII [Afonso et al., 2003b].

Une autre analyse, en photométrie différentielle, de ces mémes données SMC, s’est achevée
encore plus récemment. Cette technique, qui mesure non pas le flux des étoiles directement
sur les clichés, mais les variations de flux a partir de la différence de deux clichés, s’affranchit
des flux des étoiles voisines qui pouraient venir “polluer” la mesure du flux de 1’étoile consi-
dérée, et présente aussi I’avantage de détecter des candidats microlentilles ayant pour source
une étoile non résolue. On s’attend, avec cette technique, a une meilleure sensibilité et a une
amélioration de la précision photométrique par rapport a la photométrie sur catalogue, uti-
lisée par ailleurs dans EROS2. Suite a cette analyse, aucun nouveau candidat n’a été mis en
évidence. Par ailleurs, en parallélle de cette analyse “microlentille” sur ces mémes données et
toujours en photométrie différentielle, une recherche de nuages de gaz opaques a été menée.
En effet, il a été suggéré [Gerhard and Silk, 1996], [Draine, 1998] et [Walker and Wardle, 1998]
que la matiere noire galactique pourrait étre constituée de nuages de gaz denses et froids et
que leur contribution pourrait suffire a rendre compte de la courbe de rotation des galaxies.
L'analyse n’a pas révélé la présence de matiere noire sous cette forme. On trouvera les détails
sur la mise au point de la photométrie différentielle et des deux analyses des données SMC qui
en découlent dans [Le Guillou, 2003].

Une derniére analyse concernant la recherche de matiére noire est en cours [Tisserand, 2004] ;
elle vient parachever la recherche de machos vers les Nuages de Magellan avec les données
EROS2. La totalité des 7 ans de données est utilisée et une large plage de masse de déflecteur
est sondée, de 10~*Mg, a 100M, comme les analyses précédentes, mais aussi de 100 Mg, a 1000
Mg. Ce deuxieme intervalle de masse permet de tester ’existence de machos trés massifs, sur
lesquels aucune expérience n’a encore fourni de résultat. Les plus grandes masses recherchées
a ce jour sont de 1’ordre de 30 M, recherche menée par le groupe MACHO [Alcock et al., 2001]
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qui n’a pas permis de détecter de tels objets.

3.3.1.2 Résultats d’astrophysique

Les étoiles céphéides sont des étoiles supergéantes qui ont entamé la combustion de I'hé-
lium apres épuisement de I'hydrogene. Elles sont variables pulsantes avec des périodes allant
typiquement de 1 a 50 jours. La relation entre la période de la céphéide et la magnitude absolue
(luminosité), permet de déterminer la distance aux étoiles et aux galaxies proches

My = a+ Blogo(P)+~v(B—V) (3.7)

out My est la magnitude absolue de la céphéide, P la période de variabilité, (B — V') la couleur
et o le point zéro. La collaboration EROS2 s’est intéressée a la recherche de céphéides dans les
Nuages de Magellan. La détection de 300 céphéides dans le LMC et 620 dans le SMC, a révélé
un effet nouveau, une brisure de pente dans la relation période-luminosité ® des céphéides du
SMC, pour les périodes inférieures a 2,5 jours [Bauer et al., 1999]. Ceci a également été confirmé
par le groupe OGLE [Udalski et al., 1999].

Les R Coronae Borealis sont des étoiles variables qui voient leur luminosité chuter rapide-
ment, jusqu’a une diminution d"un facteur 1000 et ce en une centaine de jours. On suppose que
leur baisse de luminosité est due au carbone qu’elles auraient expulsé et qui ferait écran a la
lumiere émise par l'étoile. Tres peu de ces étoiles avaient été decouvertes jusqu’a maintenant.
On en connaissait moins de 100 dans la galaxie et 17 dans le LMC. L’analyse microlentille vers
les Nuages de Magellan, actuellement en cours, a permis de mettre en évidence 5 de ces étoiles
dans le SMC [Tisserand et al., 2004].

3.3.2 Les bras spiraux galactiques

Les données d’EROS2 en direction des bras spiraux galactiques ont donné lieu a deux ana-
lyses [Derue, 1999] et [Rahal, 2003]. 29 champs de 1 deg? répartis vers quatre directions a grande
densité stellaire des bras spiraux sont suivis. Ces directions nommeées selon 1'étoile la plus
brillante de la direction considérée sont :

B3 Scuti : 6 champs observés

v Scuti : 5 champs observés

«v Normee : 12 champs observés
6 Muscee : 6 champs observés.

La carte des champs observés vers ces quatre directions est représentée sur la figure 3.8,
superposée a un cliché du plan galactique. Les expériences concurrentes MACHO et OGLE ob-
servent respectivement 1,5 deg® vers v Scuti et 4 deg? vers le plan galactique, mais dans des
directions autres que celles citées. Le suivi d’EROS2 est le seul susceptible de fournir une pro-
fondeur optique a des longitudes galactiques élevées.

Au total, 16 millions d’étoiles sont observées tous les 2 a 3 jours. Dans ces directions,
comme vers le centre galactique, les déflecteurs qui produisent les effets de microlentille ne
sont pas des objets sombres, mais on pense que ce sont des étoiles ordinaires et la mesure
de la profondeur optique permet de contraindre les modeles galactiques. La premiere analyse
([Derue et al., 2001]) concernait 3 années de données ; elle a mis en évidence 7 candidats de mi-
crolentille gravitationnelle. La profondeur optique moyennée sur les quatre directions était de

Changement du coefficient 3 dans 1’équation 3.7.
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FIG. 3.8 — Champs observés dans le plan galactique par EROS2. Les champs des quatre directions des
bras spiraux galactiques (3 Scuti, v Scuti, v Normeae, 0 Muscee) ainsi que ceux du centre galactique, sont
superposés sur un cliché du plan galactique (d’apreés [Perdereau, 2004]).
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T =0,43+0,2x 107, valeur compatible avec celle des modeles simples de la Galaxie sous I'hy-
pothese que les étoiles sources se trouvent a une distance moyenne de 7 kpc. La variation de
la profondeur optique avec la longitude galactique allait dans le sens d"une asymétrie rendant
compte de la présence d'une barre au centre de la galaxie. Mais la statistique faisant défaut, ce
résultat n’a pu étre établi fermement.

La seconde analyse, sur 7 ans de données, a révélé 24 candidats compatibles avec un effet de
microlentille gravitationnelle. La profondeur optique moyenne mesurée vers les bras spiraux
est 7 = 0,38 & 0,08 [Rahal, 2003]. Ce résultat est compatible avec les prédictions de modéles
galactiques dans lesquels le bulbe central est modélisé par une barre, et favorise ceux sans
matiere cachée dans le disque. Outre la statistique, la principale limitation de cette analyse
provient du fait que les distances des étoiles sources sont mal connues.

3.3.3 Larecherche de supernovae

Les explosions de supernova (SN) sont des événements trés rares (de 1'ordre de quelques
SN/siecle/galaxie). Pour une recherche de SN, il faut observer un grand nombre de galaxies
dans plusieurs centaines de degrés carrés. On observe donc hors du plan galactique. Depuis
1997, 1a collaboration EROS2 a mené neuf campagnes de recherche de SN. Pour ce type d’étude,
un méme champ est observé deux fois, a quatre semaines d’intervalle, a la nouvelle lune. La
détection des objets se fait par soustraction d’images. Lorsqu'une SN est repérée, un spectre
est enregistré avec un autre télescope afin de définir son type. Les sept premieres campagnes
qui ont eu lieu en 1997 et 1998 ont permis la détection de 35 SN, dont 10 ont pu étre identifiées
a l'aide de mesures spectroscopiques : 7 de type Ia, 2 de type II, 1 de type Ic ([Hardin, 1998,
Hamilton, 1999]). Les deux autres campagnes d’observation, 1999 et 2000, ont été menées au
sein d'un consortium international. La campagne du printemps 1999 a permis la découverte
d’une cinquantaine de SN dont la moitié par EROS2. L'analyse photométrique de ces SN ainsi
que celle des SN de type Ia précédentes a permis la mesure de la constante de Hubble Hy, =
67,4 + 21“222 km/s/Mpc [Regnault, 2000]. Une autre analyse a permis la mesure du taux d’ex-
plosion, & un redshift moyen z ~ 0,13 sur un lot de 14 SN de type Ia découvertes au cours
des années 1999 et 2000 [Blanc, 2002]. Ce taux est de RE = 0, 125’:8:83&8:8?2 ho¢ SNu ot
1 SNu =1 SN/10' LB /siécle [Blanc et al., 2004]. Une analyse spectroscopique des données
de la campage de 1999 est détaillée dans [Rahal, 2003].

3.3.4 Larecherche d’objets du halo galactique a grand mouvement propre

Les naines blanches sont des résidus stellaires. Elles sont le résultat de I’évolution des étoiles
de faible masse, entre 0,26 M, et environ 8 M. Dans le voisinage solaire, les naines blanches
du halo galactique peuvent étre repérées par leur grand mouvement propre. Un objet situé a
quelques dizaines de parsecs peut se déplacer de quelques arcsec/an. Une chaine d’analyse
mise en place spécialement pour cette recherche a donné lieu a 1’étude des données de trois
campagnes d’observation, sur 250 deg? [Goldman, 2001]. Cette étude n’a révélé aucun candidat
naine blanche du halo. La limite publiée par [Goldman et al., 2002] exclut a 95% de niveau de
confiance que les naines blanches puissent contribuer pour plus de 5% a 10% a la masse totale
du halo galactique.
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3.4 EROS?2 et le centre galactique

Dans cette section, nous insisterons sur le programme de recherche de microlentille vers le
centre galactique. Apres avoir évoqué la stratégie et 1'historique de la prise de données, nous
ferons un bilan des données disponibles & ce jour. Pour finir, nous décrirons les différentes
mesures de la profondeur optique effectuées dans le passé par EROS2 et par les expériences
concurrentes, afin de voir dans quel contexte cette nouvelle analyse prend place.

3.4.1 Choix des champs du centre galactique et historique de la prise de données

Une des difficultés de l'interprétation de la profondeur optique est l'effet de confusion
d’étoiles qui intervient dans les champs encombrés. Il engendre des erreurs systématiques dues
a une mauvaise détermination du flux de 1’étoile “lentillée”. Pour pallier cette difficulté, on peut
ne considérer que les étoiles trés brillantes ; la contribution d’étoiles plus faibles a proximité de-
vient négligeable. Les géantes rouges répondent a cette caractéristique. Elles constituent un en-
semble d’étoiles tres brillantes et facilement repérables dans le diagramme couleur-magnitude

par leur regroupement en amas ou clump (cf figure 3.9).
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FIG. 3.9 — Diagramme couleur magnitude d’un champ du centre galactique.

D’autre part, il est compliqué de localiser la plupart des étoiles sans faire une étude spec-
troscopique. Elles peuvent aussi bien se situer dans le disque de la Galaxie que dans le bulbe.
A contrario, le probleme ne se pose pas pour les étoiles géantes rouges, celles-ci se situant pré-
térentiellement dans le bulbe dont on estime le rayon a 1 kpc. De plus, la grande luminosité
des géantes rouges permet de mesurer leur flux avec une bonne précision, de I'ordre de 3-4%
voire mieux. Avec de telles précisions, de fines déviations comme celles produites par 1'effet de
parallaxe peuvent étre détectées.

Ainsi au démarrage des observations EROS2 en juin/juillet 1996, 124 champs de 1 deg? ont
été observés en direction du centre galactique et ce de part et d’autre du plan galactique. Le
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nombre de géantes rouges dans chaque champ a été déterminé a l'aide d’un programme de
recherche automatique du clump des géantes rouges dans le diagramme couleur-magnitude
(cf [Afonso, 2001]). Parmi ces 124 champs ont été retenus ceux de moindre absorption et ceux
contenant le plus de géantes rouges, les analyses se concentrant sur ce type d’étoiles. Suite a
cette étude, 42 champs ont été éliminés.

Parmi les 82 champs restants, 17 ont été suivis deux fois par nuit au cours de I'année 1996.
Il s’agit des champs numérotés de cg607 a cg632 et situés a proximité du centre galactique. Ces
champs ont été également suivis par les groupes concurrents MACHO et OGLE. Le but de cet
échantillonnage resserré était de détecter des événements microlentille de tres courte durée. En
1997, le sur-échantillonnage des champs cgbxx a été abandonné au profit d'un échantillonnage
équilibré sur 'ensemble des 82 champs. Cependant, le phénomene climatique EI Nifio qui a dé-
buté en 1997 et s’est poursuivi tout au long de I'année 1998 a provoqué des vagues de mauvais
temps. L'observation des 82 champs par nuit dans des conditions optimales n’était plus assu-
rée. Il a donc été décidé de classer les champs en deux groupes, 64 champs prioritaires et 18
champs non-prioritaires. Au cours d"une nuit, les champs non-prioritaires ont été observés s’il
restait du temps apres avoir observé les champs prioritaires. Une carte des champs du centre
galactique est représentée sur la figure 3.10.

Pour assurer les suivis fins, un systeme d’alerte en ligne a été mis en place en 1998. Ce sy-
teme permet de détecter trés tot des événements microlentille et d’adapter la prise de données
en conséquence. En raison du tres gros volume de données a traiter en temps réel, ce dispo-
sitif n’était activé que sur un sous-échantillon des champs EROS (un échantillon de champs
vers le centre galactique et les Nuages de Magellan). Le systeme d’alerte en ligne a notam-
ment permis de détecter un superbe événement de microlentille binaire, EROS-2000-BLG-5
[Afonso et al., 2001].

124 CHAMPS EROS BULBE

7// 42 Champs elimines debut 1997
—— 64 Champs prioritaires
---18 Champs non prioritaires

Latitude b

I L L L L Lo by I I L
-7.5 -5 -2.5 0 2.5 5 7.5 10 12.5
Longitude |

FIG. 3.10 — Champs observés vers le centre galactique.
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3.4.2 Bilan des données a traiter

Les champs traités pour ’analyse décrite ici, présentent une moyenne de 570 clichés enre-
gistrés par couleur pour toute la durée de l'expérience. Les champs qui présentent moins de
300 clichés par couleur n’ont pas été considérés. Les champs retenus sont au nombre de 66. La
liste ainsi que les coordonnées des centres de ces 66 champs sont indiquées dans le tableau 3.2.

La carte du ciel correspondante est représentée sur la figure 3.11

champ « 1) champ «@ )
(J2000) (J2000) (J2000) (J2000)

cg002 | 17:52:45.8 | —30:48 :41 cgl07 | 17:34:50.2 | —27:04 :24
cg003 | 17:53:08.2 | —29:24 :20 cgl08 | 17:44:31.9 | —26:04 :58
cg004 | 17:56:01.0 | —30:24 :49 cgl09 | 17:41:36.2 | —25:26:12
cg005 | 17:56:20.4 | —29:00 :27 cgll2 | 17:48:10.8 | —23:46 :40
cg006 | 17:59:12.1 | —30:55 41 cgll3 | 17:45:01.8 | —23:48:17
cg008 | 17:59:52.4 | —28:04 :22 cglld | 17:41:52.8 | —23:49 :38
cg009 | 18:02:31.6 | —30:59 :31 cglls | 17:38:40.9 | —23:57:22
cg016 | 18:08:58.2 | —33:03 :50 cglle | 17:41:05.3 | —22:25:10
cg021 | 18:10:00.8 | —25:54:38 cgll7 | 17:52:39.4 | —22:04 :00
cg030 | 18:16:00.8 | —28:47 :45 cgll8 | 17:48:16.9 | —22:23:24
cg031 | 18:16:05.2 | —27:23:31 cgl2l | 18:00:32.0 | —17:42:48
cg058 | 18:14:42.0 | —24:30:05 cgl22 | 17:25:13.8 | —27:55:59
cgl6l | 18:18:07.9 | —23:03:16 cgl23 | 17:18:45.0 | —29:58 :57
cg070 | 17:41:03.5 | —34:27:17 cgl24 | 17:19:09.5 | —28:27 :45
cg071 | 17:44:56.0 | —33:32:38 cgl31l | 17:26:01.0 | —25:31 :40
cg072 | 17 :44:26.2 | —34:56 :52 cgl33 | 17:38:03.8 | —22:12:55
cg073 | 17:48:20.9 | —33:37 :42 cg607 | 17:59:35.9 | —29:28 :45
cg074 | 17:48:02.2 | —34:59:23 cg6l0 | 18:02:52.4 | —29:32:36
cg076 | 17:52:16.0 | —32:15:35 cg6ll | 18:03:06.5 | —28:08:14
cg077 | 17:51:46.1 | —33:42:26 cg6l2 | 18:05:46.0 | —31:29 :47
cg078 | 17:55:34.3 | —31:51 :44 cg6l13 | 18:06:03.6 | —30:02 :54
cg079 | 17:55:07.3 | —33:18 :36 cgbld | 18:06:21.6 | —28:35:58
cg080 | 17:58 :48.4 | —32:22:35 cg6l5 | 18:06:40.0 | —27:08 :59
cg081 | 17:58:24.6 | —33:49 :25 cg6l7 | 18:09:12.2 | —31:37:04
cg082 | 18:02:11.0 | —32:26:23 cgbl8 | 18:09:20.2 | —30:12:51
cg083 | 18:01:50.5 | —33:53:12 cg6l9 | 18:09:29.2 | —28:48:35
cg084 | 18:05:28.7 | —32:56 :36 cg620 | 18:09:44.6 | —27:21:38
cgl0l | 17:33:59.0 | —29:55:49 cg623 | 18:12:40.3 | —31:37:24
cgl02 | 17:30:24.1 | —30:01 :00 cgb24 | 18:12:39.6 | —30:09 :11
cgl03 | 17:31:12.4 | —28:34:31 cg625 | 18:12:52.2 | —28:42:20
cglo4 | 17:27:28.1 | —29:20:59 cgb26 | 18:12:58.7 | —27:18:02
cgl05 | 17:23:54.2 | —29:25:28 cg627 | 18:13:05.9 | —25:53 :41
cglO6 | 17:39:29.5 | —27:29 :60 cg632 | 18:16:16.7 | —25:56 :36

TAB. 3.2 — Liste et position des champs retenus pour l'analyse.
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FIG. 3.11 — Champs du centre galactique retenus pour I’analyse.

3.4.3 Etat des lieux des études “microlentille” vers le centre galactique : EROS2 et
ses concurrents

Plusieurs expériences consacrées a la recherche de microlentilles gravitationnelles ont déja
effectué des mesures de profondeur optique vers le centre galactique. Pour terminer ce chapitre,
nous allons lister et décrire brievement les expériences concernées. Nous allons voir que les
mesures obtenues a ce jour sont loin d’étre consensuelles et que, dans ce contexte, une nouvelle
analyse, comme celle qui fait I'objet de cette these, est particulierement intéressante.

3.4.3.1 Les expériences

e EROS2

Nous ne reviendrons pas sur la description d’EROS2 qui a largement été développée pré-
cédemment. Une premiere recherche de microlentilles vers le centre galactique a été as-
surée par [Afonso, 2001]. Pour cette analyse 15 champs du centre galactique ont été ana-
lysés; il s’agit de 15 champs contigus dont la direction moyenne est | = 2,5°;b = —4°.
L’analyse portait sur trois ans de données. Elle a révélé 33 candidats de microlentille
gravitationnelle dont 16 ont pour source une étoile géante rouge. Le nombre de géantes
rouges suivies est de 1,42 x 10° étoiles. La profondeur optique déterminée a partir de ces
16 candidats est 7 = (0,94 + 0,29) x 10~¢ [Afonso et al., 2003a].

63



L’expérience EROS2 : instrument, données et principaux résultats

La carte des quinze champs analysés est représentée sur la figure 3.12. Sur cette carte, la
position et la contribution a la profondeur optique de chaque candidat sont indiquées.

lContribution a la profondeur optique 1

0 - L’aire des cercles est proportionnelle a
1 GEWENG | T dte et )

latitude galactique b

longitude galactique |

FIG. 3.12 — Premiere analyse des données EROS2 du centre galactique. L'aire des cercles est proportion-
nelle a la contribution de chaque candidat a la profondeur optique. La profondeur optique mesurée pour
chaque champ ainsi que le numéro des champs EROS sont indiqués.

e MACHO

L’expérience MACHO (MAssive Compact Halo Objects), que nous avons déja citée aupa-
ravant, est une expérience australo-américaine qui s’est consacrée a la recherche d’effets
de microlentille gravitationnelle de 1992 a 1999. Les directions étudiées étaient les Nuages
de Magellan et le centre galactique. L'expérience disposait d"un télescope dédié de 1,27 m
de diametre situé a 1’observatoire du Mont Stromlo en Australie. Les données ont été ac-
quises avec deux caméras de 4k x 4k pixels représentant un champ de 0,7 x 0, 7 deg?. Les
clichés étaient pris dans les deux filtres non standard dits rouge (630 — 760 nm) et bleu
(450 — 630 nm) [Hart et al., 1996]. MACHO observait 94 champs vers le centre galactique.
La figure 3.13 représente les champs observés par MACHO superposés aux champs EROS.

Plusieurs analyses des données du centre galactique ont été effectuées. La premiere concer-
nait 12, 6 x 10° étoiles observées pendant 190 jours, en 1993, dans 24 champs MACHO. Elle
a révélé 45 candidats [Alcock et al., 1997b]. En considérant seulement le sous-échantillon
de 1,3 x 10° étoiles géantes rouges observées, 13 candidats ont été détectés et la profon-
deur optique a été estimée a 7 = 3, 9:’%3 x 1075, Pour ce résultat, la zone du ciel surveillée
correspond a 12 deg? vers la direction moyenne | = 2,55°;b = —3, 64°.

Par la suite, MACHO a publié les résultats d'une deuxiéme analyse effectuée avec la tech-
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nique de la photométrie différentielle. Cette analyse est issue de trois ans de données au
cours desquels environ 17 x 10° étoiles ont été suivies dans 4 deg? de direction moyenne
[ = 2,68%b = —3,35°. 99 candidats ont été détectés et la profondeur optique corres-

pondante est de Tyt = 2, 43f8:§§ x 1076. Pour la composante du bulbe galactique, la

profondeur optique est estimée & 7y,5p. = 3, 23f8:§g x 1075 en supposant que la contribu-
tion d’étoiles sources se situant dans le disque galactique est de 25% [Alcock et al., 2000b].

Une troisiéme analyse des données collectées durant 5 ans (1993-1997) a été réalisée. Elle
concerne 77 champs, soit 30 x 10° étoiles dont 2,1 x 10° étoiles géantes rouges observées
dans ~ 38 deg?. La direction moyenne des observations est | = 2,9°;b = —3,8°. L'analyse
a révélé environ 280 candidats; 52 d’entre eux ont pour source une étoile géante rouge.
La profondeur optique calculée avec les seuls événements de géantes rouges est 7 =
(2,040, 4)x 1075, Parmi les 77 champs pris en compte, le champ MACHO 104 centré en =
3,1°,b = —3,0°, est marginal. Parmi les 52 événements géantes rouges, 10 ont une durée
de plus de 50 jours et 5 de ces 10 événements se trouvent dans le champ 104. Lorqu’il n’est
pas tenu compte du champ 104, la profondeur optique tombe a 7 = (1,4 £+ 0,3) x 10°
[Popowski et al., 2000].

82 CHAMPS EROS BULBE
Champs MACHO

—— 64 Champs prioritaires

18 Champs non prioritaires

Latitude b

e e b A R N’ L s
-6 —4 -2 0 2 4 6 8 10 12
Longitude |

FI1G. 3.13 — Champs du centre galactique suivis par I'expérience MACHO. Les champs MACHO en
magenta sont superposés aux champs EROS2 (d’apres [Afonso, 2001]).

e MoA

MoaA (Microlensing Observation in Astrophysics) est une collaboration nippo-néo-zélan-
daise qui se consacre principalement a la recherche de planetes. Le télescope de 61 cm de
diametre dédié a I'expérience est situé au Mont John en Nouvelle-Zélande. 11 est équipé
d’une caméra de 4k x 6k pixels représentant un champ de 0,92 x 1,39 deg?. Les obser-
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vations se font dans les deux filtres non standards appelés rouge (630 — 1100 nm et bleu
(400 — 630nm).

Un premier résultat obtenu par photométrie différentielle concerne les données de la
seule saison 2000. L’analyse a révélé 28 candidats dans les 16 deg® observés. La profon-

deur optique correspondante est de Tip1q1 = 2, 59f8:§i x 1075. Pour la composante du

bulbe galactique, la profondeur optique est estimée a 7y = 3, 36:1):5 x 107% en suppo-

sant que la contribution d’étoiles sources se situant dans le disque galactique est de 23%
[Sumi et al., 2003].

e OGLE

L’expérience OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment) est une collaboration entre
'observatoire de Varsovie, 'observatoire de Carnegie et I'observatoire de I'Université de
Princeton. OGLE a connu trois phases. La premiére s’est déroulée de 1993 a 1995, elle
était consacrée a la recherche de candidats microlentille vers le centre galactique. La col-
laboration disposait d'un télescope de 1 m de diametre installé a I'observatoire de Las
Campanas au Chili. Le télescope était équipé d"un détecteur composé d'un seul CCD de
2k x 2k représentant un champ de 0,25 x 0,25 deg?. La quasi-totalité des observations
étaient faites dans le filtre standard /. La deuxieme phase de 1’expérience a démarré en
1996. Un nouveau télescope, le Warsaw, de 1,3 m de diametre et équipé d'une caméra
couvrant un champ de 0,21 x 0,42 deg? était utilisé. Au cours de la deuxieme phase, en
plus du centre galactique, les bras spiraux et les nuages de Magellan ont été observés. La
troisieme phase d’OGLE a démarré en 2002 avec une nouvelle caméra couvrant un champ
4 fois plus grand (0,58 x 0,58 deg?).

A cejour, la collaboration OGLE n’a publié qu'une mesure de la profondeur optique vers
le centre galactique, elle est issue des données de la toute premiére phase d’OGLE. L'ana-
lyse des deux années de données OGLE I a révélé 9 candidats. Environ 10° étoiles ont été
observées dans 13 champs dont 9 sont localisés dans la fenétre de Baade (I = 1°;b = —4°).
La profondeur optique est 7 = (3,3 4 1,2) x 107% [Udalski et al., 1994].

Au cours de la deuxiéme phase de I'expérience, 214 candidats dont 20 candidats binaires
ont été détectés [Udalski et al., 2000]. Cependant, l'efficacité de détection n’ayant pas en-
core été estimée, il n’est pas possible d’en déduire la profondeur optique.

3.4.3.2 Résumé des mesures de la profondeur optique vers le centre galactique

Le tableau 3.3 résume les différents résultats expérimentaux obtenus a ce jour pour la pro-
fondeur optique vers le centre galactique. I illustre la nécessité de suivre un grand nombre
d’étoiles géantes rouges pendant plusieurs années pour minimiser les problémes de confusion
et la contamination par des étoiles variables, afin de trancher sur les désaccords observés.
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d’étoiles d’étoiles couverte d’observation | candidats
EROS2 | géantes rouges | 1,42 x 10° 1=2,5%b=—4° 15 deg? 3 ans 16 7=0,944+0,29 x 1076
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Chapitre 4

Réduction photométrique des données

Ce chapitre présente la chaine de traitement qui permet de passer des données brutes, les
clichés CCD, aux courbes de lumiere des étoiles (flux en fonction du temps). La méthode utili-
sée est la photométrie sur catalogue. Nous allons décrire le principe de cette méthode, expliciter
les différentes étapes et dresser le bilan de ce “pré-traitement” des données.

4.1 Principe et description de la photométrie sur catalogue

La réduction photométrique des données pour une portion du ciel donnée, consiste, dans
un premier temps, a faire un catalogue de tous les objets identifiés. Pour lister les étoiles de
chaque zone du ciel, les positions et les flux des étoiles doivent pouvoir étre mesurés de fagon
précise. Nous avons donc besoin d'une image d’excellente qualité appelée image de référence,
référence a la fois astrométrique et photométrique. Pour chaque champ et chaque CCD, une
quinzaine d’images, choisies parmi les meilleures de toute la campagne de suivi, d’aprés des
criteres météorologiques et instrumentaux optimaux, sont additionnées pour donner 1'image de
référence. Le processus d’addition est appellé compositage.

A partir des images de référence, sur lesquelles on détecte les étoiles, on fabrique les cata-
logues de référence. Les catalogues sont des fichiers contenant la liste des étoiles détectées, ainsi
que leurs positions et leurs flux. Les mesures de flux des étoiles se font par ajustement de PSF.
Au cours de cette étape, il faut tenir compte du fait que I'image de référence provient d'une
série d'images, ce qui nécessite un certain nombre de sous-étapes en plus par rapport a une
mesure sur une seule image, mais améliore la qualité des mesures sur les étoiles.

Une fois les étoiles repérées, on mesure réguliérement leur flux au cours du temps via cha-
cun des clichés collectés au cours de la période d’observation. Avant de réaliser une mesure
sur une image dite courante, on détermine d’abord la transformation géométrique qui la lie a
I'image de référence, ceci permet d’identifier les étoiles sur 'image courante. Comme les dif-
férentes images sont enregistrées dans des conditions de prise de vue hétérogenes, les flux
mesurés sur chaque image doivent étre calibrés par rapport a ceux de I'image de référence. Les
courbes de lumiere obtenues sont stockées dans des fichiers appelés fichiers de suivi.

La photométrie est faite séparément dans chacune des deux couleurs et étant donné la taille
d’un fichier pour un cliché CCD (8 Mo), les images et catalogues de référence sont construits
par quart de CCD, et on conserve ce découpage jusqu’a la fin de 1’analyse.

Pour résumer, la photométrie va se composer de trois étapes principales :



Réduction photométrique des données

— le compositage (création des images de référence),
— la création des catalogues de référence,
— la création des courbes de lumieére.

Pour la réduction des données, les programmes utilisés (sauf mention contraire) sont is-
sus du logiciel de photométrie PEIDA, Programme d’Etude d’Images Destiné a I’ Astronomie,
spécialement créé par le groupe EROS pour réduire un grand volume d’images de champs
encombrés [Ansari, 1996].

4.2 Le compositage

A Vissue du compositage, on dispose d’une image de référence pour la totalité des champs
a analyser. Nous avons indiqué plus haut que I'image de référence constitue, entre autre, une
référence astrométrique. En fait, c’est le premier cliché de la liste des quinze images qui sert
de référence astrométrique, les quatorze autres étant alignés géométriquement sur le premier.
Pour assurer une couverture astrométrique optimale des champs observés, il faut tenir compte
des défauts de pointage du télescope. Cela se traduit par un choix des références astrométriques
adapté : des clichés de bonne qualité et enregistrés a une méme date. Afin de déterminer ce
choix, on étudie I'évolution du pointage du télescope au cours du temps.

4.2.1 Etude du pointage du télescope

Une étude du pointage du télescope au cours du temps a été effectuée sur environ 10%
des champs a analyser. Les 6 champs testés sont les champs cg003, cg061, cg072, cg123, cgll7,
cg623. Leur position dans le ciel est indiquée sur la figure 4.1.

Pour un champ donné, toutes les images du CCD 4 ont été alignées géométriquement a
I'aide d'un programme développé par [Le Guillou, 2003] indépendamment du logiciel PEIDA.
Tous les clichés sont alignés sur un cliché enregistré le 4 ou 5 juin 2000. Ces nuits bénéficiaient
de bonnes conditions instrumentales et météorologiques, ainsi que d’une durée suffisamment
longue pour faire un cliché de la quasi-totalité des champs au moins 1 fois, voire 2 fois pour
les champs prioritaires. On a constaté que le décalage n’est pas différent selon la partie du
ciel observée, les 6 champs traités voient leurs pointage varier de fagon semblable au cours du
temps. La figure 4.2 montre, pour le champ cg003, les décalages en pixels A, et A, au cours du
temps par rapport au cliché du 4 juin 2000 (jour julien EROS! (EJD) 1699,5). Les coordonnées
x et y sur les clichés correspondent aux coordonnées équatoriales dans le ciel « et § telles que
x « —d ety < a.Le décalage en x est relativement stable, un décalage assez important apparait
pour la saison 1997 et le début de la saison 1998 (EJD < [500,1000]), mais par ailleurs le décalage
n’excede pas 50 pixels. En revanche le décalage est beaucoup plus instable en y. On observe un
décalage du pointage du télescope de 400 pixels au cours de la durée de I'expérience.

En choisissant la référence astrométrique parmi un des clichés de 1’année 2000, on va se
limiter & un décalage de moins de 200 pixels pour la plupart des clichés, les saisons 1996 et
1997 étant beaucoup plus pauvres en données que les autres saisons. La date du 4 juin semble
étre une bonne date pour les raisons données plus haut. Au cours de cette nuit, la quasi-totalité
des champs ont été observés ; pour les quelques champs non observés le 4 juin, un cliché du 5
juin 2000 existe.

La correspondance entre jour julien EROS (EJD) et jour julien (JD) est donnée par EJD = JD — 2450000.
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FIG. 4.1 — Emplacement des 6 champs tests (en rouge) pour I'étude du pointage du télescope au cours de
I'expérience.

4.2.2 Sélection des meilleures images

Les quinze meilleures images, pour chaque champ et chaque CCD, sont sélectionnées en
fonction des différents critéres listés ci-apres.

date de la référence astrométrique et des clichés sélectionnés : la date de la référence astro-
métrique est le 4 juin 2000 ou le 5 juin 2000. Les 15 clichés utilisés pour contruire 'image com-
positée sont choisis parmi les clichés des années 1998, 1999, 2000 et 2001. Nous avons vu que
pour ces années le décalage géométrique des clichés par rapport a la référence astrométrique
était, pour la grande majorité, de moins de 200 pixels. De plus, par ces choix, nous évitons
aussi les années présentant des problemes techniques. Par exemple, au début de 1'expérience,
en 1996, une fermeture prématurée de 1’obturateur engendrait des clichés inexploitables; il y
eut aussi quelques clichés qui présentaient une date erronée dans 1’en-téte des fichiers. En jan-
vier 2002, un accident a endommagé la caméra rouge : suite a un réchauffement, certains CCD
se sont légerement décollés de leur support. En particulier, le CCD 4 rouge et le CCD 5 rouge
fournissent des images inexploitables a partir de cette date.

le temps de pose : la quasi-totalité des images EROS du centre galactique (93,3%) ont un
temps de pose de 120 s. Un petit nombre d'images ont un temps de pose différent; certaines
images du début de I'expérience peuvent avoir un temps de pose plus long, jusqu’a 240 s et les
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FIG. 4.2 — Décalage géométrique en pixels des clichés du champ cg003, CCD 4 par rapport a un cliché
du 4 juin 2000 (x et y suivent les coordonnées équatoriales, respectivement —9 et o).

clichés pris sous alerte ont en général un temps de pose plus court, 50 a 60 s, pour permettre
d’échantillonner au maximum le signal. Afin d’éviter, par la suite, une renormalisation des
caractéristiques des images par le temps de pose, on sélectionne les quinze meilleures images
uniquement parmi les clichés ayant un temps de pose de 120 s.

le fond de ciel : le fond de ciel (FDC) est le fond lumineux dt aux étoiles trop faibles pour
étre résolues et a la diffusion des photons dans I'atmospheére. Les images présentant un fond
de ciel important sont, tres souvent, celles enregistrées au voisinage de la pleine lune. Un fond
de ciel trop élevé va dégrader le rapport signal sur bruit. En moyenne le fond de ciel a une
valeur de ~ 3000 ADU mais la distribution est asymétrique (cf figure 4.3 en bas a gauche).
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Pour sélectionner les meilleures images, nous exigeons donc que :

FDC < 2000 ADU. (4.1)

le seeing : nous avons vu section 3.2 que le seeing témoigne de la qualité d"un cliché; plus il
est petit, meilleure est la qualité de I'image. Il est défini comme la largeur a mi-hauteur de la

PSF gaussienne a deux dimensions, soit 2 /2in2(c% + o2). Nous sélectionnons les clichés situés
dans la partie inférieure des distributions de o, et o, (cf 4.3 en haut). On demande que :

0z,0y < 1,6 pizels. 4.2)

le nombre d’étoiles: le nombre d’étoiles présentes sur un cliché est un des facteurs de qualité
de ce dernier. On impose une limite inférieure sur le nombre d’étoiles. Pour un champ et un
CCD donné, on demande que les clichés sélectionnés se situent dans la partie supérieure de la
distribution du nombre d’étoiles

Nétoiles > <Nét0iles> - 07 %ol (43)

ol apres ajustement de la distribution du nombre d’étoiles par une gaussienne, (Nespiies) €t o
sont respectivement la moyenne et I'écart type de la gaussienne (cf figure 4.3 en bas a droite).

détection des traces de satellites : le passage de satellites ou d’avions engendre de longues
traces rectilignes sur les clichés. Pour repérer ces traces, un programme de détection a été déve-
loppé par [Le Guillou, 2003]. Ce programme est appliqué sur les images sélectionnées ; si une
trace est repérée, 'image est rejetée. Il convient d’utiliser le détecteur de traces apres 1’élimina-
tion des zones fiducielles. En effet, comme nous 1’avons vu au chapitre 3, les CCD présentent
un certain nombre de défauts (colonnes mortes, pixels lumineux). Au cours de 1'expérience, les
défauts ont été listés au fur et a mesure de leur apparition et des “masques logiciels” recou-
vrant les zones endommaggées ont été élaborés. Ces zones défectueuses des CCD sont appelées
zones fiducielles. Sur chaque image sélectionnée, on élimine donc les zones fiducielles en y ap-
pliquant les masques prévus a cet effet. Si on utilisait le détecteur de traces avant 1’élimination
des zones fiducielles, toutes les images seraient rejetées.

I'alignement géometrique, choix d’un décalage minimum : toujours pour des raisons de
couverture optimale du ciel (cf date de la référence astrométrique), et aussi pour optimiser
la qualité de I'image compositée, les images sélectionnées sont choisies telles qu’elles aient un
décalage géométrique maximum d’une centaine de pixels en x et en y avec I'image de référence
astrométrique. On évite ainsi que 'image de référence soit composée, sur ses pourtours, de trop
peu d’images.

En pratique, pour un champ donné la sélection des images se fait sur le CCD 4. Toutes
les images disponibles sont d’abord rangées par seeing croissant puis on garde celles qui ré-
pondent aux critéres de sélection listés plus haut. Pour les autres CCD, on sélectionne les
images correspondant a celles obtenues pour le CCD 4, et on vérifie juste qu’elles ne présentent
pas de traces de satellite et que le seeing répond aux critéres de sélection. Dans le lot d'images
restantes, on garde, pour chacun des CCD, les 15 images qui présentent les plus petits seeings.
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FIG. 4.3 — Distribution du seeing, du fond de ciel et du nombre d’étoiles des clichés CCD. Les distribu-
tions représentées sont celles des clichés rouges et bleus du champ cg607 CCD 4. La partie colorée des
histogrammes représente les clichés qui répondent aux criteéres de sélection des images pour la fabrication
des images compositées.

4.2.3 Découpage en quart des CCD et compositage

Comme nous l’avons signalé plus tot, nous découpons les images des CCD en quatre quarts
nommés k, 1, m et n pour faciliter la manipulation des données. Les images ne sont pas décou-
pées strictement; on ajoute une marge d’environ 150 pixels pour remédier au probleme de
décalage géométrique entre les images. L'image de référence doit étre contituée du maximum
d’images possible sur toute sa surface. Les étoiles situées en bordure des images et présentes
sur plusieurs quarts a la fois seront comptabilisées plus tard (voir chapitre 6). Une fois le dé-
coupage fait, on peut réaliser le compositage. Les images sont d’abord rééchantillonnées avec
des pixels de surface deux fois plus petite, dont les contenus sont déterminés par une inter-
polation bilinéaire des valeurs des quatre pixels initiaux voisins. Ceci permet d’améliorer la
précision sur les positions des étoiles. Vient ensuite 1’addition des quinze images; pour cela
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les méme étoiles sur chacune des images doivent se superposer exactement. Il faut trouver la
transformation géométrique qui lie une image donnée a la premiere sélectionnée (i.e la réfé-
rence astrométrique). La transformation se compose d'une translation (A;, A,), d"une rotation
(©) et d'une homothétie (h) et les relations entre les coordonnées de I'image i et de la référence
astrométrique ref s’expriment ainsi :

X;
Y;

Ag + h X (2refcosO + yper5inO)
Ay + h X (—Zrefsin® + yYrepcosO). (4.4)
On commence par déterminer la translation en utilisant les 500 étoiles non saturées les plus
brillantes. On histogramme, dans le plan (A, A,), toutes les distances possibles (limitées a 250
pixels) entre les paires d’étoiles des deux images a aligner. L’histogramme est ajusté par une
gaussienne a deux dimensions dont le maximum indique une valeur approchée de la trans-
lation. La transformation globale (équations 4.4) peut alors étre ajustée par la méthode des
moindres carrés en initialisant avec la valeur de la translation trouvée.

Les quinze images ainsi recalées sur la référence astrométrique sont additionnées pour for-
mer l'image de référence.

4.2.4 Bilan de la création des images de référence

A lissue du compositage, 4224 images compositées ont été construites (66 champs x
2 mosaiques de CCD x 8 CCD x 4 quarts). Certains champs sont moins bien échan-
tillonnés que d’autres ou certains CCD présentent moins d’images disponibles que d’autres,
comme le CCD2 rouge qui était inutilisable jusqu’en 1999. Parfois, il n’a donc pas été possible
de sélectionner au moins 15 images de bonne qualité. Par ailleurs, il est arrivé aussi que le
compositage échoue pour une image donnée. Finalement, sur 4224 images de référence 175 se
composent de moins de 15 images; pour ces 175 images, I’histogramme du nombre d’images
par image compositée est représenté figure 4.4.
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4.3 La création des catalogues de référence

Les catalogues de référence contiennent la liste de toutes les étoiles d'un quart de CCD ainsi
que les informations les concernant, telles que leur position, leur flux, etc. IIs sont construits a
partir des images compositées selon trois étapes principales, le détection des étoiles sur le cliché
de référence, I’estimation des flux de référence et la fusion, dite association rouge-bleu, des deux
listes d’étoiles des catalogues rouge et bleu.

4.3.1 La détection des étoiles

La détection des étoiles sur 1'image compositée est assurée par le détecteur CORRFIND
élaboré spécialement pour la photométrie en champ encombré par le groupe EROS. Une étude
tres complete de ce détecteur ainsi qu'une comparaison de ses performances avec d’autres
détecteurs d’étoiles est décrite dans [Palanque-Delabrouille, 1997]. Nous n’aborderons ici que
quelques points.

Le principe de détection de CORRFIND repose sur la corrélation entre les pixels des clichés
avec la PSF des étoiles. Soit une étoile centrée en (x¢, yo), avec un seeing moyen (o, oy, p) dé-
terminé pour I'ensemble de I'image, en considérant les étoiles les plus brillantes et plus isolées.
Le profil de cette étoile est modélisé par la PSF gaussienne (cf section 3.2) :

f

PSF(z,y) =
(=9) 2noyoy4/ (1 — p?)

1 <(Jcrvo)2 L W-w)? QP(xfo)(yyO))}(zm

052 oy O20y

En calculant la corrélation entre chaque pixel (i,j) et une PSF centrée en (i j), CORRFIND four-
nit une image de corrélation qui présente des maxima locaux a 'emplacement des étoiles. La
position précise des étoiles est ensuite affinée par 1’ajustement d"une parabole sur le maximum
local considéré. Cependant, tous les maxima ne correspondent pas a une étoile, les plus faibles
sont des fluctuations du fond de ciel. Pour retenir une étoile en tant que telle, on demande a ce
que le maximum local soit au-dessus d"un certain seuil réglable.

Pour la création des catalogues de référence du centre galactique, afin de travailler avec le
plus grand nombre d’étoiles possible, nous avons fixé un seuil de détection bas. Ce choix se
traduit par la présence de beaucoup de fausses détections qui ont été éliminées par la suite.

4.3.2 La mesure des flux de référence

Le flux de chacune des étoiles détectée sur les images de référence est mesuré et gardé
en mémoire dans les catalogues de référence. Pour une étoile donnée, son flux de référence
est en fait la moyenne de ses différents flux mesurés sur chacune des images qui ont servi
a construire 'image compositée. La mesure des flux s’effectue par I'ajustement de PSF. Les
détails des différents types de mesure (mesure de flux sur une image de référence ou sur une
image courante) sont explicités plus loin, section 4.4.1.

4.3.3 L’association rouge-bleu

Apres les deux étapes précédentes, les catalogues de chaque couleur contiennent les infor-
mations de position et le flux de référence de chaque étoile. Il s’agit maintenant d’identifier
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le catalogue “rouge” avec le catalogue “bleu”; en d’autres termes, il s’agit de trouver pour
chacune des étoiles d"une couleur 1’étoile qui lui est associée dans 1'autre couleur. Ceci est ef-
fectué en calculant la transformation géométrique entre les deux catalogues. Toutefois, toutes
les étoiles ne sont pas associées, notamment les fausses détections évoquées section 4.3.1. A
I'issue de l'association rouge-bleu, les catalogues de référence sont complets et préts pour la
construction des courbes de lumiere.

4.3.4 Bilan de la création des catalogues de référence

Parmi les 2112 (66 champs x 32 quarts/champ) catalogues de référence prévus (ou 4224
si on considéere qu’il y a un catalogue par couleur), il y deux quarts de CCD pour lesquels
les programmes de construction de catalogues ont échoué, et ce malgré plusieurs tentatives. Il
s’agit des catalogues correspondant au CCD 0 quart k et au CCD 5 quart n, du champ cg073.
Ces deux quarts ont été exclus de I'analyse.

Une autre difficulté a été la présence d’aigrettes lumineuses sur les images de référence. Les
aigrettes lumineuses sont formées par des étoiles d’avant plan tres brillantes qui provoquent
une saturation des pixels et des rayons lumineux intenses comme 1'illustrent les figures 4.5 et
4.6. Elles induisent de nombreuses fausses détections et peuvent également simuler une ampli-
fication du flux d'une véritable étoile. Un programme développé par [Afonso, 2001] permet de
masquer automatiquement ces étoiles tres brillantes lors de la détection des étoiles. La figure
4.5 représente une étoile brillante avant et apres 1’application du masque. Cependant, il existe
des étoiles tellement brillantes telles qu’elles affectent une trop grande zone de 'image et le
programme de masquage automatique échoue (le masquage est mal fait ou n’a pas lieu, cf fi-
gure 4.6). Dans ce cas, la création du catalogue devient impossible, I'image considérée contient
trop de pixels saturés. A plusieurs reprises nous avons donc di masquer interactivement les
zones saturées sur les images de référence qui faisaient échouer la création de catalogues.

FIG. 4.5 — Etoile d’avant plan trés brillante qui provoque des aigrettes lumineuses. Les clichés repré-
sentent une partie de 'image de référence avant et apres l'intervention du programme de masquage
automatique.

Finalement, 4420 catalogues de référence ont été créés : un par quart de CCD et par couleur.
IIs contiennent en moyenne environ 36000 étoiles chacun. La distribution du nombre d’étoiles
par catalogue est représentée figure 4.7.
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FIG. 4.6 — Etoile d’avant plan trop brillante, le masquage automatique échoue. Les pixels saturés
s’étendent tres loin verticalement de part et d’autre du centre de I'étoile. Ce type d’étoile a du étre masqué
interactivement.
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FIG. 4.7 — Nombre d’étoiles par catalogue de référence. Ici, on considere un catalogue de référence par
quart de CCD et par couleur.
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4.4 La création des courbes de lumieére

La création des courbes de lumiere se déroule au CC-IN2P3 a Lyon. Les images compositées
et les catalogues sont stockés dans le HPSS (cf section 3.2.7) avec toutes les autres données
EROS2. La description des données est écrite dans une base de données dédiée a 1’expérience.
Une procédure automatisée crée les fichiers de suivi a partir de toutes les images disponibles.

Les positions des étoiles du catalogue de référence sont identifiées sur l'image courante
grace a l’alignement géométrique de I'image courante sur 'image de référence compositée cor-
respondante. Ensuite le flux de chacune des étoiles de I'image courante est mesuré et stocké
dans un fichier de suivi. L'opération est répétée pour chacun des clichés disponibles. On ob-
tient ainsi des fichiers de suivi par quart de CCD qui contiennent les courbes de lumiere des
étoiles cataloguées.

Pour faciliter la manipulation des données, les fichiers de suivi contiennent typiquement
une centaine de mesures. On a ainsi de 7 a 8 fichiers de suivi par couleur pour chaque quart de
CCD. Chacun des fichiers ayant une taille d’environ 100 Mo, I'ensemble des courbes de lumiere
d'un quart de CCD représente un volume de données d’environ 1,8 Go. Les fichiers de suivi
sont stockés dans le HPSS et décrits dans la base de données.

La construction des courbes de lumiere a partir des clichés CCD repose essentiellement sur
la mesure des flux des étoiles. La description de cette mesure est détaillée dans les sous-sections
qui suivent.

4.4.1 Laphotométrie

La mesure du flux d"une étoile s’effectue par I'ajustement de la PSF. Cette derniére étant non
linéaire selon les parametres de position et de seeing (respectivement xy, 49, 0, 0, de I'équa-
tion 4.5), I'ajustement serait onéreux en temps de calcul. La quantité de données a réduire est
considérable, plus de 10 To pour I’ensemble des programmes d’observation d’EROS2. En consi-
dérant qu'un cliché CCD a une taille de 8 Mo et que I'on a environ 100000 étoiles par cliché, on
estime que le nombre de mesures de flux a effectuer est de I'ordre de la centaine de milliards.
C’est pourquoi, lors de la conception du logiciel de photométrie PEIDA, le groupe EROS a dé-
cidé d’effectuer un ajustement de PSF uniquement pour la détermination du flux de référence.
Pour les autres mesures, celles des flux sur les images courantes, I’ajustement non-linéaire a été
ramené a un ajustement linéaire en imposant, pour chaque PSF, la position des étoiles (déter-
minée lors de la détection des étoiles, cf section 4.3.1) et les parameétres de seeing, déterminés
préalablement pour I'ensemble d'une image.

Du fait de I'encombrement des champs, la mesure tient compte des étoiles voisines et du
fond de ciel. Autour de I'étoile a ajuster, on définit deux pavés, un premier d’une taille d’en-
viron 10pizels x 10pizels et un deuxiéme de taille double (~ 20pizels x 20pizels). On réalise
un ajustement linéaire de x? pour tous les pixels contenus dans le premier pavé et seulement
pour les étoiles contenues dans le deuxieme pavé. Seul le flux de I'étoile a ajuster est retenu;;
les contributions des étoiles voisines du grand pavé sous 1’étoile a ajuster sont soustraites. Le
flux brut Fy,(4, j) de 1’étoile E dans le pixel (¢, j) est alors donné par

Nvoisines
Fy(i,j) = FDC + A x PSFp(i,j)+ Y Ag x PSF(i, ) (4.6)
k=1
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ou Ag est le flux brut de I’étoile E a mesurer et Aj, celui de 1’étoile voisine numéro k. L'expres-
sion est bien linéaire dans les parametres Ag et A, et le fond de ciel est paramétrisé par une
constante. On appelle erreur brute, Erry, ’erreur associée a cet ajustement.

4.4.2 L’alignement photométrique

Pour une méme étoile présente sur différents clichés, le flux brut n’aura pas la méme valeur :
les conditions atmosphériques, les conditions d’observation et 1’état des instruments de mesure
évoluent au cours du temps. Il est donc nécessaire d’étalonner les flux bruts pour les ramener
a des conditions expérimentales identiques et les rendre comparables. Pour chaque flux F, sur
les images courantes, on se rameéne statistiquement au flux mesuré sur I'image de référence
(F}). Pour une série d’intervalles de flux de référence i = 1, ..., N, on calcule la variable O;

F, - F,

O = ('

)i 4.7)

ol la moyenne est effectuée sur toutes les étoiles de I'intervalle de flux i. Ensuite une droite est
ajustée sur ’ensemble des points de coordonnées (0;, Fy). Le flux renormalisé, baptisé couram-
ment flux calibré, F,, est obtenu a partir des coefficients donnés par ’ajustement

F.=ap+ ay X Fp. (48)

4.4.3 L'erreur photométrique

A chaque mesure de flux est associée une erreur photométrique. Cette erreur quantifie
’écart entre la forme réelle de I'étoile et le modele de PSF gaussienne. L'erreur photométrique
est liée a I'environnement de I'étoile sur I'image (fond de ciel et étoiles voisines) ainsi qu’a la
qualité de I'image. En ce qui concerne la qualité d'une I'image, l'erreur est reliée aux conditions
météorologique (seeing, absorption, ...) mais aussi aux conditions instrumentales. Les erreurs
sont calculées par tranche de flux. Dans une tranche de flux, la distribution du rapport du flux
calibré sur le flux de référence est gaussienne. L'erreur photométrique pour un certain flux est
alors donnée par la dispersion de cette distribution. La description de la détermination des
erreurs par le logiciel Peida est détaillée dans [Renault, 1996].

4.4.4 Laprécision photométrique

On estime la précision photométrique des courbes de lumiere en faisant le rapport entre
'écart standard des flux le long de la courbe de lumiere et le flux de référence de 1’étoile. La
tigure 4.8 indique la précision photométrique pour les étoiles d'un quart de CCD. Plus le flux
de référence est élevé, meilleure est la précision photométrique. Pour les étoiles qui ont un
flux supérieure a 1000 ADU, la précision photométrique est meilleure que 15%. Par ailleurs,
pour les étoiles du clump des géantes rouges, qui vont finalement nous intéresser, la précision
photométrique est meilleure que 2%.
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FI1G. 4.8 — Précision photométrique des courbes de lumiere. Sur cette figure, on a représenté le rapport
entre la dispersion de la courbe de lumiere et le flux de référence de I’étoile en fonction du flux de référence.
Plus le flux de référence de I'étoile est élevé, meilleure est la précision photométrique. Pour les étoiles du
clump des géantes rouges, la précision photométrique est meilleure que 2%.

81



Réduction photométrique des données

4.5 Bilan de la réduction photométrique

Les courbes de lumiére ont été créées pour les 66 champs du centre galactique avec toutes
les images disponibles dans le HPSS. Cependant, au moment de la production des courbes de
lumiere tous les clichés enregistrés au cours de I"expérience n’étaient pas stockés dans le HPSS.
Certains clichés de la saison 2002 étaient encore en attente de stockage sur les bandes DLT.
Le tableau 5.1 indique le nombre de clichés disponibles dans les deux couleurs dans le HPSS
au moment de la création des courbes de lumiere. Le nombre total de clichés par champ est
indiqué ainsi que le nombre de clichés par champ et par saison. La derniére colonne du tableau
donne la date du dernier cliché utilisé pour fabriquer les courbes de lumiere.

Tous les clichés disponibles n’apparaissent pas dans les courbes de lumiere. Pour certains,
la photométrie a échoué (~ 10%). La cause apparente de ces échecs semble étre I’alignement
géométrique.
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champ | total | 1996 | 1997 | 1998 | 1999 | 2000 | 2001 | 2002 | fin de production
cg002 | 2550 | 20 41 137 | 214 | 1625 | 351 | 162 mai 2002
cg003 | 1273 | 14 43 | 141 | 231 | 302 | 355 | 187 octobre 2002
cg004 | 1248 | 11 43 | 139 | 221 | 278 | 318 | 238 octobre 2002
cg005 | 1280 | 14 45 | 139 | 238 | 276 | 405 | 163 | novembre 2002
cg006 | 1613 | 57 | 154 | 137 | 219 | 279 | 472 | 295 octobre 2002
cg008 | 1132 | 14 45 | 137 | 211 | 274 | 299 | 152 | novembre 2002
cg009 | 1139 | 14 47 | 138 | 214 | 281 | 297 | 148 mai 2002
cg0le | 617 8 23 83 57 6 295 | 145 octobre 2002
cg021 | 853 6 45 | 130 | 204 | 142 | 204 | 122 octobre 2002
cg030 | 770 6 49 | 126 | 185 | 121 | 172 | 111 octobre 2002
cg031 | 774 6 49 120 | 192 | 119 | 179 | 109 | novembre 2002
cg058 | 782 6 42 | 129 | 190 | 124 | 183 | 108 octobre 2002
cgb6l | 765 6 42 | 124 | 186 | 121 | 154 | 132 octobre 2002
cg070 | 1049 | 6 50 | 153 | 237 | 185 | 249 | 169 mai 2002
cg071 | 1053 | 6 51 152 | 239 | 185 | 254 | 166 mai 2002
cg072 | 1082 | 6 49 | 153 | 284 | 187 | 244 | 159 octobre 2002
cg073 | 1045 | 6 48 | 150 | 247 | 184 | 249 | 16l octobre 2002
cg074 | 1054 | 6 48 | 152 | 253 | 186 | 250 | 159 mai 2002
cg076 | 1092 | 6 47 | 148 | 243 | 183 | 255 | 210 mai 2002
cg077 | 1052 | 6 47 | 149 | 252 | 188 | 247 | 163 octobre 2002
cg078 | 1010 | 6 46 | 146 | 240 | 182 | 233 | 157 octobre 2002
cg079 | 1033 | 6 47 | 146 | 246 | 182 | 243 | 163 octobre 2002
cg080 | 1006 | 6 43 | 146 | 236 | 185 | 234 | 156 octobre 2002
cg081 | 1021 | 8 43 | 150 | 240 | 187 | 242 | 151 octobre 2002
cg082 | 1034 | 8 43 | 151 | 235 | 176 | 227 | 194 octobre 2002
cg083 | 999 8 44 | 149 | 236 | 181 | 222 | 159 octobre 2002
cg084 | 984 8 44 | 149 | 234 | 176 | 226 | 147 octobre 2002
cglOl | 1064 | 5 25 | 166 | 260 | 204 | 246 | 158 octobre 2002
cglO2 | 1112 | 4 61 166 | 256 | 210 | 258 | 157 octobre 2002
cgl03 | 1100 | 5 61 163 | 248 | 208 | 259 | 156 octobre 2002
cglO4 | 1109 | 4 63 | 160 | 256 | 208 | 259 | 159 octobre 2002
cgl05 | 1103 | 4 58 | 161 | 263 | 204 | 258 | 155 octobre 2002
cglO6 | 1080 | 5 25 | 164 | 266 | 200 | 255 | 165 octobre 2002

TAB. 4.1 — Bilan de la réduction photométrique. Le tableau indique le nombre de clichés disponibles dans
les deux couleurs dans le HPSS au moment de la création des courbes de lumiere. Le nombre total de
clichés par champ est indiqué ainsi que le nombre de clichés par champ et par saison. La derniére colonne
du tableau donne la date du dernier cliché utilisé pour fabriquer les courbes de lumiere.
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champ | total | 1996 | 1997 | 1998 | 1999 | 2000 | 2001 | 2002 | fin de production

cgl07 | 1269 4 59 158 | 250 | 262 | 254 | 282 octobre 2002
cgl08 | 1042 4 25 163 | 262 | 199 | 245 | 144 octobre 2002
cgl09 | 1082 4 57 155 | 247 | 200 | 259 | 160 octobre 2002
cgll2 | 1107 | 4 52 157 | 244 | 192 | 259 | 199 octobre 2002
cgll3 | 1055 4 52 155 | 241 | 196 | 256 | 151 octobre 2002
cglld | 1078 4 56 156 | 251 | 199 | 261 | 151 octobre 2002
cgll5 | 1084 4 59 158 | 248 | 200 | 257 | 158 octobre 2002
cglle | 1090 4 56 154 | 254 | 203 | 259 | 160 octobre 2002
cgll7 | 1045 4 51 154 | 246 | 187 | 257 | 146 octobre 2002
cgll8 | 1068 4 52 156 | 251 | 200 | 250 | 155 octobre 2002
cgl2l | 953 4 48 151 | 227 | 172 | 211 | 140 octobre 2002
cgl22 | 1083 6 13 173 | 263 | 217 | 258 | 153 octobre 2002
cgl23 | 1077 6 13 174 | 268 | 208 | 249 | 159 novembre 2002
cgl24 | 1079 6 13 163 | 261 | 211 | 265 | 160 octobre 2002
cgl31 | 1049 4 13 157 | 268 | 200 | 252 | 155 octobre 2002
cgl33 | 1056 6 11 159 | 257 | 208 | 255 | 160 octobre 2002
cgb07 | 2569 | 261 | 224 | 173 | 264 | 305 | 560 | 782 novembre 2002
cg6l0 | 1672 | 252 | 221 | 171 | 261 | 285 | 319 | 163 mai 2002
cg6ll | 1624 | 252 | 212 | 170 | 246 | 283 | 308 | 153 octobre 2002
cg6l2 | 1301 | 25 111 | 163 | 242 | 286 | 311 | 163 mai 2002
cgbld | 1642 | 239 | 212 | 199 | 250 | 284 | 300 | 158 mai 2002
cgbld | 1581 | 245 | 209 | 165 | 251 | 281 | 277 | 153 mai 2002
cg6ld | 1000 | 25 108 | 160 | 252 | 268 | 168 19 juillet 2001
cgbl7 | 1247 | 25 102 | 161 | 248 | 267 | 299 | 145 mai 2002
cgbl8 | 1548 | 246 | 205 | 161 | 247 | 272 | 283 | 134 mai 2002
cgbl9 | 1528 | 241 | 197 | 160 | 248 | 263 | 276 | 143 mai 2002
cg620 | 1544 | 240 | 199 | 158 | 245 | 263 | 297 | 142 mai 2002
cg623 | 1155 | 23 103 | 157 | 238 | 251 | 257 | 126 mai 2002
cgb24 | 1175 | 23 104 | 160 | 243 | 257 | 255 | 133 mai 2002
cg625 | 1323 | 229 | 190 | 145 | 233 | 140 | 177 | 209 mai 2002
cgb26 | 926 23 98 150 | 242 | 124 | 170 | 119 mai 2002
cgb27 | 904 17 97 149 | 227 | 122 | 178 | 114 mai 2002
cgb32 | 839 20 96 147 | 211 | 105 | 159 | 101 mai 2002

TAB. 4.2 — Bilan de la réduction photométrique. Le tableau indique le nombre de clichés disponibles dans
les deux couleurs dans le HPSS au moment de la création des courbes de lumiere. Le nombre total de
clichés par champ est indiqué ainsi que le nombre de clichés par champ et par saison. La derniere colonne
du tableau donne la date du dernier cliché utilisé pour fabriquer les courbes de lumiere.
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4.6 Simulation d’étoiles “lentillées” sur les clichés CCD

Afin de tester la production des courbes de lumiere et la recherche d’événements microlen-
tille par la suite, une simulation d’étoiles a été effectuée. Sur les clichés du CCD 4 du champ
cg610, des étoiles artificielles comportant un effet de microlentille ont été ajoutées.

La méthode est la suivante : sur chacun des clichés disponibles, on “pose” une étoile dont
le flux est égal au produit du flux de base de I’étoile (flux hors amplification due a 1'effet de
microlentille) et de la fonction d’amplification A(t) de I'événement que ’on veut simuler, on a

_ () +2 v G2(1) = 2
A(t) = NONCZOEY avec (t) = up, +

(4.9)

Le temps t considéré est la date du cliché, v est le parametre d'impact de I'événement simulé,
tgg son temps d’Einstein et ¢4 1'instant du maximum d’amplification.

Au total, 1000 étoiles avec effet de microlentille ont été ajoutées sur le CCD 4 du champ
cg610, qui a été rebaptisé pour 1'occasion champ dg610 (ceci permet de différencier les nou-
velles images avec étoiles simulées, des anciennes).

Les caractéristiques de ces 1000 étoiles ont été choisies (ou obtenues lorsqu’il s’agit d'un
tirage au hasard) de la fagon suivante :

le flux de base est le méme pour les 1000 étoiles et typique d"une étoile géante rouge,

la PSF est gaussienne pour toutes les étoiles,

la position des étoiles a été tirée au hasard uniformément sur I’ensemble du CCD,

le parametre d'impact ugg a été tiré au hasard uniformément entre O et 1, 5,

le temps d’Einstein ¢, est égal a 50 jours et est le méme pour tous les événements,
I'instant du maximum d’amplification ¢o4 a été tiré au hasard uniformément sur toute la
durée de I'expérience.

Le CCD 4 du champ dg610 a été réduit de la méme fagon que les autres champs, permet-
tant ainsi de tester le “comportement” de la photométrie et de disposer de courbes de lumiere
présentant des événements microlentille de caractéristiques connues. Les figures 4.9 et 4.10
montrent la comparaison entre les parametres retrouvés par un ajustement d’une courbe de
Paczynski sur les données simulées et les paramétres correspondant engendrés. Celle-ci est
tres satisfaisante.
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FIG. 4.9 — Comparaison des temps d’Einstein simulés a ceux mesurés. L'histogramme montre les para-
metres des événements simulés du quart k du CCD 4 du champs dg610. La distribution représentée est
celle du rapport entre la moyenne des temps d’Einstein mesurés en rouge et en bleu (tEr et tEb) pour les
événements simulés et le temps d’Einstein engendré correspondant (tE).
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FIG. 4.10 — Comparaison des paramétres d’impact simulés a ceux mesurés. L'histogramme montre les
parameétres des événements simulés du quart k du CCD 4 du champs dg610. La distribution représentée
est celle de la moyenne des parametres d'impact mesurés en rouge et en bleu (uOr et uOb) pour les
événements simulés en fonction du paramétre d'impact engendré correspondant (10).
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Chapitre 5

Pré-analyse, filtrage des données

Avant de procéder a I'analyse proprement dite, c’est-a-dire de rechercher des effets de mi-
crolentille gravitationnelle dans les courbes de lumiere des étoiles, un filtrage des données est
assuré. Le but de ce filtrage est de rejeter les étoiles qui ne présentent pas de variation signi-
ficative de flux au cours des observations. La réduction photométrique des données a permis
de reconstruire un peu plus de 70 millions de courbes de lumiere; on estime que seulement
1% d’entre elles ne présentent pas un flux constant. L'intérét de ce filtrage est avant tout de ré-
duire considérablement la taille des fichiers de suivi pour faciliter leur manipulation. Un autre
avantage de cette étape est de “nettoyer” les données : élimination des mesures a problemes
(enregistrées dans des conditions météorologiques ou instrumentales difficiles), les étoiles a
problemes (étoiles détectées dans une seule couleur ou étoiles pour lesquelles la photométrie
échoue fréquemment). Les données ainsi retenues pour la suite de 1’analyse sont conservées
dans des fichiers de suivi dits fichiers de suivi enrichis.

5.1 Nettoyage des données

5.1.1 Réjection des mauvais clichés

Un certain nombre de clichés sont de mauvaise qualité, soit parce que les conditions mé-
téorologiques étaient mauvaises, soit parce que les conditions instrumentales n’étaient pas op-
timales.

On élimine les mauvais clichés sur un certain nombre de criteres. Ces criteres sont quasi-
ment les mémes que ceux utilisés lors de la sélection des clichés pour le compositage mais les
coupures sont plus larges. En effet, pour le compositage, on voulait sélectionner les meilleures
images alors que pour 'analyse, on veut juste éliminer les mauvais clichés susceptibles de com-
pliquer I'analyse des courbes de lumiere.

Le temps d’exposition : les images EROS du centre galactique ont un temps de pose typique
de 120 s et seulement 6,66% des clichés ont un temps de pose différent de cette valeur. Ces
6,66% correspondent a des images du début de I'expérience ayant un temps de pose plus long,
jusqu’a 240 s, et a des clichés pris sous alerte qui ont pour la plupart un temps de pose plus
court, 50 a 60 s, pour permettre un échantillonnage tres serré. Les clichés dont le temps de pose
n’est pas compris entre 50 s et 240 s correspondent a un dysfonctionnement dans la prise de
données ; ils sont éliminés.
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Le fond de ciel: Comme nous l’avons vu au chapitre précédent, un fond de ciel trop élevé dé-
grade le rapport signal sur bruit. Les images situées dans la partie supérieure de la distribution
des fonds de ciel pour tous les clichés des deux couleurs sont éliminées. La coupure appliquée
sur le fond de ciel est telle que :

FDC < 15000 ADU. (5.1)

La dispersion du fond de ciel : la coupure sur la dispersion du fond de ciel permet de repérer
les problemes liés a la fermeture impromptue de 'obturateur. En 1996, lors du démarrage de
I'expérience, I’obturateur se fermait de fagon inattendue aprées quelques secondes d’exposition
seulement. Ces clichés présentent une dispersion du fond de ciel tres inférieure aux valeurs
typiques. Pour éliminer ces clichés inutilisables on impose la restriction suivante :

O fond de ciel > 15 ADU. (5.2)

Coupure sur le seeing : on rappelle que le seeing est défini comme la largeur a mi-hauteur
de la PSF gaussienne a deux dimensions, soit 2 /2In2(02 + o2) ; plus il est petit, meilleure est la
qualité de I'image. Nous éliminons les clichés situés dans la partie supérieure de la distribution
de (/02 + 02. La coupure doit étre suffisamment large pour étre valable pour 'ensemble des
CCD. En effet les CCD du bord de la mosaique présentent un moins bon seeing que les CCD
centraux. La distribution de la variable /02 + o2 pour tous les clichés des deux couleurs est

représentée figure 5.1 en bas. On demande que :

\Jo2+ ag < 3,1 pixels. (5.3)

La forme de la PSF: on applique cette coupure en demandant que la PSF des étoiles soit suf-
fisamment circulaire. Des problemes de focalisation du télescope ou un mauvais entrainement
de celui-ci durant une prise de vue peuvent allonger les étoiles. Dans certains cas 1’allonge-
ment est si important que la mesure de celles-ci devient trop incertaine. Pour s’affranchir de
ces mesures on demande que le petit axe sb de la PSF soit supérieur a la moitié du grand-axe
sa

b
rap = 2> > 0.5. (5.4)
10)

L'absorption : l’absorption est déterminée lors de ’alignement photométrique décrit dans la
section 4.4.2. La coupure sur 'absorption permet d’éliminer les images prises en présence de
nuages. On exige la condition suivante sur l’absorption :

0,2 < absorption < 5. (5.5)

Dans le programme de filtrage, on garde en mémoire pour chaque cliché, la cause de son
élimination. La figure 5.1 en haut représente le nombre de clichés élimininés pour les différentes
coupures. C’est la coupure sur le seeing qui est la plus importante ; elle est illustrée sur la méme
figure, en bas. Le nettoyage des mauvais clichées a éliminé en moyenne 15% des clichés rouges
par quart de CCD et en moyenne 16% des clichés bleus par quart de CCD (cf figure 5.2 et 5.3).
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FIG. 5.1 — Elimination des mauvais clichés. L'histogramme du haut représente le nombre de clichés
(rouges et bleus) élimininés pour les coupures les plus importantes. En bas la coupure qui élimine le plus
de clichés, celle sur le seeing, est illustrée.
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FIG. 5.2 — Pourcentage de mauvais clichés rouges par quart de CCD.
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FIG. 5.3 — Pourcentage de mauvais clichés bleus par quart de CCD.

5.1.2 Réjection des mauvaises étoiles

Un certain nombre d’étoiles détectées sur les images de référence dans une des deux cou-
leurs ou dans les deux ne répondent pas aux besoins de 1’analyse. Elles sont rejetées pour les
raisons suivantes :

e association rouge-bleu

La derniere étape de la création des catalogues de référence est 1’association des deux cata-
logues de chaque couleur qui consiste, pour toute étoile, a trouver 1’étoile correspondante dans
I'autre couleur (cf. 4.3.3). Les étoiles non associées sont rejetées.

e distance minimum d’association

La transformation géométrique qui permet de faire correspondre entre eux les deux cata-
logues des deux couleurs est obtenue a partir des étoiles les plus brillantes du catalogue (cf
4.3.3). On demande qu’une fois cette transformation appliquée, la distance d’association entre
une étoile d"une couleur et I'étoile correspondante dans l’autre couleur ne soit pas supérieure
a 2 pixels et que la distance de I'étoile voisine la plus proche ne soit pas inférieure a 1,5 pixels.
On évite ainsi les ambigiiités et on rejette ainsi les étoiles associées de fagon erronée qui sont
pour la plupart des étoiles faibles ou des artéfacts.

o flux de référence positif

Si une étoile présente un flux de référence (i.e. le flux mesuré sur I'image de référence) nul
ou négatif dans au moins une des deux couleurs, elle est rejetée.

e élimination des mauvaises mesures

Une fois 1’association rouge-bleu avérée et le flux de référence de I'étoile testé, on élimine
les mauvaises mesures de la courbe de lumiere, c’est-a-dire les mesures pour lesquelles la pho-
tométrie a échoué; cela se traduit par 1’échec de l'ajustement de la PSF de I'étoile.

e nombre de points suffisant
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Une étoile est éliminée si la courbe de lumiére ne contient pas au moins 30% des mesures
initiales (avant élimination des mesures corrompues, cf critere précédent) dans une des deux
couleurs au moins et 10% dans l'autre.

e flux moyen positif

Une dernieére vérification de la validité d"une étoile est le calcul de son flux moyen a partir
des mesures valides. Celui-ci doit étre strictement positif dans les deux couleurs, sinon 1’étoile
est rejetée.

5.2 Filtrage des courbes de lumiere

L'effet de microlentille gravitationnelle se traduit par une amplification du flux de I’étoile.
La recherche de ces phénomeénes se fait en repérant des écarts de flux par rapport a une ligne
de base calculée préalablement. Avant toute chose, on s’attache a “lisser” la courbe de lu-
miere pour éviter que les mesures aberrantes, isolées et loin de toutes les autres, n’apparaissent
comme des fluctuations physiques. Le lissage se fait au moyen d’un filtre médian a trois points
défini comme ceci : on retient comme flux pour une mesure donnée le flux médian du point et
de ses deux voisins tel que :

F,(ti) = médiane(F(ti,l), F(ti), F(ti+1)) (56)

I'erreur associée au flux retenu est l'erreur du point considéré préalablement. Dans toute la
suite du filtrage, on considerera le flux filtré ; le flux des étoiles appelé F sera en fait le flux F’
de I'équation 5.6.

5.2.1 Détermination de la ligne de base

La premieére étape a assurer, pour chercher d’éventuelles variations du flux de 1’étoile, est
la détermination de la ligne de base qui va servir de référence.

La ligne de base est déterminée par le mode de la distribution du flux. Le mode est donné
par le sommet de la parabole ajustée sur les trois canaux centrés sur le canal le plus élevé de
I'histogramme des flux de la courbe de lumiére. La largeur des canaux est choisie égale a la
dispersion intrinséque o7 de la courbe de lumiere définie comme étant 1’écart standard de la
distribution des écarts A; :

A= F(t;) — <F(tz‘—1) + (F(tit1) — F(ti-1)) % t:l__tz_ll) (5.7)

A, est la différence entre le flux F'(¢;) et I'interpolation linéaire des flux des deux points voisins
F(t;—1) et F(tiy1). La figure 5.4 illustre la détermination de la ligne de base. Une étude complete
de cette méthode est décrite dans [Palanque-Delabrouille, 1997].

Parmi toutes les étoiles présentes dans les catalogues, seul un petit nombre voit son flux
varier au cours du temps; pour toutes les autres étoiles dont le flux est constant, et pour celles
dont les variations n’ont pas lieu aux dates des clichés qui composent 'image compositées, le
flux de base doit étre le méme que le flux de référence déterminé sur les images de référence. La
figure 5.5 représente le flux de base des étoiles en fonction du flux de référence, les points sont
distribués selon la droite y=x. Par ailleurs, en s’appuyant sur la simulation d’étoiles effectuée
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FIG. 5.4 — Détermination de la ligne de base. Le sommet de la parabole ajustée sur les trois canaux
centrés sur le canal le plus élevé de I'histogramme des flux de la courbe de lumiére donne la ligne de base
(en haut). La largeur des canaux est choisie égale a la dispersion intrinséque o de la courbe de lumiere
définie. En bas, on peut voir la courbe de lumiere correspondante.
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sur les clichés du champ dg610, CCD 4 (cf section 4.6), on a vérifié que la détermination de la
ligne de base était correcte. Pour mémaoire, ces étoiles simulées ont toutes le méme flux de base
et elles comportent un événement microlentille d'une durée de 50 jours situé aléatoirement
dans la période d’observation d’EROS2.
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FIG. 5.5 — Reconstruction du flux de base des étoiles. Sur cet exemple, on a représenté le flux de base des
étoiles du champ cg610, CCD 4 pour les couleurs rouge et bleue respectivement en haut et en bas. Dans
la majorité des cas, le flux de base est équivalent au flux de référence comme attendu.

5.2.2 Recherche de fluctuations

Une fluctuation est constituée d"un groupe de mesures consécutives qui s’écartent signifi-
cativement de la ligne de base; elle est positive si les points de mesures sont au-dessus de la
ligne de base, négative si les points sont situés au-dessous. L'écart d’'une mesure i a la ligne de
base est compté en nombre de o;, ot o; est 'erreur photométrique sur le flux de la mesure i
considérée. Quantitativement une fluctuation est définie de la maniére suivante :

o début d’une fluctuation
Une fluctuation démarre lorsqu’une mesure se trouve a plus de 2,5 o; de la ligne de base.
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e fin d’une fluctuation
Une fluctuation s’arréte lorsqu’au moins 3 mesures consécutives se trouvent a moins de
2 0; de la ligne de base ou sont de 1’autre c6té de la ligne de base.

¢ validation d’une fluctuation
Pour considérer une fluctuation comme valide, elle doit comprendre au moins 5 points
de mesure.

L'effet de microlentille est achromatique et rare (~ 107> événement par étoile et par an). Il
est tres improbable d’observer deux effets de microlentille sur une méme étoile. On recherche
donc, dans les courbes de lumiere, une fluctuation unique et simultanée dans les deux couleurs.
Cependant, les biais photométriques peuvent induire plusieurs fluctuations sur une méme
courbe de lumiere. Afin de repérer les fluctuations physiques, on ne considere que les fluc-
tuations qui présentent une déviation importante des points par rapport a la ligne de base. En
pratique les fluctuations détectées sont classées par ordre décroissant de signification et, par
sécurité, on retient les deux fluctuations les plus significatives.

Pour quantifier et comparer la signification des fluctuations, on utilise I'estimateur LPy
décrit dans [Palanque-Delabrouille, 1997]. Cet estimateur traduit numériquement I'importance
de la fluctuation en tenant compte du nombre de points de la fluctuation et de 'ampleur des
écarts a la ligne de base (rapportés aux erreurs photométriques).

Définition de I’estimateur LPy : notons z; I’écart constaté entre le flux observé F; et la ligne
de base, rapporté a I'erreur photométrique o; :

E - Fbase

o

(5.8)

Si on suppose que les mesures successives du flux d'une étoile obéissent a une loi normale
centrée sur la ligne de base Fj,se, la probabilité pour un point de mesure donné de s’écarter
d’une distance supérieure a z; est :

P(X; > 2;) = %erfc (jﬁ) . (5.9)

On en déduit que la probabilité d’observer la fluctuation détectée, c’est-a-dire la probabilité
d’obtenir la configuration de N points consécutifs s’écartant de la ligne de base (du méme coté)
s’écrit :

=N =N
. 1 ~
P(X; > x;,Vi € [1;N]) = H P(X;> i) = 5 H erfc <> (5.10)
On estime ainsi la probabilité que la fluctuation détectée ne soit due qu’aux variations sta-

tistiques d’une étoile de flux constant. Plus cette probabilité est faible, plus la fluctuation est
significative. En pratique, on utilise 'opposé du logarithme de cette probabilité, L Py :

=N
LPy=Nlog2— > log <erfc (\%)) (5.11)

=1

Les fluctuations les plus significatives statistiquement auront les plus grandes valeurs de L Py.

Les fluctuations sont recherchées sur chacune des courbes de lumiére et rangées par ordre
décroissant de signification. On retient en mémoire les caractéristiques (date du début et de la
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fin de la fluctuation) de la premiere et de la deuxiéme fluctuation (si elle existe). Cette opération
est assurée dans les deux couleurs. On montre un exemple pour les fluctuations d"une étoile
variable figure 5.6. Ensuite on considére les fluctuations des deux couleurs deux a deux. Pour
chaque couple, on demande que les fluctuations soient de méme signe et qu’elles aient un
recouvrement temporel d’au moins 20% :

signe( fluctuation rouge) = signe(fluctuation bleue)
et
IrNlip
- = > 20 5.12
IrUlg — % ( )

avec I et Ip les intervalles de temps repérés respectivement pour les fluctuations rouge et
bleue. Si au moins un des couples de fluctuations considérés répond a ces criteres, alors I'étoile
est repérée comme étant susceptible de révéler un événement microlentille. Elle est retenue
dans les fichiers de suivi enrichis et elle est marquée “microlentille”. Ce filtrage des courbes
de lumiere sélectionne un peu plus de 3% des étoiles (si on ne considere pas le CCD 2 qui
ne fonctionnait pas jusqu’en 1999 et pour lequel ce pourcentage est plus faible). La figure 5.7
représente la distribution du pourcentage d’étoiles marquées “microlentille” par quart de CCD.
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FIG. 5.6 — Détection des fluctuations. Seules les deux fluctuations les plus significatives sont considérées.
Sur cet exemple d"une étoile variable, la fluctuation la plus significative est indiquée par un cadre épais.
Le cadre le plus fin indique la deuxieme fluctuation la plus significative. Ici aucun couple de fluctuation
rouge/bleue ne répond aux critéres 5.12, I'étoile n’est pas retenue.
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FIG. 5.7 — Pourcentage d’étoiles sélectionnées “microlentille” par quart de CCD. La figure du bas est la
méme que celle du haut, mais les étoiles du CCD 2 y sont marquées en couleur. Ceci illustre le fait qu’on
sélectionne moins d’étoiles sur ce CCD, celui-ci ayant été inutilisable jusqu’en novembre 1999

5.2.3 Filtrage annexe

5.2.3.1 Sélection de courbes de lumiere pour la recherche d’étoiles variables et de candidats
microlentille de longue durée

Cette sous-section décrit la détection des étoiles dont les flux en rouge et en bleu sont les
plus corrélés. Cette détection est faite dans le but de garder les étoiles variables et les microlen-
tilles de longue durée dans les fichiers de suivi enrichis pour d’éventuelles analyses ultérieures.
Dans ces fichiers, elles sont marquées “variable”. Comme 1’étude de ces étoiles ne fait pas 1’objet
de cette thése, nous ne nous attarderons pas sur cette partie du filtrage.

La recherche de fluctuations décrite section 5.2.2 ne permet pas de détecter les étoiles va-
riables périodiques dont la période est inférieure a I'échantillonage temporel de la prise de
données. Elle ne permet pas non plus de sélectionner les courbes de lumiere présentant un
effet de microlentille de longue durée par rapport a la durée totale d’observation, la ligne de
base n’étant pas déterminée dans ce cas. Cependant, ces deux types de courbes de lumiere
présentent des fluctuations réguliéres et tres corrélées entre les flux rouge et bleu et afin d’en
retenir une grande partie, nous calculons le coefficient de corrélation entre les flux rouge et bleu
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pFr—Fy pour toutes les courbes de lumiere, et nous marquons celles dont :

prp—ry > 0,75. (5.13)

On sélectionne ainsi, selon les quart de CCD, entre 0,5 % et 6% des étoiles dont les flux rouge
et bleu sont les plus corrélés (cf figure 5.8 et figure 5.9).
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FIG. 5.8 — Distribution du coefficient de corrélation des courbes de lumiére des étoiles présentes sur un
quart de CCD (exemple du quart m CCD 4 champ cg610)
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5.3 Sélection de courbes de lumiére pour le Monte Carlo

Afin d’estimer l'efficacité de la chaine de détection, une simulation Monte Carlo a été mise
en place a la suite de ’analyse (voir chapitre 7). Cette simulation est différente de la simulation
d’étoiles “lentillées” sur les clichés CCD décrite section 4.6 et aussi plus simple car elle ne
nécessite pas d’effectuer une nouvelle fois la réduction photométrique des clichés. Elle consiste
a engendrer des effets de microlentille gravitationnelle sur les courbes de lumiere des étoiles.
Les étoiles utilisées sont tirées au sort parmi les étoiles de notre échantillon de données. Parmi
les étoiles toujours présentes apres la détermination de la ligne de base on retient une étoile sur
50 en ayant tiré aléatoirement un nombre entier entre 1 et 50.

On sélectionne ainsi 2% des étoiles exploitables pour réaliser la simulation. Dans les fichiers
de suivi enrichis, ces étoiles sont marquées “hasard”.

54 Résumé et bilan du filtrage

Le filtrage permet de réduire considérablement la quantité de données a analyser. Il permet
d’éliminer les mauvais clichés et les mauvaises étoiles ainsi que les étoiles de flux constant.
Toutes les étoiles susceptibles de présenter un effet de microlentille gravitationnelle ont été re-
pérées en cherchant des fluctuations significatives par rapport a la ligne de base des étoiles.
En parallele un filtre approprié a permis de sélectionner un échantillon d’étoiles variables et
d’étoiles susceptibles de présenter un effet de microlentille de longue durée, ceci pour d’éven-
tuelles analyses ultérieures. Enfin, 2% des étoiles sélectionnées aléatoirement ont aussi été re-
tenues. Sur un peu plus de 70 millions d’étoiles listées dans les fichiers de suivi, environ 4
millions sont conservées dans les fichiers de suivi enrichis.

Les tableaux 5.1 et 5.2 résument pour chaque champ du centre galactique la quantité de
clichés et d’étoiles éliminés ainsi que le pourcentage d’étoiles marquées “microlentille” et “va-
riables” et conservées dans les fichiers de suivi enrichis.
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nombre | mauvais | nombre | mauvaises étoiles étoiles

champ | declichés | clichés | d’étoiles étoiles marquées marquées
(R+B) “microlentille” | “variable”

cg002 75152 15.5% | 1093334 | 26.6 % 422 % 0.75 %
cg003 33670 14.8 % | 1110262 | 26.3 % 2.66 % 2.05 %
cg004 36609 13.9 % | 1066586 | 25.6 % 3.09 % 1.26 %
cg005 37197 12.6 % | 1131218 | 253 % 2.74 % 1.22 %
cg006 47510 129 % | 1148876 | 23.4% 2.77 % 0.76 %
cg008 29547 125% | 1133145 | 262 % 2.89 % 1.67 %
cg009 29875 11.8% | 1150583 | 26.2% 2.72 % 1.23 %
cg016 15095 129 % | 1108194 | 27.4% 1.96 % 0.83 %
cg021 24637 13.1% | 1133077 | 24.4% 2.43 % 1.98 %
cg030 22294 121 % | 1150614 | 28.7 % 1.86 % 1.78 %
cg031 22616 14.3 % | 1298413 | 23.6 % 2.20 % 2.00 %
cg058 22673 12.8 % | 1159858 | 24.1 % 2.00 % 0.95 %
cg061 21975 152 % | 1159025 | 23.3 % 221 % 0.96 %
cg070 27779 13.6 % | 1079399 21.7 % 1.72 % 0.96 %
cg071 27894 12.4% | 1084272 | 21.9% 2.69 % 0.90 %
cg072 32234 13.0% | 1177581 242 % 2.69 % 1.31 %
cg073 29009 11.6 % | 1045620 | 22.4% 2.67 % 0.80 %
cg074 27873 10.0 % | 1220230 | 22.4% 3.28 % 1.46 %
cg076 27042 11.6 % | 1124698 | 21.8% 2.45 % 0.90 %
cg077 27511 11.1% | 1165650 | 22.3 % 2.71 % 1.01 %
cg078 27482 11.8% | 1216804 | 22.8 % 2.75 % 1.24 %
cg079 28066 109 % | 1233318 | 23.3% 2.34 % 1.26 %
cg080 27214 10.8 % | 1222721 23.5% 2.25% 1.00 %
cg081 27916 11.3% | 1257826 | 23.1% 2.64 % 1.33 %
cg082 30275 11.5% | 1239576 | 24.1 % 2.73 % 0.82 %
cg083 29561 13.0 % | 1228036 | 23.8 % 2.54 % 0.91 %
cg084 28848 12.0 % | 1212866 | 21.9 % 2.58 % 0.98 %
cglO1 31264 319 % | 1052360 | 22.0 % 1.58 % 0.52 %
cgl02 32624 13.2% | 1078633 | 23.0 % 2.14 % 0.63 %
cgl03 32156 13.4% | 1067723 | 21.5% 1.78 % 0.59 %
cgl04 32755 13.6 % | 1153694 | 23.1 % 2.34 % 0.67 %
cgl05 32408 14.7 % | 1154793 | 22.8% 2.59 % 0.67 %
cgl06 31721 30.8% | 1072318 | 21.7 % 1.36 % 0.52 %

TAB. 5.1 — Bilan du filtrage des courbes de lumiere.
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nombre | mauvais | nombre | mauvaises étoiles étoiles

champ | declichés | clichés | d’étoiles étoiles marquées marquées
(R+B) “microlentille” | “variable”

cgl07 36791 13.0 % | 1095123 21.3 % 1.94 % 0.58 %
cgl08 30788 314 % | 1031613 | 21.1% 1.59 % 0.58 %
cgl09 32086 12.3 % | 1086951 21.0 % 1.61 % 0.66 %
cgll2 32565 13.7 % | 1128120 | 21.6 % 1.91 % 0.78 %
cgll3 31267 12.7 % | 1190313 | 22.0 % 2.33 % 1.63 %
cgll4 31704 123 % | 1215448 | 22.6 % 2.16 % 0.85 %
cglld 32005 13.5% | 1122731 22.6 % 2.28 % 0.63 %
cglle 32073 15.0 % | 1163047 | 21.8% 2.07 % 0.58 %
cgll?7 30222 13.3 % | 1106679 | 20.9 % 1.60 % 0.58 %
cgll8 30944 13.0% | 1164726 | 22.2% 1.97 % 0.65 %
cgl2l 28162 155 % | 961712 22.0 % 1.49 % 0.67 %
cgl22 31909 15.0 % | 1090380 | 21.9 % 1.84 % 0.58 %
cgl23 31533 17.0 % | 1150226 | 22.2% 2.45 % 0.71 %
cgl24 31585 158 % | 1154514 | 229 % 1.95 % 0.63 %
cgl31 30768 152 % | 1091885 | 22.3 % 1.40 % 0.49 %
cgl33 30758 14.8 % | 1140557 | 22.0 % 1.81 % 0.53 %
cg607 73761 21.1% | 1155385 | 25.7 % 3.47 % 1.41 %
cg610 43037 18.3 % | 1206185 | 27.6 % 2.80 % 2.05 %
cgb6ll 40861 20.2% | 1144142 | 25.0 % 3.37 % 2.70 %
cgb12 34461 14.0 % | 1157956 | 26.7 % 1.95 % 1.26 %
cg613 42954 17.6 % | 1175685 | 25.8 % 3.25% 224 %
cgbl4 41032 18.0 % | 1147487 | 23.6 % 4.10 % 2.88 %
cgb15 28217 151 % | 1180690 | 28.5 % 221 % 3.19 %
cgbl7 33317 14.5% | 1144939 | 243 % 2.20 % 1.45 %
cg618 40391 16.6 % | 1186435 | 25.6 % 3.02 % 2.08 %
cg619 39803 17.2% | 1194626 | 24.7 % 3.95 % 2.28 %
cg620 40644 19.1 % | 1199026 27.9 % 3.44 % 1.89 %
cg623 31259 16.7 % | 1172452 | 223 % 2.51 % 1.30 %
cg624 31176 152 % | 1180775 | 27.1 % 2.04 % 1.52 %
cg625 32585 20.2% | 1236780 | 27.3 % 3.02 % 2.54 %
cg626 24310 179 % | 1179670 | 27.6 % 2.06 % 3.57 %
cg627 23575 16.4 % | 1148864 | 25.1 % 1.85 % 1.39 %
cg632 22074 152 % | 1243080 | 24.2% 2.08 % 2.00 %

TAB. 5.2 — Bilan du filtrage des courbes de lumieres.
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Chapitre 6

Analyse des données filtrées

Ce chapitre présente la sélection des candidats microlentille gravitationnelle qui se compose
de trois étapes :

— détermination de la population d’étoiles a étudier,

— ajustement des fluctuations trouvées au cours du filtrage,

— coupures sur les parametres d’ajustement.

6.1 Détermination de la population d’étoiles a étudier

Pour les raisons évoquées section 3.4.1, notre étude va se concentrer sur les étoiles trées
brillantes, les géantes rouges. Pour sélectionner ces étoiles, il faut d’abord déterminer la po-
sition du regroupement des géantes rouges (clump des géantes rouges) dans le diagramme
couleur-magnitude de notre lot d’étoiles. On appelle ici par abus de langage couleur et magni-
tude les valeurs données par :

F ase
couleur = 2,5 x log( b R) (6.1)
FbaseB
magnitude = 2,5 X log(Fpaser) (6.2)

avec Fy,,cr le flux de base de I’étoile en rouge (en ADUs) et Fy,5.p le flux de base de 1’étoile en
bleu.

Une fois la position du clump connue, on peut appliquer des coupures sur le flux de base
des étoiles pour ne retenir que celles qui appartiennent au clump.

La position du clump des géantes rouges a été déterminée pour chaque quart de CCD sur
le diagramme couleur-magnitude correspondant. Un exemple est représenté figure 6.1 et 6.2
pour le champ cg002, CCD 4, quart k. La magnitude, magnitudej,m;p, du centroide du clump
a été déterminée en ajustant la distribution de magnitude des étoiles par une gaussienne (qui
décrit le clump) et une loi de puissance (qui décrit les autres étoiles) :

dN

———— = qexp [ﬁ(magnitude - magnitudeclump)2] + ~ x magnitude™° (6.3)
dmagnitude

en considérant seulement les étoiles dont magnitude > (magnitude) (cf partie colorée de I'his-
togramme des magnitudes figure 6.1)
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Par la suite, la couleur, couleur ymp, du centroide du clump a été déterminée en ajustant la

distribution de couleur par une gaussienne :

dN

———— = aexp [b(couleur — coul 2
Jeoulour = @ Xp[ (couleur — couleurgymp) ]

(6.4)

en considérant seulement les étoiles dont |magnitude — magnitudecymp| < 0.625 (cf partie

colorée de I'histogramme des couleurs figure 6.1).
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FIG. 6.1 — Magnitude et couleur des étoiles pour le champ cg002, CCD 4, quart k.

Le résultat est illustré sur le diagramme couleur-magnitude figure 6.2.
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FIG. 6.2 — Position du clump des géantes rouges pour le champ cg002, CCD 4, quart k.

Lol by
4 5

couleur

Pour chaque quart de CCD, nous disposons donc de la couleur du clump des géantes
rouges, couleur ympy et de la magnitude du clump des géantes rouges, magnitude ymp. Sur
la figure 6.3 est représentée pour chacun des quarts, cette magnitude en fonction de la couleur.
Selon les quarts de CCD considérés, on observe un écart dans les magnitudes du clump allant
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jusqu’a 2,5 et un écart de couleur allant jusqu’a 1,5. Moins le clump est brillant plus sa cou-
leur est rouge. L absorption de la lumiere bleue par les poussiéres interstellaires est plus forte
que pour la lumiere rouge et la position du clump peut étre relativement différente selon les
coordonnées du champ observé.

’ Position du clump des geantes rouges pour chaque quart de CCD I

15

2110 entries |

magnitude

14

13

12

11

10

\\\\z\\\\z\\\\z\\\\%\\\\z\\\\l

©

couleur

FIG. 6.3 — Position du clump des géantes rouges pour chacun des quarts de CCD des champs suivis dans
le centre galactique par EROS2.

A partir de ces données, on peut construire un diagramme couleur-magnitude avec les
étoiles de 1’ensemble des champs du centre galactique. La magnitude du clump et la couleur
du clump sont soustraites respectivement a la magnitude et a la couleur de 1’étoile considé-
rée selon le quart de CCD auquel elle appartient. On construit ainsi un diagramme dont le
clump est centré sur zéro. Ce diagramme est montré figure 6.4. Pour des raisons de lisibilité,
seuls 4/10000 des étoiles sont représentés. Les coupures mises en place pour sélectionner les
étoiles sont illustrées par les zones en pointillés et en trait plein ; pour la recherche de candidats
microlentilles, on retient les étoiles dont la couleur et la magnitude sont telles que :

—0,25 < couleur — couleurcymp < 0,5 (6.5)

—1.5 < magnitude — magnitude jymp < 2. (6.6)

Cependant cette zone est trop étendue pour ne sélectionner que les étoiles géantes rouges du
clump ; ce sous-échantillon d’étoiles est contaminé par des étoiles de la séquence principale.
Pour le calcul de la profondeur optique obtenue avec les seuls candidats ayant pour étoile
source une étoile géante rouge du clump, on retiendra les étoiles dont la couleur et la magni-
tude sont telles que :

—0,25 < couleur — couleurqymp < 0,25 (6.7)
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Diagramme couleur-magnitude des champs CG

magnitude

2847 entries

couleur

FIG. 6.4 — Diagramme couleur-magnitude des étoiles du centre galactique (CG), la couleur et la ma-
gnitude du clump des géantes rouges sont ramenées a zéro en soustrayant pour chacune des étoiles la
couleur et la magnitude du clump déterminé pour le quart de CCD auquel elle appartient. Sur ce dia-
gramme seuls 4/10000 éme des étoiles sont représentés. Les zones en pointillés et en trait plein illustrent
les coupures mises en place pour sélectionner les étoiles brillantes et les étoiles géantes rouges. Les étoiles
dans la zone en pointillés (les points de couleur rouge et de couleur bleue) sont les étoiles brillantes
sur lesquelles nous avons recherché les candidats microlentilles. Les points bleus sont les étoiles géantes
rouges, celles qui sont considérées pour calculer la profondeur optique.

—1 < magnitude — magnitude gymp < 1 (6.8)

magnitude — magnitude ymp > —4 X couleur — couleurqyymp — 1 ; (6.9)

ceci représente une zone rectangulaire centrée sur le clump des géantes rouges dont on a retiré
le coin inférieur gauche qui empiete sur les étoiles de la séquence principale (cf figure 6.4).

Pour le comptage des étoiles étudiées, il faut tenir compte des marges utilisées lors du dé-
coupage des clichés CCD en quarts (cf section 4.2.3). Les étoiles situées en bordure des quarts
des CCD et présentes sur plusieurs quarts de CCD a la fois ont été comptabilisées; elles re-
présentent en moyenne 23% des étoiles présentes dans les catalogues de référence. Pour la
recherche de candidats microlentilles, notre étude va donc porter sur 9,95 x 10 étoiles (étoiles
des marges soustraites) que nous appelons “étoiles brillantes”. Pour le calcul de la profondeur
optique, le nombre d’étoiles du clump des géantes rouges que nous appelons “étoiles géantes
rouges” par abus de langage est de 5,57 x 10° (marges soustaites). Rappelons que l’analyse
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précédente d’EROS2 avait porté sur 1,42 x 105 géantes rouges, soit environ quatre fois moins
d’étoiles. Les tableaux 6.1 et 6.2 indiquent le nombre d’étoiles brillantes et le nombre de géantes
rouges (GR) comptabilisées pour chaque champ du centre galactique.
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champ | brillantes total total GR total total
parmi les 2% de de parmiles 2% | de GR de GR
d’étoiles brillantes | brillantes d’étoiles (sans marge)
“hasard” (sans marge) “hasard”
cg002 5730 286500 220605 3207 160350 123469
cg003 5492 274600 211442 2960 148000 113960
cg004 5367 268350 206629 3080 154000 118580
cg005 6298 314900 242473 3549 177450 136636
cg006 4787 239350 184299 2765 138250 106452
cg008 5422 271100 208747 3105 155250 119542
cg009 3516 175800 135366 2027 101350 78039
cg016 1310 65500 50435 700 35000 26950
cg021 3318 165900 127743 1885 94250 72572
cg030 1723 86150 66335 982 49100 37807
cg031 2302 115100 88627 1356 67800 52206
cg058 2658 132900 102333 1438 71900 55363
cg061 2032 101600 78232 1127 56350 43389
cg070 5452 272600 209902 2937 146850 113074
cg071 5385 269250 207322 2827 141350 108839
cg072 4891 244550 188303 2681 134050 103218
cg073 4759 237950 183221 2548 127400 98098
cg074 4235 211750 163047 2395 119750 92207
cg076 5752 287600 221452 3246 162300 124971
cg077 4791 239550 184453 2650 132500 102025
cg078 5538 276900 213213 3221 161050 124008
cg079 4360 218000 167860 2511 125550 96673
cg080 3934 196700 151459 2233 111650 85970
cg081 3178 158900 122353 1785 89250 68722
cg082 2862 143100 110187 1603 80150 61715
cg083 2370 118500 91245 1277 63850 49164
cg084 2150 107500 82775 1185 59250 45622
cgl01 5913 295650 227650 3108 155400 119658
cg102 5946 297300 228921 3252 162600 125202
cgl03 6018 300900 231693 3404 170200 131054
cgl04 5642 282100 217217 3178 158900 122353
cgl05 4883 244150 187995 2724 136200 104874
cg106 6423 321150 247285 3375 168750 129937
suite du tableau page suivante

TAB. 6.1 — Nombre de géantes rouges observées par champ CG. Le nombre d’étoiles brillantes et géantes
rouges comptabilisées parmi les 2% d’étoiles marquées “hasard” est indiqué ainsi que le nombre d’étoiles
brillantes et géantes rouges total (extrapolé). Le nombre total d’étoiles brillantes et géantes rouges duquel
on a soustrait les étoiles comptabilisées plusieurs fois a cause des marges utilisées pour le découpage des
clichés CCD en quarts est aussi indiqué.
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champ brillantes total total GR total total
parmi les 2% de de parmiles 2% | de GR de GR
d’étoiles brillantes brillantes d’étoiles (sans marge)
“hasard” (sans marge) “hasard”
cgl07 6070 303500 233695 3443 172150 132555
cgl08 6064 303200 233464 3325 166250 128012
cgl09 5919 295950 227881 3477 173850 133864
cgll2 4823 241150 185685 2621 131050 100908
cgll3 4929 246450 189766 2691 134550 103603
cgll4 4318 215900 166243 2409 120450 92746
cglls 3868 193400 148918 2188 109400 84238
cgll6 2887 144350 111149 1575 78750 60637
cgll?7 3764 188200 144914 1971 98550 75883
cgll8 3942 197100 151767 2173 108650 83660
cgl21 1763 88150 67875 897 44850 34534
cgl22 3906 195300 150381 2198 109900 84623
cgl23 3573 178650 137560 1966 98300 75691
cgl24 2843 142150 109455 1573 78650 60560
cgl31 2202 110100 84777 1205 60250 46392
cgl33 2409 120450 92746 1357 67850 52244
cg607 5300 265000 204050 3132 156600 120582
cg610 4348 217400 167398 2450 122500 94325
cgb11 4722 236100 181797 2783 139150 107145
cgb12 2319 115950 89281 1343 67150 51705
cgb13 3112 155600 119812 1812 90600 69762
cgbl4 3787 189350 145799 2268 113400 87318
cgb15 3821 191050 147108 2207 110350 84969
cgbl?7 1706 85300 65681 1019 50950 39231
cgb18 2307 115350 88819 1326 66300 51051
cg619 2815 140750 108377 1633 81650 62870
cg620 3270 163500 125895 1854 92700 71379
cg623 1455 72750 56017 809 40450 31146
cg624 1733 86650 66720 986 49300 37961
cg625 2303 115150 88665 1375 68750 52937
cg626 2505 125250 96442 1519 75950 58481
cg627 2765 138250 106452 1540 77000 59290
cg632 2405 120250 92592 1354 67700 52129
total
66 258 390 12 919 500 9948 000 144 800 7240 000 5574780
champs

TAB. 6.2 — Nombre de géantes rouges observées par champ CG. Le nombre d’étoiles brillantes et géantes
rouges comptabilisées parmi les 2% d’étoiles marquées “hasard” est indiqué ainsi que le nombre d’étoiles
brillantes et géantes rouges total (extrapolé). Le nombre total d’étoiles brillantes et géantes rouges duquel
on a soustrait les étoiles comptabilisées plusieurs fois a cause des marges utilisées pour le découpage des
clichés CCD en quarts est aussi indiqué.
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6.2 Ajustement des courbes de lumiére par une courbe de Paczynski

Pour rechercher les candidats microlentilles, on ne s’intéresse qu’aux courbes de lumiere
marquées “microlentilles” au cours du filtrage. Ces courbes présentent toutes au moins une
fluctuation significative. Lorsqu’il y avait plusieurs fluctuations par couleur, seules les deux
premieres ont été considérées ; elle sont classées par ordre décroissant de signification, celle que
'on appelle “premiére” fluctuation est plus significative que celle que I'on appelle “deuxiéme”
fluctuation.

La premiere étape consiste a ajuster une courbe de Paczyriski sur chacune des fluctuations
repérées. Pour ce faire, on ajuste le flux F' de 1’étoile au cours du temps avec une fonction a
quatre parametres telle que :

F(t) = Fy x A(t) (6.10)

ol Fy est le flux de base de 1’étoile et A(t) 'amplification au cours du temps :

o uR(t) +2 B (t — tg)2
A(t) = ONCOET avec u(t) = 4 |ud + 2

(6.11)

Les quatre parametres libres de 1’ajustement sont u le parametre d'impact réduit, ¢y le temps
du maximum d’amplification, ¢ le temps d’Einstein et Fj le flux de base. On ajuste ici un effet
de microlentille standard (source et déflecteur ponctuels) sans effet de confusion.

Les courbes de lumiere sont ajustées dans chaque couleur et pour chaque fluctuation sépa-
rément ; on effectue ainsi de 2 a 4 ajustements de courbe de Paczyriski par étoile. En parallele
chaque courbe de lumiére est aussi ajustée par un flux constant; cela servira par la suite a étu-
dier 'amélioration du x?, entre un ajustement de la courbe de lumiére avec une constante et
avec une courbe de Paczyriski.

6.3 Coupures sur les parametres de 1’ajustement

A ce jour on a observé une grande quantité de candidats microlentille vers le centre ga-
lactique; il est donc avéré qu'un nombre significatif de candidats est détectable dans cette di-
rection. Notre stratégie va consister a ne sélectionner que des candidats convaincants : grande
amplification, présence de points de mesure dans la période d’amplification. Un premier jeu de
coupures assez laches va permettre d’obtenir un lot d’étoiles, enrichi en éventuels candidats, et
de taille raisonnable pour une manipulation plus aisée des fichiers de données.

6.3.1 Analyse de niveau 1: réduction de I’échantillon de travail

L’'ajustement d'une courbe de microlentille est sensible aux points de mesures qui se trouvent
dans le pic d’amplification. Dans le cas d’événements qui comportent de nombreux points
de mesures dans le pic d’amplification, les parametres de 1’ajustement v et ¢ sont mieux
contraints que lorsqu’il y a peu de points, voire aucun, dans la partie la plus amplifiée du pic.
On peut 'observer sur la figure 6.5. En effet, sur les deux courbes de lumiére des étoiles si-
mulées du champ dg610 (cf section 4.6) qui comportent chacune un événement microlentille,
'ajustement est erroné pour la courbe du bas en rouge : il n'y a pas de points dans le pic
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pour contraindre les parametres, et 1’ajustement donne des solutions différentes dans les deux
couleurs. Au contraire, pour la courbe du haut, bien échantillonnée dans le pic dans les deux
couleurs, les parametres sont bien contraints et compatibles dans les deux couleurs.

D’autre part, la présence de points dans le pic améliore la probabilité de détection du candi-
dat. La fluctuation est plus significative donc plus facilement détectable, et par suite 1'efficacité
de détection pour une recherche de candidats de ce seul type sera plus grande que pour une
recherche de candidats comprenant peu de points dans le pic. De plus, une fluctuation bien
échantillonnée en points de mesure et modélisée par une courbe de Paczyriski est convain-
cante, alors qu'une fluctuation échantillonnée seulement au pied du pic peut aussi bien étre
une fluctuation due a une mauvaise photométrie ou a une étoile variable, ou encore a une
microlentille.

Pour assurer la présence de points de mesure dans le pic d’amplification, on exige que la
date du maximum d’amplification ¢y se trouve dans les périodes d’observation. Un événement
dont le maximum d’amplification a lieu entre deux saisons d’observation du centre galactique
sera rejeté. Les limites des saisons d’observation du centre galactique au cours des sept années
d’expérience EROS2 sont résumées dans le tableau 6.3. La huitiéme saison d’observation EROS2
s’étant achevée en février 2003, elle ne concerne pas le centre galactique.

année EJD Jours EROS date

1996 | 255-388 | 2363 -2495 20 juin 1996 - 31 octobre 1996
1997 | 493-756 | 2600-2863 | 13 février 1997 - 3 novembre 1997
1998 | 855-1130 | 2962 -3237 | 10 février 1998 - 12 novembre 1998
1999 | 1221 -1465 | 3328 - 3572 11 février 1999 - 13 octobre 1999
2000 | 1587 -1850 | 3694 -3957 | 12 février 2000 - 1 novembre 2000
2001 | 1943 -2214 | 4050 - 4321 2 février 2001 - 31 octobre 2001
2002 | 2317 -2583 | 4424 -4690 | 11 février 2002 - 4 novembre 2002

TAB. 6.3 — Limites des saisons d’observation du centre galactique au cours de l’expérience EROSIL
EJD signifie EROS Julian Day. Les EJD correspondent aux Julian Day-2450000 et le jour 2450000
correspond au 9 octobre 1995 a 12h. Dans des publications antérieures, nous utilisions les jours EROS
comptés depuis le 1°" janvier 1990. La correspondance entre EJD et Jour EROS est telle que E]D = Jours
EROS -2107,5.

La coupure sur ¢, mentionnée plus haut est appliquée indépendamment sur chacune des
fluctuations des courbes de lumiére (qu’elle soit premiére ou deuxiéme fluctuation rouge ou
bleue). Simultanément, on applique 3 autres coupures, décrites ci-apres, suffisamment larges
pour ne pas éliminer les candidats que 1’on veut sélectionner, mais qui permettent de réduire
la taille de I’échantillon de courbes de lumiere. On retient ainsi toute étoile dont au moins une
fluctuation remplit ces criteres.

Les trois autres coupures sont :

e coupuresurtp:4 jours <tg < 1000 jours
Pour des temps d’Einstein inférieurs a quatre jours, le pic d’amplification est nécessairement mal
échantillonné ; pour des temps d’Einstein supérieurs a 1000 jours, on ne dispose pas de suffisam-
ment de points de mesure dans la ligne de base pour la déterminer.

e coupure sur ug : ug < 1
Pour des parametres d’impact ug > 1, qui correspondent a une amplification inférieure a 1,34 au

maximum d’amplification, la distinction entre signal et bruit de fond est ardue.
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Courbe de lumiere dg6104k rouge, etoile 4437
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Courbe de lumiere dg6104k rouge, etoile 15162
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Courbe de lumiere dg6104k bleue, etoile 15162

‘ lAjustemem Microlentille  ¥%In,,, = 1415.18/485 Ax? = 71434‘

= C ]
=} C
< 60000 — t,= 4373.45:2.11
& T
@ - P te=50.82:1.49
50000— -
= i U, = 0.000£0.548
40000% f [ F,= 23208 40
C i .‘,
C i
30000— M \
- L e
! T L
20000—
M R B B SN RN R N S
3800 3900 4000 4100 4200 4300 2400 4500 4600
J-EROS

FIG. 6.5 — Evénements Monte Carlo avec maximum d amplification dans et hors des périodes
d’observation. En haut, la courbe de lumiere est bien échantillonnée en rouge et en bleu, le pic d’am-
plification comporte des points de mesure dans les deux couleurs et I'ajustement rouge est compatible
avec l'ajustement bleu (les parameétres ug et tg sont bien contraints). En revanche, la courbe du bas est
mal échantillonnée et I'ajustement donne des solutions différentes en rouge et en bleu, notamment pour

ug (les parametres sont mal contraints).
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e coupure sur I’amélioration du y? : Ax? > 100

Pour juger de la qualité de I'ajustement microlentille, on utilise un estimateur semi-empirigue

appelé Ax? qui quantifie 'amélioration apportée par un ajustement de microlentille par rapport a
I'ajustement d"un flux constant. Cet estimateur est défini de cette facon :

x2(cste) — x%(microlentille)

Ax? = (6.12)

Xzof (microlentille)

avec X3, ;= ﬁif ot Ny, est le nombre de degrés de liberté de I'ajustement. Cette coupure a été
déterminée a I'aide des étoiles simulées du champ dg610 (cf section 4.6). La figure 6.6 montre la
distribution de Ax? en fonction de uy, les événements Monte Carlo y sont repérés par des étoiles
de couleur. Dans un premier temps, la coupure est choisie assez large telle que Ax? > 100.

\ champ dg610, CCD 4, quart k, donnees rouges I

champ dg610, CCD 4, quart k, donnees bleues
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FIG. 6.6 — Distribution de Ax? en fonction de ug pour le champ dg610.

6.3.1.1 Résumé des coupures de ’analyse de niveau 1

Niveau 1 : les fluctuations repérées dans les courbes de lumiére au cours du filtrage (cf

chapitre 5) sont considérées, quelles que soient leur couleur et leur signification. Pour chacune,
on dispose des parameétres Fyqser, FraseB, to, tE, et ug et du x? de 'ajustement par une courbe
de Paczyriski. Une étoile est retenue si au moins une de ses fluctuations répond aux criteres
listés dans le tableau 6.4.
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Niveau 1
variable coupure nombre d’étoiles retenues
couleur —0,25 < couleur — couleurympar < 0,5

magnitude | —1.5 < magnitude — magnitude umpcr < 2

to to € [Tobs)

te 4 < tp < 1000 jours

uo up < 1 30294
Xiiof pas de coupure
Ax? Ax? > 100

TAB. 6.4 — Bilan de l'analyse de niveau 1. La couleur et la magnitude d'une étoile sont définies ici
telles que couleur = 2,5 X log(%) et magnitude = 2,5 x log(Fyeser); couleurcumpcr et
magnitudecympar sont la couleur et la magnitude du clump des géantes rouges correspondant au
quart de CCD augquel appartient I'étoile considérée.

6.3.2 Analyse de niveau 2 : étude de I’échantillon enrichi

Suite aux coupures précédentes, on dispose d"un échantillon comprenant 30294 courbes de
lumiere d’étoiles géantes rouges. Ces courbes présentent au moins une fluctuation modélisée
par une courbe de Paczynski dont le maximum d’amplification se situe dans les périodes d’ob-
servation de l'expérience, le temps d’Einstein est compris entre 4 et 1000 jours, le parametre
d’impact réduit est inférieur a 1, et la variable Ax? est supérieure a 100, et ceci dans au moins
une des deux couleurs.

6.3.2.1 Analyse bi-couleur

La sélection finale des candidats est assurée par quatre sélections séparées selon les fluctua-
tions testées. Chaque sélection correspond a un couple de fluctuations, une rouge et une bleue,
qui doivent répondre toutes deux aux criteres de I'analyse. On travaille avec les quatre couples
de fluctuations suivants :

cas 1 : premiere fluctuation rouge & premiére fluctuation bleue
cas 2 : premiere fluctuation rouge & deuxiéme fluctuation bleue
cas 3 : deuxiéme fluctuation rouge & premiére fluctuation bleue
cas 4 : deuxieme fluctuation rouge & deuxieme fluctuation bleue

En cherchant a sélectionner uniquement les candidats tres amplifiés, on n’attend que peu
voire aucun candidat pour les cas 2, 3 et 4, les fluctuations les plus significatives étant les pre-
mieres. Effectivement, aucun candidat n’a été révélé par 1’analyse pour les trois derniers cas.
Par conséquent, dans la suite, nous n’exposerons l’analyse que pour le cas 1. Pour celui-ci,
apres les coupures sur to, ug, tg et Ax? de la section 6.3.1 appliquées sur les deux couleurs,
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le nombre d’étoiles sélectionnées est de 7880 sur 30294 issues de 1’analyse de niveau 1. Nous
allons maintenant réappliquer le méme type de coupures, mais cette fois afin de sélectionner
les bons candidats et non pas juste pour réduire le volume de données comme précédemment.

Coupure sur tg

On applique la coupure suivante sur le temps d’Einstein dans les deux couleurs :

4 jours <tpg,,.. <500 jours et 4 jours<tg,, <500 jours. (6.13)

Coupure sur ug

On applique la coupure suivante sur le parametre d impact uy :

Urouge 2+ Huen .5, (6.14)

Ces deux coupures sont mises en place dans le cadre de la stratégie de notre analyse. Pour
des parametres d'impact inférieurs a 0,5 les événements sont trés amplifiés; cela correspond
a une amplification supérieure a 2,18 au maximum d’amplification. Apres la coupure sur ¢z,
on passe d'un lot de 7880 étoiles a 6571 étoiles, et apres la coupure sur ug, on passe de 6571
étoiles a 936. Cela prouve que I’échantillon n’est pas constitué de microlentilles : en effet passer
de up < 1 awuy < 0,5 devrait réduire I'échantillon d'un facteur inférieur a 2. Sur la figure
6.7 qui représente les distributions de l'instant de plus grande amplification ¢y en fonction du
temps d’Einstein ¢g en haut, et de ¢y en fonction du parametre d’impact ug en bas, on observe
un exces d’événements de bruit de fond lié a la réaluminisation du miroir, qui a eu lieu en
mai-juin 1998 (aux alentours du jour EROs 3100). Lors de I'observation visuelle des courbes
de lumiere, on s’est apercu que plusieurs d’entre elles comportaient un décrochement dans
la ligne de base autour du jour 3100, ot le flux de base voit sa valeur diminuer brutalement
(un exemple de ce phénomene est montré figure 6.8). On attribue cette dérive du flux au fait
que ces étoiles ont généralement dans leur voisinage (dans un rayon de 10 pixels environ) une
étoile trés brillante qui a vu son profil (PSF) changer apreés la réaluminisation du miroir. Par
suite, les rayons lumineux qui proviennent de cette voisine brillante et qui affectent le flux de
I'étoile considérée ont changé d’intensité (sur les clichés). Dans les courbes de lumiére affectées
par le phénomene, cela conduit a simuler une fluctuation de longue durée qui débute au début
des observations d’EROS2 et qui se termine en juin 1998. Ces fluctuations sont détectées par
le programme de filtrage et marquées comme “microlentilles”. Lors de 1’étape d’ajustement
par une courbe de Paczyriski, un minimum est souvent trouvé, et pour la majeure partie des
courbes, la solution microlentille comporte une amplification faible et un long temps d’Einstein.
Les coupures sur tg et ug éliminent un grand nombre de ces événements (cf figure 6.7).
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FIG. 6.7 — Distribution des parametres ajustés, ty en fonction de tp en haut et to en fonction de ugy en
bas. Pour chacun de ces paramétres, c’est la moyenne sur les deux couleurs qui est représentée sur chaque

figure (par exemple pour tg, on a en fait représenté % ). Le marquage des points en couleur
représente I'application successive des coupures. Au début, toutes les étoiles sont marquées en noir (7880
étoiles). Ensuite, les étoiles pour lesquelles le temps d’Einstein t; est inférieur a 500 jours dans les deux
couleurs (6571 étoiles sur 7880) sont marquées en bleu. Pour finir, parmi ces étoiles marquées en bleu,
celles dont la moyenne de uq sur les deux couleurs est inférieure a 0,5 sont marquées en vert (936 étoiles
sur 6571). Finalement les étoiles retenues sont celles marquées en vert. L'exces d'événements de bruit de
fond 1ié a la réaluminisation du miroir est en grande partie rejeté par les coupures sur tg et ug.
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FIG. 6.8 — Diminution apparente du flux de base d"une étoile liée a la réaluminisation du miroir. Autour
du jour 3100, le flux de base voit sa valeur diminuer brutalement ; les données se comportent comme s'il
y avait deux lignes de base, une avant le jour 3100 et une apres. Au cours du filtrage, la premiere ligne
de base est considérée comme une fluctuation par rapport a la seconde et est modélisée par une courbe de

Paczyriski a long temps d’Einstein.
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Les distributions du temps d’Einstein et du parametre d'impact ug pour les 7880 étoiles a
ce niveau de l’analyse sont représentées respectivement figure 6.9 et figure 6.10. Les effets des
coupures de sélection sur tg et ug y sont également représentés.

. 3 htem
Distribution de Entries p7880
300 = Mean 257.8
- RMS 155.7
250/—
- t. < 500 j
200 6571 entries
U, < 0.5
936 entries
=t | I Il
1000
tE (jours)

‘ ‘ ‘ ] t ¢ . .
FIG. 6.9 - Distribution de tp. Ici tr, = %%, les coupures appliquées sont tg, . < 500 jours
ettg,,, < 500 jours, puis % <0.5.
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FIG. 6.10 — Distribution de . Ici ug = uo“’%ﬂob“f“, les coupures appliquées sont tg,,,,. < 500 jours
et tg,., < 500 jours, puis % <0,5.
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Coupure sur le >

Les étoiles variables voient souvent une de leurs fluctuations ajustée par une courbe de
Paczyniski. Cependant, le x? de I'ajustement est tres élevé parce que la zone hors fluctuation de
ces étoiles n’est pas plate (il n’y a pas de ligne de base). Un examen visuel d"un grand nombre
de courbes de lumiere a révélé que le x* par degré de liberté des ajustements de courbe de
Paczynski sur des étoiles variables était trés grand, ce qui n’est pas surprenant (voir la figure
6.11 pour un exemple).
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FI1G. 6.11 — Exemple d’ajustement de courbe de Paczyriski sur une étoile variable. Deux fluctuations ont
été ajustées dans chacune des couleurs, une premiere (la plus significative) située autour du jour EROS
3765, et une deuxieme au jour 2750. Le x* par degré de liberté et le Ax? de I'ajustement donnés en haut
a droite de chacune des deux courbes de lumiere correspondent a I'ajustement de la fluctuation la plus
significative. Le x* par degré de liberté est tres élevé notamment en rouge, la courbe de lumiere n’ayant
pas de ligne de base.
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Analyse des données filtrées

La coupure sur le x? a été déterminée a l'aide des étoiles simulées du champ dg610. La
comparaison entre les distributions du x? par degré de liberté pour les événements simulés et
pour les données (figure 6.12), montre que la grande majorité des courbes simulées présente
une valeur de x? située dans la partie inférieure de la distribution des données (Xgo 5 < 10).

T ht T ht
Distribution du )2, (rouge) | T Distribution duy2; (bleu) I Ere e
= Mean 1.083 = Mean 1.014
r RMS 0.745 25— RMS 0.6754
25 T - T
evenements simules F evenements simules
H dg610 20— dg610
20 105 entries - 105 entries
15f 15
10C lO}
5 5;
0 i HHHFHH\H oC HHHT‘HHH\H‘H
-1 -0.5 0 0.5 1 1.5 2 2.5 -0.5 0 0.5 1 15 2 25

3 3
log 10 (XZ ) log 10 (X} )

FIG. 6.12 — Distributions du x? par degré de liberté de I'ajustement microlentille. La distribution des
événements simulés est superposée a la distribution des données. La figure de gauche correspond aux
courbes de lumieére rouge et la figure de droite aux courbes de lumiere bleue. Pour la quasi-totalité des
événements simulés le x? de I'ajustement microlentille est inférieur a 10.

Afin d’éliminer les étoiles variables, la coupure suivante sur le x? de 1"ajustement est appli-
quée dans les deux couleurs :

Xr X3
rouge bleu

<10 et Abew g (6.15)
Niof Naos

avec Ny, ¢ le nombre de degrés de liberté (degrees of freedom).

Sur les distributions de ¢y en fonction de tg, et de ¢y en fonction de 1y des 936 événements
restants apres les coupures sur tg et ug (cf figure 6.13), les événements sélectionnés par la cou-
pure sur le x? (points magentas sur la figure) se distribuent essentiellement aux petits temps
d’Einstein (tg < 50 jours), uniformément en ¢, et en uy. Il reste toutefois encore une contami-
nation d’événements de bruit de fond liés a la réaluminisation du miroir.
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FI1G. 6.13 — Distribution des parametres ajustés, to en fonction de tp en haut et ty en fonction de g
en bas. Pour chacun de ces parametres, c’est la moyenne sur les deux couleurs qui est représentée sur

chaque figure (par exemple pour tg, on a en fait représent

.t +tg 4 5
é %bzeu), Les points marqués en ma-

genta représentent les étoiles pour lesquelles le x? par degré de liberté de I'ajustement microlentille est
inférieur a 10 dans les deux couleurs (310 étoiles sur 936). Apres cette coupure il reste encore un exces
d’événements de bruit de fond dil a la réaluminisation du miroir.
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Analyse des données filtrées

Coupure sur ’amélioration du x>

Pour juger de la qualité de I’ajustement microlentille, on utilise I'estimateur semi-empirique
Ax? qui quantifie 'amélioration apportée par un ajustement de microlentille par rapport a
I'ajustement d"un flux constant. Lors de la réduction de la taille de ’échantillon de données,
une coupure sur Ax? a déja été utilisée (cf 6.3.1) ; on exigeait que :

Ax? > 100.

(6.16)

A ce stade de l’analyse, on souhaite augmenter la valeur de cette coupure sur Ax? afin de
sélectionner les candidats de “bonne qualité”, c’est-a-dire trés bien modélisés par un effet de
microlentille. Comme pour la coupure sur le x?, le seuil de sélection pour Ax? est déterminé
a l'aide des étoiles simulées du champ dg610. La distribution de Ax? des événements simulés
est superposée a la distribution de Ax? des données sur la figure 6.14.

htemp

Distribution de AX® (rouge) |

o N B OO @
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0.8707
T
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dg 610
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2 2
log10 ( Ax" )
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14—

12—

10—

Mean 2.812
RMS 0.9413

[

evenements simules

dg610
90 entries

4

5
log 10 ( AX?)

FIG. 6.14 — Distributions de Ax?. La distribution des événéments simulés est superposée a la distri-
bution des données. La figure de droite correspond aux courbes de lumiere rouge et la figure de gauche

correspond aux courbes de lumiere bleue.

Au vu de cette comparaison simulation/données, on applique le critere suivant :

2
AXrouge >

300 et

AXEer, > 300.

(6.17)

Sur la figure 6.15, les distributions de ¢ en fonction de ¢ et de ¢ en fonction de u( des 310
événements restants sont représentées. Les événements sélectionnés par la coupure sur Ax?
sont marqués en rouge. L'exces résiduel d’événements de bruit de fond a disparu sous 1’effet

de cette coupure.
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FI1G. 6.15 — Distribution des parametres ajustés, to en fonction de tp en haut et ty en fonction de g
en bas. Pour chacun de ces parametres, c’est la moyenne sur les deux couleurs qui est représentée sur
. . L L tErougc+tEbleu . L,

chaque figure (par exemple pour tg, on a en fait représenté —>=25—"lew ). es points marqués en rouge
représentent les étoiles pour lesquelles Ax? (estimateur qui quantifie I'amélioration apportée par un
ajustement de courbe de Paczyiiski par rapport a un ajustement par un flux constant) est supérieur a
300 dans les deux couleurs (166 étoiles sur 310). Cette coupure élimine I'exces résiduel d’événements de
bruit de fond lié a la réaluminisation du miroir encore présent avant cette derniere coupure.
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6.3.2.2 Résumé des coupures : analyse de niveau 2

Le Niveau 2 : c’est une analyse dite bi-couleur qui assure la sélection finale des candi-
dats microlentille gravitationnelle. Les deux fluctuations les plus significatives (rouge et bleue)
d’une étoile sont considérées simultanément. Elles doivent répondre aux critéres de sélection
listés dans le tableau 6.6.

Niveau 2
variable coupure nombre d’étoiles retenues
to torm/.ge < [Tobs] et tobleu < [Tobs] 7880
135 4 < 1B, yuq < 500jours et 4 <tg,,, <500 jours 6571
ug Horouse P0hew < (), 5 936
x?lof Xgof’r'ouge < 10 et Xzofbleu < 10 (voir eq. 6.15) 310
Ax? AXFouge > 300 et AX3., > 300 (voir eq. 6.17) 166

TAB. 6.5 - Bilan des coupures de I'analyse de niveau 2 sur les données filtrées. La couleur et la magnitude
d’une étoile sont définies ici telles que couleur = 2,5 x log(%) et magnitude = 2,5 x10g(Fpaser)-
couleur gympar et magnitudecympcr sont la couleur et la magnitude du clump des géantes rouges

correspondant au quart de CCD auquel appartient I’étoile considérée.

6.4 Résultats de I’analyse des données filtrées

Suite a 1’analyse décrite précédemment, on trouve 166 candidats ; parmi ces 166 candidats,
certains sont en plusieurs “exemplaires”. IIs correspondent & des étoiles qui sont présentes sur
plusieurs quarts de CCD a la fois. Ils sont au nombre de 25 et éliminés dans la suite. L’analyse
a donc révélé 141 candidats indépendants; leurs caractéristiques et leur position sont listées
dans le tableau A.5 de I'annexe A. On rappelle que ces candidats ont tous pour source une
étoile brillante répondant aux criteres des équations 6.5 et 6.6. Dans ce tableau, les candidats
dont la source est une géante rouge (qui répond aux criteres des équations 6.7, 6.8 et 6.9) sont
surlignés en jaune; ils sont au nombre de 91. La position des candidats dans le diagramme
couleur-magnitude est indiquée sur la figure 6.16.

Les 166 courbes de lumieres des 141 candidats ont été inspectées visuellement. L'examen
visuel a mis au jour 6 candidats “douteux” dont les courbes de lumiére sont représentées dans
I’annexe A sur les figures A.1, A.2, A3, A4, A5 et A.6 a la suite du tableau des candidats. Il
s’agit des candidats numéro 34, 75, 82, 85, 97, 130; parmi eux, les candidats numéro 75, 83,
et 130 ont pour source une étoile géante rouge du clump. Les candidats 34 et 97 (surlignés en
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rouge dans le tableau A.5) sont éliminés d’emblée; les fluctuations ajustées ne sont clairement
pas des effets de microlentille mais plutét une dérive de la ligne de base qui simule une fluc-
tuation de longue durée. En ce qui concerne les candidats 75, 82, 85 et 130, ils présentent des
caractéristiques atypiques d'un effet de microlentille. Ces caractéristiques sont détaillées dans
la l1égende des figures représentant les courbes de lumiere ( cf annexe A). On verra par la suite
comment traiter ces candidats.

Les distributions des parametres des candidats sont représentées sur la figure 6.17. Les par-
ties rouges (histogrammes ou points) visibles sur ces figures correspondent aux deux candi-
dats 34 et 97 que nous éliminons. On s’attend a trouver une distribution a peu prés uniforme
des temps de maximum d’amplification et des parametres d’'impact minimum. Pour les temps
d’Einstein, on s’attend a une distribution piquée vers les petits tg (typiquement 20 jours). Les
distributions observées pour les temps d’Einstein et les parametres d’impact minimum sont
compatibles avec celles attendues. En revanche, en raison de 1’échantillonnage différent selon
les saisons d’observation, la distribution observée des parameétres ¢y n’est pas parfaitement uni-
forme. En ce qui concerne les deux candidats éliminés on peut remarquer qu’ils présentent des
temps d’Einstein atypiques. On remarque aussi qu’il n'y a aucun candidat en 2002 ; ceci n’est
pas surprenant car l’accident thermique survenu en janvier 2002 (cf section 4.2.2) a endommagé
la caméra rouge qui a fourni par la suite des données détériorées.

Position des 141 candidats dans le diagramme couleur magnitude
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FIG. 6.16 — Position des 141 candidats dans le diagramme couleur-magnitude. Les candidats sont repérés
par des carrés noirs. 1l y a 91 candidats dans la zone en bleu utilisée pour calculer la profondeur optique.
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Sur la figure 6.18, on peut vérifier la compatibilité des parametres rouges et bleus. Les dis-

tributions des différents parametres en rouge to, tg et up en fonction des parametres corres-
pondants en bleu suivent des droites y = x. On observe toutefois des candidats marginaux
sur la distribution ug rouge versus v bleu. Ces candidats voient leurs parametres ug rouge et
up bleu trés différents, mais cela peut étre dti a un mauvais échantillonnage ou a une courbe
défectueuse dans une des deux couleurs. La courbe dans 1’autre couleur présente un bel ef-
fet de microlentille. Par exemple le candidat 44, qui est indiqué sur la figure, a une courbe de
lumiere mal échantillonnée en rouge mais l'effet de microlentille est clair en bleu (voir figure
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6.19). Dans 1’annexe B, on présente les courbes de lumiére de quelques candidats révélés par
I'analyse : on y montre des candidats de courte durée, ceux qui ont les plus longues durées et
quelques autres plus typiques.
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FIG. 6.18 — Compatibilité des parametres rouges et bleus.
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FIG. 6.19 — Courbe de lumiere du candidat 44

127



Analyse des données filtrées

6.5 Vérification de la stabilité de 1’analyse

Pour vérifier la stabilité de notre analyse nous relachons les coupures sur Ax? et sur x>
I'une apres l’autre. Nous obtenons les résultats suivants :

Relachement des coupures
Lot de 936 étoiles apres les coupures sur
to, tE et up de I'analyse de niveau 2

variable coupure nombre d’étoiles retenues

Xos et 310

szouge > 300
Ax? et 166
AXZ., > 300

Baisse du seuil en Ax?

2
Xdof,puge < 10

s et 310
Xzofbleu < 10

szwge > 100
Ay? et 210 (+44)
AxZ., > 100

Baisse de I'exigeance sur le x3, £

Xzofr‘ouge < 100
Xiiof et 775
Xgofbleu < 100

szouge > 300
Ax? et 201 (+35)
Ax3.., > 300

TAB. 6.6 — Stabilité de 'analyse. On reldche successivement les coupures sur x> et Ax>.

Apres avoir relaché les coupures sur le x? et Ax? nous obtenons 79 candidats en plus des
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166 de 'analyse. Un examen visuel de ces 79 courbes de lumiere a révélé 4 candidats (en fait 3
candidats en comptant ceux obtenus plusieurs fois a cause des marges utilisées dans le décou-
page des clichés CCD) compatibles avec un effet de microlentille gravitationnelle. Ces candi-
dats ont été repérés parmi les courbes de lumiere retenues apres le relachement de la coupure
en x2. Les autres candidats sont des courbes trés bruitées avec des erreurs photométriques
tres grandes qui peuvent simuler une microlentille. Le nombre de véritables candidats détectés
apres le relachement des coupures est faible ; cela montre que I’anlyse est stable. Relacher les
coupures induit un échantillon de candidats tres bruité ; il n’est pas judicieux de considérer ces
candidats, la stratégie de 1’analyse étant d’obtenir un échantillon de candidats le moins conta-
miné possible en bruit de fond. Pour le calcul de la profondeur optique, le nombre précis de
candidats n’a pas d'importance car la profondeur optique tient compte de l'efficacité de détec-
tion. Celle-ci est estimée en envoyant un grand nombre de candidats simulés dans la chaine
de détection, et les coupures appliquées sur les données simulées sont bien évidemment les
mémes que celles appliquées sur les données réelles. On peut noter que le relachement de la
coupure en x? a aussi révélé 3 courbes de lumiere intéressantes, elles pourraient étre compa-
tibles avec des effets de microlentille avec déflecteur binaire. Dans 1’annexe C, on montre les
candidats remarquables, ceux susceptibles de présenter des effets non-standard (parallaxe et
lentille binaire).

Le calcul de la profondeur optique fait I’'objet du chapitre suivant.
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Chapitre 7

Interprétation des résultats

Ce chapitre présente le résultat final de 1’analyse : la profondeur optique vers le centre ga-
lactique. Dans un premier temps, il convient de déterminer 1’efficacité de détection de la chaine
d’analyse. Dans un deuxieme temps, nous donnerons la valeur de la profondeur optique obte-
nue ainsi que l'incertitude qui lui est associée. Puis, pour finir, nous discuterons du résultat par
comparaison aux résultats précédents et par comparaison aux prédictions de modeles théo-
riques.

7.1 Détermination de 'efficacité de détection

A partir des 2% de courbes de lumiere sélectionnées au hasard au cours du filtrage (cf
section 5.3), une simulation Monte Carlo a été mise en ceuvre. Pour chacune de ces courbes, un
maximum d’amplification ¢y, un temps d’Einstein ¢ et un parametre d’impact ug sont tirés au
hasard. Les parameétres sont engendrés de la maniére suivante :

e t( : engendré uniformément entre le jour EROS 2263 et le jour EROS 4790. Une marge de
100 jours est ajoutée de part et d’autre de la période d’observation qui est comprise dans
I'intervalle [2363,4690] des jours EROS.

e i :engendré selon une distribution exponentielle entre 4 et 1000 jours. On engendre une
variable X distribuée uniformément dans l'intervalle [In(tg . ),In(tg,, . )] avecty . =4
jours ettp, . = 1000 jours, le temps d’Einstein simulé est alors t = eX.

min

e 1 : engendré uniformément entre 0 et 1,5

Sur la figure 7.1, on montre la distribution des parametres engendrés pour la simulation
d’événements microlentille. L'échantillon représenté correspond a 2% des étoiles pour quatre
champs du centre galactique.

Pour simuler des effets de microlentille sur les données, le flux réel des courbes de lumiére
est multiplié par le facteur d’amplification standard simulé A(t) correspondant aux parametres
engendrés (cf équation 7.1).

A(t) = avec u(t) = 4| ud + (7.1)
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FIG. 7.1 — Distribution des paramétres engendrés to, ug et tg pour la simulation d’événements micro-
lentilles. Ici sont représentés les parametres engendrés pour les 2% de courbes de lumieres des champs
cg613, cg614, cg615, cg617 sélectionnées au préalable pour la simulation.

On obtient ainsi pour chaque point de mesure a la date ¢;, un flux simulé F’(¢;) et une erreur
o' (t;) associée tels que :

F'(t;) = F(t;) x A(t:) (7.2)

O'/(ti) = O'(ti) X A(tl) (73)

Un exemple du résultat de la simulation est donné figure 7.2 ; on y voit la courbe de lumiere
initiale d'une étoile et la méme courbe de lumiere avec 1'événement microlentille simulé. La
simulation Monte Carlo est appliquée sur 2% des étoiles de chaque champ du centre galactique,
ceci représente environ 10° étoiles.

Toutes ces courbes de lumiere qui présentent un candidat microlentille simulé sont traitées
de la méme fagon que les “vraies” courbes, elles sont envoyées dans la chaine d’analyse (ap-
plication des coupures de niveau 1 et de niveau 2). L'efficacité globale de détection est obtenue
en divisant le nombre de candidats détectés par le nombre de candidats engendrés répondant
aux criteres de sélection, c’est-a-dire les candidats pour lesquels les parametres engendrés sont
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FI1G. 7.2 — Simulation d'un événement microlentille sur une courbe de lumiére. En haut, on montre
la courbe de lumiere initiale, en bas, on montre la méme courbe de lumiere mais avec un événement

microlentille simulé.
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tels que to € [Tops], uo < 0.5 et 4 jours < tg < 1000 jours et dont I'étoile source est une géante
rouge (GR) répondant aux criteres des équations 6.7, 6.8 et 6.9. Le résultat global est le suivant :

€ — Ncandidats détectés ( 4)
Ncandidats engendrés(GR ; to € [Tops] ; up < 0,55 4 j < tg <500 j)

€= 16026 _ 0,559
28648

L'efficacité moyenne de la chaine de détection pour cette gamme de tg est de 56%, mais
celle-ci n’est pas constante avec le temps d’Einstein. En fait, pour les temps considérés ([4 jours,
500 jours]) c’est une fonction croissante de la durée des événements. Pour obtenir 1’efficacité de
détection en fonction du temps d’Einstein €(tg), on applique la formule 7.4 par petites “tran-
ches” de temps d’Einstein, ce qui conduit a la courbe représentée figure 7.3. Ici les “tranches”
de temps d’Einstein, c’est-a-dire les canaux ou bins de I'histogramme, ont une largeur d’envi-
ron 5% de tg. La courbe est correctement ajustée par un polyndme du second degré, et par la
suite nous utiliserons la formule suivante pour calculer l'efficacité de détection €(¢ ) associée a
chacun des 91 candidats microlentilles :

e(tp) = —0,338 +0,8115 x logl0(tg) — 0,1435 x (logl0(tg))? (7.5)

Efficacite de detection (geantes rouges)

efficacite

0 111 | 11 1 | 1 1 1 | 11 1 | 11 1 | 111 | 11 1 | 1 1 1 | 11 1 | 1
06 08 1 1.2 14 1.6 1.8 2 22 24
log10 (tE)

FI1G. 7.3 — Efficacité de détection pour les étoiles géantes rouges.

Afin d’étudier la stabilité de la profondeur optique en fonction du lot d’étoiles sources, nous
allons élargir ce lot aux étoiles brillantes et ne pas se restreindre aux seules géantes rouges.
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Détermination de I’efficacité de détection

Pour cela, on calcule 1'efficacité de détection correspondante en faisant le méme travail que
précédemment, mais cette fois, on considere les étoiles qui répondent aux criteres des équations
6.5 et 6.6. Le résultat est le suivant :

€ — Ncandidats détectés (7 6)
Ncandidats engendrés(brillantes ; to € [Tops) ; up < 0,55 4 j < tg < 500 j) '

26222
— 220,522
=Sz ~ P
L'efficacité moyenne de la chaine de détection est de 52%. L'efficacité de détection en fonc-
tion du temps d’Einstein ¢(tg) est donnée par la courbe représentée sur la figure 7.4. Cette
courbe est ajustée par le polyndme du second degré,

e(tp) = —0,2856 40,6777 x logl0(tg) — 0,09978 x (logl0(tg))>. (7.7)

que nous utiliserons par la suite pour calculer 'efficacité de détection ¢(¢x) associée a chacun
des 139 candidats microlentilles (les candidats 34 et 97 ayant été éliminés, le nombre total de
candidats est passé de 141 a 139).

Efficacite de detection (etoiles brillantes)

efficacite

0 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1 | 1
0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8 2 2.2 24
log10 (tE)

FIG. 7.4 — Efficacité de détection pour les étoiles brillantes.

L'efficacité globale de détection est donc de 52% pour les étoiles marquées par des points
rouges et bleus sur la figure 7.5 et de 56% pour les étoiles marquées par les points bleus uni-
quement; et ceci pour 4 < tg < 500 j et une génération uniforme en log(tg).
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Diagramme couleur magnitude des champs CG

magnitude

B0 ST EONERNN I SR o N S O
-2 -1.5 -1 -0.5 0 0.5 1 15
couleur

FI1G. 7.5 — Diagramme couleur-magnitude des étoiles du centre galactique (CG). La couleur et la ma-
gnitude du clump des géantes rouges sont ramenées a zéro en soustrayant pour chacune des étoiles la
couleur et la magnitude du clump déterminé pour le quart de CCD auquel elle appartient.

Remarque : La simulation Monte Carlo sur laquelle repose la détermination de I'efficacité de
détection ne tient pas compte du filtrage (cf chapitre 5) et les erreurs photométriques simu-
lées I'ont été de fagon simpliste (cf équation 7.3) : on a travaillé dans 'hypothése ou 1’erreur
photométrique croit linéairement avec I’amplification ce qui n’est pas le cas ; I'erreur photomé-
trique relative ne reste pas constante lorsque le flux varie (voir figure 4.8). Cependant ces hy-
potheses de travail sont raisonnables. L’analyse demande un maximum d’amplification dans
les périodes d’observation et un parametre d’impact ug < 0,5; avec une fréquence d’échan-
tillonnage d’environ un point tous les 2 jours, ceci assure un nombre conséquent de points de
mesure qui s’écartent significativement de la ligne de base. Le filtre demande au moins 5 points
de mesure a plus de 2,5 0; de la ligne de base. On peut alors penser que les événements sélec-
tionnés par ’analyse le sont aussi par le filtre. Seul les événements a trées petits temps d’Einstein
pourraient ne pas I'étre, mais ces événements contribuent peu a la profondeur optique. Quant
aux erreurs photométriques, on a vu section 4.4.4 que pour les étoiles que 1’on considere ici, les
géantes rouges, I’erreur photométrique relative varie peu en fonction du flux. Toutefois, afin de
vérifier la simulation, des tests ont été réalisés sur un sous-échantillon. Pour 5 quarts de CCD
par champ sélectionnés aléatoirement, on a simulé des événements microlentille sur 2% des
étoiles. Les erreurs photométriques simulées tiennent compte de la variation de la précision
photométrique avec le flux (cf section 4.4.4) et avant d’étre traité par la chaine d’analyse, ce
lot de données simulées a été filtré. Nous avons obtenu une efficacité de détection semblable a
celle citée plus haut (pour 7066 candidats “géantes rouges” engendrés et satisfaisant les criteres
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de sélection de I’analyse, 3989 ont été détectés, ce qui correspond a une efficacité de 56%).

7.2 Calcul de la profondeur optique et du taux d’événements

7.2.1 Détermination expérimentale

La profondeur optique 7 est déterminée expérimentalement en sommant la contribution en
temps de chaque événement observé selon la formule suivante :

r= LI 3 te (7.8)

NétoitesTobs 2 U002 E(tE)

ol Nepoiles €St le nombre d’étoiles suivies pendant I’expérience, (ici on ne considere que les
étoiles géantes rouges), Tpps est la durée de I'observation, uy,,,, est le parametre d'impact maxi-
mum considéré (0,5 dans cette analyse), ¢ le temps d’Einstein et ¢(¢) 1'efficacité de détection
atp donné. Avec les mémes variables, le taux d’événements I" avec uy,,,, # 1 est donné par :

candidats

1 1 1
r= Z ot (7.9)

NeétoitesLobs W
étoiles+L obs W0mqx candidats

7.2.2 Profondeur optique et taux d’événements

Si on considere les 91 candidats ayant pour source une étoile géante rouge, on trouve :

te . 1
B _ 5400,14 jours et L —195,486. 7.10
2 e(t) ! 2 e(tp) (7.10)

candidats candidats

Le nombre total d’étoiles géantes rouge suivies est de N¢pijes = 5,57 % 10% et la période d’ob-
servation est de 1704 jours. On obtient donc la profondeur optique et le taux d’événements
respectivement

7=1,79x107° (7.11)
et
I = 15,04 x 1079 étoile tan=1. (7.12)

7.2.3 Incertitude sur la profondeur optique

L’erreur statistique sur la profondeur optique et le taux d’événements peut étre estimée de
fagon simple.

En considérant 'écart type o 5 de la distribution des IV variables e(tt—EE) correspondant aux
e(tp)
g tE

N candidats, 'erreur statistique associée est % telle que :

g t
1 T 1 132) G
= x %« N + B | 7.13
NétoilesTobs 2 U0 rmaa [< > ( )
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Cette formule est valable pour une loi gaussienne ; méme si la variable &—EE) ne suit pas une loi
gaussienne, comme N est assez grand, on peut l'appliquer ici (théoréme central limite). Cette
erreur doit étre combinée (propagation des erreurs) a 'erreur statistique v/ N faite sur le nombre
de candidats V. On obtient ainsi pour la profondeur optique, l'erreur

Erry = 0,20 x 1079, (7.14)

On calcule l'erreur sur le taux d’événements de la méme fagon que pour la profondeur optique
et on obtient :

Errp = 0,66 x 1076, (7.15)

Les distributions des variables /2= et L~ sont représentées respectivement sur les figures
76 et 77 e(tp) ~ e(tr)
bet?77.

- - - ht
\ Variable liee a la profondeur optique | EET
= Mean 59.34
Co RMS 4351
12—
10—
gl
6l
al—
i MJLH
o 1 A H . A - L
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tE/efficacite
FIG. 7.6 — Distribution de la variable E(tt—EE)
A A ) htemp
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L

4 45
1/efficacite

FIG. 7.7 — Distribution de la variable ﬁ
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7.2.4 Stabilité de la profondeur optique

Nous avons vu dans la section 6.4 et dans 'annexe A que 6 des 141 candidats détectés
par I'analyse ont des courbes de lumiere présentant un effet de microlentille discutable; 2 de
ces 6 candidats ont été définitivement éliminés. Par ailleurs, les 139 candidats restants ont été
détectés dans un échantillon d’étoiles sources tres élargi autour du clump des étoiles géantes
rouges. Il est intéressant de déterminer la profondeur optique pour ces différents échantillons
d’étoiles sources et de candidats. Les valeurs obtenues sont résumées dans le tableau 7.1.

Population d’étoiles r/107°
et Nops Tops Neand 7/1076 (par étoile
candidats considérés par an)
géantes rouges
et tous 5,57 x 106 1704 jours 91 1,7940,20 | 15,04 + 0, 66
les candidats
géantes rouges
sans les candidats 5,57 x 10 | 1704 jours 88 1,73+0,20 | 15,52 40,65
n°75, 82,130
étoiles brillantes
et tous 9,95 x 105 | 1704 jours 139 1,674+0,14 | 14,70+ 0,76
les candidats
étoiles brillantes
sans les candidats 9,95 x 105 | 1704 jours | 135 | 1,63+0,14 | 14,30 £0,78
n°75, 82, 83,130

TAB. 7.1 — Mesures de la profondeur optique vers le centre galactique. Les différentes valeurs de la
profondeur optique T et du taux d’événements I' obtenues pour les différentes populations d’étoiles et
les différents lots de candidats sont indiquées. N,ps est le nombre d’étoiles suivies, Tops la durée de
l"observation et N 4,4 le nombre de candidats considérés.

D’apres le tableau 7.1 nous voyons que la profondeur optique ne varie que de 7% pour
les deux différents échantillons d’étoiles sources. En ce qui concerne les candidats qu’on soup-
¢onne étre de faux candidats microlentille (numéro 75, 82, 83 et 130), ils ne posent pas de pro-
blemes en pratique car leur contribution a la profondeur optique est tres faible.

7.3 Dépendance spatiale de la profondeur optique

La zone du ciel suivie pour ce travail de these est grande par rapport aux mesures précé-
dentes (expériences concurrentes et EROS2). Par conséquent, il est intéressant dans ce cas de
calculer la profondeur optique en fonction de la latitude galactique b. On espere ainsi mettre
en évidence le gradient de profondeur optique attendu. En effet, du fait que la densité d’ob-
jets chute rapidement lorsque la latitude b (en valeur absolue) augmente — la galaxie étant un
disque — on s’attend a voir diminuer la profondeur optique en s’éloignant du plan galactique.
Le tableau 7.2 indique la profondeur optique pour différentes latitudes. Les valeurs données
ont été calculées a partir des 91 candidats ayant pour source une étoile géante rouge et a partir
de l'efficacité de détection calculée pour I’ensemble des champs analysés (cf équation 7.5).
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bmin || bmaz || (b) || nombre de GR || nb candidats 7/1076

-7,00 | -5,00 | -5,60 435304 5 1,64 +0,65

-5,00 | -3,00 || -3,82 1889114 26 1,30+0,21

3,00 || 500 || 3,78 783634 8 1,73£0,72

500 | 7,00 || 533 101721 1 0,74 + —

TAB. 7.2 — Mesures de la profondeur optique en fonction de la latitude. Les différentes valeurs de la
profondeur optique T sont données pour des intervalles de latitude [byyin, bmazl, “nombre de GR” est
le nombre d’étoiles géantes rouges dans les champs de l'intervalle de latitude et “nb candidats” est le
nombre de candidats de microlentille trouvés dans l'intervalle de latitude considéré.

Le tableau 7.2 indique un gradient de profondeur optique en latitude. La valeur centrale de
la profondeur optique pour l'intervalle de latitude [-7;-5] semble un peu élevée par rapport a
ce qui est attendu. Cependant le nombre de candidats est faible dans cette zone et il peut s’agir
d’une fluctuation statistique. Ce résultat est un résultat préliminaire. Pour I’améliorer, il sera
nécessaire de calculer une efficacité de détection locale. On peut par exemple déterminer 1’effi-
cacité de détection par champ ce qui permet de tenir compte des différences d’échantillonnage
entre les différents champs. La figure 7.8 indique la position des candidats de microlentille dans
les champs observés ainsi que leur contribution a la profondeur optique. Sur cette figure, on
remarque, comme attendu, que plus on s’éloigne du centre galactique en latitude, moins on
observe de candidats.
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galactic latitude

12 10 8 6 4 2 O -2 -4 -6
galactic longitude

FIG. 7.8 — Position des candidats dans les champs observés (en coordonnées galactiques). L'aire des
cercles est proportionnelle a la contribution de chaque candidat a la profondeur optique.

7.4 Comparaison du résultat aux prédictions de modeles théoriques

Le modele de [Bissantz and Gerhard, 2002] prédit la profondeur optique attendue au voi-
sinage du centre galactique en considérant seulement les étoiles du clump des géante rouges
comme étoiles sources. Nous comparerons les valeurs mesurées dans ce travail de thése a ce
modeéle. La figure 7.9 indique les valeurs prédites par [Bissantz and Gerhard, 2002].

Pour reproduire les courbes d’égale profondeur optique de la figure 7.9 et s’affranchir ainsi
de l'effet en longitude, nous calculons une pseudo-latitude V' telle que :

12
Vo= /b2 + —. 7.1
16 (7.16)

N

La profondeur optique calculée par intervalle de pseudo-latitude ¥’ a partir des 91 candidats
trouvés par 1’analyse est directement comparable aux valeurs prédites par le modele. Les va-
leurs ainsi calculées sont résumées dans le tableau 7.3.
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Interprétation des résultats

galactic latitude b (deg)

8 6 4 2 O -2 -4 -6 -8
galactic longitude | (deg)

FI1G. 7.9 — Carte de profondeur optique pour le modele de [Bissantz and Gerhard, 2002] incluant les bras
spiraux. Les étoiles sources considérées sont les géantes rouges. Les rectangles correspondent aux champs
observés par EROS2 (d’apres [Bissantz and Gerhard, 2002].

|00 il | [ Vaz | | (' ]) | nbGR | nbcandidats | 7/107°
1,00 3,00 2,38 | 1000135 46 2,18 +0,31
3,00 5,00 3,83 888949 39 1,53 £0,27
5,00 7,00 5,54 112338 6 1,34 £0,51

TAB. 7.3 — Mesures de la profondeur optique par intervalle de b’ (avec V/ = \/b* + 12/16). Calculer la
profondeur optique par intervalle de b” permet de s’affranchir de I'effet en longitude et donne des résultats
directement comparables a ceux de [Bissantz and Gerhard, 2002] indiqués sur la figure 7.9.

Par ailleurs, la figure 7.10 tirée de [Bissantz and Gerhard, 2002] indique la valeur de la pro-
fondeur optique en fonction de la latitude b pour une longitude de I = 3,9° (longitude de
la fenétre de Baade). Les trois mesures du tableau 7.3 y sont indiquées. On constate que les
mesures et le modele sont proches.
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Conclusion

I clump sources, 1=3.9 deg
<~ (Bissantz and Gerhard)
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FIG. 7.10 — Comparaison de la profondeur optique mesurée (en unité de 107°) avec le modele de
[Bissantz and Gerhard, 2002].

7.5 Conclusion

La statistique des données du centre galactique, bien que conséquente par rapport aux ana-
lyses des expériences concurrentes, est encore trop faible pour faire une comparaison fine de la
profondeur optique aux prédictions des modeles galactiques et permettre de trancher en faveur
d’un modele ou d’un autre. En revanche le gradient de profondeur optique a été mis en évi-
dence et la profondeur optique moyenne mesurée (1, 7940, 20) x 10~¢ confirme les prédictions
des modeles.
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Conclusion

Le travail de these présenté ici concerne la recherche d’effets de microlentille gravitation-
nelle vers le centre galactique.

L’analyse des données collectées vers le centre galactique par 1'expérience EROS2 pendant
toute sa durée (1996-2003) a été effectuée. C’est une analyse avec une statistique conséquente :
les données traitées correspondent a 66 degrés carrés du ciel situés de part et d’autre du plan
galactique. Environ 50 millions d’étoiles ont été suivies et leurs courbes de lumiere ont pu étre
construites dans deux filtres.

La stratégie de l’analyse, permise par la grande statistique disponible, a été de ne sélec-
tionner que des candidats microlentille convaincants (rapport signal sur bruit élévé) et ceci en
réduisant au minimum le nombre de coupures de sélection. Pour éviter les effets de confusion,
I’échantillon d’étoiles sources a été restreint aux étoiles brillantes situées dans la partie supé-
rieure droite du diagramme couleur magnitude; elles sont au nombre de 9, 95 x 10°. Parmi ces
étoiles, celles présentant un effet de microlentille gravitationnelle d'une durée comprise entre 4
jours et 500 jours et dont le parametre d'impact réduit ug est inférieur a 0, 5 ont été recherchées.
Le choix fait sur ug conduit a ne sélectionner que des candidats dont I’amplification maximum
est supérieure a 2,18; ceci est une originalité de cette analyse par rapport aux analyses précé-
dentes (EROS2 et concurrents) ot I’'on considérait uy < 1.

L’analyse a révélé 139 candidats de microlentille gravitationnelle. L'efficacité moyenne de
détection a été estimée a 52%. Pour calculer la profondeur optique, I’échantillon d’étoiles sources
a été restreint aux seules étoiles situées autour du clump des géantes rouges (ou amas des
étoiles géantes rouges du diagramme couleur magnitude), étoiles dont la distance est connue.
Pour ce sous-échantillon constitué de 5,57 x 10° étoiles, 91 candidats ont été mis au jour,
avec une efficacité moyenne de détection de 56%. La profondeur optique correspondante est
7= (1,79 £ 0,20) x 1075 ot 'erreur est I'erreur statistique. Ce résultat est compatible avec les
valeurs attendues par les modeles galactiques.

La profondeur optique déterminée par cette analyse est plus basse que les résultats des
expériences concurrentes OGLE et MOA et les premiers résultats de 1’expérience MACHO qui
donnaient une profondeur optique 2 a 3 fois plus grande que celle prédite par les modéles.
Elle est en accord avec le dernier résultat de MACHO encore non publié (7 = (2,0 £ 0,4) X
106 [Popowski et al., 2000]). Ainsi, pour les déflecteurs considérés, la densité de masse vers le
centre galactique est modélisée de fagon satisfaisante par la dynamique et la luminosité stellaire
observées.

Par ailleurs, la grande statistique des données collectées par EROS2 vers le centre galactique
a permis de calculer, a partir des 91 candidats microlentille, la profondeur optique pour diffé-
rentes latitudes galactiques. Ceci a permis de mettre en évidence le gradient de profondeur
optique attendu du fait de la diminution de la densité d’objets lorsque 1’on s’éloigne du plan
galactique.



Interprétation des résultats

Une des contributions de cette analyse est aussi d’avoir mis en évidence un certain nombre
de candidats exotiques : 3 candidats sont prometteurs pour comporter un effet de parallaxe, et
3 autres pourraient étre dus a des déflecteurs binaires. Une analyse fine de ces candidats per-
mettra a 1’avenir de confirmer leur nature et d’en apprendre plus sur les systémes considérés.
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Annexe A

Caractéristiques des candidats
microlentille

Cette annexe est constituée du tableau regroupant les informations sur les 141 candidats de
I'analyse ainsi que des courbes de lumiére et de commentaires sur quelques candidats.

Dans le tableau, les candidats ont tous pour source une étoile brillante répondant aux cri-
teres des équations 6.5 et 6.6. Les candidats dont la source est une étoile du clump des géantes
rouges (qui répond aux critéres des équations 6.7, 6.8 et 6.9) sont surlignés en jaune; ils sont au
nombre de 91.

A la suite du tableau, les courbes de lumiere des candidats numéro 34, 75, 82, 85, 97, 130
sont présentées. Ce sont les candidats qui ont été repérés, lors d'un examen visuel, comme
étant difficilement compatibles avec un effet de microlentille. Les raisons de cette incompati-
bilité sont détaillées pour chaque courbe de lumiére dans la suite de ’annexe. Notons que les
candidats 34 et 97 surlignés en rouge dans le tableau sont définitivement considérés comme du
bruit de fond.



871

U0 SIPIPUYD) — 'Y "4V ]

candidat | champ | CCD - quart | coordonnée (o,6) Froser FroseB U to tE

1 cgl01 1-k 263.7159 ;-29.3984 | 6955.3 +30.5 | 1419.8 £11.9 | 0.094 £ 0.002 | 4459.05 £ 0.04 | 10.62 + 0.23
2 cgl01 5-m 263.8499 ;-30.0962 | 6104.4 + 22.2 1229.1 £8.8 | 0.410 £0.008 | 3812.42 +£1.20 | 34.62 + 2.46
3 cgl01 7-k 263.5659 ;-30.3343 | 11137.0 & 33.7 | 3503.6 £ 13.5 | 0.062 £ 0.037 | 4643.82 £0.26 | 43.11 4+ 0.92
4 cgl02 0-m 262.5237 ;-29.4664 | 18110.5 +34.3 | 7218.3 £19.2 | 0.152 £ 0.003 | 3430.35 £0.07 | 25.50 & 0.20
5 cgl02 3-k 262.6484 -29.7646 | 6847.2 +£20.0 | 2596.9 £11.3 | 0.290 & 0.010 | 3200.99 £0.14 | 12.62 4+ 0.38
6 cgl02 3-n 262.9443;-29.9882 | 9433.3 +20.8 | 2396.0 £10.7 | 0.500 £ 0.011 | 3720.17 £ 0.27 | 14.82 4+ 0.61
7 cgl02 5-1 262.7204 ;-30.2758 | 7591.0 £ 17.7 2079.7 £ 8.9 | 0.139 £ 0.003 | 4305.15 £ 0.09 | 24.93 £ 0.65
8 cgl02 5-m 262.8854 ;-30.0531 | 9869.6 +23.0 | 2326.2 £10.7 | 0.073 £0.025 | 3216.77 £0.12 | 26.68 4= 0.66
9 cgl02 7-k 262.7022 ;-30.5379 | 6234.7 £ 22.0 1887.8 £9.7 | 0.337 £0.006 | 4436.79 =0.77 | 41.51 +=1.84
10 cgl03 1-n 263.1299;-28.1925 | 7712.7£21.8 | 2205.3+9.2 | 0.310 £ 0.015 | 4488.39 +0.49 | 23.53 £ 0.80
11 cgl03 7-k 262.9259 ;-29.0455 | 10751.1 +£20.8 | 1874.3 £8.6 | 0.013 = 0.048 | 3480.52 £+ 0.03 7.02 4+ 0.09

12 cgl03 7-m 263.1207 ;-29.1036 | 4805.3 £19.8 1540.0 £8.8 | 0.116 £0.019 | 2823.65 +£0.27 | 42.25+1.45
13 cgl04 3-k 261.9132;-29.0489 | 5714.6 £19.1 | 2536.0 £ 11.9 | 0.217 +0.004 | 4434.46 +=0.11 | 15.22 4+ 0.53
14 cgl04 3-m 262.2052;-29.1928 | 12854.7 +21.7 | 5355.3 = 13.0 | 0.142 £0.001 | 4171.71 £0.03 | 12.52 + 0.09
15 cgl04 7-n 262.2189;-30.0089 | 5925.9 +25.8 | 2232.5+14.0 | 0.114 +-0.005 | 3011.46 = 0.06 | 9.98 +0.23

16 cgl05 7-n 261.2801 ;-30.0158 | 16324.5 +=41.1 | 7796.3 £ 22.5 | 0.356 4= 0.005 | 3712.01 £0.18 | 25.77 4+ 0.47
17 cgl06 1-n 265.1363 ;-27.0417 | 4904.5 £ 30.6 | 1147.9 £13.7 | 0.324 £ 0.009 | 3732.36 £0.38 | 30.73 £ 1.23
18 cgl06 2-k 264.5761 ;-27.2881 | 2762.5 +32.4 716.2 £ 9.9 0.049 4 0.005 | 4449.96 +0.10 | 24.80 4 0.61
19 cgl06 3-m 265.1830;-27.2451 | 2650.7 + 23.4 363.9+11.9 | 0.113+£0.012 | 3144.01 +£0.45 | 117.61 £+ 3.36
20 cgl06 4-m 264.7176 ;-27.5637 | 8810.0 + 20.2 3029.8 9.3 | 0.289 4+ 0.003 | 3808.98 £ 0.04 5.74 4+ 0.13

21 cgl06 4-n 264.8552 ;-27.8152 | 16387.0 +£29.1 | 5946.4 + 12.5 | 0.453 & 0.003 | 3181.04 +0.15 | 24.74 4+ 0.42
22 cgl06 5-k 265.0711 ;-27.6027 | 4756.3 + 16.4 941.5 £ 7.7 0.122 £0.003 | 3400.62 £ 0.05 | 19.90 £0.33
23 cgl06 5-m 265.1875;-27.6141 | 15231.7 +24.7 | 3070.1 £8.1 | 0.330 &£ 0.007 | 4600.66 & 0.25 | 26.76 & 0.44
24 cgl06 5-n 265.1471;-27.8188 | 8024.8 £20.2 | 1885.9+8.4 | 0.093 £ 0.005 | 4631.53 == 0.08 | 25.48 £ 0.47
25 cgl06 7-n 265.2729 ;-28.0723 | 9050.3 £29.6 | 1672.3 £11.5 | 0.215 +0.011 | 2667.95 4+ 0.57 | 27.34 +1.35
26 cgl07 0-1 263.4739 ;-26.7017 | 25653.1 = 33.7 | 9668.5 = 17.9 | 0.021 £ 0.001 | 3357.77 £0.04 | 126.71 4+ 0.35
27 cgl07 0-n 263.6314 ;-26.6940 | 6586.6 £17.8 | 3220.2+11.4 | 0.497 £ 0.010 | 4100.62 £0.30 | 17.46 +=0.51
28 cgl07 1-1 263.7571 ;-26.7073 | 11168.6 + 23.3 | 3651.5 = 10.0 | 0.404 £ 0.004 | 4187.94 +£0.11 | 16.09 + 0.33
29 cgl07 4-k 263.3894 ;-27.1358 | 5308.0 & 15.7 1781.0 £8.7 | 0.489 £0.005 | 3862.36 £ 0.40 | 35.40 + 0.86
30 cgl07 5-1 263.8999 ;-27.3882 | 6212.4 £+ 16.0 2154.2 +9.1 | 0.197 & 0.007 | 3818.25 +£0.11 | 14.06 £ 0.22

a[[US[O.DIW SpepIpURD Sap sanbrsrgiovie)
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“I[[HUI]0ATUL SIPIPUD) — TV "AV L

candidat | champ | CCD - quart | coordonnée (,0) Fraser FraseB uQ to tp

31 cgl07 5-n 263.9830;-27.2671 | 4723.8 £21.3 2077.8+11.3 | 0.174 £0.001 | 4616.37 & 0.46 | 197.90 £ 2.56
32 cgl07 7-k 263.8056;-27.5883 | 8338.7 4+ 21.1 2921.2 +8.8 | 0.075+0.000 | 3743.36 = 0.01 | 8.57 + 0.06

33 cgl07 7-1 263.9081 ;-27.6208 | 4016.7 £27.2 | 1143.0 £ 14.3 | 0.220 +0.011 | 3723.86 = 0.21 | 9.47 £ 0.52

34 | cgl07 | 7-n 2640638276203 235994293 384192 | 0.213£0.003 | 4575.56£3.38 340.96 £8.88 |

35 cgl09 4-m 265.2998 ;-25.5323 | 11707.9 +£18.4 | 5082.0 +10.0 | 0.417 + 0.004 | 3472.48 +0.11 | 17.84 +0.17
36 cgl09 5-k 265.5519;-25.4875 | 32089.8 +31.9 | 12061.3 £13.6 | 0.181 £ 0.002 | 4131.31 =0.03 | 17.41 +=0.10
37 cgll2 5-k 267.1114 ;-23.8881 | 5740.9 +17.8 2058.6 £ 9.3 0.295 £ 0.006 | 3166.21 = 0.16 | 21.27 £0.47
38 cgll2 5-m 267.3123;-23.8683 | 4632.9 + 17.1 1580.3 +£9.8 | 0.354 +0.005 | 3034.00 +£0.44 | 65.79 £ 1.27
39 cgll2 6-k 266.7831;-24.1610 | 19141.6 +£35.3 | 9547.9 +19.4 | 0.293 + 0.006 | 4581.34 +0.12 | 10.87 +0.18
40 cgll3 1-1 266.3053;-23.4099 | 11514.4 +£31.9 | 6380.3 +18.9 | 0.014 +0.014 | 3878.88 +0.03 | 20.35+0.13
41 cgll3 1-1 266.3130;-23.4511 | 14659.4 +37.7 | 7062.2 +19.0 | 0.066 + 0.001 | 4075.00 +0.02 | 23.80 +0.16
42 cgll3 5-1 266.4139;-24.0867 | 7875.4+£20.0 | 44449+ 12.3 | 0.267 =0.011 | 3112.69 +0.46 | 35.78 +0.64
43 cgll3 5-n 266.6418;-24.0680 | 8251.9 +20.4 | 4120.6 +12.8 | 0.334 + 0.008 | 4183.45 +0.07 | 4.38 +£0.28

44 cgll3 6-k 265.9512;-24.2512 | 15435.4 £ 32.2 | 7590.3 £19.4 | 0.471 +0.132 | 3401.67 £ 7.66 | 30.49 & 5.58
45 cgll3 7-k 266.3956 ;-24.3175 | 14822.9 +£29.4 @ 6139.6 £13.8 | 0.294 + 0.020 | 2971.06 == 0.35 | 26.17 = 0.93
46 cgll3 7-1 266.3282;-24.4701 | 3864.3 £24.4 | 1535.9+ 14.5 | 0.000 +0.061 | 3955.62 + 0.18 | 28.97 +1.28
47 cgll4 0-k 265.1479;-23.1856 | 13569.9 +£30.7 | 6977.3 +22.9 | 0.270 £+ 0.005 | 3918.27 +0.24 | 18.70 + 0.55
48 cglld 0-n 265.3177 ;-23.4420 | 6591.1 £24.1 3639.4 +17.8 | 0.236 £0.011 | 3524.92 +£0.15 | 11.23£0.34
49 cgll4 3-k 265.5659;-23.5507 | 17495.5 +£21.1 | 9379.5+13.0 | 0.076 + 0.003 | 4151.98 +0.04 | 18.39 +0.09
50 cgll?7 1-1 268.2264 ;-21.5867 | 47461.7 + 58.5 | 18447.6 +20.8 | 0.277 + 0.029 | 3552.95 +0.29 | 9.53 + 0.38

51 cgll?7 6 -m 268.0484 ;-22.5049 | 34302.6 £ 42.3 | 16601.4 +20.0 | 0.082 + 0.003 | 3750.84 +0.01 | 6.27 £ 0.05

52 cgll?7 7-k 268.2245;-22.5131 | 20737.2 £36.5 | 8212.0+13.8 | 0.100 & 0.008 | 3902.19 +0.08 | 24.16 +0.17
53 cgl24 1-k 259.9039;-27.8925 | 18884.1 +36.2 | 6494.9+16.5 | 0.180 + 0.004 | 3517.75 +0.08 | 19.17 +0.17
54 cgl24 7-1 259.9118;-29.1101 | 33698.7 &+ 64.0 | 22809.4 +=41.6 | 0.311 +0.001 | 4182.76 £ 0.26 | 201.88 £ 0.82
55 cgl24 7-m 260.0548 ;-28.9748 | 13788.1 £27.9 | 7892.5+16.5 | 0.295 + 0.004 | 3026.00 + 0.15 | 47.00 + 0.45
56 cgl33 6-m 264.4348 ;-22.5977 | 4913.6 +19.2 | 2680.6 +11.3 | 0.302 + 0.025 | 4223.21 +0.39 | 25.38 +0.75
57 cg002 0-n 268.1808;-30.4511 | 10883.3 +34.8 | 4261.4 +23.9 | 0.239 + 0.001 | 3814.58 +0.06 | 22.39 +0.19
58 cg002 1-m 268.3955;-30.1462 | 28647.3 £51.3 | 10987.4 +31.8 | 0.498 + 0.017 | 4230.15 +0.44 | 26.99 + 0.80
59 cg002 1-m 268.4183,-30.1723 | 8726.9 +49.0 | 4177.6 +28.5 | 0.365+ 0.014 | 2994.92 +0.43 | 33.98 + 1.86
60 cg002 4-m 268.1440;-30.9463 | 7559.24+19.5 | 3721.0+11.4 | 0.302+ 0.002 | 3867.63 +0.04 | 16.10 +0.14




0S1

Aq[HU|OL SIPPIPUYD) ~ €'V "AV]

candidat | champ | CCD - quart | coordonnée (c,0) Froser FroseB U to e

61 cg002 5-m 268.4757 ;-30.9486 | 17529.9 4+ 16.4 6304.8 + 8.5 0.215 £ 0.002 | 2646.32 + 0.82 | 212.62 £+ 2.34
62 cg003 4-m 268.1774 ;-29.4347 | 12210.5 + 36.2 4003.7 £ 18.7 | 0.476 £0.004 @ 4207.76 +£0.46 | 65.40 £ 0.94
63 cg003 4-m 268.2445;-29.5728 | 11659.5 + 32.9 5415.0 £19.7 | 0.129 £0.172 | 3793.09 £ 0.36 | 14.03 £0.50
64 cg003 4-n 268.2316 ;-29.6649 5130.1 £+ 33.9 12379 £17.2 | 0.143 £0.002 | 3805.94 £0.07 | 30.55 4+ 0.70
65 cg003 5-k 268.3968 ;-29.4674 5230.2 £ 36.2 1876.3 £16.2 | 0.227 £0.010 | 3931.79 £ 0.31 | 41.17+1.22
66 cg003 5-m 268.7081;-29.5613 | 36338.8 +53.7 | 17272.1 +25.1 | 0.437 = 0.002 = 3364.83 +0.14 | 23.76 £ 0.28
67 cg004 3-m 269.4168 ;-30.0798 | 58150.5 £+ 103.3 | 33571.5 £ 78.7 | 0.233 £0.003 | 3518.94 +£0.07 | 13.94 £0.14
68 cg004 4-n 268.9565 ;-30.6300 | 11445.1 + 28.7 5829.2 & 15.7 | 0.044 £ 0.002 | 3826.62 £+ 0.03 | 21.51 £0.13
69 cg004 5-1 269.0497 ;-30.6251 | 22510.5 +41.8 9231.3 £ 18.3 | 0.456 £+ 0.008 | 4093.08 £ 0.15 | 17.21 £ 0.27
70 cg004 5-n 269.3688 ;-30.6557 7931.3 £ 30.2 2897.5+15.6 | 0.085£0.003 | 4102.71 +£0.03 | 12.65 £ 0.21
71 cg004 7-1 269.1472 ;-30.9427 9009.8 4 46.4 5917.2 4+ 32.9 | 0.330 £ 0.006 | 3052.29 £0.44 | 48.22 £1.36
72 cg005 4-m 269.0256;-29.1386 | 10386.2 £ 33.7 4808.0 = 19.6 | 0.492 +0.004 | 4170.52 4+ 0.19 | 30.12 4+ 0.51
73 cg005 5-k 269.2829;-29.1666 | 62630.7 +63.3 | 18338.7 +23.0 | 0.055 £ 0.001 | 3906.67 £0.03 | 63.05 £0.16
74 cg005 5-1 269.2080;-29.2700 | 16630.9 +34.7 | 7326.5 £ 17.8 | 0.000 & 0.025 | 3759.09 £ 0.02 | 7.91 4 0.09

75 cg006 3-n 269.9997 ;-30.8897 | 14403.0 + 21.3 8864.0 + 14.4 | 0.050 £ 0.002 | 4489.84 + 0.02 | 10.04 £0.13
76 cg006 5-m 270.1206;-31.0448 | 32653.2 & 30.5 | 15732.7 = 15.9 | 0.208 £ 0.001 | 4185.00 £ 0.03 | 23.29 &£ 0.08
77 cg008 3-1 270.0219 ;-27.9426 6949.6 £ 26.5 3223.0 £ 18.0 | 0.391 +0.015 | 4101.16 £0.33 | 21.28 £0.59
78 cg008 3-1 270.1406;-28.0195 | 33469.1 +£37.8 | 17069.0 =23.2 | 0.317 £0.039 | 2724.46 £1.28 | 29.22+1.14
79 cg008 4-1 269.7872;-28.4152 | 38030.8 + 58.1 | 22765.0 + 38.4 | 0.358 &= 0.003 | 3056.15 £ 0.19 | 34.93 £ 0.41
80 cg008 4-1 269.6680;-28.3593 | 41295.5 +63.7 | 20550.6 £37.5 | 0.124 + 0.018 | 4237.35+0.21 | 43.154+0.44
81 cg008 7 -m 270.2820;-28.5282 | 85770.5 £ 100.4 | 52245.7 & 62.8 | 0.469 £ 0.005 | 3409.39 £ 0.11 | 19.99 £ 0.23
82 cg008 7-m 270.3379;-28.5442 | 42072.3 +£81.5 | 28201.3 +=56.9 | 0.354 £ 0.011 | 2680.67 £0.25 | 17.26 &= 0.61
83 cg009 2-1 270.2788 ;-30.8994 9118.6 + 32.2 3981.7+17.5 | 0.103 £0.024 | 3724.34 + 0.06 7.58 £0.21

84 cg021 4-k 272.2874 ;-25.9784 6777.24+27.4 4567.5+20.1 | 0.417+£0.012 | 2686.38 =0.43 | 27.78 & 1.04
85 cg021 4-1 272.2092;-26.1820 | 12518.9 +31.2 7325.0 £22.5 | 0.323 £0.005 | 4109.56 +0.10 | 11.484+0.22
86 cg030 2-m 273.9211 ;-28.5940 | 65821.9 + 107.2 | 64463.5 &= 73.8 | 0.398 4 0.003 | 3805.61 ==0.14 | 24.00 £ 0.30
87 cg031 3-m 274.4120;-27.2411 | 43387.1 =58.2 | 42294.4 +56.5 | 0.318 &= 0.004 | 3736.44 +0.06 | 13.82 £0.11
88 cgl6l 6-n 274.4153;-23.6023 | 13536.8 £+ 52.4 8420.8 +35.8 | 0.238 £0.004 | 3545.40 +1.14 | 99.77 £ 2.93
89 cg070 3-k 265.3838 ;-34.2285 | 32132.3 £ 38.8 | 12566.7 & 20.3 | 0.207 £ 0.001 | 4508.03 £0.28 | 91.42 £+ 0.91
90 cg070 3-n 265.5989 ;-34.4415 | 12312.9 +23.0 6211.6 &= 14.0 | 0.425 4 0.004 | 3709.95 £+ 0.21 | 29.87 £+ 0.52
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candidat | champ | CCD - quart | coordonnée (o,0) Fraser FroseB UQ to tg
91 cg070 4-k 264.9593 ;-34.4942 3396.5 + 16.2 1358.9 +£10.2 | 0.178 +0.002 | 3880.34 +0.10 | 29.71 +0.36
92 cg070 4-m 265.2714 ;-34.5807 11052.6 £+ 21.2 4835.7 +£14.3 | 0.355 £ 0.062 | 4050.44 + 2.42 27.29 + 2.03
93 cg070 5-1 265.3672 ;-34.7615 6900.6 + 22.0 2964.3 +12.3 | 0.061 +0.001 | 3950.13 £0.10 | 71.09 + 0.66
94 cg071 3-k 266.2818;-33.3554 = 11108.3 +19.7 4575.2 £ 11.9 | 0.073 £0.025 | 2999.62 +0.89 | 47.10+1.13
95 cg071 5-k 266.4925 ;-33.6635 8226.8 +24.7 4597.5+15.6 | 0.175£0.005 | 2997.15+0.08 | 20.81 +0.22
96 cg071 7-1 266.4633;-34.0936 | 12296.7 + 51.0 5803.5 +26.1 | 0.175 +0.002 | 4132.19 +£0.08 | 36.39 + 0.37
97 cg072 | 1-m 2664496343305  84328+98.0  4772.9£65.4 0489+0009 2830.36%8.44 463.62%20.98 |

98 cg072 1-m 266.3058 ;-34.4336 | 25594.7 +45.7 | 11293.9 +24.6 | 0.121 +0.008 | 4450.38 £0.09 | 19.66 £ 0.31
99 cg072 4-1 265.8097 ;-35.1914 = 15521.2 £ 27.7 8589.9 + 18.6 | 0.461 + 0.008 | 3549.78 £ 0.40 | 21.57 £ 0.66
100 cg073 0-m 266.9417 ;-33.0331 2598.3 +25.7 1058.0 £ 16.3 | 0.035 +0.016 | 3705.27 +0.10 | 16.24 + 0.63
101 cg073 3-m 267.2922 ;-33.4587 4556.8 4+ 20.4 2041.9 £ 14.3 | 0.038 = 0.005 | 3801.72 £0.10 | 31.76 +0.47
102 cg073 3-n 267.3455;-33.4813 | 13754.1 + 28.3 7006.1 £ 16.5 | 0.043 +0.001 | 3003.79 £ 0.02 | 14.29 +0.11
103 cg074 5-m 267.4200;-35.0934 | 35978.8 +36.8 | 21966.3 £ 27.3 | 0.180 4+ 0.009 | 4284.54 £ 0.15 | 23.50 £ 0.27
104 cg077 0-k 267.5647 ;-33.1794 | 10574.6 + 40.0 5631.5 £31.9 | 0.487 +0.011 | 3036.13 £0.42 = 18.93+1.04
105 cg077 0-m 267.7949 ;-33.0623 24508.3 £ 52.3 12004.2 £ 34.3 | 0.151 £ 0.001 | 3735.70 £0.14 | 128.84 £0.71
106 cg077 1-n 268.3326;-33.2374 | 14358.1 £ 46.1 7225.4 £23.6 | 0.419+0.005 | 4113.12+0.19 = 24.834+0.43
107 cg077 3-k 268.0991;-33.5294 = 10521.9 +23.4 5096.1 £ 15.5 | 0.149 + 0.003 | 2809.24 + 0.22 = 26.54 +1.03
108 cg077 4-k 267.7165 ;-33.8108 5363.7 + 15.1 2208.9 +10.4 | 0.145 +0.004 | 3533.54 +£0.09 | 23.51 +0.33
109 cg078 3-m 269.2872 ;-31.5527 | 13165.6 & 25.0 7248.0 + 18.2 | 0.000 4 0.049 | 2979.35 + 0.07 8.02 + 0.26

110 cg078 4-k 268.5897 ;-31.9294 6850.6 = 24.1 3561.2 +15.8 | 0.174 +0.006 | 3175.10 4+ 0.06 4.76 +£0.17

111 cg078 4-m 268.7128;-31.8944 | 44388.6 +48.3 | 20719.2 +27.3 | 0.436 + 0.008 | 3494.65 + 0.05 7.89 +0.09

112 cg078 4-n 268.6988;-32.1682 | 25592.4 +37.3 | 12895.4 +£19.7 | 0.289 4+ 0.005 | 2806.00 £ 0.13 9.27+0.34

113 cg079 1-n 269.0113;-32.7955 | 164304.0 & 153.8 | 51780.9 & 52.1 | 0.453 £ 0.002 | 4150.87 +0.12 53.45 + 0.26
114 cg079 2-k 268.4667 ;-33.0348 | 25960.5 +87.6 | 17380.8 +28.8 | 0.344 +0.013 | 3787.53 £0.22 | 29.76 + 0.47
115 cg080 3-1 269.8741;-32.2297 | 13983.0 + 25.3 7366.2 +15.5 | 0.049 +0.048 | 3154.49 £0.29 | 35.89+ 0.34
116 cg080 3-1 269.7654 ;-32.2341 9968.2 + 23.8 5373.4+15.0 | 0.115 4+ 0.002 | 3430.51 £0.04 | 24.31 +£0.16
117 cg082 2-n 270.3955;-32.2755 | 37568.6 +62.2 | 28185.8 +28.6 | 0.280 4+ 0.005 | 4465.32 +0.20 | 14.08 + 0.29
118 cg083 1-k 270.5674 ;-33.2471 34200.5 4 44.7 21410.7 £ 30.1 | 0.180 £ 0.004 | 3422.58 + 0.03 13.16 £ 0.11
119 cg083 1-n 270.7487;-33.5185 | 23517.1 +£37.0 | 16036.2 +25.5 | 0.164 +0.002 | 3372.72 + 0.03 9.51+0.09

120 cg084 4-k 271.1088;-33.0547 | 48369.2 +37.7 | 36277.0 +£40.1 | 0.000 4+ 0.091 | 4283.45 +0.07 | 19.03 £+ 0.14
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candidat | champ | CCD - quart | coordonnée (o,6) Fraser FroseB U to te
121 cg610 0-k 270.4365;-28.9678 | 22975.4 +£45.5 | 17103.5 £ 85.7 | 0.347 & 0.005 | 3883.33 £ 0.21 | 18.77 £ 0.37
122 cg610 2-m 270.6194 ;-29.2331 33235.6 4+ 68.1 20792.5 4+ 38.1 | 0.420 + 0.006 | 4095.91 4+ 0.10 | 10.46 £ 0.16
123 cgbll 3-1 270.9714;-27.9598 | 27648.7 &= 34.7 | 17218.9+£26.2 | 0.127 4= 0.004 | 2495.21 £ 0.40 | 105.94 £ 0.78
124 cgb12 7-n 271.8072 ;-32.0593 27911.3 £44.4 22476.4 £+ 33.9 | 0.233 £ 0.008 | 3126.55 +0.23 | 70.21 £ 0.60
125 cg619 0-n 272.2137;-28.4529 | 18820.1 =32.0 | 11956.7 +=28.9 | 0.408 4 0.006 | 2630.94 +0.09 | 9.71 4+0.15
126 cgb19 2-1 272.0902 ;-28.6847 24862.5 £47.4 18634.4 + 33.9 | 0.319 £0.011 | 3742.67 + 0.09 6.60 £ 0.14
127 cgb19 7-n 272.7335;-29.4067 | 105464.0 = 106.3 | 80554.2 £=94.6 | 0.264 4+ 0.001 | 3362.17 £ 0.24 | 116.10 4 0.52
128 cgb19 7-n 272.6759 ;-29.4624 21474.2 +£45.2 21111.54+43.8 | 0.437 £ 0.005 | 3139.29 + 0.60 | 100.98 + 1.64
129 cg620 2-n 272.4212;-27.2963 | 129707.0 & 127.1 | 62141.6 &= 58.0 | 0.097 & 0.027 | 4476.00 & 0.81 | 34.66 +1.23
130 cg627 0-k 272.9041 ;-25.2656 23139.8 £ 88.2 10531.9 £49.8 | 0.216 £ 0.035 | 4234.87 £1.43 | 66.73 4 1.46
131 cg627 0-1 273.0950;-25.4624 | 106789.0 & 96.5 | 35596.5 +=46.4 | 0.109 & 0.002 | 3174.39 & 0.09 | 34.56 £ 0.22
132 cgb27 7-1 273.4693 ;-26.4997 | 94076.7 & 108.3 | 62086.3 &= 74.7 = 0.041 £ 0.002 | 4065.66 4+ 0.07 | 43.51 £ 0.23
133 cg607 5-k 270.0417 ;-29.5630 13834.0 + 24.0 7395.4 +£13.1 | 0.067 £0.192 | 4220.87 £0.11 | 18.18 £0.13
134 cg607 5-k 270.0288 ;-29.6350 13687.6 £ 23.5 6082.4 +12.3 | 0.133 £0.036 | 2744.09 £ 0.44 | 61.54 £ 0.69
135 cg607 5-n 270.1393 ;-29.6785 10210.6 £ 28.3 5673.6 = 16.9 | 0.253 +0.002 | 3728.98 +0.13 | 34.00 + 0.46
136 cg607 5-n 270.2925;-29.8154 | 21738.8 &=33.7 | 13924.4 & 23.2 | 0.498 4= 0.003 | 3422.99 & 0.19 | 36.23 = 0.34
137 cg607 6-n 269.8974 ;-30.1469 7864.3 4+ 38.7 3903.7 £29.6 | 0.061 £0.001 | 2682.87 £0.06 | 47.78 £0.49
138 cg613 5-k 271.5512 ;-30.1737 70445.6 £ 58.2 42244.4 4+ 39.5 | 0.175 £ 0.004 | 4251.61 = 0.11 | 20.36 £ 0.21
139 cgbl4 0-m 271.5850;-27.9371 | 17571.2 +62.1 | 14467.9+74.9 | 0.334 +0.005 | 2988.51 = 0.49 | 35.08 +1.03
140 cgbl4 5-k 271.7771 ;-28.7092 18982.4 £ 27.1 12334.6 £ 20.1 | 0.451 £0.016 | 3069.95 £0.34 | 20.77 £ 0.37
141 cgb15 1-n 271.8864 ;-26.7402 50920.2 £ 69.3 30297.5 £ 46.3 | 0.125 £ 0.005 | 3706.75 4+ 0.04 | 15.20 £0.16
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Dans la suite, les candidats numéro 34, 75, 82, 85, 97, et 130 sont commentés :

e candidat numéro 34 : la courbe de lumiere de ce candidat est représentée sur la figure
A.1. La fluctuation ajustée n’est clairement pas un effet de microlentille mais plutot une
dérive de la ligne de base qui simule une fluctuation de longue durée. Ce candidat est
éliminé.

e candidat numéro 75 : la courbe de lumiere de ce candidat est représentée sur la figure
A.2. Ce candidat présente peu de points de mesure dans “la montée” de I'amplification
(2) et les points dans “la descente” sont relativement éloignés de la courbe ajustée. De
plus, il existe des fluctuations photométriques apres le pic (visibles en bleu sur la courbe

non zoomeée).

e candidat numéro 82 : la courbe de lumiére de ce candidat est représentée sur la figure
A.3. Le zoom montre que les points de mesure ne suivent pas la courbe ajustée. L'échan-
tillonnage de cette courbe en 1997 est trop faible pour conclure.

e candidat numéro 85 : la courbe de lumiere de ce candidat est représentée sur la figure
A 4. Ce candidat ne présente qu'un point de mesure dans “la montée” de I'amplification,
de plus ce seul point confirmé en rouge et en bleu se situe au niveau de la ligne de base.

Ce candidat présente plus les caractéristiques d'une nova que d"une microlentille.

e candidat numéro 97 :1a courbe de lumiere de ce candidat est représentée sur la figure A.5.
On retrouve pour ce candidat les mémes caractéristiques que pour le candidat numéro
34. La fluctuation ajustée n’est clairement pas un effet de microlentille mais plutdt une
dérive de la ligne de base qui simule une fluctuation de longue durée; la diminution
du flux de base se situe autour du jour EROs 3100, elle est liée a la réaluminisation du
miroir du télescope. Le phénoméne a été observé pour beaucoup de courbes de lumiére
(cf section 6.3.2.1). Ce candidat est éliminé.

e candidat numéro 130 : la courbe de lumiere de ce candidat est représentée sur la figure
A.6. Pour ce candidat on observe une premiere variation avant le pic de la “microlen-
tille”. Cette variation semble étre confirmée dans les deux couleurs bien qu’il manque
des points de mesures en bleu par rapport a ceux présents en rouge. Il y a également une
variation apres le “pic”, visible dans les deux couleurs.
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Caractéristiques des candidats microlentille

Courbe de lumiere cg10774, etoile 7074 ‘ [pjustement Microlentile xiin,, = 310420412 &° = 928.8%
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FIG. A.1 — Courbe de lumiere du candidat numéro 34.
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Courl

be de lumiere cg00634, etoile 25503
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F1G. A.2 — Courbe de lumiére du candidat numeéro 75.
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Caractéristiques des candidats microlentille
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F1G. A.3 — Courbe de lumiere du candidat numéro 82.
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Courbe de lumiere cg02142, etoile 19227
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FI1G. A.4 — Courbe de lumiere du candidat numéro 85.
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Caractéristiques des candidats microlentille
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F1G. A.5 — Courbe de lumiere du candidat numéro 97.
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Courbe de lumiere cg62701, etoile 10570
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FIG. A.6 — Courbe de lumiere du candidat numéro 130.
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Caractéristiques des candidats microlentille
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Annexe B

Quelques candidats microlentille

Dans cette annexe, on présente les courbes de lumiere de quelques uns des 139 candidats
microlentille de I'analyse. On montre les candidats de plus courtes durées, ceux qui ont les plus
longues durées et quelques autres plus typiques.



Quelques candidats microlentille
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FIG. B.1 — Courbe de lumiere du candidat numéro 11.
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Courbe de lumiere cg10621, etoile 12415 ‘ lAjustement Microlentille lendu, =156.05/143 A2 = 1822.371
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FI1G. B.2 — Courbe de lumiére du candidat numéro 18.
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Quelques candidats microlentille
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FI1G. B.3 — Courbe de lumiere du candidat numéro 25.
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FI1G. B.4 — Courbe de lumiere du candidat numéro 36.
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Quelques candidats microlentille

Courbe de lumiere cg00253, etoile 23752 ‘ lAjustemem Microlentille )(Z/nduf = 4295.95/1516 Ax? = 6629.4%
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FIG. B.5 — Courbe de lumiere du candidat numéro 61.
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Courbe de lumiere cg00653, etoile 18380
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FI1G. B.6 — Courbe de lumiére du candidat numéro 76.
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Quelques candidats microlentille

Courbe de lumiere cg07052, etoile 24247
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FIG. B.7 — Courbe de lumiere du candidat numéro 93.
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Courbe de lumiere cg07833, etoile 6027 ‘
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FIG. B.8 — Courbe de lumiere du candidat numéro 109.
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Quelques candidats microlentille
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FIG. B.9 — Courbe de lumiere du candidat numéro 137.
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Annexe C

Des candidats microlentille
remarquables

Dans cette annexe, on présente quelques candidats remarquables; leur courbe de lumiere
présente des déviations par rapport a un effet de microlentille standard (source et déflecteur
ponctuels). On montre les courbes de lumiere en rouge et en bleu (courbe entiere et zoom
sur la zone amplifiée) des candidats numéro 54, 73 et 96 ainsi que la courbe de lumiére d'un
candidat supplémentaire trouvé lors de 1’étude de la stabilité de 1’analyse (cf section 6.5), apres
le relachement de la coupure sur le x? de 'ajustement par une courbe de Paczynski.

Les candidats numéro 54 et 73 semblent présenter un effet de parallaxe ; leur courbe de lu-
miere présente des distortions par rapport a la courbe de Paczyriski standard. On remarque
une asymétrie autour du maximun d’amplification. De plus leur temps d’Einstein sont suffi-
samment longs pour permettre de détecter 1'effet de parallaxe.

Les courbes de lumiere du candidat numéro 96 et du candidat supplémentaire cité plus
haut présentent une forme qui pourrait étre due a un déflecteur binaire.



Des candidats microlentille remarquables

Courbe de lumiere cg12472, etoile 20832
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F1G. C.1 — Courbe de lumiere du candidat numéro 54.
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Courbe de lumiere cg00551, etoile 28769

‘ lAjustemenl Microlentille )(Z/n(mf =2895.91/497 sz = 15134.50‘

5 600000 = ]
2 e
'3 500000 — t,= 3906.73+ 0.05
] e
= t. = 61.66+ 0.21
400000 = e
= Uy = 0.053% 0.002
300000 [—
= Firace = 62631+ 63
200000 [—
100000 —
) t
0
-00000F— o P L1 R B
2500 3000 3500 4000 4500
J-EROS

Courbe de lumiere cg00551, etoile 28769

‘dof

l%justemem Microlentille ~ x/n, . = 2779.05/569 Ax2=18951.08‘

100000
80000
60000
40000

20000

t, = 3906.60+ 0.05
t.=64.44+0.24

Uy = 0.057 0.001

F,=18339+23

P
0 2500

P
4000

cg00551, etoile 28769, zoom rouge

600000

500000

REros (ADU)

400000

300000

200000

100000

N

P P P
3700 3750 3800 3850

P - P - L L
3900 3950 4000 4050

cg00551, etoile 28769, zoom bleu

180000

160000

BEros (ADU)

140000

120000

100000

80000

60000

40000

20000

SEpmmm

P P
3700 3750 3800

PRI
3850

PRI 1 1
3900 3950 4000 4050 4100
J-EROS

FI1G. C.2 = Courbe de lumiere du candidat numéro 73.
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Des candidats microlentille remarquables
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F1G. C.3 — Courbe de lumiere du candidat numéro 96.
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Courbe de lumiere cg00613, etoile 21678
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F1G. C.4 — Courbe de lumiere d'un candidat supplémentaire (trouvé aprés le reldchement de la coupure
sur le x* de I'ajustement, cf section 6.5).
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Des candidats microlentille remarquables
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