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attrayante et importante pour tirer partie des potentialités exceptionnelles des
nouveaux spectrographes qui seront associés a ces grands télescopes. Il était donc
essentiel de tester cette technique en grandeur nature sur le ciel afin de la valider
et de I'optimiser pour motiver une implantation sur les futurs spectrographes des
huit metres qui verront leur premiere lumiere des 1997. Le CFHT a constitué en
ce sens un terrain d’expérimentation parfait comme je le discute dans le chapitre
suivant.
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Chapitre C.2

Implantation sur télescope

C.2.1 Implantation sur le spectrographe MOS /SIS du CFHT

Le spectrographe MOS-SIS (Le Fevre et al. 1994) étant un instrument trés modu-
laire (modes multifente, argus, spectroscopie a haute qualité d’image avec la voie
SIS et son correcteur de turbulence, ...), 'implantation du mode d’observation par
va-et-vient de charges n’a pas rencontré d’obstacle (printemps 1995). Le va-et-vient
dans sa phase active d’observation ne concerne en fait que le controle du CCD et
du télescope mais cette technique impose des contraintes fortes sur la préparation
des masques; ce point est discuté en détail dans ce chapitre.

J’ai implanté le mode de transfert des charges dans les deux directions sur le
CCD épais Loral3 du CFHT qui est géré par le méme type de controleur que celui
de MOCAM. Cette caméra mosaique m’a d’ailleurs servi de banc de développe-
ment et de test du logiciel de va-et-vient dans I’environnement Pegasus, le CCD
Loral3 étant alors tres souvent utilisé pour les observations. Pour automatiser la
procédure d’observation, il fallait coupler le controle des horloges du CCD et de
décalage du télescope. C’est une action qui s’oppose a la philosophie générale de
I’environnement Pegasus qui est basée sur une architecture logicielle tres hiérar-
chisée interdisant les communications entre des couches de tres bas niveau. Cepen-
dant grace au logiciel de controle du télescope “tcsh” (Telescope Control System
Handler), il est tres facile d’effectuer des décalages tres fins du télescope sur le
champ depuis l'interface utilisateur. Ce programme a été spécialement développé
pour MOS/SIS afin de permettre un recentrage parfait (a la fraction de pixel)
de l'objet dans la fente. Comme ce programme est contrélable depuis un autre
logiciel, le systeme de commande a été intégré dans le logiciel CCD de Pegasus.
La modification du logiciel de controle du CCD consiste en I’ajout de fonctions de
décalages d'un nombre donné de lignes de haut en bas ou de bas en haut le long
des colonnes. L’ensemble du séquencement est amené a un tres haut niveau dans
Pegasus (la premiere couche apres la session utilisateur) afin d’accéder au contrdle
du télescope et du CCD d’une facon transparente.

Les parametres qui définissent une pose en va-et-vient sont le nombre de cycles
a effectuer, le temps de pose élémentaire d’un demi-cycle et le nombre de lignes a
décaler entre chaque cycle de va-et-vient. Les deux premiers parametres définissent
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Figure C.2.1: Mise en évidence des pieges sur la surface du CCD par la technique de va-et-vient
des charges (“pocket pumping”).

le temps de pose total et le troisieme va étre traduit en échelle angulaire sur le
ciel pour la commande du décalage du télescope. Le temps de pose élémentaire est
défini par les propriétés spectrales du ciel au-dessus de 'observatoire. Comme je
I’ai discuté en fin de chapitre précédent, trois minutes au CFHT amenent des vari-
ations relatives du spectre du ciel & moins de 0.5% entre deux poses élémentaires
successives. Le nombre de lignes a décaler est défini par le choix des objets et le
ciel vide qui peut étre utilisé de part et d’autre (voir le paragraphe suivant sur
la construction du masque). Le fractionnement du temps de pose total est condi-
tionné par le rapport signal sur bruit désiré sur ’objet, par la résolution utilisée
et le flux du fond de ciel afin d’aboutir a une pose finale ou le bruit de photon
du fond de ciel domine le bruit de lecture de la caméra. En basse résolution (R ~
100), et pour un bruit de lecture de cinq électrons, le temps de pose standard est
de trente minutes a une heure.

Cette manipulation du télescope en mode chopping était une premiere et il
fallait tester la capacité du télescope a se recentrer parfaitement sur ses positions
au fil des cycles successifs, et pour différents degrés d’inclinaison. Trois poses sont
nécessaires pour valider cet aspect au travers de 'analyse de la qualité d’image:
une pose en imagerie normale pour déterminer la valeur du seeing, une pose en
imagerie mais en mode va-et-vient du télescope uniquement pour voir apparaitre
deux images décalées de la méme étoile afin de valider la précision de décalage
du télescope, et enfin une pose en imagerie va-et-vient (10 cycles) qui donne une
image unique de 1’étoile pour tester la combinaison du décalage synchronisé des
charges et du télescope. La qualité d’image est apparue uniforme entre ces trois
poses, prouvant ainsi que le logiciel de controle du CCD et du télescope sont
parfaitement combinés. Ce test a bien confirmé que le systeme de décalage du
télescope est précis a mieux que ’échelle du pixel (0”3). Ce processus consiste a
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décaler le télescope sur le champ puis a aller rechercher automatiquement 1’étoile
guide avec la sonde de guidage. Au contraire du test du va-et-vient effectué sur le
NTT en 1993 (Cuillandre et al. 1994) qui laissait le télescope sans guidage pendant
la moitié des cycles, le CFHT permet un guidage pendant I’ensemble de la pose.

Lors des tests préliminaires du CCD Loral3, les pieges ont été mis en évidence
en procédant a plusieurs cycles de va-et-vient avec 'obturateur fermé mais avec
une illumination initiale (Cf. partie A de ce mémoire sur 'optimisation des CCDs).
Il se forme alors des zones oblitérées (figure C.2.1) dont la longueur est égale au
nombre de lignes décalées lors des cycles de va-et-vient. J’ai pu estimer a 40 le
nombre de défauts de ce type qui peuplent la surface du Loral3. Ce nombre est
négligeable et apporte tres peu de perte de surface efficace du détecteur.

Une regle établie consiste a aligner la dispersion des spectres le long des colonnes
afin d’éviter la contamination d’un grand nombre d’entre eux par d’éventuelles
mauvaises colonnes. Le va-et-vient requiert cependant impérativement un aligne-
ment de la dispersion le long des lignes puisque le décalage se fait le long des
colonnes. Nous avons donc utilisé la roue a grism du mode argus qui donne une
dispersion le long des lignes. L’utilisation du mode va-et-vient n’implique donc
pas une configuration matérielle particuliere mais la modularité du spectrographe
MOS/SIS a été un facteur déterminant du succes de 'implantation du mode va-
et-vient au CFHT.

C.2.2 Optimisation de 'aspect multiplex du mode va-et-
vient

C.2.2.1 Définition du masque

Les figures précédentes donnant le principe de fonctionnement du va-et-vient présen-
tent des fentes qui incluent beaucoup de ciel mais en réalité celles-ci n’ont pas a
etre plus longue que la largeur du profil de I'objet. La taille caractéristique des
galaxies de redshift 0.2 a 0.3 est de quatre a deux secondes d’arc soit entre dix et
quinze pixels pour des conditions d’échantillonnage normales (0”2 a 0”4 par pixel).
Lors de I'extraction finale du spectre de ’objet, seules les lignes contenant un sig-
nal significatif sont utilisées, une valeur typique pour une galaxie distante est de
sept a dix lignes.

La plus forte contrainte du va-et-vient est la nécessité de trouver un ciel de
référence le long des colonnes équidistant de part et d’autre des objets et a une
meme distance pour tous les objets observés. La soustraction du ciel étant le
point clé de la technique, la définition du masque apparait comme la phase la
plus importante et la plus difficile d’une observation en mode va-et-vient. Pour
des objets peu étendus dans des champs raisonnablement peuplés, il est facile de
trouver un ciel de référence tres proche de part et d’autre de I'objet. Dans le cas
du mode a trois bandes, les deux fentes peuvent en fait fusionner en une seule et
la hauteur de la fente résultante doit étre au moins le double de la largeur intégrée
sur l'objet. Les trois bandes de signal apparaissent donc adjacentes sur la pose



206 Chapitre C.2. Implantation sur télescope

Mode va-et-vient 3 bandes Mode va-et-vient 4 bandes
40 pixels 50 pixels
Objet étendu 10 5 10 5 10 .
14 pixels Objet A
N pixels
Objet B
10 pixels x
Longueur fente Raiesdu ciel
1 N pixels
30 pixels awpixes | Bl | .. |
Décalage CCD = 10 pixels Décalage CCD = 10 lignes
Décalage télescope = 10 pixels Décalage télescope = 20 pixgls Zone de stockage commune aux deux spectres

Figure C.2.2: Optimisation de ’encombrement des bandes de signal en fonction de la configuration
des fentes.

finale (Cf. figure C.2.2). Pour un objet de largeur dix pixels, la fente mesure alors
vingt pixels. Le nombre de lignes a décaler lors des cycles de va-et-vient est de dix
pixels et '’encombrement final sur le CCD est de trente pixels seulement, des zones
de stockage pouvant étre commune a deux objets (la zone de stockage droite peut
etre une zone de stockage gauche pour 'objet se trouvant a droite, la partie droite
de la figure C.2.2 illustre cette aspect).

Pour un CCD 2K x2K, on peut ainsi placer idéalement soixante objets sur la
hauteur du CCD! En réalité la position relative et la densité des objets a observer
sur le champ n’amene pas a placer plus de trente a quarante fentes sur la hauteur
du CCD mais cette remarque vaut tout autant pour le mode d’observation multi-
fentes normal. L’encombrement supplémentaire imposé par le mode va-et-vient
a quatre bandes n’apparait pas comme une limitation. D’un point de vue formel,
comme il a été discuté en fin du chapitre précédent, le va-et-vient est moins efficace
que le mode standard fente longue dans le domaine du continu du ciel. Mais les con-
traintes d’observations fixent des regles qui vont a I’encontre de celles préconisées
pour obtenir la meilleure qualité finale des données. Ainsi, nombre d’observateurs
préferent observer un grand nombre d’objets avec alors des petites fentes qui ne
permettent pas une bonne évaluation du ciel de référence. Il ne peut y avoir seule-
ment que deux fois plus de lignes intégrées sur le ciel que sur 'objet, le bruit de
photon est alors encore présent dans le ciel de référence et contribue a dégrader
la limite de détection. Le mode va-et-vient semble donc bien adapté aux multi-
ples contraintes de la spectroscopie multi-objets mais ses capacités supérieures en
limite de détection restent I'atout majeur vis-a-vis de la spectroscopie normale.

C’est, cet aspect multiplex que je voulais tester lors de la premiere évaluation
sur le spectrographe MOS en avril 1995, avec ’observation d’un champ de galaxies
a z ~ 0.2. Une pose de trente minutes obtenue avec le grism R150 (R~300) et
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Figure C.2.3: Pose spectroscopique en mode va-et-vient multi-objet & trois bandes sur un champ
de galaxies & z ~ 0.2. Image 2Kx2K, pose de 30" avec le grism R150 sur MOS. Deux bandes
de 35 fentes occupent le CCD. Aucun filtre n’ayant été utilisé, les spectres des deux régions se
chevauchent 1égerement.
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Figure C.2.4: Détail de la figure C.2.3. Comme les objets remplissent la fente, on ne percoit par
leur flux par rapport au fond du ciel. Ces onze spectres contiennent majoritairement du flux du
ciel.

le Loral3 est montrée en figure C.2.3. Les conditions météorologiques n’ont per-
mis d’acquérir que cette unique pose obtenue avec dix cycles de va-et-vient soit
1mn 30s par pose élémentaire afin d’échantillonner au mieux le spectre du ciel qui
évoluait alors tres vite a cause de la montée de la lune. Le décalage était de dix
lignes et j’ai pu placer deux bandes de spectres sur le CCD, ce qui a amené le
nombre d’objets observés a 70. Les mauvaises conditions d’observation (lune, cir-
rus, masse d’air importante) n’ont pas permis d’estimer d’autres caractéristiques
du va-et-vient d’autant que nous n’avions pas d’éléments de comparaison en mode
d’observation standard. Ce test a néanmoins démontré la faisabilité et la compéti-
tivité du mode va-et-vient en spectroscopie multi-objets.

Pour des objets étendus, il n’est pas facile de trouver une grande zone de ciel
vide au voisinage direct et de part et d’autre de l'objet. J’ai été confronté a ce prob-
leme lors de ’observation du grand arc de C12244 avec MOS. Nous avions choisi
cet objet aux limites actuelles de détection de 'instrument (pp=24.5) afin de
confirmer le redshift de 2.24 mesuré précédemment avec le spectrographe EFOSC
sur le 3.6m de 'ESO en 1988 (Mellier et al. 1991). Les conditions météorologiques
désastreuses n’ont cependant permis d’obtenir qu’une pose de trente minutes. L’arc
s’étendant sur pres de quinze secondes d’arc, on trouve de nombreuses galaxies de
I’amas dans son voisinage proche. Les deux zones de ciel de référence sont prises
a vingt secondes d’arc de l'arc et les deux fentes sont alors dissociées comme le
montre la figure C.2.5 pour une pose de trente minutes avec trois cycles de va-et-
vient et un décalage de 67 lignes. Ce test a également démontré que le va-et-vient
n’interdit pas 'observation simultanée d’objets de tailles tres différentes. La hau-
teur des petites fentes n’a pas été optimisée comme dans le cas précédent pour
s’ajuster au profil d'une galaxie mais pour contenir du ciel seul afin d’en tester la
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Figure C.2.5: Pose spectroscopique en mode va-et-vient a trois bandes sur I’arc géant de ’amas
lentille C12244 et d’autres objets du champ (arclets, galaxies de I’amas). Fenétre 1Kx1K, pose
de 30" avec le grism R150 sur MOS.
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Figure C.2.6: Résidu de soustraction du spectre du ciel présenté & gauche pour le mode fente
longue (centre) et le mode va-et-vient (droite). Le va-et-vient est moins efficace sur cette pose
de seulement 30 minutes & R~300, le bruit de photon y est plus élevé que le mode standard.
L’échelle des longueurs d’onde est inversée sur ces figures (bleu a droite).

qualité de soustraction. Comme I'impose la grande fente courbe, le ciel de référence
est pris a plus de 20” ce qui est moins favorable qu'un ciel proche compte tenu des
fluctuations spatiales du spectre qui peuvent exister a ces échelles (Wise & Gilmore
1992). La taille et la position des zones de sélection des objets sont contraintes par
la taille de la grande fente courbe de ’arc qui impose la valeur du décalage des
lignes et du télescope. Ici, au contraire du test précédent sur le champ de galaxies,
les bandes des différents petits objets sont intercalées car le décalage est supérieur
a la taille de ces petites fentes.

C.2.2.2 Découpe du masque

L’observation de I'arc de Cl2244 avait été choisie pour évaluer les capacités du
mode va-et-vient en fente courbe. La machine de découpe LAMA (Laser Machine,
Le Fevre et al. 1994) permet la taille de fentes de tous types et la découpe du
masque ne constitue pas une difficulté. L’observateur crée son masque avec 1’outil
CFHTimage (un clone de SAOimage avec des modifications apportées pour la
sélection des masques de MOS/SIS), des fentes rectangulaires peuvent étre posi-
tionnées avec une taille pré-définie alors que les fentes courbes sont dessinées avec
la souris, une interpolation par spline cubique ajustant le tracé final de la fente
sur les points indiqués.

Il a fallu développer une routine spécifique au va-et-vient pour créer la duplica-
tion automatique des fentes décalées d’'un méme nombre de lignes [ que le seront les
charges sur le CCD. L’observateur sélectionne donc ses objets en prenant soin a ce
qu’il existe un ciel de référence de chaque coté a une distance [ en pixels qu’il s’est
défini pour son observation. Apres cette étape, le fichier généré par CFHTimage
est modifié par la routine pour dupliquer toutes les fentes a une distance +I[ sur le
masque. Ce fichier est ensuite interprété par la machine LAMA pour découper le
masque.
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Figure C.2.7: Utilisation d’une image HST & haute résolution (centre, pose de 2h30mn en V)
pour définir la coupe optimale de la fente courbe (droite). La pose de 10 mn en lumiere blanche
sur SIS (gauche) ne permet pas une parfaite détermination du profil de l’arc.

C.2.3 Evaluation sur le ciel

C.2.3.1 Qualité de soustraction du ciel

Le masque MOS du champ de I’amas Cl 2244 comportait des fentes sans objet afin
d’estimer la qualité de soustraction du ciel. La figure C.2.6 donne les résidus du
dépouillement en mode fente longue et en va-et-vient d’'un spectre d’'une méme
fente. Le spectre va-et-vient est plus bruité, ce qui était prévisible compte tenu
du temps de pose tres court. On est encore dans la phase rapide de montée sur la
figure C.1.6, c’est a dire bien loin du point de croisement.

C.2.3.2 L’arc géant de ’amas lentille C12244

Une autre observation en mode va-et-vient de I’arc géant de ’amas Cl2244 avec
la voie SIS a haute résolution spatiale a apporté 3h10mn de pose cumulée. Des
cirrus épais généraient néanmoins une absorption d’au moins un facteur deux ce
qui est critique pour un objet aussi faible. Nous avons utilisé le grism “V150” (2
A/pixel ) et une fente de 0”79 (R=300) pour un échantillonnage de 0"09/pixel.
Nous sommes donc loin des conditions optimales d’échantillonage de la fente et de
basse résolution.

Préparation du masque

La pose courte (10 mn) en mode imagerie SIS n’autorise pas de définir parfaitement
le profil de I’arc afin de trouver le tracé optimal de la fente courbe pour intégrer le
maximum du flux de arc. La figure C.2.7 (gauche) présente la pose de dix minutes
acquise deux heures avant I’observation spectroscopique, le seeing est d’environ 0”9
car la masse d’air est importante. Je me suis donc aidé de I'image HST a haute
résolution de I’arc que notre équipe a obtenu durant le cycle IV du télescope spatial
Hubble (Collaboration Toulouse Cambridge, 1995). Le masque a été dessiné sur
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Figure C.2.8: Redressement du spectre courbe: les raies intenses de cette pose de calibration
hélium-argon mettent en évidence la largeur variable de la fente suivant ’axe de dispersion.

I'image HST en amenant celle-ci au préalable a la méme échelle que celle de SIS
(0”01 /pixel contre 0”008/pixel).

Observations

Nous avons accumulé cing poses successives de quarante minutes obtenues chacune
en quatre cycles de va-et-vient, soit cinq minutes de pose élémentaire. Le rapport
signal sur bruit par pixel est tres bas en raison de la moyenne résolution, du sur-
échantillonage de la fente et des quarante minutes qui n’étaient pas suffisantes
pour amener un régime de bruit de photon du fond de ciel (quatre pas codeurs sur
le continu du ciel pour un bruit de lecture de deux pas codeurs).

Réduction des données

Les données brutes sont similaires a celles obtenues sur la voie MOS (figure C.2.5).
La procédure de réduction sous IRAF a d’abord consisté a soustraire le niveau
zéro de la caméra (offset et courant d’obscurité), puis a soustraire les bandes de
signal latérales a la bande de signal contenant 1’objet. Ces cinq images a deux
dimensions sont alors médianées avec un algorithme de réjection avec écréetage a
n o qui élimine parfaitement les tres nombreux rayons cosmiques. Les modules
de dépouillement spectroscopique d’'TRAF “onedspec” et “twodspec” sont alors
utilisés pour la calibration en longueur d’onde ligne a ligne de la fente et pour
redresser la fente. Les mauvaises colonnes doivent étre “effacées” au préalable pour
éviter de les voir apparaitre comme des artefacts courbés sur I'image redressée. La
figure C.2.8 montre le spectre 2D redressé d'une pose de calibration hélium-argon.
Il apparait que la fente était un peu trop incurvée aux extrémités ce qui a amené
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Figure C.2.9: Spectre de I’arc Cl2244-02 obtenu en mode va-et-vient a une résolution R =300.
Spectre composité de trois heures sur la voie SIS (mais absorption forte par les cirrus).

un élargissement suivant ’axe X et a donc modifié la résolution. Le programme
de découpe du masque devra étre modifié pour générer des fentes inclinées ayant
une largeur constante suivant 1’axe de dispersion au lieu d’une succession de petits
troncons rectangulaires identiques plus ou moins inclinés.

Ces quelques lignes ont été exclues du calcul de la moyenne des 130 lignes
utilisées pour aboutir au spectre 1D qui est alors lissé puis calibré en flux. Le
spectre final est donné sur la figure C.2.9. Il faut noter le niveau extrémement
faible du signal dont la valeur maximale du continu ne dépasse pas 0.4 pas codeur
contre 6 pour le continu du ciel soit moins de 6% du fond du ciel. Ce rapport chute
a moins du pourcent sous les raies du ciel.

Comparaison avec des résultats précédents

La figure C.2.10 présente deux spectres de I’arc obtenus en mode fente longue. Le
premier, issu d’une observation sur le spectrographe EFOSC du 3.6m de I’'ESO en
1988, a permis d’établir le redshift de 2.24 de I'objet lentillé. Le temps de pose
cumulé est de cing heures a une résolution R~200 (Mellier et al. 1991). Le second
spectre obtenu en 1995 sur la voie bleue de EMMI sur le NTT en une heure de
pose et une fente droite a une résolution R~300 fait bien apparaitre la raie Ly« a
3938 A (J. Bézecourt, communication privée 1996). Cette seconde observation ne
fait cependant pas ressortir le continu de 1’objet a cause d’un temps de pose trop
court (ce spectre n’a pas été mis a la méme échelle que les deux autres).

La fente de ’observation va-et-vient était malheureusement trop peu décalée
sur le CCD dans la direction spectrale et la raie Lya n’a pas été intégrée sur
le détecteur. Nos observations ont néanmoins permis de faire ressortir le continu
faible de I'objet malgré un temps de pose équivalent faible a cause de ’absorption
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Figure C.2.10: Spectres de I'arc C12244-02. Gauche: spectre composité de cinq heures de pose
obtenu sur le spectrographe du 3.6m de 'ESO en 1988 en mode fente longue (Mellier et al. 1991),
le redshift de I'objet est 2.24. Droite: observation sur la voie bleue de EMMI sur le NTT (1995),
une heure de pose fait déja apparaitre la raie Lya a 3940 A et confirme bien le redshift de la
source.

par les cirrus (< 2h). La corrélation entre les trois spectres n’a pas mis en évidence
de structures communes dans le continu.

C.2.3.3 Perspectives pour les futures observations

Méme si la non-linéarité du CCD reste dans les normes standards (résidu < 1%),
elle peut perturber la technique du va-et-vient a trois bandes. LLe mode a quatre
bandes doit donc étre adopté pour que les effets de non-linéarité n’apparaissent
pas entre les bandes de signal.

Nous n’avons pas pu évaluer le gain entre la technique va-et-vient a basse résolu-
tion et a moyenne résolution accompagnée d’un binning. C’est un point important
que de nouvelles observations autoriseront d’aborder.

Ces quelques tests concluants sur télescope ont motivé un programme d’observation
au CFHT sur I’étude d’un échantillon de galaxies lointaines dans des amas-lentilles
(juin 1996). L’analyse spectrale et la distribution en redshift des arclets apporte
des contraintes fortes pour évaluer la pente du potentiel gravitationnel de I’amas et
fournit des informations essentielles sur le contenu spectral des galaxies de champ
a z > 0.5. L’observation d’arclets tres faibles completera les échantillons utilisés
pour évaluer les techniques de prédiction du redshift des arclets a partir de la mod-
élisation détaillée d’un potentiel gravitationnel a partir d’arcs (Kneib et al. 1994).
Avec une bonne calibration qui nécessite un échantillon large d’objets jusqu’a des
magnitudes élevées (By=24), il sera possible de mesurer avec cette méthode, qui
se base sur des criteres géométriques, la distribution en redshift d’arclets de mag-
nitude allant jusqu’a B; = 27 qui constitue aujourd’hui la limite de détection fiable
en photométrie et en géométrie d’objets grace aux images du HST.

La faible brillance de surface des objets que nous projetons d’observer les avait
jusqu’a présent placés au dela des limites de détection des instruments avec un
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rapport signal sur bruit suffisamment élevé pour établir une détection sans am-
biguité du redshift ou du profil du continu. Cing heures de pose sont nécessaires
pour atteindre un rapport signal sur bruit de six sur les plus faibles objets a une
résolution R =100. Le binning 2x2 lors de la lecture du CCD est indispensable,
meéme avec les grisms a plus basse dispersion du CFHT, pour diminuer la résolution
et minimiser le bruit de lecture sur le superpixel résultant.

Les résultats et I'impact de ces observations seront déterminants pour motiver
I'implantation de ce mode d’observation sur la nouvelle génération de spectro-
graphes pour les télescopes de huit metres.
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Conclusion

Les grandes caméras CCD développées conjointement avec des méthodes optimales
d’observation et d’analyse des données devraient conduire a un formidable bond
en avant en astronomie profonde grand champ, analogue a ceux correspondant a
I’arrivée des CCDs, puis du télescope spatial. Les exemples que j’aborde dans cette
these sont assez significatifs et démontrent en particulier que la photométrie ultra-
profonde de galaxies proches est désormais possible avec les CCDs. L’analyse pho-
tométrique multicouleur approfondie de la distribution des populations stellaires
et des diverses composantes baryoniques s’avere un outil formidable pour sonder
la distribution et la nature d’une fraction de la matiere invisible. Dans le cas des
régions externes de M 31, I'étude du rougissement de la population de galaxies
d’arriere-plan met en évidence un taux de poussieres élevé a 20 kpc du centre. Sa
distribution spatiale est remarquablement corrélée a celle du gaz H 1, indiquant une
métallicité élevée de 'ordre de 0.4 solaire. Nous en concluons que l’existence de
gaz moléculaire Hy froid sous forme diffuse, qui a été suggérée comme pouvant étre
une composante majeure de la matiere noire dans les régions externes du disque,
est peu probable car le gaz Hy n’est en général pas distribué comme le gaz HI.
L’existence de ce gaz moléculaire sous la forme de petits nuages denses (Pfenninger
et al. 1994) reste cependant possible, 'effet d’extinction étant alors indétectable.
L’analyse des populations stellaires dans cette région a I'extréme limite du disque
révele aussi une population d’étoiles bleues, probablement des étoiles jeunes. Il
est vraisemblable qu’elle est une source de ’enrichissement du milieu. Sans aucun
doute, ce type de cartographie profonde détaillée des populations stellaires dans les
galaxies proches apporte de nouvelles perspectives d’investigation. Elle permettra
par exemple d’étudier l'effet de la propagation d’une onde densité dans les bras
spiraux sur la formation stellaire a grande distance du centre.

L’imagerie grand champ est aussi un outil de diagnostic relativement précis
de I’état dynamique des galaxies et des comportements de chacune de leurs com-
posantes. L’analyse de NGC 5907 avec MOCAM révele précisément la géométrie
de son halo diffus et confirme les premieres observations de Sackett et al. (1994).
La structure de son profil photométrique semble compatible avec un modele el-
lipsoidal composé d’une population stellaire de masse inférieure a 0.8 M, . Selon
Sackett et al. (1994), sa quantité de matiére rendrait compte de ’exces de masse
de cette galaxie.

Ces deux exemples récents montrent les potentialités de la photométrie CCD
ultra-profonde grand champ pour l'astrophysique galactique et extragalactique.
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Cependant, les caméras grand champ révelent de nouvelles difficultés instrumen-
tales et observationnelles. Dans le cadre de ce travail de these, j’ai pu les identifier
pour définir une combinaison optimale de la caméra et du télescope parfaitement
adaptée a I'imagerie ultra-profonde. Une meilleure protection contre les lumieres
parasites et la maitrise des sources de bruit (notamment pendant la réduction des
données) sont indispensables pour atteindre les limites des instruments et mesurer
des brillances de surface aussi faibles que la trentieme magnitude en V. Les résultats
exposés dans cette these me conduisent alors a considérer I'observation des galax-
ies proches comme un des objectifs majeurs pour ces caméras. C’est un objectif
qui me tient plus particulierement & coeur, mais d’une fagon générale, I’astromonie
ultra-profonde portant sur l'observation des grands objets proches devrait prendre
un nouvel essor. A titre d’exemple, I’observation des composantes diffuses faibles
et des populations stellaires des parties externes des amas globulaires permettrait
d’y détecter une hypothétique population d’étoiles de faible masse ou de naines
brunes.

Comme le démontre le passage incroyablement rapide de FOCAM (2K x2K) a
MOCAM (4K x4K) puis a la UH8K (8Kx8K) et bientot la CFHI0K (8K x10K)
en moins de quatre ans au CFHT, I'imagerie CCD grand champ est dans une
phase spectaculaire de développement. Dans le monde entier, des projets scien-
tifiques s’articulent autour de cette nouvelle classe d’instruments qui exploite les
derniers progres technologiques du domaine des semi-conducteurs. Sans fournir
ici une liste exhaustive, on peut citer quelques projets particulierement actifs:
MACHO, EROS et OGLE, dont les objectifs sont la recherche de matiére noire
baryonique sous forme d’objets compacts, et qui s’orientent aujourd’hui vers la dé-
tection des supernovae lointaines pour mesurer qq et Hy. Le projet américain Sloan
Digital Sky Survey (comportant une mosaique de 54 CCDs 2K x2K pixels) devrait
combiner la photométrie en cinq couleurs jusqu’a la magnitude 23, la mesure de
plus d’un million de redshifts de galaxies proches et d’environ 100000 quasars, sur
plus d’un quart du ciel. L’impact scientifique pressenti de ces programmes a déja
conduit de nombreux autres observatoires a s’engager dans le développement de
caméras grand champ. C’est le cas de la caméra 8K x8K de Kitt Peak, de la caméra
mosaique infrarouge du télescope Willian-Herschell mise au point par les britan-
niques, et dans un futur proche de la caméra 8K x8K pour le foyer primaire du
grand télescope Subaru (8 m). L’ESO s’oriente vraisemblablement vers une caméra
grand champ pour son télescope de 2.20 m qui pourrait étre ensuite déportée sur
un télescope dédié a I'imagerie grand champ sur le site du Paranal.

Le plus ambitieux de tous les projets est MEGACAM, une caméra mosaique
16K x 16K équipée de CCDs amincis qui sera installée au foyer primaire du CFHT
a 'orée de I'an 2000. Parmi les programmes observationnels, la mesure du cisaille-
ment gravitationnel induit par les grandes structures de 1’Univers, la détection de
supernovae, les comptages ultra-profonds multicouleurs, la fonction de corrélation
galaxie-galaxie et la (les) fonction(s) de luminosité des galaxies sont des priorités a
l'origine du projet. Cette caméra fera (temporairement) du CFHT un instrument
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unique au monde avec des performances inégalables en imagerie grand champ a
haute résolution spatiale. Ce télescope completera alors efficacement les capac-
ités exceptionnelles des télescopes de la classe des 8 metres pour la spectrocopie
d’objets faibles. Une telle association autorisera la sélection d’objets rares tels que
les galaxies lointaines en formation actuellement si recherchées pour une analyse
spectroscopique. Compte tenu de mon expérience, j'imagine qu’'une combinaison
constituée de MEGACAM et d’'un spectrographe basse résolution montée sur un
VLT disposant du mode va-et-vient de charges serait alors idéale pour les pro-
grammes de cosmologie observationnelle et de physique extragalactique si présents
autour de moi!



