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92 IV.1. PROBLÉMATIQUEd'estimer la contribution des galaxies sélectionnées à 3.6 µm au fond infrarouge à 24, 70 et160 µm.IV.1 ProblématiqueLe fond infrarouge n'est en réalité �di�us� qu'à cause de la résolution angulaire limitée destélescopes. En e�et, la confusion fait que toutes les sources infrarouges ne sont pas forcémentséparables les unes des autres car elles sont trop proches. Ainsi, avec un télescope de faiblerésolution angulaire, seules quelques sources peuvent être détectées au dessus du seuil deconfusion. Les autres sources non détectées forment alors un fond di�us. En revanche, avecun télescope plus grand et donc une résolution angulaire meilleure, il est possible de résoudre lefond en source individuelles. Cet e�et est illustré �gure IV.1, où on voit que plus la résolutionde l'instrument est grande et plus on détecte de sources individuelles (attention toutefois àremarquer que la longueur d'onde de ces images est di�érente et que viennent donc s'ajouterd'autres e�ets dus à la SED et au redshift des sources et dans une moindre mesure à lasensibilité des instruments). D'autre part, il faut aussi noter noter qu'il pourrait exister unefaible contribution di�use à ce fond, faite par exemple par le gaz des amas de galaxies (Montier& Giard 2005).

Figure IV.1 � Illustration des e�ets de confusion dans l'infrarouge lointain. Observation de lamême région du ciel de 400′′×400′′ avec, de gauche à droite, ISOPHOT 170 µm, MIPS 160 µm,MIPS 70 µm et MIPS 24 µm. D'après Lagache et al. (2005).A cet e�et, viennent s'ajouter les problèmes de bruits instrumentaux qui eux aussi limitentla détection dans l'infrarouge lointain et le domaine sub-millimétrique parce que les détecteurssont beaucoup moins sensibles dans cette gamme de longueur d'onde. Ainsi les galaxies quidominent le fond di�us dans l'infrarouge lointain et le domaine submillimétrique ne sont pasdétectées individuellement. Par exemple, les comptages de sources ne résolvent que 23%et 7% du fond infrarouge à 70 et 160 µm (Dole et al. 2004a) et 15% et 60% du fondsub-millimétrique à 450 et 850 µm (Smail et al. 2002; Lagache et al. 2005).



CHAPITRE IV. CONTRIBUTIONS AU FOND DIFFUS INFRAROUGE 93Une des questions à laquelle on souhaite répondre est de connaître la nature des galaxies quidominent ce fond infrarouge. De récentes études ont permis d'apporter quelques éléments deréponses à ce sujet (Dole et al. 2006; Caputi et al. 2007; Dye et al. 2006) mais de nombreusesinterrogations demeurent. On ne sait pas non plus si on connait toutes les populations d'objetsqui forment ce fond infrarouge.Lorsque des sources ne sont pas détectées à une longueur d'onde mais qu'elles le sont à uneautre, on peut utiliser la méthode d'empilement (ou stacking) présentée au paragraphe II.3.Dole et al. (2006) ont utilisé cette méthode pour déterminer la contribution à 70 et 160 µmdes sources détectées à 24 µm (S24 > 60µJy). Ils ont stacké les ∼20000 sources détectées à24 µm sur une surface de 0.85 deg2 a�n de déterminer leur �ux total à 70 et 160 µm. Ils ontainsi montré que les sources telles que S24 > 60µJy contribuent pour plus de 70% au fonddi�us dans l'infrarouge lointain (70 et 160 µm). On sait de plus, grâce à d'autres études (LeFloc'h et al. 2005; Perez-Gonzalez et al. 2005; Caputi et al. 2006a), que ces sources sont enmoyenne à z ∼ 1, qu'elles ont des masses stellaires de l'ordre de 3 × 1011 à 3 × 1012M� etdes luminosités infrarouges de l'ordre de 3 × 1011L� .De la même façon, Dye et al. (2006) ont mesuré la contribution des sources détectées à8 et 24 µm (S8 > 5.8µJy et S24 > 70µJy) au fond sub-millimétrique (à 450 et 850 µm).Les galaxies détectées à 8 µm contribuent respectivement pour 37% et 16% du fond à 450et 850 µm. Les galaxies sélectionnées à 24 µm contribuent pour seulement 5% du fond à850 µm. Dye et al. (2006) ont de plus estimé que le fond à 850 µm était fait par des galaxiesà z & 1.3 alors que le fond à 450 µm était dominé par des galaxies entre z = 1 et z = 2. Cesrésultats sont cohérents avec les prédictions du modèle de Lagache et al. (2004). On s'attenden e�et, à cause du décalage vers le rouge, à ce que la contribution aux fonds infrarouge etsub-millimétrique des galaxies à grand redshift augmente avec la longueur d'onde (Lagacheet al. 2005, �gure 4).Dye et al. (2007) ont montré que les sources SCUBA détectées à 850 µm (S850 & 3.5mJy)contribuaient pour ∼ 15% au fond infrarouge à 70 et 160 µm. Dans cette étude, ils ont aussimesuré la contribution des sources sélectionnées à 8 et 24 µm au fond infrarouge et ont trouvédes résulats compatibles avec Dole et al. (2006). Toutefois cette étude est limitée par lese�ets de variance cosmique puisque la surface du champ utilisé est de seulement 50 arcmin2.La contribution des galaxies au fond dans l'infrarouge lointain en fonction de leur redshifta également été déterminée par Dye et al. (2007) : les résultats sont plutôt surprenantspuisqu'ils trouvent une contribution importante des sources à z < 1 (cf. leurs �gures 4 et5), mais là encore les e�ets de variance cosmique peuvent être important. En�n, une étudede Serjeant et al. (2008) a montré que les sources qui dominaient le fond sub-millimétriqueétaient de même nature que celles qui faisaient le fond di�us dans l'infrarouge proche etmoyen.Wang et al. (2006) ont également étudié la contribution des sources sélectionnées dans



94 IV.2. CONSTRUCTION DE L'ÉCHANTILLONl'infrarouge moyen au fond sub-millimétrique (850 µm) et ont trouvé que les sources tellesque S3.6 > 2µJy contribuaient pour la moitié du fond à 850 µm. Ces résultats sont assezsurprenants et pourraient signi�er l'existence d'une population locale (z < 1) de galaxiesfroides. C'est en partie a�n de creuser ce point que nous avons étudié la contribution dessources sélectionnées à 3.6 µm au fond infrarouge (70 et 160 µm). Nous avons égalementcomparé cette contribution à celle des galaxies sélectionnées à 24 µm. Dans cette étude,nous utiliserons la méthode de stacking et prendrons en compte les e�ets de la corrélationdécrits au paragraphe III.4 qui peuvent être importants et qui n'ont pas été pris en comptedans les études citées précédemment.Un autre aspect intéressant de notre étude est de comparer les populations de galaxiessélectionnées à 3.6 µm et à 24 µm et de regarder leur contribution relative aux fonds à cesmêmes longueurs d'onde en fonction de leur couleur S3.6/S24.IV.2 Construction de l'échantillonPour cette étude, nous avons utilisé trois champs observés par Spitzer (IRAC et MIPS)dans le cadre de programmes �temps garanti� (GTO). Ces trois champs sont le CDFS(Chandre Deep Field South), HDFN (Hubble Deep Field North) et LH (Lockman-Hole) et lasurface totale couverte par tous les instruments est de 0.74 deg2.IV.2.1 Construction du catalogue à 3.6 µmLes trois mosaïques à 3.6 µm ont été construites à partir des données BCD récupéréessur l'archive Spitzer. Les détails sont présentés à la section II.1. Nous avons ensuite construitles catalogues de sources à l'aide du logiciel SExtractor 1 (Bertin & Arnouts 1996).
• Extraction des sourcesLe logiciel SExtractor permet de détecter les sources dans une image et de mesurer leur�ux. Les grandes étapes de ce processus sont :� �ltrage de l'image a�n de faciliter la détection des objets faibles et/ou proches,� estimation du continu en mesurant une médiane glissante (après réjection des outliers)dans des carrés de taille BACK_SIZE. Si cette taille est trop grande, le continu ainsiestimé ne contiendra pas les variations du continu aux petites échelles spatiales. Enrevanche, si la taille du carré est trop petite, le continu pourra localement être a�ectépar la présence de sources brillantes,� soustraction de ce continu1. http://terapix.iap.fr/rubrique.php?id_rubrique=91



CHAPITRE IV. CONTRIBUTIONS AU FOND DIFFUS INFRAROUGE 95� sélection des sources avec un nombre de pixels au-dessus du seuil de détection (qui vautDETECT_THRESH×σ) supérieur ou égal à DETECT_MINAREA,� application d'un algorithme de séparation des sources voisines (deblending),� mesure du �ux de toutes les sources ainsi sélectionnées. Diverses méthodes de photo-métrie sont proposées. Nous avons utilisé la photométrie d'ouverture avec un rayon de1.5′′ décrite au paragraphe II.2.1. Nous avons également véri�é que les �ux obtenusavec SExtractor étaient cohérents avec ceux mesurés à l'aide de l'algorithme aper.Les paramètres que nous avons utilisés pour construire les catalogues à 3.6 µm sont donnéstable IV.1. Ces valeurs sont aussi valables pour l'extraction des sources aux autres longueursd'onde IRAC. Paramètre ValeurFILTER YFILTER_NAME gauss_1.5_3x3.convBACK_SIZE 64BACK_FILTERSIZE 3DETECT_MINAREA 2DETECT_THRESH 1.6ANALYSIS_THRESH 1.6THRESH_TYPE RELATIVEDEBLEND_NTHRESH 64DEBLEND_MINCONT 0.00001CLEAN NWEIGHT_TYPE MAP_RMSSEEING_FWHM 1.66Table IV.1 � Récapitulatif des di�érents paramètres utilisés pour la construction des cataloguesIRAC avec SExtractor.
• Estimation de la complétudeNous avons ensuite estimé la complétude des catalogues ainsi obtenus. En e�et certainessources présentes sur la carte ne le sont pas dans le catalogue �nal. Il existe di�érentesraisons à cela. Tout d'abord, les sources qui se trouvent localement sur un �pic� de bruit neseront pas détectées. Ensuite, les sources faibles qui se trouvent à proximité de sources plusbrillantes ne sont pas toujours convenablement séparées par SExtractor. Le catalogue obtenun'est donc pas complet.A�n d'estimer cette fraction de sources non détectées, nous avons ajouté aléatoirementsur les cartes IRAC des sources �ctives de �ux donné S0. Nous avons ensuite construit unnouveau catalogue à l'aide de SExtractor et cherché dans ce catalogue les sources que nous



96 IV.2. CONSTRUCTION DE L'ÉCHANTILLONvenions d'ajouter. Une source est considérée comme détectée si elle se trouve à une distanceinférieure à 1.5 pixel (∼ 2′′) de l'endroit où elle a été ajoutée et si son �ux mesuré Smesvéri�e : 0.5 <
Smes
S0

< 1.5. A�n de ne pas modi�er les propriétés de la carte, il convient dene pas ajouter trop de sources à la fois. Il sera donc nécessaire de renouveler cette opérationun grand nombre de fois, a�n d'avoir malgré tout une statistique su�sante. Par exemple, à3.6 µm, pour mesurer la complétude à 1 µJy (respectivement 10 et 100 µJy), nous avonsajouté 5000 (respectivement 2000 et 100) sources sur une surface de ∼ 0.5 deg2 degréset réalisé cette opération 100 fois. Ces nombres de sources correspondent à des densitésinférieures à 2.8 arcmin−2, ce qui correspond à ∼10% de la densité des galaxies réelles. Cessources ajoutées ne modi�ent donc pas le comportement de l'algorithme de détection dessources.La complétude obtenue pour les quatre longueurs d'onde IRAC est tracée sur la �gure IV.2.Dans l'étude présentée dans cette partie, nous n'utiliserons en réalité que le catalogue à3.6 µm. Les limites de complétude à 50 et 80% des champs GTO pour les quatre longueursd'onde IRAC sont également données dans la table IV.2. On remarque en particulier que lescourbes de complétude à 3.6 et 4.5 µm sont très di�érentes de celles obtenues à 5.8 et8.0 µm. En e�et, aux plus courtes longueurs d'onde on est limité par la confusion : la fortedensité de sources fait que certaines sources brillantes, proches d'autres sources brillantes,ne sont pas détectées. Ceci explique la décroissance plutôt lente de la complétude avec le�ux. En revanche aux plus grandes longueurs d'onde, on est limité par le bruit instrumental :les sources qui sortent du bruit sont détectées et les sources plus faibles ne le sont pas, d'oùune variation abrupte de la complétude avec le �ux. Cette di�érence avait déjà été notée parFazio et al. (2004a). 3.6 µm 4.5 µm 5.8 µm 8.0 µmLimite de complétude à 80% . . . . . . . . . 9.5 8.9 20.9 44.4Limite de complétude à 50% . . . . . . . . . 2.7 4.0 16.0 35.6Table IV.2 � Limites de complétude à 50 et 80% des catalogues IRAC obtenus dans les champsGTO (CDFS, HDFN, LH). Les �ux sont en µJy.A 3.6 µm, nous avons également estimé le nombre de fausses sources résultant de ladétection d'un pic de bruit. Pour cela, nous avons extrait un catalogue de sources sur le négatifde l'image. Nous détectons ainsi uniquement les �sources� dues au bruit. Cette méthode estcelle utilisée par Papovich et al. (2004) à 24 µm. Nous avons trouvé qu'une part importantedes sources S3.6 < 2 µJy étaient des fausses sources dues au bruit. C'est pourquoi dansla suite de notre étude, nous nous limiterons à étudier les sources S3.6 > 2 µJy, ce quicorrespond également à approximativement 50% de complétude. Le catalogue ainsi obtenucontient 56622 sources ce qui correspond à une densité de 21.3 arcmin−2.
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Figure IV.2 � Complétude des catalogues IRAC construits avec SExtractor dans les champsGTO (CDFS, HDFN et LH) à 3.6, 4.5, 5.8 et 8.0 µm.IV.2.2 Identi�cation des sources 3.6 µm à 24 µmLes trois champs CDFS, HDFN et LH ont également été observés avec MIPS à 24,70 et 160 µm. Nous avons utilisé les catalogues des sources détectées à 24 µm faits parCasey Papovich (Texas A&M University). La construction de ces catalogues est détailléedans Papovich et al. (2004). Les limites de complétude à 50 et 80% sont respectivementde 60 et 83 µJy. Ces catalogues contiennent 16516 sources telles que S24 > 60 µJy dans larégion de 0.74 deg2, ce qui fait une densité de sources de 6.2 arcmin−2. Cette densité estcomparable à celle trouvée par Papovich et al. (2004) (5.8 arcmin−2) et celle du catalogueutilisé par Dole et al. (2006) (6.3 arcmin−2).Pour chaque source du catalogue 3.6 µm, nous avons cherché une contrepartie dans lecatalogue 24 µm dans un rayon de 2′′. Parmi les 56622 sources détectées à 3.6 µm, 14508ont éte associées de façon univoque à une source du catalogue 24 µm. Nous avons trouvédeux contreparties 24 µm pour 37 sources 3.6 µm : dans ce cas, la source la plus proche aété choisie.A la �n de ce processus, nous avons regardé pour chaque source 24 µm, le nombre de fois où



98 IV.2. CONSTRUCTION DE L'ÉCHANTILLONelle a été associée à une source du catalogue 3.6 µm : la majorité des sources 24 µm (12478)a été associée à une source 3.6 µm. 11 sources 24 µm ont été associées à deux sourcesdi�érentes à 3.6 µm. En�n, il reste 2019 sources 24 µm qui n'ont été associées à aucunesource du catalogue 3.6 µm. Pourtant le seuil de détection (2 µJy) à 3.6 µm devrait permettrede détecter toutes les sources 24 µm, puisque des galaxies si �rouges� (S24/S3.6 > 30) sonttrès rares (voir paragraphe IV.3.2). Le fait qu'une fraction non négligeable des sources 24 µmne soit associée à aucune source 3.6 µm vient du fait que notre catalogue 3.6 µm est limité parla confusion et qu'il manque donc des sources, même parmi les brillantes. On peut estimer apriori cette fraction. Notons n0(S3.6, S24)dS3.6dS24 le nombre de sources dont le �ux à 3.6 µmest compris entre S3.6 et S3.6+dS3.6 et dont le �ux à 24 µm est compris entre S24 et S24+dS24.
n0 est donc une densité de sources ; elle dépend des �ux à 3.6 µm et à 24 µm. La densité desources détectées à 3.6 µm et à 24 µm s'écrit :

n3.6,24(S3.6, S24) = C3.6(S3.6)C24(S24)n0(S3.6, S24) (IV.1)où C3.6 et C24 sont les complétudes à 3.6 et 24 µm, qui dépendent respectivement de S3.6 etde S24. La densité de sources détectées à 24 µm mais pas à 3.6 µm vaut alors :
nno3.6,24 = C24n0 − n3.6,24 (IV.2)

= C24n0 − C3.6C24n0 (IV.3)
= n3.6,24

1 − C3.6

C3.6
(IV.4)ce qui donne, en intégrant sur S3.6 et sur S24, le nombre Nno3.6,24 de sources détectées à24 µm mais pas à 3.6 µm :

Nno3.6,24 =

∫
∞

60µJy ∫
∞

2µJy n3.6,24
1 − C3.6

C3.6
dS3.6dS24 (IV.5)On prédit ainsi, en utilisant la courbe de complétude établie précédemment et la densité desources n3.6,24 observée, que 15% des sources 24 µm ne seront pas associées à des sources3.6 µm, ce qui est en bon accord avec les 12% mesurés.On peut maintenant tracer pour les 14508 sources 3.6 µm associées à une source 24 µmle �ux S24 en fonction du �ux S3.6 (�gure IV.3). On remarque sur la droite de cette �gure, à

S3.6 > 103 µJy, une ligne courbe formée par quelques sources. Ces sources sont en réalité desétoiles, mais les plus brillantes d'entre elles sont saturées ce qui explique pourquoi cette ligneremonte verticalement. Les couleurs S24/S3.6 de ces sources sont compatibles avec celles decorps noirs de températures comprises entre 4000 et 10000 K. Nous utiliserons le critère
S24/S3.6 < 0.1, également utilisé par Rodighiero et al. (2006), pour repérer les étoiles dansnotre échantillon.La �gure IV.4 montre la fraction de sources 3.6 µm détectées à 24 µm. Seulement 25% dessources 3.6 µm sont détectées à 24 µm, mais celles-ci ne se répartissent pas de façon uniforme
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Figure IV.3 � Flux 24 µm en fonction du �ux 3.6 µm pour toutes les sources détectées auxdeux longueurs d'onde. Les régions grises (de la plus foncée à la plus claire) contiennent res-pectivement 90, 80, . . ., 10% des sources. Les lignes grises obliques sont des lignes iso-couleurs
S24/S3.6.en fonction du �ux S3.6. La quasi-totalité des sources brillantes à 3.6 µm (S3.6 & 200 µJy) sontdes étoiles et sont détectées à 24 µm. A des �ux intermédiaires (0.1mJy & S3.6 & 1mJy),les étoiles représentent une partie importante (∼ 50%) de l'échantillon mais ne permettentpas d'expliquer la totalité des sources non détectées à 24 µm : il existe donc des galaxiesdétectées à 3.6 µm et non détectées à 24 µm. A plus faible �ux, la fraction de ces galaxiesaugmente. Tout ceci sera discuté de façon plus détaillé au paragraphe IV.3.3IV.3 Contribution au fond à 3.6 et 24 µm par tranches decouleursNous étudions dans cette partie la contribution des sources détectées à 3.6 et 24 µm aufond infrarouge à 3.6 et 24 µm en fonction de leur couleur S24/S3.6.IV.3.1 Comptages de sources à 3.6 µmNous avons tout d'abord calculé les comptages di�érentiels des sources détectées à 3.6 µmet nous les avons comparés à ceux obtenus par Fazio et al. (2004a) (�gure IV.5). On re-marque que les comptages divergent aux grands �ux. Ceci est du à la contribution des étoiles
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Figure IV.4 � En haut : histogramme des �ux S3.6. Les sources détectées à 24 µm sont enbleu et celles non détectées à 24 µm sont en rouge. En bas : même chose mais normalisé aunombre total de sources. La partie hachurée en jaune représente la fraction d'étoiles prédite àpartir des comptages de Fazio et al. (2004a).et ce comportement est correctement prédit par le Faint Source Count Model (Arendt et al.1998) (modèle FSC). Ce modèle utilisé par l'équipe de DIRBE permet d'estimer les comp-tages d'étoiles en fonction des coordonnées galactiques du champ observé. La courbe rougeprésentée �gure IV.5 a été calculée pour nous par Rick Arendt (Goddard Space Flight Center)à partir du modèle FSC. On remarque que les prédictions de ce modèle sont en bon accordavec les comptages obtenus. Cela signi�e également que les sources 3.6 µm plus brillantesque ∼ 1 mJy sont très majoritairement des étoiles.Nous avons expliqué précédemment que les étoiles étaient séparables des galaxies à l'aided'un critère de couleur pour S3.6 > 600 µJy. En revanche ceci n'est plus applicable à plusfaible �ux car les étoiles ne sont plus détectées à 24 µm. On peut cependant utiliser lesprédictions du modèle FSC pour soustraire de façon statistique la contribution des étoilesaux comptages pour S3.6 < 600 µJy. En combinant ces deux méthodes, on obtient alors lescomptages di�érentiels des galaxies (�gure IV.6). Ceux-ci sont en très bon accord avec ceuxde Fazio et al. (2004a) pour S3.6 < 60 µJy, mais l'écart est plus important à plus grand �ux.
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Figure IV.5 � Comptages di�érentiels de toutes les sources (c'est-à-dire étoiles et galaxies) à3.6 µm obtenus dans les champs CDFS, HDFN et LH (points ronds colorés). Les carrés noirsreprésentent les comptages obtenus par Fazio et al. (2004a). La ligne rouge est la prédictiondes comptages stellaires d'après le Faint Source Count Model de DIRBE (Arendt et al. 1998).On notera cependant que les champs que nous avons utilisés sont plus petits que ceux deFazio et al. (2004a) (0.85 deg2 contre ∼ 9 deg2) et que la statistique y est donc moins bonne.En�n, on peut noter que les valeurs obtenues par Fazio et al. (2004a) pour S3.6 ∼ 200 µJysont elles-mêmes très dispersées.IV.3.2 La couleur S24/S3.6La bande à 3.6 µm de IRAC permet de sonder l'émission des vieilles étoiles des galaxiesobservées. Ces étoiles constituent l'essentiel de la masse stellaire et les luminosités dansl'infrarouge proche sont donc de bons traceurs de la masse stellaire (Papovich et al. 2001).De plus, cette gamme de longueur d'onde est peu sensible aux e�ets d'extinction d'une part,et à l'histoire de formation stellaire des galaxies d'autre part (Caputi et al. 2005, 2006b). Ceciest valable au moins jusqu'à un redshift de 3, et nous considèrerons donc ici que la bande à3.6 µm est un bon traceur de la masse stellaire pour toutes les galaxies de notre échantillon.De plus di�érentes études ont montré que l'infrarouge moyen était un bon traceur de laluminosité totale infrarouge (Chary & Elbaz 2001; Takeuchi et al. 2005a; Bavouzet et al.2008), qui trace elle-même le taux de formation stellaire (Kennicutt 1998a). Il sera questionde ceci de façon beaucoup plus détaillée au paragraphe V.1. Comme la bande 24 µm de MIPSsonde l'émission infrarouge moyen des poussières jusqu'à un redshift d'environ 3, le �ux S24
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Figure IV.6 � Comptages di�érentiels des galaxies détectées à 3.6 µm (points rouges). Lescarrés noirs sont les comptages de galaxies obtenus par Fazio et al. (2004a).peut être ici considéré comme un traceur du taux de formation stellaire.La couleur S24/S3.6 trace donc le taux de formation stellaire spéci�que SFRd, dé�nit commele rapport du taux de formation stellaire sur la masse stellaire de la galaxie. Outre le fait queles luminosités à 3.6 et à 24 µm ne soient intrinsèquement pas des traceurs parfaits dela masse stellaire et du taux de formation stellaire, l'estimateur de SFRd est ici biaisé carnous n'e�ectuons pas de K-correction. Ainsi quand le redshift augmente, pour une SED destarburst classique, la luminosité observée à 3.6 µm est plus grande que la luminosité à 3.6 µmau repos et à 24 µm, on observe l'e�et inverse. La couleur S24/S3.6 d'une galaxie de tauxde formation stellaire spéci�que donné diminuera donc quand on éloignera cette galaxie. Audelà de z ∼ 1, c'est-à-dire lorsque les PAHs entreront dans la bande à 24 µm, la luminosité à24 µm observée va de nouveau augmenter et la couleur S24/S3.6 augmentera également. Ona donc ici une dégénérescence de notre traceur du taux de formation stellaire spéci�que avecle redshift car on n'a pas e�ectué de K-correction. Cet e�et peut-être vu sur la �gure IV.7.Malgré cette dégénérescence, on considèrera que plus la couleur S24/S3.6 est importante etplus le taux de formation stellaire spéci�que est grand, c'est-à-dire que plus l'épisode deformation stellaire traversé par la galaxie sera important pour celle-ci.La �gure IV.7 montre la répartition des galaxies de notre échantillon en fonction de leurcouleur S24/S3.6 (la ligne pointillée sur la �gure IV.7). Pour les galaxies qui ne sont pasdétectées à 24 µm, on peut écrire S24 < 60 µJy ce qui permet d'obtenir une limite supérieurede cette couleur. Nous avons également calculé la variation de cette couleur en fonction duredshift pour di�érentes SEDs de galaxies. Ces galaxies ont été choisies a�n de représenter une
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Figure IV.7 � En haut : répartition des galaxies de notre échantillon en fonction de leur couleur
S24/S3.6 (trait continu). Pour les galaxies qui ne sont pas détectées à 24 µm on peut calculer unelimite supérieure de cette couleur (courbe pointillée). En bas : variation de la couleur S24/S3.6en fonction du redshift pour di�érentes SEDs de galaxies. La SED de galaxie elliptique de 11 Gyret celles de M51, M82 et Arp 220 proviennent de la librairie GRASIL (Silva et al. 1998). LaSED de Mrk231 vient de la librairie de Polletta et al. (2007).large gamme de taux de formation stellaire spéci�que. On a également tracé pour informationla couleur obtenue avec une SED du type de celle de Mrk 231, qui est un AGN associé à unpuissant starburst. On remarque que les galaxies du type de Arp 220 (un puissant starburst)sont très rares, en tout cas dans l'Univers local. On remarque également que parmi les galaxiesdétectées à 24 µm très peu présentent une couleur compatible avec la SED d'une galaxieelliptique. En�n pour les galaxies qui ne sont pas détectées à 24 µm, la limite supérieurecalculée ne permet pas vraiment de contraindre le type de galaxies observé, puisque cescouleurs pourraient aussi bien correspondre à des starbursts (de type M82) à z ∼ 1 qu'à desgalaxies spirales locales (de type M51) ou même à des elliptiques locales.IV.3.3 Comparaison des contributions au fond infrarouge à 3.6 et 24 µmNous avons séparé notre échantillon de 14508 sources détectées à la fois à 3.6 et à 24 µmen six sous-échantillons selon leur couleur S24/S3.6. Les limites sont les suivantes :



104IV.3. CONTRIBUTION AU FOND À 3.6 ET 24 µM PAR TRANCHES DE COULEURS� de 0.1 à 0.6 : cela correspond aux galaxies elliptiques,� de 0.6 à 2 et de 2 à 6 : ces deux boîtes correspondent plutôt à des galaxies de typespirale avec un taux de formation stellaire modéré,� de 6 à 20 et de 20 à 60 : ces deux boîtes contiennent majoritairement des galaxies star-burst qui sont le siège d'un important épisode de formation stellaire, et qui contiennentéventuellement un AGN.� de 60 à 1000 : cette dernière boîte contient les galaxies de type ULIRGs locales, commeArp220. Malgré la grande variété de spectres infrarouges observés pour les ULIRGs(Armus et al. 2007), ces dernières présentent presque systématiquement un rapport
S24/S3.6 important. En revanche, comme l'illustre la �gure IV.7, les ULIRGs situéesà plus grand redshift voient leur couleur S24/S3.6 décroître très fortement à cause del'absorption due aux silicates et ne sont donc pas sélectionnées par ce critère.Nous avons ensuite étudié la contribution de chacun de ces sous-échantillons au fond di�usdans l'infrarouge proche (à 3.6 µm) et dans l'infrarouge moyen (à 24 µm) (�gure IV.8). Pourconstruire cette �gure, nous avons découpé chacun des six sous-échantillons précédents selonle �ux à 3.6 µm (respectivement 24 µm). Pour chacun de ces mini-échantillons il est possible,en ajoutant le �ux de toutes les sources, d'en déduire la contribution au fond infrarouge àcette longueur d'onde. A 3.6 µm, il est important de corriger des e�ets de complétude : ene�et, à cause de la sélection en �ux à 24 µm (S24 > 60 µJy), toutes les sources d'une boîtedécoupée selon le �ux S3.6 et la couleur S24/S3.6 ne sont pas détectées.A 3.6 µm, le fond est très largement dominé par les galaxies telles que S24/S3.6 < 6. Ene�et, les galaxies avec des couleurs S24/S3.6 > 6 sont quasiment toutes détectées à 24 µm,ce qui permet d'estimer leur contribution au fond à 3.6 µm : elle est de ∼ 20%. Les sourcesavec des couleurs plus faibles ne sont pas toutes détectées à 24 µm et on ne peut donc pasdire si ce sont plutôt les galaxies avec des SEDs de type elliptique (S24/S3.6 < 0.6) ou desgalaxies de type spirale qui dominent. Au maximum d'émission (S3.6 ∼ 60 µJy), il semblequand même que ce soit cette dernière catégorie de galaxies qui prédomine.A 24 µm, toutes les galaxies sont détectées à 3.6 et à 24 µm et l'analyse est donc beaucoupplus simple qu'à 3.6 µm. On remarque que ce sont les galaxies telles que 6 < S24/S3.6 < 20qui dominent le fond dans l'infrarouge moyen : elles contribuent pour ∼ 50% au fond faitpar les galaxies telles que S24 > 60 µJy. Ces galaxies et les autres galaxies à forte formationd'étoiles (S24/S3.6 > 6) contribuent pour ∼ 2/3 au fond infrarouge à 24 µm. A plus faible�ux (S24 < 60 µJy), il semblerait que la contribution de ces galaxies diminue légèrement. Ene�et, la �gure IV.8 (bas) montre que les trois courbes correspondant à ces galaxies ont déjaconvergé (leur maximum est à S24 > 60 µJy) alors que ce n'est pas le cas pour les sources

S24/S3.6 < 6.Nous avons introduit dans la discussion précédente une limite un peu arbitraire (S24/S3.6 =

6) pour distinguer les galaxies à fort taux de formation stellaire spéci�que des galaxies plus
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Figure IV.8 � En haut : contribution des galaxies détectées à 3.6 et à 24 µm au fond di�usinfrarouge à 3.6 µm en fonction de leur couleur S24/S3.6 et du �ux S3.6. Une correction decomplétude a été appliquée : les lignes colorées continues tiennent compte de cette correctionalors que les lignes colorées en tiret correspondent aux contributions non corrigées. La ligne noireépaisse est la contribution des galaxies détectées à 3.6 µm au fond à 3.6 µm et la ligne noireen tiret-point est la contribution des galaxies détectées à 3.6 et à 24 µm au fond infrarouge(c'est à dire la somme de toutes les courbes colorées). En�n la contribution des galaxies nondétectées à 24 µm est montrée en pointillés noirs. En bas : contribution des galaxies détectéesà 3.6 et à 24 µm au fond di�us infrarouge à 24 µm en fonction de leur couleur S24/S3.6 et du�ux S24. La ligne noire épaisse est la somme de toutes les contributions.



106 IV.4. CONTRIBUTION AU CIB À 24, 70 ET 160 µM PAR TRANCHES DE S3.6calmes. Malgré le caractère arti�ciel de cette séparation, cette étude montre que les galaxiesqui dominent le fond à 3.6 µm sont plutôt des galaxies de type spiral ou elliptique alors quecelles qui font le fond à 24 µm sont plutôt de type starburst. En particulier, les galaxiestelles que S24/S3.6 > 6 contribuent pour environ les 2/3 du fond à 24 µm alors qu'elles necontribuent que pour ∼ 20% à 3.6 µm.En�n, a�n d'approfondir cette discussion et de s'a�ranchir de la dégénérescence entreSFRd et redshift, il faudrait connaître les redshifts de toutes ces sources. On pourrait aussiimaginer de construire un estimateur de ce taux de formation stellaire spéci�que qui dépendraitmoins fortement du redshift, en utilisant par exemple un rapport de combinaisons linéairesde di�érents �ux infrarouges, ce qui serait plus ou moins équivalent à utiliser des redshiftsphotométriques. De telles études permettraient sans doute d'apporter quelques contraintessupplémentaires sur les populations de galaxies qui dominent les fonds à 3.6 et 24 µm.IV.4 Contribution au CIB à 24, 70 et 160 µm par tranchesde S3.6Dans cette partie, nous étudions la contribution des galaxies sélectionnées à 3.6 µm aufond di�us infrarouge (à 24, 70 et 160 µm). Nous comparerons cette contribution à celles desgalaxies sélectionnées à 24 µm (en particulier à l'étude de Dole et al. (2006)). En e�et, ensélectionnant les galaxies à 24 µm, on est biaisé vers les galaxies à forte formation d'étoiles.Notre échantillon sélectionné dans l'infrarouge proche contient une plus grande variété degalaxies. On ajoute ainsi à l'échantillon de Dole et al. (2006) des galaxies à taux de formationstellaire plus faible et on s'attend donc à une contribution dans l'infrarouge lointain peuimportante. Toutefois certaines études ont révélé des résultats assez surprenants (voir ladiscussion au paragraphe IV.1 et les résultats de Wang et al. (2006)).Dans la suite, nous séparerons notre échantillon en 5 boîtes selon le �ux des sources à3.6 µm. Les boîtes sont les suivantes : S3.6 (µJy) > 500, 120 < S3.6 (µJy) < 500, 30 <

S3.6 (µJy) < 120, 8 < S3.6 (µJy) < 30 et 2 < S3.6 (µJy) < 8. Dans chaque boîte nousdistinguerons également les sources qui sont détectées à 24 µm de celles qui ne le sont pas.En�n nous considèrerons une dernière boîte constituée des 2019 galaxies détectées à 24 µmmais qui n'ont été associées à aucune source à 3.6 µm.IV.4.1 Valeurs du CIBComme il a déjà été expliqué dans l'introduction (paragraphe I.4.3), il est assez di�cilede mesurer de façon absolue la valeur du fond di�us infrarouge. Comme Dole et al. (2006)



CHAPITRE IV. CONTRIBUTIONS AU FOND DIFFUS INFRAROUGE 107(voir en particulier la discussion au paragraphe 4.1), nous utiliserons les valeurs prédites parle modèle de Lagache et al. (2004) (modèle LDP) comme valeurs de référence. Ces valeurssont données dans la table IV.3. La �gure IV.9 montre également la distribution spectraledu CIB prédite par le modèle ainsi que la contribution des sources S24 > 60 µJy au fond auxdi�érentes longueurs d'onde. On remarque sur cette �gure que la contribution des sources
S24 > 60 µJy est maximum à 70 µm et diminue quand on va dans l'infrarouge lointain et ledomaine sub-millimétrique. En e�et les sources sélectionnées par le critère (S24 > 60 µJy)sont à z ∼ 1 (Caputi et al. 2006a) alors que le fond sub-millimétrique est dominé par desgalaxies à plus haut redshift (z & 2). 24 µm 70 µm 160 µm

Bν (MJy/sr) 0.022 0.15 0.82
νBν (nW/m2/sr) 2.7 6.4 15.4Table IV.3 � Valeurs du CIB prédites par le modèle de Lagache et al. (2004).

Figure IV.9 � Distribution spectrale d'énergie du CIB prédite par le modèle de Lagache et al.(2004) pour toutes les galaxies (trait continu) et pour les galaxies telles que S24 > 60 µJy (traittiret). Le pourcentage donné à chaque longueur d'onde représente la contribution des galaxies
S24 > 60 µJy au fond infrarouge total.On peut estimer le fond fait par les sources détectées à 24 µm sans se soucier pourl'instant de savoir si elles se trouvent dans le catalogue �nal, c'est-à-dire si elles ont étéassociées à une source à 3.6 µm. On obtient, en sommant le �ux de toutes les sources 24 µmde notre catalogue une valeur du fond à 24 µm de 1.84 nW/m2/sr. En appliquant les couleurs



108 IV.4. CONTRIBUTION AU CIB À 24, 70 ET 160 µM PAR TRANCHES DE S3.6moyennes des galaxies établies par Dole et al. (2006), on peut ensuite estimer la valeur duCIB à 70 et 160 µm : on obtient respectivement 6.02 et 14.10 nW/m2/sr.
• Mise à jour des résultats de Dole et al. (2006)On met ici à jour les estimations du fond à 24, 70 et 160 µm faites par Dole et al. (2006).En e�et des erreurs se sont glissées dans la photométrie à 24 et 160 µm, il convient doncd'appliquer les corrections suivantes :

{

S24,nouveau = S24,ancien/1.12

S160,nouveau = S160,ancien × 1.30
(IV.6)A 160 µm, le facteur 1.30 vient d'une erreur dans la taille du pixel. Au départ, les cartes étaientgénérées avec des pixels de taille instrumentale puis par la suite elles ont été générées avecdes pixels de 16′′. Voici alors, après correction, les contributions des galaxies S24 > 60 µJy auCIB à 24, 70 et 160 µm : 1.93±0.23 nW/m2/sr, 5.9±0.9 nW/m2/sr et 13.9±2.1 nW/m2/sr,ce qui fait des contributions de 71%, 92% et 90% au fond total estimé à partir du modèleLDP. Les estimations précédentes du CIB qui utilisent les couleurs moyennes des galaxiesmesurées par Dole et al. (2006) tiennent compte de ces corrections.IV.4.2 Stacking et correction des e�ets de corrélationLes sources de chacun des 10 sous-échantillons sont ensuite stackées à 24, 70 et 160 µm.Nous avons vu au paragraphe III.4 que les e�ets de la corrélation spatiale des galaxies pouvaitbiaiser le stacking. Nous allons appliquer ici deux corrections. L'une est due à l'auto-corrélationde l'échantillon stacké alors que l'autre est due à la cross-corrélation de l'échantillon stackéavec toutes les autres sources du champ. On s'attend généralement à ce que cette deuxièmecorrection soit plus faible que la première mais dans notre cas ce sont les termes de cross-corrélation qui dominent. Nous verrons que ceci est lié au fait que le catalogue des sources3.6 µm n'est pas complet et est a�ecté par la confusion. Nous commencerons par appliquer lacorrection de cross-corrélation qui s'applique directement sur l'image résultant du stacking.Nous appliquerons ensuite la deuxième correction liée à l'auto-corrélation des sources qui,elle, peut s'appliquer sur le �ux mesuré.

• Cross-corrélationNous avons observé que lorsque l'on stacke un échantillon non complet a�ecté par laconfusion (comme par exemple les sous-échantillons 8 < S3.6 (µJy) < 30 et 2 < S3.6 (µJy) <

8), le continu de l'image stackée obtenue n'est pas uniforme et présente un �trou� au centre,là où on s'attend à trouver la source moyenne (voir �gure IV.13). Ceci peut entraîner unesous-estimation du �ux mesuré.



CHAPITRE IV. CONTRIBUTIONS AU FOND DIFFUS INFRAROUGE 109Ceci s'explique par le fait que les sources présentes dans le catalogue sont celles qui setrouvent dans les environnements les moins denses. En e�et si elles ont pu être détectéesc'est parce qu'elles étaient su�sament éloignées de toute source brillante. A 3.6 µm, il n'y adonc pas de sources brillantes au voisinage des sources faibles du catalogue. Il est importantde noter que ceci n'est pas un e�et physique et est uniquement dû au processus d'extractiondes sources.A�n de mesurer ce continu non uniforme, que nous devrons soustraire aux images résultantdu stacking avant de faire la photométrie, nous avons appliqué la méthode suivante. Nousavons ajouté des sources �ctives de �ux donné sur la carte 3.6 µm et nous avons de nouveauextrait un catalogue à 3.6 µm et cherché dans ce catalogue les sources ajoutées. Cetteméthode est identique à celle utilisée pour estimer la complétude du catalogue à 3.6 µm.Nous avons ensuité stacké à 24, 70 et 160 µm aux positions des sources �ctives détectées à24 µm, sans avoir ajouté de sources �ctives sur les cartes à ces longueurs d'onde. De cettefaçon nous stackons l'environnement des sources 3.6 µm. Le �trou� observé est d'autant plusprofond que les sources ajoutées à 3.6 µm sont faibles et donc que la complétude est faible.Les continus obtenus pour chacune des 5 boîtes en �ux à 3.6 µm sont montrés �gure IV.10.

Figure IV.10 � Continus non uniforme obtenus pour chacune des 5 boîtes en �ux S3.6 (dessources 3.6 µm les plus brillantes aux plus faibles) et à 24, 70 et 160 µm (de haut en bas).Chaque image a une taille de 10′×10′.On aurait pu imaginer appliquer directement les relations établies au paragraphe III.4 pourestimer ce continu non uniforme. Il aurait alors fallu calculer la quantité suivante :Continu2D =

∫
∞

0

(

χ2D(S3.6) ? PSF2D)

× dN

Σ
Sλ(S3.6) (IV.7)où χ2D(S3.6) est la cross-corrélation angulaire (à deux dimensions) entre les sources de �ux

S3.6 et toutes les autres sources, Sλ(S3.6) est le �ux à la longueur d'onde λ des sources de



110 IV.4. CONTRIBUTION AU CIB À 24, 70 ET 160 µM PAR TRANCHES DE S3.6�ux S3.6 à 3.6 µm, dN est le nombre de sources de �ux S3.6 et Σ est la surface du champ.La di�culté est ici d'estimer Sλ(S3.6) puisque très peu de sources sont détectées à 70 µm.C'est pourquoi nous avons choisi d'utiliser la simulation précédente.On peut malgré tout essayer d'analyser un peu plus en détail ce que donnerait l'équa-tion IV.7. Pour cela nous avons séparé notre échantillon de sources détectées à 3.6 µm selonleur �ux S3.6 en 10 boîtes et de façon à ce que chaque boite contienne le même nombrede sources (∼ 1700). Nous avons ensuite distribué aléatoirement et en plusieurs fois 30000sources �ctives de �ux S3.6 = 5 µJy sur la carte 3.6 µm et avons ensuite re-extrait un cata-logue à 3.6 µm. Nous avons noté la position des sources détectées. Ces sources sont biaiséesvis-à-vis des vraies sources brillantes de la même façon que les sources 2µJy < S3.6 < 8 µJy lesont. Nous avons ensuite calculé la fonction de cross-corrélation angulaire entre ces sources�ctives détectées et les vraies sources des 10 boîtes que nous avons faites. En�n nous avonsconvolué ces fonctions de cross-corrélation avec la PSF et tracé les pro�ls qui sont donnés �-gure IV.11. On remarque que les sources S3.6 = 5 µJy sont très anti-corrélées avec les sourcesbrillantes, alors qu'elles le sont peu avec les sources plus faibles. Comme chaque boîte contientle même nombre de sources, il est facile de calculer ensuite le résultat de l'équation IV.7 : ilsu�t de multiplier chaque fonction de corrélation angulaire par le �ux à 70 µm des sourcesde �ux S3.6. En supposant en première approximation que la couleur S70/S3.6 est la mêmepour les 10 boîtes, on en déduit que ce sont les boîtes de �ux S3.6 important qui dominentl'intégrale et que ceux-ci créent un �trou� (qui correspond à une anticorrélation) comme onl'avait estimé précédemment.En�n on peut véri�er que le pro�l du continu calculé à l'aide de l'équation IV.7 est semblableà celui obtenu à l'aide de la simulation précédente (�gure IV.12).Les continus estimés à l'aide de la simulation précédente sont �nalement soustraits auxpetites images obtenues avec le stacking. Une illustration de cette soustraction est faite�gure IV.13. Ceci permet de corriger des e�ets de cross-corrélation entre l'échantillon stackéet les autres sources.
• Auto-corrélationIl reste maintenant à corriger des e�ets d'auto-corrélation de la population stackée. Commeexpiqué au paragraphe III.4, cette correction peut se faire sur le �ux �nal mesuré par photo-métrie d'ouverture.Pour estimer cette correction à appliquer, nous avons mesuré les fonctions d'auto-corrélationdes di�érents échantillons stackés. Nous les avons ensuite convoluées par les PSF et nousavons mesuré le �ux, par photométrie d'ouverture, sur ces fonctions d'auto-corrélation an-gulaires à deux dimensions avec les mêmes paramètres de photométrie que pour les sources.Il n'est pas possible de mesurer les fonctions d'auto-corrélation angulaires aux très petites
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Figure IV.11 � Pro�l des fonctions de cross-corrélation angulaires convoluées par la PSF à70 µm entre des sources simulées et les vraies sources du catalogue à 3.6 µm classées selonleur �ux S3.6 (les dix courbes correspondent à dix tranches de �ux à 3.6 µm). Voir le texte pourplus de détails sur la simulation.

Figure IV.12 � Comparaison des pro�ls des fonctions de cross-corrélation angulaire calculés àpartir de la simulation (triangles) et à partir de l'équation IV.7 (croix).échelles (c'est-à-dire aux échelles inférieures à la taille de la PSF à 3.6 µm) car deux sourcestrès proches à 3.6 µm ne sont pas séparées. Il faut alors extrapoler la fonction d'auto-
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Figure IV.13 � Illustration de la soustraction du fond non uniforme dû aux e�ets de corrélationdes sources stackées (ici toutes les sources 2 < S3.6 µJy < 8) avec les autres sources. De gaucheà droite : à 24, 70 et 160 µm. La ligne du haut montre le résultat brut du stacking. La lignedu centre montre le continu à soustraire. En�n la ligne du bas montre le résultat du stackingcorrigé (c'est-à-dire après soustraction). A 24 µm, les images font 1.7′×1.7′ et à 70 et 160 µmelles font 10′ × 10′.corrélation au centre. Nous avons essayé di�érentes méthodes :� χ(θ < θ0) = χ(θ0)� χ(θ < θ0) = 0avec di�érentes valeurs de θ0. Les résultats ne changent pas de façon signi�cative avec l'uneou l'autre des méthodes. Nous avons �nalement extrapolé les fonctions d'auto-corrélation aucentre avec la méthode χ(θ < 5′′) = χ(5′′).On obtient alors les corrections qui sont données table IV.4. Les corrections à 24 µm sontnégligeables (<5%) mais ce n'est plus le cas à 70 et à 160 µm où elles sont respectivementde l'ordre de 10% et 20%. Cette augmentation avec la longueur d'onde est liée à celle de lalargeur de la PSF.
• Estimation des incertitudesIl existe di�érentes sources d'incertitude sur les �ux mesurés. On a tout d'abord une er-reur photométrique due au bruit instrumental et au bruit de photons ; celle-ci est mesurée parl'algorithme de photométrie en mesurant le �ux à ∼ 2000 positions aléatoires autour de lasource moyenne résultant du stacking. L'écart-type de ces valeurs donne l'incertitude photo-



CHAPITRE IV. CONTRIBUTIONS AU FOND DIFFUS INFRAROUGE 11324 µm 70 µm 160 µmToutes les sources 3.6 µm
S3.6 (µJy) > 500 1.00 0.99 0.97
120 < S3.6 (µJy) < 500 1.00 1.04 1.06
30 < S3.6 (µJy) < 120 1.04 1.13 1.20
8 < S3.6 (µJy) < 30 1.03 1.10 1.18
2 < S3.6 (µJy) < 8 1.04 1.14 1.29Les sources détectées à 24 µm
S3.6 (µJy) > 500 1.00 0.99 0.98
120 < S3.6 (µJy) < 500 1.00 1.00 1.00
30 < S3.6 (µJy) < 120 1.01 1.07 1.10
8 < S3.6 (µJy) < 30 1.03 1.10 1.17
2 < S3.6 (µJy) < 8 1.00 1.10 1.14Table IV.4 � Valeurs des corrections des e�ets d'auto-corrélation pour chacun des 10 échan-tillons et aux trois longueurs d'onde MIPS. Les �ux mesurés sont à diviser par ces coe�cientsa�n d'obtenir les �ux non contaminés par l'auto-corrélation.métrique σphot. Ici, il n'est pas utile d'utiliser la méthode de bootstrap (voir paragrahe II.3.2)(qui aurait pris vraiment beaucoup de temps de calcul) pour mesurer cette incertitude car lessources stackées sont très largement sous le seuil de détection. Leur dispersion intrinsèqueest donc négligeable devant le bruit instrumental et le bootstrap n'apporterait donc aucuneinformation supplémentaire.Une autre source d'erreur provient de la soustraction du continu qui corrige des e�etsde cross-corrélation. En examinant, ces continus (�gure IV.10), on remarque en e�et desstructures rémanantes. Il nous semble que ces structures sont des résidus du �ltrage appliquélors de la réduction des données, puisque celles-ci dépendent du champ et leur direction estliée à l'orientation spatiale du télecope au moment de l'observation (et donc de la direction descan). A�n de mesurer l'erreur introduite par ces structures rémanantes, nous avons calculé ladi�érence entre les continus obtenus dans chacun des champs et avons mesuré la dispersionde ces di�érences. Nous obtenons des valeurs pour l'incertitude sur la soustraction du continude 1 µJy à 24 µm, de 50 µJy à 70 µm et de 380 µJy à 160 µm.En�n la dernière source d'erreur provient de la variance cosmique. Nous utilisons les mêmeschamps que Dole et al. (2006) et nous avons donc utilisé leur estimation qui est de 15%d'incertitude. Cette valeur a été obtenue en séparant leur échantillon total en 12 champs eten refaisant le même travail sur chacun de ces 12 sous-échantillons. L'écart-type des valeursobtenues permet d'estimer l'incertitude qui résulte de la variance cosmique.L'incertitude totale sur chaque �ux mesuré est �nalement la somme quadratique de ces



114 IV.4. CONTRIBUTION AU CIB À 24, 70 ET 160 µM PAR TRANCHES DE S3.6trois incertitudes.IV.4.3 Contributions au fond infrarougeNous avons donc mesuré le �ux moyen à 24, 70 et 160 µm de chacun de nos 11 sous-échantillons. On rappelle que 5 de ces boîtes contiennent toutes les sources détectées à3.6 µm classées selon leur �ux S3.6. Les 5 autres boîtes contiennent uniquement les sourcesdétectées à 3.6 µm et à 24 µm classées également selon leur �ux S3.6. Nous disposonsen�n d'un dernier sous-échantillon consitué des sources uniquement détectées à 24 µm. Apartir de ces �ux moyens, il est possible d'en déduire, connaissant le nombre de sources danschaque boîte et en corrigeant des e�ets de complétude, la contribution de ces sources aufond di�us infrarouge. La �gure IV.14 montre les contributions totales et di�érentielles detoutes ces sources au fond infrarouge à 24, 70 et 160 µm. Les valeurs des �ux moyens etdes contributions au CIB sont également données table IV.5 et IV.6.On peut tout d'abord comparer nos estimations du fond fait par les galaxies S24 > 60 µJyaux résultats de Dole et al. (2006) : ceux-ci sont en très bon accord compte-tenu des incer-titudes assez-importantes sur ces valeurs.On remarque que la contribution des galaxies détectées à 3.6 µm est maximale à S3.6 ∼
30 µJy et décroit ensuite. Ceci montre qu'une grande partie de ce fond à été résolu et qu'oncommence à converger. Même s'il faudrait continuer à stacker des sources de �ux S3.6 plusfaible pour obtenir une estimation du CIB, la contribution des sources S3.6 > 2 µJy permetde donner des limites inférieures de la valeur du CIB : 2.08±0.17 à 24 µm, 6.6±0.8 à 70 µmet 15.8 ± 2.2 à 160 µm en nW/m2/sr.Ces limites inférieures sont comparables, à 70 et à 160 µm, aux prédictions du modèlede Lagache et al. (2004), alors qu'elles sont inférieures à 24 µm. Ceci pourrait suggérer unesous-estimation de la valeur du CIB par ce modèle dans l'infrarouge lointain. En utilisant lesprédictions du modèle LDP comme valeur de référence, notre échantillon permet de résoudre
∼ 80% du fond à 24 µm, et ∼ 100% du fond à 70 et à 160 µm.Nous pouvons également comparer la contribution au CIB de toutes les galaxies sélection-nées à 3.6 µm à la contribution de la fraction de ces galaxies détectée à 24 µm. On a uneaugmentation de 4±11% à 24 µm, de 7±16% à 70 µm et de 29±21% à 160 µm. On voit quemalgré le nombre important de galaxies détectées uniquement à 3.6 µm (environ les ∼ 2/3de l'échantillon total) celles-ci contribuent très peu dans l'infrarouge. Le fond infrarouge estdonc dominé par les galaxies à fort taux de formation stellaire et donc détectées à 24 µm.Même si les incertitudes sont grandes, on remarque que la contribution de ces galaxies calmesnon détectées à 24 µm augmente avec la longueur d'onde, ce qui pourrait être expliqué parune faible composante de poussière froide. Cela pourrait aussi s'expliquer par le fait que les
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24 µm 70 µm 160 µm

Figure IV.14 � Contibution di�érentielle (en bas) et intégrale (en haut) des sources sélectionnées à 3.6 µm uniquement (en rouge) et dessources détectées à 3.6 et à 24 µm (en bleu) au fond di�us infrarouge à 24, 70 et 160 µm (respectivement de gauche à droite). Les étoilesrouges (bleues) représentent les estimations totales des contributions des sources S3.6 > 2 µJy (et détectées à 24 µm) au fond infrarouge.Le trait vertical bleu dans les graphs du haut correspond à la contribution des sources détectées à 24 µm uniquement.
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S3.6
Ndet24 Nall Comp. < Sdet24 > < Snodet24 > < Sall > Bdet24 Ball(µJy) (µJy) (µJy) (µJy) (nW/m2/sr) (nW/m2/sr)500 < S3.6 < 10000 35 73 1.00 1988.29 ± 299.04 1.97 ± 390.47 954.32 ± 144.08 0.04 ± 0.01 0.04 ± 0.01120 < S3.6 < 500 329 934 0.99 886.95 ± 133.39 20.15 ± 105.13 325.48 ± 49.29 0.16 ± 0.02 0.17 ± 0.0330 < S3.6 < 120 4176 7274 0.96 247.61 ± 37.34 -0.90 ± 71.28 141.77 ± 21.50 0.60 ± 0.09 0.60 ± 0.098 < S3.6 < 30 7801 18491 0.87 133.20 ± 20.21 16.01 ± 22.76 65.45 ± 10.02 0.67 ± 0.10 0.78 ± 0.122 < S3.6 < 8 2026 29543 0.66 115.54 ± 18.23 13.02 ± 3.94 20.05 ± 3.45 0.20 ± 0.03 0.50 ± 0.09

S3.6
Ndet24 Nall Comp. < Sdet24 > < Snodet24 > < Sall > Bdet24 Ball(µJy) (mJy) (mJy) (mJy) (nW/m2/sr) (nW/m2/sr)500 < S3.6 < 10000 35 73 1.00 25.07 ± 3.89 0.71 ± 5.17 12.37 ± 1.94 0.17 ± 0.03 0.17 ± 0.03120 < S3.6 < 500 329 934 0.99 10.56 ± 1.64 0.06 ± 1.26 3.72 ± 0.59 0.66 ± 0.10 0.66 ± 0.1030 < S3.6 < 120 4176 7274 0.96 2.46 ± 0.39 0.08 ± 0.76 1.45 ± 0.23 2.03 ± 0.32 2.08 ± 0.338 < S3.6 < 30 7801 18491 0.87 0.90 ± 0.16 0.28 ± 0.22 0.54 ± 0.11 1.56 ± 0.27 2.21 ± 0.462 < S3.6 < 8 2026 29543 0.66 0.37 ± 0.15 0.16 ± 0.07 0.17 ± 0.07 0.21 ± 0.09 1.48 ± 0.57

S3.6
Ndet24 Nall Comp. < Sdet24 > < Snodet24 > < Sall > Bdet24 Ball(µJy) (mJy) (mJy) (mJy) (nW/m2/sr) (nW/m2/sr)500 < S3.6 < 10000 35 73 1.00 80.98 ± 12.65 -0.50 ± 17.43 38.52 ± 6.77 0.23 ± 0.04 0.23 ± 0.04120 < S3.6 < 500 329 934 0.99 35.68 ± 5.62 0.34 ± 4.68 12.79 ± 2.30 0.99 ± 0.16 1.00 ± 0.1830 < S3.6 < 120 4176 7274 0.96 11.72 ± 1.85 1.45 ± 3.75 7.35 ± 1.19 4.26 ± 0.67 4.65 ± 0.758 < S3.6 < 30 7801 18491 0.87 5.49 ± 0.93 1.95 ± 1.33 3.44 ± 0.66 4.12 ± 0.70 6.13 ± 1.182 < S3.6 < 8 2026 29543 0.66 1.53 ± 0.68 0.98 ± 0.47 1.01 ± 0.43 0.39 ± 0.17 3.80 ± 1.63Table IV.5 � Résultats du stacking à 24, 70 et 160 µm.



CHAPITRE IV. CONTRIBUTIONS AU FOND DIFFUS INFRAROUGE 11724 µm 70 µm 160 µm
S3.6 > 2 µJy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.08 ± 0.17 6.6 ± 0.8 15.8 ± 2.2

S3.6 > 2 µJy et détecté à 24 µm. . . . . . . . . . . . . . . . 1.67 ± 0.14 4.6 ± 0.4 10.0 ± 1.0Détecté seulement à 24 µm . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 0.33 ± 0.05 1.5 ± 0.3 2.3 ± 0.4

S3.6 > 2 µJy et S24 > 60 µJy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.00 ± 0.15 6.2 ± 0.5 12.3 ± 1.1Dole et al. (2006) mis à jour (S24 > 60 µJy) . . . . 1.93 ± 0.23 5.9 ± 0.9 13.9 ± 2.1Modèle Lagache et al. (2004) . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.7 6.4 15.4Table IV.6 � Contribution au CIB à 24, 70 et 160 µm de di�érents échantillons. Les valeurssont données en nW/m2/sr.galaxies sélectionnées à 3.6 µm et non détectées à 24 µm pourraient se trouver à plus grandredshift que les galaxies détectées uniquement à 24 µm et leur émission infrarouge seraitalors décalée vers les grandes longueurs d'onde, d'où une contribution plus importante dansl'infrarouge lointain.En�n, nos résultats ne semblent pas con�rmer ceux de Wang et al. (2006) qui avaient sug-géré l'existence d'une population de galaxies locales froides pour expliquer la grande contri-bution des galaxies sélectionnées dans l'infrarouge proche (S3.6 & 2 µJy), par rapport auxgalaxies sélectionnées à 24 µm, au fond infrarouge à 850 µm. En e�et nous n'observons pasune si grande di�érence (∼ 30%) entre les contributions de ces deux populations au fond à160 µm. De plus, nous avons montré ici que le stacking pouvait être énormément biaisé parles e�ets de corrélations spatiales des galaxies. Or ces e�ets n'ont pas été pris en comptepar Wang et al. (2006). Ils ont toutefois étudié si leurs résultats étaient modi�é par la sous-traction des sources brillantes à 850 µm préalablement à l'étape de stacking. La table 3 decette étude montre que les di�érences peuvent être importantes (presque un facteur 2) ce quilaisse penser que des e�ets de corrélation spatiale biaisent considérablement leurs résultats.


