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Introduction

Lhomme a toujours été fasciné par 'origine de I'Univers, sa formation, jusqu’a I'appari-
tion de la vie sur terre. Désirant se positionner dans 'immensité et chercher sa place parmi
toutes les beautés du ciel nocturne, de la méme maniére que sa curiosité I'a poussé a par-
courir le monde a la recherche de nouveaux continents, ’lhomme s’est mis a cartographier,
répertorier et analyser les objets qui remplissent sa vision. Si les civilisations successives
ont attribué des noms et des sens différents a chaque partie du ciel, il "’en reste pas moins
que parallelement progressaient la description et la connaissance de I'Univers observable.

Au 20°™¢ siecle nait la cosmologie, science qui consiste a étudier I'Univers et son
évolution dans son ensemble. Comme toute science, ses découvertes, observationnelles
ou théoriques la font évoluer jusqu’a lui rendre la possibilité de faire des prédictions.

Depuis plus d’'une décennie, les avancées technologiques ont permis d’augmenter la
surface collectrice des télescopes, la résolution spatiale et la sensibilité des détecteurs.
Le développement des capacités de traitement, d’analyse, d’archivage et de circulation
de l'information sont allés de pair permettant 'observation du ciel avec toujours plus de
détails. La cosmologie observationnelle a ainsi réalisé de grandes avancées dans la com-
préhension des différentes composantes astrophysiques, depuis le proche environnement
de notre Systeme Solaire, de notre Galaxie, jusqu’aux fluctuations du fond cosmologique,
en passant par I'’émission des galaxies et des amas.

Un des domaines en pleine mutation concerne I'étude de la formation des grandes
structures que I'on observe dans I'Univers. Dans un Univers en expansion, les structures
se forment (galaxies, amas de galaxies et super amas) et évoluent selon leur masse et en
fonction de leur environnement. Lobservation et I'étude de ces structures sont importantes
pour comprendre ou et comment se forment les galaxies. Il est aussi nécessaire de pouvoir
“remonter” la fleche du temps pour ainsi retracer I'évolution de ces structures et pouvoir
dater les époques importantes de formation des galaxies.

Pour cela, de grands sondages du ciel sont réalisés. Leur but est d’observer un trés
grand nombre de galaxies, et de mesurer leurs distances, ou encore de les positionner
dans le temps, pour reconstituer ces structures a trois dimensions. Le sondage VIMOS-
VLT Deep Survey (VVDS) se propose justement d’ajouter sa pierre a cet édifice pha-
raonique en observant les premiéres structures de I'Univers, telles quelles étaient quand
celui-ci n’était agé que d’environ un milliard d’années. Lanalyse des galaxies observées
permet de sonder I'Univers sur prés de 90% de son age et ainsi de suivre la formation et
I'évolution des structures. C’est la premiére fois gu’une étude sur une si grande plage de
temps est réalisée, et avec un minimum d’a priori sur les galaxies observées, les résultats
n’en étant alors que plus représentatif des propriétés de I'Univers.

Ainsi, dans le cadre de cette thése, au sein du consortium VVDS, j'ai été amené a me-
surer le redshift de plusieurs milliers de galaxies. J’ai développé des outils d’analyse pour
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quantifier I'évolution des structures formées par les galaxies a différentes époques, pour
chiffrer comment ces galaxies, en fonction de leurs propriétés physiques, sont distribuées
et réparties dans I'Univers. Dans un premier temps, je décrirai les connaissances acquises
ces derniéres années par la communauté scientifique internationale sur les propriétés
d’agrégation des galaxies, essentiellement dans I'Univers local, mais aussi les quelques
mesures disponibles a grands redshifts. Je décrirai ensuite le sondage VVDS, puis les
outils et méthodes d’analyse des données que j'ai développé. Je présenterai enfin les ré-
sultats obtenus au cours de cette thése sur I'évolution de I'agrégation des galaxies qui font
office maintenant de nouvelles références en la matiére.



Chapitre 1

Distribution des galaxies a grande
échelle

Résumé
1.1 Scénario et modéles cosmologiques .4 . . .. . . ... ... .... 3
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1.5 Etat des lieux : mesures de I’agrégation des galaxies . . . ... ... 25
1.6 Evolution des grandes structures : prévision des modeles . . . . . . 43
1.7 Synthése . . . . . . . . . 0. o e e 47

Ce chapitre présente le contexte.scientifique dans lequel s’est déroulée cette these.
Je présente tout d’abord les'modeles cosmologiques et mécanismes de formation des
grandes structures observées dans I'Univers. J'introduis ensuite les observations de ces
structures et la connaissance qualitative que nous en avons dans I'Univers local ainsi que
dans I'Univers lointain. Je présente ensuite I'outil statistique, la fonction de corrélation spa-
tiale, qui nous permet de‘quantifier ces mémes structures, et les mesures existantes dans
I'Univers proche etflointain. Je termine par un tour d’horizon des prédictions théoriques
disponibles aujourd’hui sur I'agrégation des galaxies.

1.1 Sceénario et modeles cosmologiques

1.1.1 Cosmogonie

Voici,2300 ans, Epicurus (341-270 avant J.-C.) se demandait si d’autres mondes iden-
tiques et/ou différent du notre pouvaient exister quelque part ailleurs, cachés derriére les
étoiles, alors qu’Aristote (384-322 avant J.-C.) enseignait qu'’il n’en existait qu’un. De longs
débats ont eu lieu depuis quant a la nature de I'Univers et notre position dans celui-ci, les
arguments s’appuyant sur les connaissances de I'époque, mais jamais traduites en terme
de physique.
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Voici plus de 200 ans, une seule galaxie était considérée. Lidée de galaxie venait d’étre
lancée par Thomas Wright en 1750. En 1785, William Herschel en dessina une carte en
considérant le soleil comme proche de son centre. Ainsi quelques années a peine aprés
la réhabilitation de Galilée (1757) et du systéme héliocentrique de Copernic dans lequel
toutes les planétes tournent autour du soleil, un nouveau débat s’installe : celui de la place
du soleil. Alors que Kant croit en I'existence d’autres “Univers-iles” a I'extérieur de la Voie
Lactée, I'idée d’une seule galaxie persiste jusqu’au début du 20'°™® siécle avec I'Univers
de Kaypen. Cette controverse culmine avec le grand débat entre Curtis et Shapley, parti-
san d’une seule super galaxie. Elle fut close par Edwin P. Hubble en 1928 qui mesura la
distance de nébuleuses grace aux étoiles variables Cépéides dont la relation luminosité-
distance fut établi par Henrietta Leavitt peu auparavant en 1912.

A partir de 13, le décalage vers les grandes longueurs d’onde (redshift) du spectre émis
par une galaxie qui s’éloigne étant connu, Hubble établit la loi qui porte son nom, a savoir
que la vitesse de récession des galaxies est proportionnelle a leur distance (d'un facteur H
mesuré pour la premiére fois par Hubble égal a 540 km.s~1.Mpc—1). Toutes les galaxies
semblent s’éloigner. Hubble observe un Univers en expansion. Il note aussi que cet Univers
semble homogéne et isotrope. Mais les premiers sondages systématiques conduisent a
la découverte de nombreux amas, et méme groupes d’amas de galaxies. Les premiéres
idées de modélisation de I’'Univers pouvaient étre lancées.

1.1.2 Les modeles d’Univers

Parralelement a ces observations, un cadre théorique se met en place. Tout d’abord, il
y aun siécle, Albert Einstein découvre la relativité. En 1915, il publie la théorie géométrique
de la relativité générale. Il développe un modele d’Univers et introduit le principe cosmo-
logique. Celui-ci dit que I'Univers est homogene et isotrope et le temps universel. Ceci
permet de définir une métrique dans I'espace-temps et d’établir des relations théoriques,
les équations d’Einstein, entre la courbure de I'Univers et son contenu en énergie-matiére.

La métrique la plus générale est celle de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker et
prends la forme suivante (Peacock, 1999) :

ds? = 2dt® — R?(t) [f*(r)dr? + g2 (r)d¢?] (1.1)

Les distances sont décomposées en un produit entre un facteur d’échelle R(t) dépendant
du temps et une coordonnée comobile r indépendante de celui-ci.

Dans le cas de la loi de Hubble introduite précédemment, le paramétre du méme nom
qui quantifie I'expansion s’exprime en fonction du facteur d’échelle par

(1.2)

La constante de Hubble Hp correspond a la valeur actuelle de la vitesse d’expansion de
I’'Univers. Afin de s’affranchir de I'incertitude sur cette valeur, on introduit la constante sans
dimension h définie par
~ 100 km.s~1.Mpc—1

h (1.3)

Les modéles d’Univers qui se développent ainsi au cours du début du 20'™ siécle
font intervenir d’autres grandeurs cosmologiques.
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— le facteur de décélération qg, qui, selon sa valeur, décrira un Univers en expansion
(q0>1/2), en contraction sur lui-méme (qo<1/2), ou bien stationnaire (qo=1/2). Il s’ex-

prime par
R R to
to 0

— le paramétre de densité, 2, défini comme le rapport entre la densité actuelle
d’énergie-masse de I'Univers pg et la densité critique p. = 3H%/8nG, ou G est la
constante universelle de la gravitation

— la constante cosmologique A qui intervient dans I'expression de la densité d’énergie
du vide Q=/\/3H3

— un facteur de courbure d’espace ¥

Dans le modéle d’Einstein-de Sitter, on prend par exemple Q,,=1 et la constante cos-

mologique nulle. Le modeéle privilégié en ce début de 21°*™® siécle, dit modéle de “concor-
dance” est un Univers plat (2m+£27=1) avec une constante cosmologique non nulle. Les
données obtenues a partir de la sonde WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe)
concluent a un Univers plat dominé par une constante cosmologique avec 2,,=0.27+0.04
et h=0.72+0.05 pour un age de 13.7+0.2 milliards d’années (Spergel et al., 2003). Ces
mesures sont en accords avec des analyses effectuées sur des supernovae ou encore les
amas de galaxies (Bahcall et al., 2003). La figure 1.1 illustre, dans le cas de trois cosmo-
logies différentes ol Hg=70 km.s~1.Mpc™1, le temps pris par la lumiére émise par une
galaxie située a un redshift z pour nous parvenir.

10 —
) L
)
0 L
=
=]
I L
o
ko) L
~
8 5 H,=70 km.s~'.Mpc-!
2
A 0.=03, 0,=0.7 -
o Q,=1.0, 0,=0.0 1
O 0.=05, 0,=0.5 |
O 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1
0 1 2 3 4 5
Redshift z

FiG. 1.1 — Relation temps-redshift
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1.2 Formation des grandes structures de I’'Univers

1.2.1 Modeles hiérarchiques

Plusieurs facteurs importants supportent notre vision actuelle de la formation des struc-
tures dans I'Univers. En voici quelques exemples :

— la découverte par Hubble en 1928 d’une relation linéaire entre la vitesse et la dis-
tance des galaxies, relation interprétée comme le résultat de I'expansion de I'Univers
au travers des équations de Friedmann-Lemaitre qui décrivent un Univers homo-
géne et isotrope.

— la découverte par hasard en 1965 par Penzias et Wilson du rayonnement cosmo-
logique (Cosmic Microwave Background - CMB) a 2.728+0.004 K (Spergel et al.,
2003), décrit d’'un point de vue théorique dés 1940 par Gamow. Le CMB correspond
au rayonnement émis suite au découplage avec la matiére lorsque les électrons et
protons se sont recombinés de part le refroidissement de I'Univers du a son expan-
sion.

— l'observation en 1992 par le satellite COBE (Cosmic Background Explorer) de ce
dernier. La découverte de fluctuations de température, de I'ordre de AT /T ~ 1072,
sur tout le ciel, apportant des informations importantes sur les conditions initiales de
formation des structures.

Avant d’aller plus loin, il est important de rappeler que I'étude directe de la distribution
de la matiére dans I'Univers est celle de la matiére visible. Prés de 83% de la matiere
réellement présente nous échappe (2, /Q2m ~ 0.17, Spergel et al. (2003)). Heureusement,
il est possible d’étudier cette matiere noire par I'influence gravitationnelle qu’elle joue sur
les structures, I'expansion de I'Univers, et courbes de vitesse des galaxies. Elle a en effet
été mise en évidence par I'étude des courbes de rotation des galaxies pour lesquelles
la vitesse reste constante et importante en périphérie de la structure visible de la galaxie
alors qu’elle devrait diminuer si I'on ne tient compte que de la masse visible (lois de Kepler).
A I'échelle des amas, la dispersion de vitesse des galaxies et la distorsion des galaxies
d’'arriére plan par effet de lentille gravitationnelle trahit la présence d’'une matiére massive
invisible.

On retiendra deux sortes de matiére noire : 'une froide qui intervient dans les modéles
CDM (pour Cold Dark Matter) et 'autre chaude dans les modéeles HDM (pour Hot Dark
Matter). La “température” de cette matiére invisible donne une image de la vitesse et de
la masse des particules qui la constitue.

Dans un modele CDM, les fluctuations initiales du champ de densité (dont le CMB est
une représentation) se sont condensées en petites structures sous I'effet de la gravitation.
Et pour les mémes raisons, elles se sont effondrées a leur tour pour former des halos
de plus grandes masses, lieux de formation des galaxies. C’est le modéle “hiérarchique”.
Dans un modéle HDM, ce sont les grandes structures initiales qui se sont subdivisées.
C’est le modele “monolithique”.

Actuellement, le scénario privilégié est celui du CDM muni d’'une constante cosmo-
logique. Dans ce modele, les fluctuations primordiales sont supposées gaussiennes et
adiabatiques et son spectre de puissance P(k) peut étre calculé. Les gros halos de ma-
tiere se forment par fusion de halos plus petits. Les plus grosses structures non-linéaires
actuelles sont les amas de galaxies. Les filaments et super-amas sont eux encore a un
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stade de croissance linéaire. Lobservation de galaxies a grand redshifts semble favoriser
un tel scénario (voir partie 1.5).

1.2.2 Concept et notion de biais

Jusqu’au début des années 1980, I'hypothése généralement faite était que les galaxies
tracent le champ de distribution de la masse présente dans I'Univers. Puisque ce champ
est continu, les galaxies représentent alors un échantillonnage poissonnien de celui-ci.
Dans un volume V, le nombre de galaxies observées est alors proportionnel a la masse
présente.

Or on observe que le regroupement des amas, mesuré au moyen de la fonction de
corrélation spatiale (voir chapitre 1.5.1.2) est plus important que celui des galaxies. Les
amas sont ~12 fois plus corrélés que les galaxies. La distribution a grande échelle de la
matiére n’est donc pas tracée de la méme fagon par les amas et les galaxies. Et rien ne
dit qui des amas ou des galaxies suit le mieux le champ de densité.

Ce fut la raison principale qui amena Kaiser (1984) a introduire le concept de biais et
la théorie des pics. La formation des galaxies et des amas ne pouvant étre le résultat de
conditions initiales particuliéres différentes, les amas ont du se former la ou, localement,
les fluctuations du champ de densité étaient trés importantes, au dela d’'un seuil critique.
Cela explique ainsi une amplitude de corrélation des amas plus élevée que celle de la
matiere noire. D’autres arguments en faveur d’une distribution biaisée des galaxies sont
par exemple la dépendance de I'amplitude de la fonction de corrélation des galaxies en
fonction de leur nature (luminosité (section 1.5.1.3), type morphologique (section 1.5.1.4),
couleur, type spectral (section 1.5.1.5)).

Une description plus formelle de la notion de biais sera introduite et développée dans
la section 1.4.3.

1.3 Observation des grandes structures

Une science comme la cosmologie observationelle, comme presque toutes les autres
d’ailleurs, dépend des avancées technologiques de son époque. Ainsi, chaque nouvelle
génération de télescope apporte son lot de nouvelles découvertes. Depuis les plaques
photographiques jusqu’aux capteurs CCD, des télescopes de ~1 métre de diametre aux
géants Keck et VLT de ~10 metres, I'observation du ciel s’est faite de plus en plus pro-
fonde, dans presque toutes les longueurs d’onde, répertoriant ainsi le contenu de I'Univers.

1.3.1 Une vision multi-longueur d’onde des galaxies

Le premier outil utilisé pour enregistrer des images du ciel fut la plaque photogra-
phique. Elle fut d’'une grande utilité aussi bien pour la recherche de cométes dans le sys-
téeme solaire que pour la cartographie des étoiles, et le recensement de nébuleuses ou
galaxies. A chaque objet ainsi répertorié est associé une position (astrométrie) et une ma-
gnitude (photométrie) qui permet de classer les objets des plus brillants aux plus faibles. Or
quelgue soit I'objet étudié, son flux lumineux recu dépend de la longueur d’onde a laquelle
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on I'observe. Ceci est une conséquence directe de ses propriétés physiques (température,
composition chimique, vitesse relative de déplacement, .. .).

Ainsi, pour ce qui concerne I'étude des galaxies, les observations modernes du ciel se
font maintenant a différentes longueurs d’onde, au travers de filtres de bandes passantes
larges ou étroites. Ces sondages multi-couleur ont réellement débuté au début des années
1980. Lanalyse du flux infrarouge émis par les galaxies permet de quantifier la masse
d’étoiles évoluées, alors que celui émis a plus basses longueurs d’onde, dans le bleu et
ultraviolet permet d’étudier la formation stellaire.

Grace aux avancées de la technique, les plaques photographiques ont laissé la place
aux caméras numériques CCDs (Charged-Coupled Device). Lutilisation combinée de ces
nouveaux deétecteurs avec des télescopes de diameétre de plus en plus grand (premiere
lumiere du télescope Canada - France - Hawaii de 3.6 métres de diametre en 1979, té-
lescopes de 'ESO a La Silla accessibles aux astronomes frangais, et toute une batterie
de télescopes au niveau mondial) permit d’observer le ciel trés profondément. Les ma-
gnitudes alors atteintes furent de B~25. La ou les premiers sondages se focalisaient sur
I'étude de I'Univers local, 'observation de I'Univers lointain dans différentes bandes spec-
trales fut rendu possible par ces nouvelles techniques.

Lutilisation de caméras a grand champ aida considérablement a la réalisation de grands
sondages du ciel. Le champ de vue de la caméra CFH8k était par exemple de 29'x29’, soit
I'équivalent de la pleine lune. Elle fut utilisée dans le cadre du Canada France Deep Field
ou ~100000 galaxies furent observées dans un champ de un degré carré jusqu’a une
magnitude Iag = 25.5 (McCracken et al., 2001). La caméra CFH12k qui couvre un champ
de 42’ x 28’ fut utilisée pour réaliser la partie photométrique du sondage VIMOS-VLT Deep
Survey (voir chapitre 2). Actuellement, la caméra MEGACAM dont le champ de vue fait 1
degré carré est utilisée dans le cadre du relevé photométrique CFHT Legacy Survey'. La
partie imagerie du sondage SDSS est réalisée avec une caméra dont le champ fait 2.5 de-
grés carrés. Celle du 2dFGRS est faite a partir de plaques photographiques digitalisées du
sondage Stromlo-APM. Le télescope de 2.2m de I'ESO a La Silla, utilisé pour des obser-
vations en U dans le VVDS ainsi que dans le cadre du sondage COMBO-17, est muni de
la caméra WFI (Wide Field Imager) dont le champ fait 33’ x34’. Enfin, on pourra citer aussi
le télescope Isaac Newton aux Canaries muni d’'un caméra & grand champ (~ 0.3 deg?)
ainsi que le télescope UKIRT a Hawaii qui peut réaliser dans l'infrarouge des images dont
le champ fait ~ 0.9 deg®. Ce dernier est utilisé dans le cadre du sondage UKIDSS. Les
contraintes des observations faites depuis le sol sont essentiellement liées aux conditions
météorologiques et a la qualité du seeing. Ce dernier correspond a la résolution angulaire
maximale des images obtenues. La résolution est en effet dégradée par les turbulences
de I'atmosphére.

Afin d’améliorer la résolution des images produites depuis le sol, le télescope spatial
Hubble (HST) fut lancé en 1990. La résolution depuis I'espace ne dépend que de la limite
de diffraction de I'instrument qui est proportionnelle a A/D, avec D le diameétre du miroir
du télescope et A la longueur d’onde a laquelle on observe. Le HST a permis la réalisation
des tres profonds sondages (Iag~27.6) Hubble Deep Field North et South (HDF-N et
HDF-S) mais qui couvrent des champs de vue de seulement ~ 4 minutes d’arc carrées.
Méme si le nombre d’objets observés reste ainsi limité (~2500), la profondeur fait que
des objets a trés grands redshifts (z~6) se retrouvent dans ces échantillons. La résolution

Tvoir http ://www.cfht.hawaii.edu/Science/CFHTLS
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des images du HST permet d’étudier les propriétés morphologiques des galaxies jusqu’a
des décalages spectraux au-dela de z=1. Ainsi, pour 'un des derniers sondages majeurs
réalisés par le HST, 640 orbites ont été allouées pour I'observation du champ COSMOS
qui couvre 2 degrés carrés avec la caméra Advanced Camera for Survey.

Les relevés photométriques du ciel, méme s’ils doivent trouver un compromis entre
surface du ciel observée et profondeur atteinte, sont généralement tous multi-couleur. Il est
possible aujourd’hui d’observer une zone du ciel a de trés nombreuses longueurs d’'onde
avec par exemple les instruments suivants :
rayons X avec les satellites XMM-Newton et Chandra
ultraviolet proche et lointain avec le satellite GALEX
ultraviolet, visible et proche infrarouge avec les télescopes au sol
infrarouge lointain avec le satellite Spitzer

De maniére générale, la réalisation d’'un sondage photométrique doit faire I'objet d’'un
compromis entre la surface du ciel couverte et la profondeur que I'on souhaite atteindre.

1.3.2 Une vision tridimensionnelle de I’Univers

La photométrie n’est pas capable de donner directement une information précise sur
la distance des sources observées. La spectroscopie est alors utilisée pour mesurer pré-
cisément le décalage vers le rouge et positionner les objets observés dans I'espace local
a trois dimensions. En observant la distribution 3D a différentes époques on a ainsi une
vision de I'évolution des structures. La troisiéme dimension (redshift z) est définie comme
z=XA/Aop—1 0ol Ag est la longueur d’onde a laquelle une onde lumineuse est émise par
une galaxie et A celle a laquelle elle est regue. La détermination de z nécessite donc
d’enregistrer le spectre recue d’une galaxie.

Le but principal des sondages de galaxies avec mesure du redshift est de cartographier
I'Univers a la fois dans I'espace physique (coordonnées angulaires) et dans I'espace des
vitesses (en particulier I'écart avec I'expansion uniforme de Hubble) afin de comprendre
I'agrégation et la dynamique des galaxies. De la il est possible de déduire des informations
sur la distribution de la matiére, celle de la lumiére et leur relation. On est alors capable
de quantifier le biais entre la distribution de masse totale et celle visible. De plus, l'infor-
mation spectroscopique fournit des renseignements sur le contenu stellaire et gazeux des
galaxies.

Une avancée technologique majeure a permis d’envisager et de réaliser maintenant
de trés grands sondages. La technique multi-objet consiste a enregistrer simultanément le
spectre de plusieurs galaxies. Les instruments multi-fibre sont utilisés pour la mesure des
spectres de galaxies proches, alors que les instruments multi-fente permettant une cor-
rection plus précise du fond de ciel sont utilisés pour les galaxies distantes. Deux grands
sondages de galaxies locales, le 2dFGRS et SDSS (partie 1.3.3), de part leur ampleur,
ont permis des avancées considérables dans la description de I’'Univers local. Un des pre-
miers spectrographes multi-fente pour I'observation des galaxies distantes, MOS-SIS, fut
installé au télescope CFHT (Le Févre et al., 1994a) et utilisé dans le cadre du sondage
spectroscopique Canada France Redshift Survey (Lilly et al., 1995b; Le Fevre et al., 1995,
CFRS). Le CFRS (partie 1.3.4) a établi pour la premiere fois une référence sur I'évolution
des galaxies en remontant jusqu’a la moitié de I'age de I'Univers (z ~ 1.2). Des sondages
comme le 2dFGRS ou SDSS couvrent de trés grands champs, sur presque la moitié du
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ciel. Mais la réalisation de sondages spectroscopiques de I'Univers lointain nécessite des
images tres profondes, et donc des champs beaucoup plus petits. Les objets étant faibles
les temps de poses (en imagerie et spectroscopie) augmentent en conséquence.

Le CFRS a eu un réle précurseur en démontrant la faisabilité technique de sondages
spectroscopiques profonds. Ainsi d’autres projets lancés ces derniéres années se sont
concentrés sur I'étude de I'Univers a des redshifts intermédiaires de I'ordre de z~ 0.5 —1
comme par exemple le Canadian Network for Observational Cosmology (Yee et al., 2000,
CNOC2). Deux exemples de grands sondages en cours pour étudier I'Univers a grand
redshift sont le Deep Extragalactic Evolutionary Probe (Davis et al., 2003, DEEP2) et le
VIMOS-VLT Deep Survey (Le Fevre et al., 2005¢c, VVDS, partie 2).

Malgré la technique multi-objet, un compromis doit étre trouvé entre temps de pose,
profondeur et taille du champ observé. La mesure des redshifts est trés précise mais
I'échantillonnage n’atteint pas 100%. Linformation multi-longueur d’onde permet de déter-
miner le redshift photométrique de presque tous les objets d’'un catalogue. Cette méthode
qui repose sur le flux émis par les galaxies a différentes longueurs d’'onde a I'avantage de
pouvoir attribuer une distance a plusieurs milliers (millions) d’objets. Létude des propriétés
des galaxies peut se faire alors avec une excellente statistique. Mais I'inconvénient de cette
méthode est qu’elle est peu robuste et beaucoup moins précise que celle des redshifts
spectroscopiques. Dans le cadre du HDF-N et HDF-S, 7 filires ont été utilisés. lls couvrent
une plage en longueur d’onde de 3000A & 22200A permettant d’atteindre des redshifts de
'ordre de z ~ 5 (Arnouts et al., 1999). Le sondage Classifying Objects by Medium-Band
Observations (COMBO-17) a consisté a observer un champ de 0.78 degrés carrés dans
17 filtres étroits afin de bien échantillonner le spectre, a savoir le flux émis en fonction de
la longueur d’onde, par chaque galaxies. La précision atteinte est de dz/(1+z) ~ 0.02
(Wolf et al., 2004) pour un domaine de validité en redshift de [0.2 — 1.2], limité par I'ab-
sence d’observation en infrarouge. D’autres sondages utilisent cette technique comme par
exemple le Calar Alto Deep Imaging Survey (Phleps et Meisenheimer, 2003, CADIS) et le
Great Observatories Redshift Survey (Giavalisco et al., 2004, GOODS). On retiendra que
I'erreur associée a un redshift photométrique reste 100 fois supérieure a celle d’'un redshift
spectroscopique. D’ou le développement ces derniéres années des sondages spectrosco-
piques.

1.3.3 Structures dans I’'Univers proche (z < 0.3)

Alors que les observations montraient déja des régions de I'Univers avec des amas et
des surdensités de galaxies observés par Huchra et al. (1983) dans le sondage Center for
Astrophysics survey (CfA) et Giovanelli et Haynes (1985) dans le Perseus-Pisces survey,
la premiére avancée majeure dans l'identification de la distribution complexe des galaxies
en grandes structures a été la publication de la tranche d’Univers du CfA-1l (de Lapparent
et al., 1986, voir figure 1.2). On y voit clairement déja la présence de structures avec des
régions vides et d’autres trés denses.

Depuis, de nombreux sondages ont suivi. Le but du Southern Sky Redshift Survey
(SSRS) (da Costa et al., 1991) était de compléter le CfA original en cartographiant les
galaxies dans I'hémisphére sud. LOptical Redshift Survey (ORS) (Santiago et al., 1995),
d’une profondeur équivalente a celle du CfA (80 h~1.Mpc, magnitude limite en B de 14.5)
a lui couvert les deux tiers de la surface du ciel et collecté quelques ~8500 redshifts. Ce
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FiGg. 1.2 — “Slice of the Universe”, de Lapparent et al. (1986)

sondage a permis entre autres une étude du champ de densité local, de la fonction de
luminosité, de la fonction de corrélation et des dispersions de vitesses des galaxies.

Le Stromlo-Automated Plate Machine (Loveday et al., 1996) contient 1797 galaxies
avec une magnitude by < 17.15 sélectionnées aléatoirement, avec un échantillonnage
spatial de 1 pour 20, a partir des images du sondage APM. Ce dernier couvre une surface
de 4300 degrés carrés. Le redshift moyen est de ~0.05. La profondeur du Durham/UK
Schmidt Telescope redshift survey (Durham/UKST) (Ratcliffe et al., 1998a) lui est similaire
mais I'échantillonnage spatial est de 1 pour 3. La plus grande vitesse mesurée est de
~35000 km.s~ 1.

Les données du satellite IRAS (Infrared Astronomical Satellite) ont été utilisées pour
réaliser des sondages spectroscopiques de I'Univers proche observé dans l'infrarouge.
Ainsi, on retiendra les sondages a 2-Jy® de Strauss et al. (1992), a 1.2-Jy de Fisher et al.
(1995), le QDOT (Queen Mary and Westfield college, Durham, Oxford and Toronto) de
Lawrence et al. (1999) et le sondage PCSz (Point Source Catalog z) de Saunders et al.
(2000). Ce dernier contient quasiment toutes les sources détectées avec IRAS au flux
limite de 0.6-Jy.

De retour dans I'optique, le sondage ESP (European Southern Observatory Slice Pro-
ject ; Vettolani et al. (1998)) consiste en une tranche du ciel de 1x22 degrés carrés pour
une profondeur de 600 h~1.Mpc. Lune des questions posées au travers de ce sondage
fut la nature fractale de la distribution des galaxies a grande échelle. Enfin, le Las Cam-
panas Redshift Survey (LCRS ; Shectman et al. (1996)) a une géométrie similaire avec 6
bandes paralléles de 1.5x90 degrés carrés pour une profondeur de 750 h—1.Mpc, ce qui
correspond a un décalage spectrale z~0.25. Pres de 24000 redshifts ont été mesureés. Ce
fut le premier sondage profond, avec un assez grand volume pour étudier correctement
les propriétés de I'Univers local.

Afin de décrire totalement I’'Univers local, deux grand projets de sondages spectrosco-
piques profonds ont été lancés : le Two-Degree Field galaxy redshift survey (2dFGRS;
Colless et al. (2001)) et le Sloan Digital Sky Survey (SDSS ; Abazajian ef al. (2004))

Le 2dFGRS est un projet anglo-australien qui utilise un spectrographe multi-objet sur le
télescope de 3.9 métres de 'AAO (Anglo-Australian Observatory). |l est capable d’enregis-

21 Jy(jansky) = 1072°W.m~2.Hz !
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trer le spectre de 400 objets simultanément dans un champ de vue circulaire de 2 degrés
au moyen de fibres optiques positionnées automatiquement. Les cibles sont sélectionnées
dans le catalogue APM jusqu’a une magnitude bj = 19.45. La surface totale est de 2000
degrés carrés, pour ~230000 redshifts. La figure 1.3 montre la distribution de ces galaxies
en fonction de leur coordonnée R.A. (ascension droite) et redshift. Les structures (régions
denses, vides) sont clairement visibles. La figure 1.4 montre par exemple deux structures
importantes présentent dans les données du 2dFGRS. Le relevé du 2dF est aujourd’hui
terminé.

Fic. 1.3 — Projection dans I'espace (ascension droite,redshift) des galaxies du 2dFGRS
(Colless et al., 2001, figure 18).

Le SDSS, par contre, est toujours en cours d’acquisition. Prés de deux cent personnes
sont impliquées dans ce sondage au travers de 13 instituts américains, européens et ja-
ponais. Lobjectif est d’observer I'équivalent de la moitié du ciel dans plusieurs filtres u
(3550A), g (4770A), r (6230A), i (7620A) et z (8870A), et ensuite de mesurer le redshift de
~ 10° galaxies.

La fonction de sélection est la principale différence entre le 2dFGRS et le SDSS, mis a
part le volume de données et la couverture du ciel. En effet, la sélection des objets du 2dF-
GRS est faite dans le bleu alors que celle du SDSS est faite dans le rouge a rjj,, = 17.77.

D’un point de vue quantitatif, outre les résultats sur I'agrégation présentés dans la
partie 1.5, les distributions en redshifts observées dans I'Univers proche sont maintenant
bien connues. Celle du 2dFGRS est par exemple représentée figure 1.5. On distingue ainsi
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FiG. 1.4 — Distribution spatiale de galaxies d’'une partie du champ sud du 2dFGRS avec
—19 <M, —5log(h) < —18. Les étoiles bleues représentent les galaxies de types tardifs
et les cercles rouges les galaxies précoces. Les deux boites indiquent les positions de
structures importantes. (Norberg et al., 2002, figure 3)

deux pics principaux az ~ 0.09 etz ~ 0.11.
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Fic. 1.5 — Distribution en redshifts du 2dFGRS avec, superposé, un simple lissage analy-
tique (Colless et al., 2001, figure 17)



14 CHAP. 1: DISTRIBUTION DES GALAXIES A GRANDE ECHELLE

1.3.4 Structures dans I’'Univers lointain (z = 0.3)

D’un point de vue qualitatif, 'Univers lointain présente lui aussi des structures. Mis en
évidence par Le Févre et al. (1996) dans le cadre du sondage spectroscopique CFRS,
des pics de densité sont clairement présents jusqu’a des redshifts de z ~ 1 (figure 1.6).
On observe une alternance de région vides et riches en galaxies.
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FiGc. 1.6 — Distribution en redshifts des champs du CFRS (Le Févre et al,, 1996). On
observe une alternance de pics dans la distribution des galaxies.

A de plus grand redshifts, les observations de Steidel et al. (1998) permettent de mettre
en évidence de grandes structures de galaxies a z ~ 3. Les galaxies sont identifiées en
photométrie (voir partie 1.4.2.4) et leurs décalages spectraux sont ensuite mesurés spec-
troscopiquement avec le spectrographe LRIS sur le télescope Keck dont le diamétre de
10 métres permet I'observation de tels objets. Une surdensité importante d’objets est ainsi
détectée a < z >=3.090. Adelberger et al. (1998) rapportent la distribution en redshifts
de tels objets dans six champs différents (figure 1.7). La variation de champ a champ de
ces distributions est principalement due a I'incomplétude spectroscopique d’aprés leurs
auteurs mais elles mettent en évidence l'alternance de régions denses et vides a une
époque ou I'Univers était 4gé de ~20% de son age actuel.

Les sondages de galaxies alliant photométrie multi-couleur et spectroscopie ont ainsi
mis clairement en évidence I'existence de structures a différents redshifts, de I'Univers lo-
cal jusqu’a I'Univers lointain. Cette description qualitative doit maintenant étre quantitative,
ceci afin de suivre I'évolution et la formation de ces structures. La partie suivante se des-
tine donc a faire un tour d’horizon des principales propriétés d’agrégations des galaxies
dans I'Univers.
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F1G. 1.7 — Distribution en redshift de 6 champs ou des objets a z ~ 3 (LBGs, partie 1.4.2.4)
sont recherchés et identifiés (Adelberger et al., 1998, figure 2).

1.4 Lafonction de corrélation a 2 points : un outil majeur

1.4.1 Un outil pour quantifier la distribution des galaxies et de la ma-
tiere : définition et estimateur

Totsuiji et Kihara (1969) sont les premiers a calculer la fonction de corrélation spatiale
a deux points &(r). Cette fonction représente I'excés de probabilité qu'une galaxie ait un
voisin situé a une distance r, comparée a une distribution aléatoire poissonnienne. La
probabilité de trouver une galaxie dans un élément de volume 8V et de densité moyenne
po étant ppdV, la probabilité de trouver une paire de galaxies avec une galaxie dans le
volume 8V et I'autre dans le volume 8V, est donc

8P = p3 (1+&(r12)) 8V18V2 (1.5)

avec rio la distance séparant les deux galaxies considérées. De facon consistante avec
le principe d’homogénéité et d’isotropie de I'Univers, cette probabilité ne dépend que de la
distance ri12 et non de la position. Dans le cas d’une distribution aléatoire, les probabilités
OP; et 8P, sont indépendantes. La probabilité jointe est alors égale au produit des deux.
Léquation 1.5 devient alors

OP = p%5V16V2 (1.6)

La valeur de la fonction de corrélation est alors nulle quelque soit la distance ry». Si, pour
une échelle de distance donnée, la valeur de &(r) est positive, alors la distribution présente
une région de surdensité. Si elle est négative, il y a une sous-densité.
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Une autre approche revient a considérer la fonction de corrélation comme la fonction
d’auto-corrélation du contraste du champ de densité 8(x’) défini par

§(X) = P)—(p) (1.7)

(p)

Elle prend alors la forme de I'équation 1.8

E(T) = (B()8(X +71)) (1.8)

Les premiéres mesures de la fonction de corrélation par Groth et Peebles (1977) et
Davis et Peebles (1983) mettent en évidence sa forme caractéristique en loi de puissance,
pour des échelles inférieures & 20 h~ . Mpc :

E(r) = (é) A (1.9)

Des études récentes (Guzzo et al., 1991; Gaztanhaga et Juszkiewicz, 2001) semblent
indiquer que cette loi de puissance n’est pas universelle. Un changement de la pente v est
observé a des échelles de 1-2 h~1.Mpc. Il est expliqué par un changement de régime : a
petite échelle, la fonction de corrélation est dominée par le nombre de paires de galaxies
situées dans le méme halo de matiere noire et a grande échelle par les séparations entre
galaxies de halos différents. Le modéle de halo HOD (page 47) arrive a reproduire ces
observations (Zehavi et al., 2004, 2005b; Phleps et al., 2005).

On appelle rg longueur de corrélation. C’est une longueur caractéristique qui quanti-
fie 'état d’agrégation d’un échantillon de galaxies. La probabilité qu'une galaxie ait une
voisine située a la distance r=rg est deux fois plus grande que dans le cas d’'une distribu-
tion aléatoire poissionienne ((r) = 1). Ou encore, si une population de galaxie est plus
concentrée qu’une autre, alors, pour une échelle de distance donnée, la probabilité pour
qu’une galaxie de cette population ait une voisine sera plus importante, et donc la valeur
de rg aussi. Enfin, pour donner une image, considérant deux populations de galaxies de
longueurs de corrélation identiques, celle dont la pente Y est la plus importante présen-
tera une structure plus “allongée” traduisant ainsi la diminution du nombre de paires de
galaxies de grandes séparations au profit de celle de petites séparations.

Afin d’obtenir ces mesures de &(r), différents estimateurs ont été développés. lls sont
basés sur la définition plus pratique qui consiste a faire le rapport entre le nombre Ng(r)
de couple de galaxies séparées d’'une distance r et N,(r) celui d’une distribution aléatoire
poissonnienne :

1+&(r) =

Le nombre de galaxies distribuées aléatoirement étant dans la pratique généralement
supérieur d'un facteur 10 au moins au nombre de galaxies étudiées, un facteur de nor-
malisation vient ajuster le terme de droite de I'équation 1.10. Pour calculer &(r), il s’agit
donc de réaliser un comptage de paires, pour toutes les échelles de distance. Le premier
estimateur utilisé fut celui de Davis et Peebles (1983) :

_ DD()
g(r) - DR(F)

(1.10)

—1 (1.11)
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DD(r) représente le nombre de paires de galaxies séparées d’'une distance r, DR(r) repré-
sente celui entre une galaxie et un point du catalogue généré aléatoirement.

Une autre solution a été proposée par Hamilton (1993) faisant intervenir le calcul du
nombre de paires RR(r) interne au catalogue de points aléatoires :

DD(r) x RR(r
£ = >

-1 (1.12)
Mais nous ne considérerons par la suite qu’uniquement I'estimateur de Landy et Szalay

(1993) qui est le plus efficace car il minimise la variance :

DD(r) —2DR(r) + RR(r)
E(r) = R

(1.13)

Lestimateur classique de Landy et Szalay (1993) convient bien a la taille des échan-
tillons considérés dans cette thése. Pour des échantillons de tailles encore plus impor-
tantes, comme par exemple l'utilisation d’échantillons de redshifts photométriques, il sera
intéressant de développer un outil de type KD-tree (Gray et al., 2004; Zhang et Pen, 2005)
pour rendre le temps de calcul acceptable.

1.4.2 Fonction de sélection et comparaison des mesures

Le choix de I'échantillon de galaxies a étudier avec la fonction de corrélation a deux
points est important. En effet, toute I'interprétation des résultats dépend de la connais-
sance des propriétés des objets observés et donc de la fonction de sélection. Les mesures
obtenues pour deux sondages différents ne pourront étre comparées directement que si
les critéres de sélection des galaxies sont effectivement comparables. On décrit dans les
sous sections suivantes les notions de “population globale”, “types de galaxies”, “galaxies
LBG” et “galaxie ERO”.

La comparaison de résultats obtenus indépendamment, avec la méme fonction de sé-
lection, doit aussi prendre en compte la variance cosmique. Ceci est surtout valable dans
le cas ou les champs couverts sont de petites tailles. En effet, si le champ A compte par
exemple une région trés dense en son sein (un amas de galaxie par exemple), la mesure
de la longueur de corrélation sera plus importante que celle mesurée dans le champ B, ou
les galaxies sont plus distribuées. Pour de grands champs, cet effet est moyenné, mais il
est aussi envisageable d’observer plusieurs champs indépendants. Dans tous les cas, il
est important de réaliser de grands sondages et/ou d’étre capable de bien quantifier la va-
riance cosmique d’une maniére ou d’une autre. Somerville ef al. (2004) estiment que pour
des champs de la taille du champ CDF-S du sondage GOODS (10’x16’, pour un volume
de ~ 10° Mpc3), la variance attendue pour des galaxies trés fortement agrégées de type
EROs (section 1.4.2.5) est de ~40-60%. Elle est moins importante pour des populations
moins agrégeées : ~10%-20% pour des galaxies LBGs (voir section 1.4.2.4). Et comme at-
tendu, la variance cosmique diminue trés rapidement dés que le volume sondé augmente.
La variance de la population LBG passe ainsi a moins de ~10% pour un volume d’Univers
supérieur a ~ 10® Mpc3.
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1.4.2.1 Population globale

Le critére de sélection le plus simple d’'un échantillon de galaxies revient a considérer
tous les objets plus brillants qu'une certaine magnitude apparente. Aucun autre critére
n’étant introduit, la population de galaxies ainsi obtenue n’a pas de propriété particuliere.
On parle alors de population globale.

Une limite en magnitude apparente se traduit, a un redshift donné, par une population
plus brillante qu’elle ne 'est réellement intrinséquement. Les galaxies les plus faibles ne
sont en effet pas observées (biais de Malmquist). Il n’en reste pas moins que I'échantillon
obtenu est globalement représentatif de 'ensemble des galaxies situées a ce décalage
spectral. Son analyse fournit ainsi des propriétés générales sur les galaxies a un redshift
donné. Malheureusement, la comparaison de résultats obtenus a des redshifts différents
n’est alors pas directe puisque qu’une limite en magnitude apparente se traduit par une
limite en magnitude absolue qui devient de plus en plus brillante quand le redshift aug-
mente

1.4.2.2 Sélection en fonction de la luminosité absolue

On peut vouloir étudier I'agrégation des galaxies d’'un échantillon en fonction de leurs
luminosités intrinséques (absolues). Il faut alors définir des échantillons selon leurs ma-
gnitudes absolues mesurées dans une certaine bande. Le calcul de la magnitude absolue
d’'une galaxie nécessite de connaitre son décalage spectral ainsi que les parameétres cos-
mologiques décrivant le modéle d’Univers. Seul un sondage spectroscopique permet donc
d’étudier l'influence de la luminosité.

On appelle un échantillon limité en volume un échantillon dans lequel seules des ga-
laxies plus brillantes qu’'une magnitude absolue fixée sont sélectionnées

Dans un sondage sélectionné en magnitude apparente, les galaxies les plus éloignées
sont statistiquement plus brillantes (biais de Malmquist, figure 1.8). Un échantillon limité
en volume permet donc de suivre I'évolution d’'un paramétre physique (longueur de corré-
lation par exemple) en fonction du redshift pour une méme classe d’objets, plus brillants
que la magnitude absolue mesurée au plus grand décalage spectral. On a ainsi repré-
senté sur la figure 1.8 une boite qui contient uniguement des objets plus brillants que
Mag < —18+5log(h), dans l'intervalle en redshift z=[0.5-0.8]. Au-dela de z~0.8, les ob-
jets les plus faibles que la limite choisie ne sont rapidement plus visibles.

1.4.2.3 Sélection en fonction du type

type morphologique

C’est Hubble (1936) qui introduit la premiére classification morphologique des galaxies
(figure 1.9), mise a jour par de Vaucouleurs (1974).

Les premiéres études de 'agrégation des galaxies en fonction de la morphologie né-
cessitaient de classer les galaxies a 'oeil. C’est par exemple le cas des galaxies du cata-
logue Uppsala, ou la classification a été réalisée a partir de I'analyse de plaques photo-
graphiques (Davis et Geller, 1976).

Une classification a I'oeil devient difficile des lors que les objets sont faibles, peu lu-
mineux. Elle est alors sujette a caution. La comparaison d’études indépendantes basées
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chacune sur ce genre de classification peut alors montrer des différences.

Une classification plus objective selon des critéres morphologiques consiste a quan-
tifier la concentration et 'asymétrie des galaxies a partir de programmes informatiques
automatisés tels que GALFIT (Peng et al., 2002) ou GIM2D (Simard et al., 2002). Par
exemple, dans le cadre du SDSS, Zehavi et al. (2002) divisent leur échantillon en deux
selon un critére de concentration, rapport entre les rayons isophotales qui contiennent
respectivement 90 et 50% du flux de la galaxie considérée. Cette classification permet de
distinguer les galaxies précoces dominées par leur bulbe et les galaxies tardives domi-
nées par leur disque. A grands redshifts z > 0.6, seules les images obtenues a partir du
télescope spatial Hubble permettent d’obtenir une information morphologique quantitative
avec la mesure des composantes “bulbe” et “disque” et leurs grandeurs caractéristiques
(rayon, brillance). De telles classifications mettent en évidence une forte évolution de la
distribution en types avec le redshift (Brinchmann et al., 1998).

couleur/type spectral

Une autre méthode d’analyse de I'agrégation des galaxies consiste a étudier celle-ci
en fonction de criteres de couleur. Cette approche permet de réaliser une classification
objective de galaxies faibles et/ou situées a grands redshifts.

Par exemple, a partir d’'images obtenues avec le satellite Hubble dans le cadre du son-
dage Medium Deep Survey, Neuschaefer et al. (1995) étudient la fonction de corrélation
angulaire en fonction de la couleur (V-I). Landy et al. (1996) séparent leurs deux échan-
tillons de ~2900 galaxies en fonction de leurs couleurs mesurées en (U-B), (U-R) et (B-R).
Roche et al. (1996) obtiennent des images profondes jusqu’a B~25.5 et R~24.5 avec le
télescope Isaac Newton a La Palma. La qualité de ces données leur permet de diviser
leur échantillon de ~7000 galaxies selon que leurs couleurs (B-R) soit supérieures ou
inférieures a 1.5.

Plus récemment, une analyse en couleur a été menée dans le cadre du SSRS par
Willmer et al. (1998). Le SSRS étant un sondage spectroscopique, une classification
selon la couleur au repos est rendue possible. Ainsi, la coupure en couleur choisie est
(B—R)o = 1.3 qui correspond grossiérement a une galaxie de type Sp.. Ces auteurs ne
considérent que les galaxies dont la distance n’excéde pas 8000 km.s! et définissent
ainsi 387 galaxies bleues et 219 rouges.

Une simple coupure en couleur permet généralement de définir un échantillon bleu
dominé par des galaxies de type tardif et un échantillon rouge dominé par des galaxies
précoces. Mais la couleur observée d’'un type de galaxie donné étant une fonction du
redshift, Brown et al. (2000) préferent définir un critére de sélection selon deux couleurs
(U-B) et (B-R) pour permettre une sélection de type de galaxies sur une large plage en
redshifts sans trop dépendre des paramétres cosmologiques. La population bleue doit
ainsi vérifier

(B—R) < 1.9
(B—R) < 1ou et (1.14)
(U-B) < 14
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alors que la population rouge est définie par

(B—R) > 1.9 (B—R) > 1
et ou et (1.15)
(U-B) > —0.6 (U-B) > 04

Dans le cadre du SDSS, Strateva et al. (2001) exhibent une distribution en couleur
u* —r* bimodale. lls montrent que la population bleue contient principalement des ga-
laxies de type morphologique tardif (spirales), alors que la classe rouge est composée en
majorité de galaxies dominées par leur bulbe. Zehavi et al. (2002) utilisent alors cette bimo-
dalité pour séparer en deux ~29300 galaxies autour de la couleur au repos u* — r* = 1.8.
La classification ainsi définie conduit a une répartition rouge-bleue de ~2/3-~1/3.

Complétant cette premiére étude avec cette fois ~200000 galaxies du SDSS, Zehavi
et al. (2005b) étudient la dépendance a la couleur de I'agrégation des galaxies, critére
le mieux estimé dans ces données. La division “rouge/bleue” se fait autour de la couleur
(g —r) = 0.7, avec une dépendance linéaire a la magnitude absolue M, qui permet d’avoir
a peu pres autant de galaxies bleues que rouges pour chaque intervalle de luminosité. Les
galaxies rouges restent majoritaires parmi les objets brillants, et inversement a magnitudes
faibles ou les galaxies bleues dominent.

Une version plus raffinée de la classification de galaxies en fonction d’'une couleur
((V-1), (B-R), ...) consiste a utiliser I'information spectrale et multi-longueur d’'onde. Des
classifications qui se veulent objectives ont ainsi été utilisées depuis peu. Ainsi, Loveday
et al. (1999) basent leur classification sur la largeur équivalente au repos des raies de
'oxygeéne [Oll] et de 'nydrogéne Ho. Les objets présentant des raies en émission sont
associés a des types tardifs en train de former des étoiles

Dans le cadre du 2dFGRS, Norberg et al. (2002) utilisent une classification basée sur
une décomposition de chaque spectre de galaxie en composantes principales (principal-
component analysis, PCA). Cette classification permet de décrire chaque spectre selon
un seul parametre m qui varie de fagon continue (Madgwick et al., 2002). La valeur de 1
est fonction de la largeur des raies d’émission du spectre considéré au repos et peut étre
interprété comme un taux de formation d’étoiles de chaque galaxie. Cette classification
présente aussi la propriété d’étre corrélée avec une classification morphologique réalisée
de fagon subjective a partir d'image en bande b; (Madgwick et al., 2002). Norberg et al.
(2002) définissent ainsi deux classes de galaxies selon cette méthode : galaxies précoces
et galaxies tardives.

Une derniére méthode utilisée pour attribuer un type a une galaxie est d'utiliser son
spectre et ses magnitudes apparentes mesurées dans différents filtres pour lui associer
un objet de référence dont les propriétés spectro-photométriques sont connues. Ainsi,
Budavari et al. (2003) se basent sur les quatre spectres observés par Coleman et al.
(1980) et représentés figure 1.10. Ces spectres sont considérés comme représentatifs de
galaxies elliptiques, spirales et irrégulieres de I'Univers proche et sont utilisés pour classer
au mieux de grands catalogues de galaxies. Budavari et al. (2003) réalisent en plus une
extrapolation de ces quatre spectres afin de trouver le meilleur modéle pour chacune des
2 millions de galaxies issues du SDSS. Les types sont attribués au travers d’'un code de
calcul de redshifts photométriques. Cette classification s’apparente a une classification en
couleur avec des galaxies précoces rouges et des galaxies tardives bleues.
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FiG. 1.10 — Spectres de références (Coleman et al., 1980)

1.4.2.4 Galaxies a discontinuité Lyman (LBG)

Létude de galaxies situées a de grands redshifts fait appel a différentes techniques
pour identifier ces populations. La plus connue s’appuie sur la détection de la cassure a
912A au repos du spectre des galaxies, la discontinuité de Lyman. Cette variation brutale
du spectre est due a I'ionisation totale de I'hydrogéne depuis son état fondamental par des
photons plus énergétiques que 13.6 eV. Cette discontinuité a été observée dans I'ultra-
violet et est particulierement marquée pour les galaxies a sursauts de formation d’étoiles.
Lorsque ces galaxies sont situées a un certain redshift, cette discontinuité est décalée a
de plus grandes longueurs d’ondes et apparait dans le visible pour z>3 et A > 4000A.
Lutilisation de plusieurs filtres optiques permet de détecter cette discontinuité. Un objet
détecté en BVRI mais pas en U sera potentiellement situé a z~3, alors qu'un objet pas
ou peu détecté en U et B mais clairement identifié en VRI pourra se localiser a z~4. En
pratique, on isole de tels candidats a grand décalage spectral par une sélection dans un
diagramme couleur-couleur. Par exemple, une galaxies a z~3 sera rouge en (U-B) (car
pas détectée en U) et bleue en (B-I). Une confirmation spectroscopique du redshift reste
tout de méme nécessaire.

Forts du succes de cette technique appliquée initialement pour la recherche de qua-
sars, Steidel et al. (1996), aprés avoir identifié une fonction de sélection (équation 1.16) a
partir de filtres U,, G, R et | (figure 1.11), confirment 16 LBGs (Lyman-Break Galaxies)
dans lintervalle 3.0<z<3.5 sur 23 candidats. La luminosité de ces objets ainsi que leur
densité surfacique (~ 0.08[minutes d’arc]‘z), étant tres faibles, des images profondes sur
de grands champs sont requises.
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Fig. 1.11 — Courbe de transmission des filtres U,,, G, R_et | (Steidel et al., 2003, figure
1). En pointillé, la performance effective prenant en compte I'efficacité des capteurs CCD
et 'absorption atmosphérique.

1.4.2.5 Galaxies EROs

Alors que les sondages optiques observent I'Univers jusqu’a z~1 et que les techniques
Lyman-Break sélectionnent des objets au-dela de z~2.5, la réalisation de sondage de
galaxies sélectionnées dans le proche infrarouge a permis une premiére exploration de la
population de galaxies de type précoce pour 1.3 < z < 2.5 (Cimatti et al., 2002, sondage
K20). Les galaxies massives et rouges deviennent faibles en optique a partir de z~1 mais
restent relativement brillantes observées a de plus grandes longueurs d’onde. De plus
la luminosité regue en (proche) infrarouge suit d’avantage la masse totale stellaire et est
moins affectée par I'absorption par les poussiéres ou par les étoiles jeunes tres brillantes.
Les mesures de masse totale stellaire sont alors plus facilement comparables aux modéles
que lorsqu’une sélection dans le visible est effectuée.

Au cours des années 1990, les premiers sondages de galaxies dans le proche infra-
rouges ont conduit a la découverte de galaxies dites extrémement rouges (EROs pour
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Extremely Red Objects) avec des couleurs typiques de (R-K)> 5 ou 6. Les modeéles in-
diquent que ces couleurs sont typiques de galaxies elliptiques a z~1 ou plus, de galaxies
a grands redshifts, poussiéreuses, en train de former des étoiles, de galaxies a noyaux
actifs obscurcis et d’étoiles de faibles masses. Des observations laissent & penser que 70
a 80% de ces objets sont des galaxies elliptiques évoluées et que les plus rouges des
autres correspondent a des galaxies poussiéreuses a formation stellaire a z>1.

1.4.3 Fonction de corrélation et biais

Nous avons introduit la notion de distribution biaisée des galaxies dans la section 1.2.2.
Kaiser (1984) traduit en terme de fonction de corrélation sa théorie des pics et obtient, en
étudiant les amas d’Abell, la relation

Cam

A= ;.

(1.17)

avec v/A le biais introduit, €.m la fonction de corrélation spatiale des amas et &, celle des
pics de densité sous-jacente.

Avec le calcul des premiers modéles a N corps par Davis et al. (1985), dans le cadre
d’'un Univers CDM, des études sur le développement des structures non-linéaires purent
étre menées. Elles conduisirent a la conclusion que la fonction de corrélation des galaxies
devait étre une version amplifiée de celle de la masse. On parle alors de formation biaisée
des galaxies ou les galaxies brillantes, massives, se forment au niveau des maximums
locaux du champ de densité, si celui-ci dépasse un certain seuil (figure 1.12).

: vy rovoy

0=vo

FiG. 1.12 — Schéma des fluctuations d’un champ gaussien aléatoire 8(x) (Peacock, 1999,
figure 8). Les fleches indiquent les maximums locaux qui dépassent un certain seuil et ou
vont se former les galaxies.

Le biais linéaire b est souvent décrit comme un facteur de proportionnalité indépendant
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de I'échelle considérée. Il relit les fluctuations de densité de la matiére et des galaxies par :

(5_9) - (5_P> (1.18)
p galaxies P/ masse

Exprimé en terme de fonction de corrélation, ce biais est dépendant de I'échelle.

Une autre définition relativement équivalente et souvent utilisée est celle qui décrit la
variance d’'un comptage de galaxies a l'intérieur d’une sphére de 8 h~1.Mpc de rayon par
rapport a la variance de la distribution de masse sous-jacente.

_ og(galaxies)

og(masse) (119)

ol 62 est l'intégrale volumique de la fonction de corrélation spatiale &(r)
1
o3 (r) = W/\/ﬁ(r)d3r1d3r2 (1.20)

Si &(r) est une loi de puissance, Gg peut encore s’exprimer sous la forme (Peebles,

1980)
Y
¢c —— .21

72
B-=v)(4—-v)(6—7)2Y

On retiendra que la mesure du biais peut étre contrainte par la mesure de la fonction
de corrélation d’objets de natures différentes.

avec

Cy= (1.22)

1.5 Etat des lieux : mesures de I’agrégation des galaxies

Le but de cette section est de réaliser une compilation aussi exhaustive que possible
des mesures d’agrégation des galaxies les plus significatives effectuées ces dernieres an-
nées, depuis I'Univers proche, avec différentes fonctions de sélection (population globale,
amas, luminosité, morphologie, couleur - voir section 1.5.1) jusqu’aux galaxies les plus
distantes (section 1.5.2).

Ces mesures constituent une référence a laquelle je comparerai mes nouvelles me-
sures de I'Univers lointain obtenues dans le cadre du sondage VIMOS-VLT Deep Survey
(chapitre 5).

1.5.1 Dans I’Univers proche
1.5.1.1 Population globale

La fonction de corrélation a deux points des galaxies proches dans I'espace réel a été
déterminée par de nombreux sondages spectroscopiques comme étant une loi de puis-
sance &(r) = (r/rg)Y sur lintervalle 1<r<20 h~.Mpc. Lanalyse des premiéres données du
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CfA conduisent & une longueur de corrélation rg=5.4+0.3 h~1.Mpc et une pente y=1.77
(Davis et Peebles, 1983).

Lutilisation combinée des données du CfA2 et du SSRS conduisent a des résultats si-
milaires avec rp=4.95+0.13 h~1.Mpc et v=1.73+0.03 lorsque I'on ne tient pas compte des
amas (Marzke et al., 1995). De méme, Jing et al. (1998) mesurent une longueur de corré-
lation de 5.06+0.12 h—.Mpc et une pente y=1.862+0.034 & partir de 19558 galaxies du
LCRS, alors que Tucker et al. (1997) mesurent une longueur de corrélation, dans I'espace
des redshifts de so=6.284-0.27 h—!.Mpc et une pente y=1.52+0.03.

Lorsque I'on fait des comparaisons, il est important de faire attention a ce que les
échelles de distances soient exprimées dans la méme cosmologie. Les plus vieilles publi-
cations utilisent principalement une cosmologie ou A=0 alors que les recherches les plus
récentes placent le contexte dans un Univers plat avec une cosmologie ACDM. Or les
distances ne s’expriment pas de la méme fagcon d’une cosmologie a l'autre.

A plus grande longueur d’onde, en infrarouge, Fisher et al. (1994) mesurent une valeur
de rp=3.76 h~1.Mpc et une pente de 1.66 pour r<20 h~!.Mpc dans le cadre du sondage
IRAS a 1.2 Jy. De méme, en utilisant les données du sondage QDOT, Saunders et al.
(1992) mesurent des valeurs similaires avec rg=3.7940.14 h—!.Mpc et v=1.57+0.03.

A partir de deux champs disjoints du sondage SSRS2, Willmer et al. (1998) mesurent
'agrégation de galaxies plus brillantes que mg = 15.5. Le premier champ de 3573 ga-
laxies du ciel austral conduit & une longueur de corrélation de rp=5.12+0.37 h~L.Mpc
alors que celle de I'échantillon de ’hémisphére nord, qui contient 1939 galaxies, est de
ro=6.0140.44 h—1.Mpc. Ces deux valeurs mesurées dans deux zones du ciel indépen-
dantes mettent en avant I'effet de la variance cosmique.

Dans le cadre du sondage Durham/UKST, Ratcliffe ef al. (1998b) mesurent une valeur
de ro=5.14+0.3 h~1.Mpc, identique aux incertitudes prés a celle de Loveday et al. (1995)
dans le cadre du sondage Stromlo-APM, (rp=5.1+0.2 h~1.Mpc).

On pourra citer aussi I'étude menée par Guzzo et al. (2000) dans le cadre du projet
ESP. Pour I'échantillon complet en magnitude a b; = 19.4, la fonction de corrélation &(r)

est modélisée correctement en loi de puissance avec ro = 4.151“8:%? h~1.Mpc et une pente

Y= 1677000,

En utilisant le premier jeu de données du SDSS, soit 29300 galaxies couvrant une ré-
gion du ciel de 690 degrés carrés, Zehavi et al. (2002) mesurent une fonction de corrélation
moyenne pour 0.1<r<16 h™1.Mpc sous la forme

&(r) =

Cette expression est trés proche de celle de Tucker et al. (1997). En utilisant des données
plus complétes du SDSS, avec cette fois 118149 galaxies, Zehavi et al. (2004) mesurent

1 1.80
i(r) — (M) (1.24)

r

1+0.2h"1.M
(6 0 pe (1.23)

1.75+0.03
r )

Il s’agit d’un résultat remarquable méme si le point le plus important de cette étude est
la démonstration claire d’un changement de la pente de la fonction de corrélation &(r) a
1.5 h~1.Mpc.

Dans le cadre du 2dFGRS, Hawkins et al. (2003) mesurent une longueur de corré-
lation de rp=5.05+0.26 h~1.Mpc, plus faible que celle mesurée par dans le SDSS. Cette
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différence s’explique, selon Hawkins et al. (2003), par les fonctions de sélection différentes
des deux sondages. Les galaxies du SDSS sont sélectionnées en R alors que celles du
2dFGRS le sont en bande B.

1.5.1.2 Les amas

Les amas de galaxies permettent de sonder I'Univers sur de tres grandes échelles.
Bahcall et Soneira (1983) mesurent 'agrégation des amas d’Abell (1958) et montrent qu’ils
sont fortement corrélés jusqu’a des échelles de ~150 h~!.Mpc. La forme de la fonction de
corrélation des amas est la méme que celle des galaxies mais avec une amplitude 18 fois
supérieure. La longueur de corrélation mesurée est en effet de I'ordre de ~25 h~!.Mpc.
Les amas de galaxies se trouvent localisés dans les plus importants pics du champ de
densité primordial ce qui explique cette différence.

Le catalogue d’Abell, ou les amas ont été identifiés a 'oeil, souffre de nombreux biais.
La premiere réelle alternative a ce catalogue fut celui issu du sondage de galaxies APM.
Dalton et al. (1994) mesurent a partir de ce nouveau catalogue une longueur de corrélation
ro=14.3 h~1.Mpc.

Une autre méthode d’identification d’amas riches est basée sur leur émissivité en
rayons X. Celle-ci est engendrée par le gaz chaud piégé a I'intérieur du puits de poten-
tiel gravitationnel créé par 'amas. Ce rayonnement X est aussi relié a la masse totale de
I'amas. Ainsi, dans le cadre du sondage REFLEX, Borgani et Guzzo (2001) mesurent des
longueurs de corrélation ~20 h~1.Mpc.
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FiGg. 1.13 — Longueur de corrélation d’'amas de galaxies sélectionnés en optique et en X
dans différents sondages représentées en fonction de la séparation moyenne entre amas.
Le modéle analytique rp ~ 2.6v/d est représenté par la ligne continue. Les zones grisées
correspondent a des simulations. Figure 2 de Bahcall et al. (2003)

Lamplitude de I'agrégation des amas dépend de leur richesse, définie en terme de
densité, ce que confirment Bahcall et al. (2003) et Basilakos et Plionis (2004). A partir
d’amas identifiés dans le SDSS, la longueur de corrélation des amas riches mesurée par
Basilakos et Plionis (2004) est de ro = 20.7733 h™!.Mpc contre rp = 9.7"13 h=1.Mpc.
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Bahcall et al. (2003) concluent que cette dépendance est en accord avec le modéle cos-
mologique standard ACDM (Q2,=0.3, h=0.7) et par contre complétement inconsistant avec
des modéles ou 2,=1 qui prédisent des longueurs de corrélations plus faibles. lls dérivent
enfin une relation analytique entre la longueur de corrélation rg et la séparation moyenne
des amas : rg ~ 2.6Vd. La figure 1.13 décrit ce modéle comparé a diverses observations
et simulations.

1.5.1.3 En fonction de la luminosité

Dés la fin des années 80 il est fait état d’'une ségrégation des galaxies en fonction
de leur luminosité. En effet, Hamilton (1988) observe dans les données du CfA que les
galaxies brillantes sont 3.5 fois plus agrégées que les galaxies faibles.

Dans le cadre du sondage Stromlo-APM, Loveday et al. (1995) divisent leur échantillon
de 1757 galaxies en fonction de leurs magnitudes absolues en B. lls définissent ainsi trois
échantillons d’objets dont la magnitude appartient a [-22 ;-20], [-20;-19] ou [-19;-15]. Les
galaxies faibles sont ainsi ~2 fois moins agrégées que les galaxies de type L* et brillantes
(valeurs rassemblées dans la table 1.1).

Guzzo et al. (1997) créent 3 catalogues de magnitude absolue limite croissante a par-
tir des données du sondage Perseus-Pisces survey. lls détectent une augmentation de
25% de la longueur de corrélation rg entre I'échantillon limité a Mz, = —19 et celui limité
a -20. En utilisant la méme technique, a savoir en définissant des échantillons limités en
volume, Benoist et al. (1996) et Willmer et al. (1998) observent cette méme ségrégation
des galaxies en fonction de leur luminosité dans les données complétées du SSRS2. En
s’affranchissant de la distorsion de la distribution des galaxies dans I'espace des redshifts
(voir partie 3.1.1), Guzzo et al. (2000) mesurent une augmentation de la longueur de cor-
rélation de ~50% lorsque la limite en magnitude absolue passe de —18.5 a —20 dans le
cadre du sondage ESO Slice Project.

Plus récemment, dans le cadre du CNOC2, I'un des premiers sondages spectrosco-
pigues a atteindre des redshifts de I'ordre de z~0.5, Shepherd et al. (2001) rapportent une
dépendance de I'agrégation des galaxies en fonction de la luminosité des galaxies. En ne
considérant que les galaxies dont le redshift est compris entre 0.12 et 0.4, ils divisent
leur échantillon de galaxies en quatre intervalles de magnitudes absolues. En normalisant
leurs résultats a une loi de puissance &(r) de pente 1.73, ils mesurent une augmentation
de ro de 3.32 & 4.25 h~1.Mpc avec la luminosité.

Afin de clarifier a z~0 la dépendance de I'agrégation des galaxies en fonction de la
luminosité, des études ont été menées a partir des données des sondages 2dFGRS et
SDSS. La qualité et la quantité de données de ces deux projets sont telles qu’elles per-
mettent de considérer un plus grand nombre de parameétres et de mesurer I'état d’agré-
gation des galaxies de fagon beaucoup plus précise. Ainsi, en calculant la fonction de
corrélation angulaire, Budavari et al. (2003) mesurent une longueur de corrélation de
5.04 h~1.Mpc pour des galaxies plus faibles que M, = —21, alors que celle de leur
échantillon le plus brillant est de 7.87 h™1.Mpc. Peu avant, en utilisant les premiéres don-
nées du SDSS (5700 km.s~1<cz<39000 km.s~!, 29300 galaxies), Zehavi et al. (2002)
mettaient en évidence de fagon trés nette la dépendance a la luminosité en calculant la
projection de la fonction de corrélation spatiale &(rp, ) (partie 3.1.1). Ce résultat est indi-
qué par la figure 1.14 ot I'amplitude de la fonction w,(r,) augmente avec la luminosité.
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Dans une analyse plus récente des données du SDSS avec ~200000 galaxies, Zehavi
et al. (2005b) confirment ce résultat (figure 1.15).
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FIG. 1.14 —w,(rp) en fonction de la luminosité calculée dans le SDSS (Zehavi et al., 2002,
figure16)

Enfin, en utilisant 160000 redshifts du 2dFGRS, Norberg et al. (2001) observent la
méme tendance, avec des galaxies brillantes plus fortement agrégées que les galaxies
faibles.

Grace au développement des simulations numériques, la dépendance de I'agrégation
des galaxies a la luminosité est maintenant attendue dans un Univers hiérarchique Cold
Dark Matter (Benson et al., 2001) ainsi gu’illustré par la figure 1.16. En effet, les galaxies
les plus lumineuses se forment de préférence dans les halos de matiere noire les plus
massifs. Or ceux-ci sont fortement agrégés.
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TAB. 1.1 — Longueur de corrélation ry (exprimée en h™1.Mpc) en fonction de la luminosité.
On ne donne ici que les cas extrémes de chaque étude

galaxies faibles galaxies brillantes
sélection ro sélection ro
a —19<Mg < —15 3.24+0.6 —22< Mg < —20 5.8+0.3
b Mz < —19 5.957027 Mz, < —20 7.05" 028
¢ Mg < —17 43405 Mg < —21 15.8+2.9
d Mg < —18.39 4.174+0.24 Mg < —19.89 7.474+0.42
e Mg < —18.5 3.451021 Mg < —20 5.157029
F1 —=19.65 < Mg < —19.25 | 3.3240.44 | —22.52 < Mg < —20.60 | 4.254-0.28
9 My > —21 5.044+0.13 —23 < Mp < —22 7.874+0.33
o —20<Mp < —185 | 4.72+0.44 | —-23<Mpn< —215 | 7.42+0.33
"] —185<My, <—18 | 4144064 | —215<My, <—21 |7.58+0.48

4 Stromlo-APM ; Loveday et al. (1995) ; A=0, qg = 0.5 et h=1
b Perseus-Pisces ; Guzzo et al. (1997) ; h=1

€ SSRS2; Benoist et al. (1996) ; o = 0.5 et h=1
9 SSRS2; Willmer et al. (1998) ; h=1

€ ESP; Guzzo et al. (2000) ; qg = 0.5 et h=1
fCNOGC2; Shepherd et al. (2001) ; 0.12<z<0.4, 2,,=0.2, 2=0, h=1
9 SDSS ; Budavari et al. (2003) ; r* < 21, 2,,=0.3, Q4=0.7, h=0.7

h SDSS; Zehavi et al. (2002) ; Qm=0.3, Q1=0.7, h=0.7
"2dFGRS ; Norberg et al. (2001) ; 2m=0.3, Qr=0.7, h=1
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FiG. 1.15—Longueur de corrélation dans I'espace réel en fonction de la magnitude absolue
en bande R
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FiG. 1.16 — Longueur de corrélation en fonction de la magnitude absolue en bande B
(Norberg et al., 2001, figure 3). Le panneau (a) montre les prédictions du modéle semi-
analityque de Benson et al. (2001)(trait plein) avec une estimation des erreurs associées
(traits pointillés) confronté aux mesures obtenues dans le 2dF nord et sud. Le panneau (b)
indique les résultats combinés du 2dFGRS avec d’autres résultats récents.

1.5.1.4 En fonction du type morphologique

Hubble (1936) remarqua que les galaxies ont des distributions spatiales différentes en
fonction de leur morphologie. Les galaxies précoces (early-type), telles que les galaxies
elliptiques ou lenticulaires, sont fortement concentrées et comptent pour une grande partie
des galaxies au centre des amas riches, alors que les galaxies tardives (/ate-type), de type
spirales ou irrégulieres, sont plus diffusent et représentent jusqu’a 70% des galaxies de
champ (Dressler, 1980).

La premiere tentative de quantifier la différence entre I'agrégation des galaxies de
types précoces et celles de types tardifs remonte a I'analyse du catalogue Uppsala par
Davis et Geller (1976). Lamplitude de la fonction de corrélation angulaire ®(8) des ga-
laxies elliptiques était dés lors plus importante que celle des galaxies de type spiral, avec
une pente plus grande. Giovanelli et al. (1986) observent ce méme effet dans les don-
nées du sondage Perseus-Pisces survey, avec cette méme relation densité-morphologie
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(Postman et Geller, 1984).

En étudiant la vitesse circulaire des galaxies du Nearby Galaxy Catalogue dans les
amas, White et al. (1988) observent, comme prévu théoriquement dans le cadre d’'un mo-
dele Cold Dark Matter que 'agrégation de ces galaxies est une fonction croissante de cette
vitesse particuliére. Les galaxies présentant une grande vitesse se trouvent préférentielle-
ment dans les régions trés denses. lls relient cet effet a la relation morphologie-densité de
Dressler (1980).

Plusieurs études plus récentes, réalisées indépendamment a partir de différents son-
dages, confirment ces premiéres investigations. Santiago et Strauss (1992) constatent par
exemple dans le CfA que les galaxies elliptiques et spirales sont deux fois plus agrégées
que les irrégulieres et que les elliptigues sont d’avantage concentrées que les galaxies
spirales dans les amas Virgo et Ursa Major. lovino et al. (1993) observent cette méme
ségrégation en fonction du type des galaxies dans le champ Perseus-Pisces. En mesu-
rant la fonction de corrélation & deux points dans I'espace des redshifts, &(s), a partir
des données du sondage ORS, Hermit et al. (1996) mesurent des longueurs de corréla-
tion sg=5.65 h~1.Mpc pour les galaxies précoces, 4.24 h—1.Mpc pour les galaxies spirales
Sab, et 3.78 h~L.Mpc pour les galaxies tardives. Dans le cadre du sondage Stromlo-APM,
Loveday et al. (1995) observent eux aussi cette ségrégation en divisant leur échantillon
de galaxies en deux (elliptiques/lenticulaires et spirales/irréguliéres) avec des magnitudes
absolues en bande B comprises entre —22 et —15.

Guzzo et al. (1997) font remarquer que les galaxies elliptiques/lenticulaires étant visi-
blement plus concentrées au centre des amas, leur vitesse particuliére est en moyenne
plus importante que celle des galaxies de champs. Il en découle que dans I'espace des
redshifts, la fonction de corrélation de cette classe de galaxie est trés affectée a petite
échelle par une perte du signal mesurable. La solution est donc soit de calculer la fonction
de corrélation angulaire, soit la fonction de corrélation &(rp, ) que I'on intégrera selon la
ligne de visée pour s’affranchir des effets de distorsion (partie 3.1.1). Ainsi, ces auteurs
observent, 1a encore dans le champ Perseus-Pisces, que méme pour des galaxies de ma-
gnitudes plus brillantes que —19.5 en bande B, les galaxies elliptiques sont plus agrégées
que les spirales (valeurs rassemblées table 1.2). C’est aussi le cas des résultats obtenus
par Willmer et al. (1998) a partir des derniéres données du SSRS, mais ici I'’échantillon
considéré va jusqu’a une magnitude de —13. En considérant un échantillon limité en vo-
lume comme celui de Guzzo et al. (1997), les longueurs de corrélations mesurées dans le
SSRS restent inférieures a celles du Perseus-Pisces, interprétées par Willmer et al. (1998)
comme un manque d’amas riches dans leurs données et donc I'effet de la variance cos-
mique. Ces derniéres permettent tout de méme de constater que I'état d’agrégation des
deux types de galaxies du SSRS augmentent avec la luminosité.

1.5.1.5 En fonction de la couleur/type spectral

Ségrégation en couleur

Il a trés rapidement été observé une ségrégation des galaxies selon qu’elles soient
plutdt bleues ou rouges. Quelques exemples de sélections de galaxies bleues et rouges
sont décrites dans la partie 1.4.2.3.

Neuschaefer et al. (1995) observent ainsi que I'amplitude de ®(0) de la population
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TAB. 1.2 — Longueur de corrélation rg (exprimée en h~1.Mpc) en fonction du type mor-
phologique des galaxies. On ne donne ici que les cas extrémes de chaque étude

ro
sondage galaxies tardives | galaxies précoces
Stromlo-APM? 4.440.1 5.940.7
Perseus-Pisces” 5.55104 8.3510:72
SSRS2° 5.26+0.37 6.06+0.39
ORSm¢ 4.71 6.70
ORSd" 3.78 5.65
SDSS¢ 5.64+0.22 6.741+0.24

4Loveday et al. (1995) ; A=0, qo = 0.5 et h=1

bGuzzo et al. (1997) ; magnitudes absolues calculées avec h=1

°Willmer et al. (1998) ; magnitudes absolues calculées avec h=1

9Hermit et al. (1996) ; Les valeurs reportées ici sont celles de sq, longueur de corrélation dans I'espace
des redshifts &(s)

€Zehavi et al. (2002) ; Q,=0.3, Q,=0.7, h=0.7 ; classification en terme de concentration

rouge est plus forte que celle de la population bleue. Landy et al. (1996) mesurent le
méme effet. Le résultat est le méme d’un point de vue qualitatif quelque soit leur définition
“rouge/bleue” utilisée, bien qu’il soit plus prononcé dans le cas d’une couleur (U-R) qui
décrit une plus grande plage en longueur d’onde.

La forte amplitude mesurée pour la population rouge est expliquée par la nature de ces
galaxies, essentiellement de type elliptique/lenticulaire (relation morphologie/densité, voir
section 1.5.1.4). Par contre beaucoup d’interrogations sont soulevées quant a la nature de
la population bleue. S’agit-il de précurseurs de galaxies normales observées a grand red-
shift en train de former des étoiles ? S’agit-il de galaxies a moyen/grand décalage spectral
en train de fusionner ? S’agit-il d’'une population faible a bas redshift ?

Roche et al. (1996) observent la méme différence d’amplitude de la fonction de corréla-
tion angulaire entre celle des galaxies bleues et celle des galaxies rouges. Ces amplitudes
sont confrontées a différents modéles, desquels sont exclus ceux ne présentant pas d’évo-
lution.

La faible statistique des données de Willmer et al. (1998) induit une mesure bruitée
de la longueur de corrélation spatiale rg mais celle de la population rouge est nettement
supérieure a celle de la population bleue a 2¢ (table 1.3).

En utilisant une définition en couleur |égérement plus raffinée (équations 1.14 et 1.15),
les propriétés d’agrégation des galaxies de Brown et al. (2000) dépendent la encore de la
couleur de celles-ci. Les galaxies rouges, associées a des types précoces, sont fortement
amalgamées, avec une fonction de corrélation plus pentue que celle des galaxies bleues.
Brown et al. (2000) concluent que la nature de I'agrégation dépend plus de la couleur et
de la population stellaire dominante que de la morphologie.

Dans le cadre du SDSS, Zehavi et al. (2002) calculent la fonction de corrélation &(rp, )
de leur deux populations et celle-ci montre une trés forte distorsion dans I'espace des red-
shifts de la population rouge, avec un Finger-of-God® trés prononcé. Pour s’affranchir de

3littéralement le “doigt de Dieu”, voir section 3.1.1 pour tout ce qui concerne la fonction de corrélation &
deux dimensions &(rp, )
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ces effets, la fonction wy(r,) est calculée (Zehavi et al., 2002, figure 16) et sa modélisa-
tion par une loi de puissance fournit les longueurs de corrélation reportées table 1.3. Un
changement de la pente de w,(rp) pour les galaxies bleues a faible séparation traduirait
la tendance pour ces galaxies a se retrouver dans des halos de faibles masses.
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F1G. 1.17 —wp(rp) en fonction de la couleur dans le SDSS (Zehavi et al., 2005b, figure 13)
dans l'intervalle en magnitude —20 < M, < —19

En utilisant la deuxiéme époque de données du SDSS (Data Release 2), Zehavi et al.
(2005b) mesurent dans l'intervalle en magnitude —20 < M, < —19, les parameétres de la
fonction de corrélation et obtiennent rg=5.7 h~.Mpc et Y=2.1 pour la population rouge et
ro=3.6 h~1.Mpc et Y=1.7 pour la population bleue (figure 1.17). Les valeurs pour d’autres
intervalles de magnitude absolue sont qualitativement similaires : augmentation de la lon-
gueur de corrélation et de la pente entre la classe bleue et |a rouge.

La figure 1.18 donne une vue synthétique de la ségrégation en couleur des galaxies.
Laxe des abscisses est défini arbitrairement du bleu au rouge donc deux points a la méme
abscisse ne sont donc par directement comparables. Par contre globalement, les lon-
gueurs de corrélation des galaxies rouges sont plus importantes que celles des bleues
pour un méme jeu de mesures. On retiendra aussi que la couleur étant liée au contenu
stellaire/gazeux des galaxies, la fonction de corrélation des galaxies rouges mesure la dis-
tribution des galaxies dominées par une population d’étoiles vieilles, alors que celle des
galaxies bleues mesure la distribution des galaxies dont le taux de formation stellaire est
important.
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TAB. 1.3 — Longueur de corrélation ry (exprimée en h~!.Mpc) en fonction de la couleur
des galaxies. On ne donne ici que les cas extrémes de chaque étude

ro
sondage | galaxies bleues | galaxies rouges
SSRS24 6.3940.50 7.9940.95
SDSS? 4.02+0.25 6.7840.23
SDSS¢ 3.6 5.7
aWillmer et al. (1998) ; magnitude absolue calculées avec h=1
bZehavi et al. (2002) ; 2,,=0.3, Q1=0.7, h=0.7
¢Zehavi et al. (2005b)
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Fic. 1.18 — Compilation de résultats établissant la ségrégation des galaxies en fonction
de leur couleur. Laxe des abscisses est défini arbitrairement donc deux points a la méme
abscisse n’ont pas forcement une couleur comparable. Par contre la tendance d’ensemble
indique bien que les galaxies rouges sont les plus agrégées.
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Ségrégation en fonction du type spectral

Des classifications qui utilisent non seulement I'information multi-longueur d’onde mais
aussi I'information spectrale (partie 1.4.2.3) conduisent a des résultats analogues.

Loveday et al. (1999) observent dans les données du sondage Stromlo-APM que les
objets présentant des raies en émission sont moins agrégés que ceux dont le spectre en
est dépourvu. La longueur de corrélation des objets a fortes raies d’émission est ainsi
dans le cas extréme plus de deux fois plus faible que celle des objets faisant état de peu
d’activité stellaire.

En mesurant les parameétres de la fonction de corrélation &(r) dans différents inter-
valles de magnitudes absolues a partir des données du 2dFGRS, Norberg et al. (2002)
confirment de facon trés précise la ségrégation des galaxies selon leur type spectral. De
plus, pour un type de galaxie donné, une ségrégation en luminosité est aussi visible (figure
1.19). En considérant cette fois I'échantillon complet limité en magnitude a by = 19.45,
Madgwick et al. (2003) analysent I'agrégation des deux mémes classes de galaxies, pré-
coces et tardives. La longueur de corrélation mesurée pour la population de galaxies pas-
sive est ~2 fois plus grande que celle de la population de galaxies actives (table 1.4).

Dans le cadre du SDSS, Zehavi et al. (2002) établissent que la fonction de corrélation
des galaxies de forte concentration est de plus grande amplitude et plus pentue que celle
des galaxies peu concentrées. Les valeurs obtenues par Budavari et al. (2003) en calculant
la fonction de corrélation angulaire confirment la encore la ségrégation des galaxies en
fonction de leur type, mais aussi de leur luminosité.

La figure 1.20 montre différentes valeurs de longueurs de corrélation rg mesurées par
différents auteurs en fonction du type de chaque galaxie. La définition des types donnée
sur cette figure est arbitraire. Deux valeurs a la méme abscisse ne correspondent pas for-
cement a un type identique de galaxies. Par contre le résultat d’ensemble est bien marqué,
avec des galaxies précoces plus fortement agrégées que les galaxies de type plus tardif.

TAB. 1.4 — Longueur de corrélation ry (exprimée en h~1.Mpc) en fonction du type spectral
des galaxies. On ne donne ici que les cas extrémes de chaque étude

ro

sondage galaxies tardives | galaxies précoces
Stromlo-APM? 2.9+0.7 6.2+1.8
2dFGRS? 4.27+0.81 8.33+1.82
2dFGRS® 6.331+1.01 7.60+1.02
2dFGRS? 3.67+0.30 6.10+0.34
SDSS® 4.51+0.25 6.59+0.24
spss’ 5.52+0.68 7.91+0.48

4L oveday et al. (1999); qg = 0.5 et h=1

PNorberg et al. (2002) ; 2,=0.3, Q1=0.7, h=1; —18.5 < My,, —5log(h) < —17.5
°Norberg et al. (2002) ; 2,=0.3, Qr=0.7, h=1; —21.5 < My, — 5log(h) < —20.5
dMadgwick et al. (2003) ; échantillon complet & by < 19.45 et 0.01<z<0.15
®Budavari et al. (2003) ; r* < 21, Q,,=0.3, Q7=0.7, h=0.7 ; Mx > —21

Budavari et al. (2003) ; r* < 21, Qm=0.3, Q1=0.7, h=0.7; —23 < M,» < —21
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e L
Norberg et al. (2002)
B galaxies precoces
O galaxies tardives
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FiG. 1.19 — Longueur de corrélation rg en fonction de la magnitude absolue en bande b
pour chacun des deux types de galaxies définis par Norberg et al. (2002) (adaptation de
la figure 8 de cet article)
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FiG. 1.20 — Longueur de corrélation rg en fonction du type de chaque galaxie. La définition
de l'axe des abscisses est arbitraire. Deux valeurs a la méme abscisse ne correspondent
pas forcement a un type identique de galaxies. Par contre le résultat d’ensemble est bien
marqué, avec des galaxies précoces plus fortement agrégées que les galaxies de type
plus tardif.

1.5.1.6 Synthése

Beaucoup d’études sur I'état d’agrégation des galaxies ont été menées dans I'Univers
proche. La mesure de la fonction de corrélation spatiale et/ou angulaire montre des sé-
grégations dans la distribution des galaxies. Ainsi, on retiendra que les galaxies rouges
sont plus agrégées que les bleues, les lumineuses plus que les faibles, les types précoces
plus que les types tardifs. La pente de la fonction de corrélation spatiale a deux points est
généralement plus importante dans le cas des galaxies rouges, lumineuses et/ou de types
précoces que leurs contreparties bleues, faibles, et de types tardifs.

Les galaxies précoces de type elliptique ont une population d’étoiles plus vieilles et
plus rouges que les galaxies tardives de type spirale ou irréguliére bleue, a fort taux de
formation d’étoiles. Ces derniéres sont essentiellement des galaxies de champs alors que
les elliptiques se trouvent au centre des amas, et associées a des halos massifs de matiere
noire.

Les modeles hiérarchiques de formation des galaxies prédisent ces ségrégations et
coincident tres bien avec les observations récentes. La distribution des galaxies massives
montre de fort biais par rapport a celle de la distribution de masse sous-jacente.
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1.5.2 A grand décalage spectral
1.5.2.1 Population globale

Afin de suivre I'évolution de I'agrégation des galaxies jusqu’a des redshifts de I'ordre de
z~1, plusieurs projets ont été réalisés. lls ne sont pas toujours directement comparables
entre eux pour des raisons de fonctions de sélection différentes mais ils apportent tout de
méme leurs lots d’'informations quant a I'évolution des grandes structures.

Lun de ces premiers sondages fut celui du Canada - France Redshift Survey. A par-
tir de 591 redshifts de galaxies jusqu’'a z~1.3 reparties sur 5 champs de 10'x10’, Le
Féevre et al. (1996) suivent I'évolution des parameétres de la fonction de corrélation spatiale
E(r). Leur échantillon, qui est sélectionné a Iag = 22.5, montre une diminution d’un fac-
teur ~10 de I'amplitude de &(r) a z~0.6 par rapport aux observations faites dans I'Univers
local pour des galaxies similaires. Ces auteurs n’observent pas de ségrégation en couleur
rouge/bleue a z>0.5 mais une différence est détectée pour des redshifts intermédiaires
(0.2<z<0.5) comme dans I'Univers local.

En utilisant des données plus profondes (Iag = 24) sur un champ plus grand de 4 x4
degrés carrés Postman et al. (1998) mesurent la fonction de corrélation angulaire ®(6).
En utilisant 4 modéles de distribution en redshifts N(z) dont un basé sur les données du
CFRS, ces auteurs mesurent une plus grande longueur de corrélation que Le Févre et al.
(1996) avec ro(z=0.5)~3.0+£0.4 h—1.Mpc. Cette différence se justifierait par la taille angu-
laire des champs, celui du CFRS étant plus sujet a des effets de variance cosmique (les
deux sondages sont sélectionnés en Ipg). De tels sondages permettent aussi de détecter
des structures, amas, a grands redshifts. Ainsi Le Févre et al. (1996) détectent un amas a
z=0.78 et une structure dense a z=0.985 (Le Fevre et al., 1994b).

La nature des galaxies sondées évoluant avec le redshift dans le cas d’'un sondage
limité en flux (les objets a grand décalage spectral sont plus brillants que ceux a bas
redshift), Carlberg et al. (2000) suivent I'évolution des propriétés d’agrégation de galaxies
plus brillantes que Mr < —20, définissant ainsi un échantillon limité en volume entre z=0.1
et z=0.65 a partir des données du CNOC2 (voir aussi Shepherd et al. (2001)). Les va-
leurs de rg ainsi mesurées diminuent Iégérement avec le redshift tout en restant autour
de 4 h~1.Mpc. Dans cette cosmologie (Q2m=0.2, Q=0.8), ces mesures sont consistantes
avec des modeéles d’agrégation biaisées des galaxies alors qu’une cosmologie avec 2, =1
semble exclue.

A cette méme période, une mesure de I'évolution de 'agrégation des galaxies jusqu’a
z~3.5 a été menée grace aux données tres profondes des champs HDF-Nord et HDF-
Sud (Arnouts et al., 1999, 2002). La profondeur des données (Iag = 27.5) permet en effet
de sélectionner des objets tres faibles a trés grand décalage spectral. La technique des
redshifts photométriques, confrontés a quelques redshifts spectroscopiques, permet de
calculer la fonction de corrélation angulaire ®(0) dans 6 intervalles en redshifts consécu-
tifs. Lamplitude du biais augmente avec le redshift jusqu’a b~5 a z~4. Cette observation
supporte un modéle de formation biaisée des galaxies ou les galaxies a grands redshifts
se forment préférentiellement dans les halos massifs. Par contre des études similaires sur
de plus grands champs sont nécessaires pour s’affranchir de la variance cosmique.

Si'on revient a l'intervalle 0.3<z<0.9, Brown et al. (2003) mesurent de fortes longueurs
de corrélation pour les galaxies rouges dans le cadre du sondage NOAO Deep Wide-
Field Survey (NDWFS). Le champ mesure 1.2 degrés carrés et les galaxies étudiées ont
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une couleur Véga au repos de By — R > 1.44 et une magnitude absolue Mg —5log(h)
comprise entre —21.5 et —20.5. Ces objets rouges sont trés agrégés (rp~6) mais sans
évolution trés prononcée avec le redshift. Ces valeurs importantes vont dans le sens d’'une
ségrégation en couleur observée dans I'Univers proche. Une ségrégation en luminosité
est aussi visible.
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FiG. 1.21 — Longueur de corrélation rg en fonction du décalage spectral z. La large dis-
persion des différentes mesures se justifie par des fonctions de sélection différentes (voir
texte).

La figure 1.21 donne une vue synthétique de ces différentes mesures réalisées a grand
redshift. Les mesures de Le Fevre et al. (1996) et Arnouts et al. (1999) sont plus faibles
que les autres mais s’expliquent par des champs de vue petits fortement dépendants de
la variance cosmique. De plus, les objets du HDF sont tres faiblement lumineux.

1.5.2.2 Les galaxies a discontinuité Lyman

La statistique de ces objets LBGs (définis partie 1.4.2.4) augmente progressivement.
Steidel et al. (1998) confirment 78 galaxies dans l'intervalle en redshifts [2.0 — 3.4] dont
59 dans [2.7 —3.4]. Létude de ces objets implique gu’ils soient des traceurs fortement
biaisés de la distribution de la masse a ces redshifts car ils observent une forte surdensité
qui n’existerait pas dans un modéle Cold Dark Matter sans cette hypothése. Ces LBGs
sont associées a des halos de matiére noire de masse 1012 Mg, et sont déja considérés
comme des progéniteurs de galaxies massives observées dans I'Univers local.

A partir de comptages en cellules de 268 LBGs confirmées spectroscopiquement dans
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6 champs de 9'x9’ a z~3, Adelberger et al. (1998) mesurent un biais compris entre ~2
et ~6 selon la cosmologie utilisée (b=4.010.7 pour un Univers plat avec 2,=0.3) a des
échelles de ~10 h~1.Mpc. A partir de la variance du nombre de galaxies présentes dans
des cellules de ces dimensions, ils mesurent une longueur de corrélation spatiale comprise
entre 4 et 6 h~1.Mpc selon la cosmologie, avec I'hypothése d’une pente v=1.8.
Giavalisco et al. (1998) mesurent directement la fonction de corrélation angulaire (0)
de 871 LBGs réparties dans 5 champs. La distribution en redshifts établie a partir de 376
mesures spectroscopiques permet de remonter a la longueur de corrélation spatiale via

les équations de Limber (1953). lls mesurent rg = 3.3f8:g h~1.Mpc pour un facteur de dé-

célération qg=0.1,etrg = 2.1f8:§' h~1.Mpc pour qg=0.5, a un redshift médian de 3.04. Ces
valeurs sont comparables a celles de galaxies spirales a z~0, et légérement inférieures a
celles de galaxies elliptiques. Le biais linéaire mesuré est de 1.5 (4.5) pour qg=0.1 (0.5).
Ces mesures sont en accord avec la théorie de formation biaisée des galaxies. La tech-
nique LBG sélectionne des galaxies brillantes en train de former des étoiles.

Dans le cadre du sondage Canada - France Deep Field, Foucaud et al. (2003) ob-
servent 1294 LBGs a z~3. Une longueur de corrélation de rp=5.940.5 h~!.Mpc est ainsi
mesurée pour 'ensemble de leurs 3 champs a partir de la fonction de corrélation angulaire.
lls en dérivent un biais linéaire b=3.54-0.3 a partir de prédictions du champ de densité de
matiére noire. De plus, une ségrégation en couleur et luminosité est visible. Comme dans
I'Univers local (partie 1.5.1), les LBGs les plus rouges, tout comme les plus brillantes,
présentent une amplitude de corrélation plus forte que celles des bleues et faibles respec-
tivement (voir aussi Giavalisco et Dickinson (2001)).

Une sélection dans un diagramme couleur permet aussi de considérer des galaxies
de redshift compris entre 1.4 et 3.5. Comme précédemment mais avec 28500 galaxies
reparties dans 21 champs (surface totale de 0.81 degré carré), Adelberger et al. (2005)
mesurent la longueur de corrélation spatiale rg a 3 redshifts moyens (table 1.5) a partir de
®(0) et d’une distribution en redshifts établie a partir de 1600 spectres.

TaB. 1.5 — Longueur de corrélation rg (exprimée en hfl.Mpc) de LBGs (Adelberger et al.,
2005)

5 ; masse du halo (My)
° (log(m))
1.7 4.5+0.6 11.9—-12.3
2.2 4.24+0.5 11.8—12.5
2.9 4.0+0.6 11.2-11.8

Des observations utilisant la méme technique ont été réalisées a z~4 par Ouchi et al.
(2001) et jusqu’a des redshifts de ~5 par Ouchi et al. (2004), Allen et al. (2005) et Lee
et al. (2005). Il a été possible d’atteindre de tels décalages spectraux grace a des données
obtenues avec le télescope spatial Hubble combinées avec des observations au sol sur les
grands télescopes de classe 8-10m (Subaru et Keck). Une compilation de leurs mesures
ainsi que d’autres a z~3 sont reportées figure 1.22.

On retiendra que les galaxies étudiées a trés grands redshifts grace a la technique de
la cassure de Lyman a 912A sont des traceurs fortement biaisés du champ de densité
de la masse. De plus, une ségrégation en luminosité est déja observée dans ces popula-
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tions. Les plus lumineuses sont les plus agrégées. Elles se trouvent enfin dans des halos
de matiere noire trés massifs et correspondraient aux progéniteurs de galaxies massives
observées localement.

Adelberger et al., 1998
Giavalisco et al., 2001
Ouchi et al., 2001 7
Adelberger et al., 2003
Foucaud et al.,, 2003

Ouchi et al., 2004 N
Adelberger et al., 2005 i
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FiG. 1.22 — Longueur de corrélation de population de galaxies de type Lyman-Break iden-
tifiées a grands redshifts.

1.5.2.3 Les galaxies extrémement rouges

Dans le cadre d’un sondage de galaxies sélectionnées en bande K, Carlberg et al.
(1997) observent que leurs 248 objets sont plus fortement corrélés que ceux sélection-
nés traditionnellement en optique. Lamplitude de la fonction de corrélation ne semble pas
évoluer avec le redshift mais le manque de statistique ne permet pas de conclure. Cette
derniére est améliorée par Daddi et al. (2000) qui observent un échantillon complet de
398 EROs (définition partie 1.4.2.5) avec (R-Ks)>5 dans un champ de 701 minutes d’arc
carrés. La distribution spatiale de ces objets est trés inhomogene. lls mesurent une forte
amplitude de la fonction de corrélation angulaire qu’ils interprétent comme le signal de
galaxies elliptigues a z~1. Une modélisation de la distribution en redshifts de ces ga-
laxies EROs permet de quantifier la longueur de corrélation spatiale. Daddi et al. (2001)
mesurent ainsi rp=12+3 h™1.Mpc a Ks=19.2. De leur coté, Firth et al. (2002) mesurent
des longueurs de corrélation spatiales du méme ordre de grandeur comprises entre ~7.5
et ~10.5 h™1.Mpc pour un échantillon de galaxies EROs sélectionnées par leur couleur
(I-H)>3 (pour un intervalle en redshift [0.9 — 1.5]).

Comparés aux mesures faites par Guzzo et al. (1997) et Willmer et al. (1998), ces
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résultats impliqueraient une faible évolution de I'amplitude de I'agrégation des elliptiques
brillantes entre z~1-1.5 et z~0.

Dans le cadre d’un modéle de conservation des galaxies ou les elliptiques sont formées
a grands redshifts et ne font que suivre I'évolution des structures, les prédictions pour
le biais et la longueur de corrélation spatiale permettent de relier les galaxies EROs aux
LBGs (section 1.5.2.2). Mais I'amplitude de &(r) mesurée par Daddi et al. (2001) ne semble
pas diminuer assez entre z~0 et z~1 pour aller dans ce sens. Un modele basé sur la
fusion des galaxies (Mo et White, 1996) dans lequel le biais augmente avec le redshift
semble lui plus en accord avec la forte agrégation des galaxies EROs.

1.6 Evolution des grandes structures : prévision des mo-
deles

Au cours de la fin du 20®™M, début du 21°™ siecle, le développement de l'informa-
tique et des supers calculateurs a permis de nombreuses avancées dans I'astrophysique
numérique. Cette derniére consiste a produire des simulations toujours plus réalistes et
avec toujours plus de résolution. Ces simulations sont ensuite utilisées pour faire des pré-
dictions et étre confrontées aux observations.

Les premiers travaux sur les simulations a N-corps souffraient de leur faible résolu-
tion, rendant difficile le sondage de grands volumes tout en étant capable de résoudre les
halos de matiere noire contenant les galaxies a étudier. Pour localiser les galaxies parmi
I'ensemble des particules de matiére noire utilisées, des prescriptions tres simples étaient
alors employées, en ajustant par exemple la densité moyenne des galaxies, généralement
fonction de la densité locale, lissée sur des échelles de plusieurs méga parsecs (Cole et al.,
1998; Yoshida et al., 2001). Puis des approches plus fines furent utilisées dans des simu-
lations a grande résolution. Les particules de matiére sombre furent considérées comme
des éléments d’'un halo (Kauffmann et al., 1997). Lidée importante est alors de dire que
les galaxies se forment dans des halos virialisés et donc que leurs propriétés dépendent
en grande partie de la masse du halo.

Ces simulations numériques permettent de tester les modéles cosmologiques et de
faire des prédictions pour la fonction de corrélation spatiale, la fonction de luminosité, les
dépendances a la luminosité, a I'échelle sondée, a I'environnement, ...Les observations
permettent de vérifier, d’ajuster, ou de modifier les hypothéses et conditions initiales choi-
sies pour chaque simulation.

Les simulations actuelles de matiére noire sont de plus en plus réalistes (Springel et al.,
2005). Par contre il estimpossible de les confronter directement aux observations car elles
ne manipulent que la matiére noire. Il faut alors rajouter des modeles (semi-)analytiques de
formation et d’évolution des galaxies. Ces modéles sont généralement réglés de maniére
a reproduire correctement les observations dans I'Univers local. Des prédictions peuvent
ensuite étre faites a grands redshifts.

Lutilisation de la trés grande simulation du Hubble-Volume (voir partie 4.1.1) a tout
d’abord permis une étude de I'agrégation des halos de matiére noire pour quatre modeles
cosmologiques différents et de comparer ces résultats aux mesures du sondage APM
(partie 1.3.3). Jenkins et al. (1998) concluent que quelque soit le modéle, la distribution
des galaxies est soit biaisée soit anti-biaisée par rapport a celle de la masse sous-jacente.
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De plus, I'expression de ce biais n’est pas simple et dépend de I'échelle considérée.

z=3 =2

Fig. 1.23 — Distribution spatiale des galaxies (couleur) superposées a la distribution de
matiére noire a partir des simulations de la collaboration GIF (Kauffmann et al., 1999a).
La couleur des galaxies, du bleu au rouge est fonction du taux de formation d’étoiles. Les
quatre panneaux montrent I'évolution de la distribution des galaxies et de la matiére noire
de z=3 a z=0.

Couplées a des modéles semi-analytiques afin de décrire les galaxies, ces simulations
ont permit de réaliser de nombreuses prédictions quant a I'évolution de I'agrégation des
galaxies aux grandes échelles. La figure 1.23 montre I'évolution de la distribution spatiale
des galaxies et de la matiere noire entre z=3 et z=0. Lagrégation des galaxies dépend de
la luminosité, de la couleur, du type, de la morphologie ou encore du taux de formation
d’étoiles des galaxies identifiées (Kauffmann et al., 1999a,b; Weinberg et al., 2004). Ben-
son et al. (2001) prédisent aussi qu’une relation morphologie-densité (Dressler, 1980) est
déja en place au moins a redshift z=1.
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La figure 1.24 représente dans le cadre de deux modeles cosmologiques des prédic-
tions de la longueur de corrélation en fonction du redshift selon que les galaxies soient
sélectionnées en bande B, en bande |, selon qu’elles soient brillantes, qu’elles aient un
fort taux de formation stellaire ou encore qu’elles soient de type précoces (Kauffmann
et al., 1999b). Ainsi par exemple, I'amplitude des galaxies précoces est beaucoup plus
importante que la population globale et varie peu en fonction du redshift. Dans un modele
TCDM, I'évolution est moins sensible a I'échantillon considéré : rg reste stable jusqu’a z~1
puis augmente rapidement.

r, ( h~' Mpc)

ry ( h™! Mpc)
ry ( h™! Mpe)

ry ( h~! Mpc)
ro ( h™! Mpc)
ry ( h™! Mpc)
ry ( h™! Mpc)
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FiG. 1.24 — Evolution de la longueur de corrélation spatiale dans un modéle ACDM (les 4
panneaux de gauche) et dans un modeéle TCDM (les 4 de droite). Pour chague cosmologie,
les graphiques (a), (b), (c) et (d) sont répartis de haut en bas et de gauche a droite avec :
(a) galaxies L, sélectionnées en bande | et B au repos, (b) galaxies brillantes et de type
L., (c) galaxies sélectionnées en fonction de leur taux de formation stellaire, (d) galaxies
précoces de masse supérieure a 3 x 1010 M, (Kauffmann et al., 1999b, figures 7 et 8).

La figure 1.25 indique I'évolution de la longueur de corrélation rg et de la pente y de
la fonction de corrélation spatiale en fonction de la masse des galaxies, comparée a celle
de la matiere noire (Weinberg et al., 2004). Lévolution de la longueur de corrélation des
galaxies est lente mais dépend significativement de leur masse et de leur age. Des précau-
tions doivent donc étre prise dans l'interprétation de résultats de sondages qui observent
des populations de différentes masses a différents redshifts.

La figure 1.25 met aussi en évidence que le biais existant entre la distribution des
galaxies et celle de la matiére noire augmente avec le redshift. De nombreux modéles
de biais ont été développés. On retiendra trois approches différentes (Moscardini et al.,
1998) :

— Un modele ou le nombre de galaxies se conserve en fonction du temps (Fry, 1996).
Dans ce schéma, une galaxie formée a un redshift z¢ avec un biais bs ne fait
que suivre I'évolution des structures sous I'effet de la gravitée. Tegmark et Peebles
(1998) donnent une description de I'évolution du biais pour ce scénario.
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FiG. 1.25 — Evolution de la longueur de corrélation spatiale ro (en h~!.Mpc) et pente y
pour toutes les galaxies (ligne continue), pour les 500 plus massives (tirets), pour les 200
plus massives (point-tirets) et pour la matiére noire (pointillés). Les courbes d’évolution
des 500 plus massives galaxies s’arrétent a z=2.5 car I'échantillon complet n’en contient
pas suffisamment au-dela. Pour la méme raison, les courbes relatives a I'échantillon des
200 plus massives galaxies s’arrétent a z=3.5. (Weinberg et al., 2004, figure 5)
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— Un modéle ou l'on prend en compte la fusion des galaxies. Mo et White (1996)
fournissent ainsi des prédictions analytiques pour le calcul du biais.

— Un modéle ou la distribution des galaxies plus brillantes qu’une luminosité L trace
bien la distribution de halos de masses supérieures a M. Ce modéle prédit le biais
d’objets qui viennent juste de se former au redshift d’observation (Blanton et al.,
2000)

Ces modeéles, établis a partir d’approximations de la complexité des phénomenes phy-
siques mis en jeu, permettent de réaliser des prédictions qui seront ensuite comparées
aux observations et/ou simulations numériques. Ainsi, a partir d’'une simulation a N corps
couplée a des recettes semi-analytiques, Somerville et al. (2001) constatent qu’'un mo-
déle dans lequel le nombre de galaxies est conservé sous-estime I'évolution du biais alors
gu’un modeéle qui tient compte de la fusion des galaxies en fournit une bonne description.

Lune des difficultés des simulations est de bien décrire les galaxies au sein des halos
de matiere noire. Une approche simple consiste a ne placer qu’'une seule galaxie par
halo. Une description plus détaillée et trés prometteuse, dite HOD (pour Halo Occupation
Distribution), décrit la distribution des galaxies a lintérieur de chaque halo, et donc le
biais, en définissant la probabilité P(N|(N)) qu’'un halo virialisé de masse M contienne N
galaxies d’'une certaine classe. Le nombre moyen de galaxies par halo de matiére noire de
masse M peut par exemple étre défini comme une loi de puissance au-dela d’'une masse
minimum M,;, (Berlind et Weinberg, 2002) :

0 siM < Mpin
(N) = { (M/M1)*  sinon (1.25)
La masse M; correspond a la masse d’un halo qui contient en moyenne une seule galaxie.
La forme la plus simple conduit a (N) proportionnel & M et donc o. = 1. Mais les différents
processus physiques affectent la valeur de la pente comme par exemple les fusions de
galaxies ou leur évolution morphologique. Cette description de la fagon dont les halos de
matiére noire sont peuplés apporte une compréhension des structures a grande échelle
dans le régime non-linéaire. De nombreux modeéles semi-analytiques implémentent main-
tenant cette approche pour modéliser les halos (Kauffmann et al., 1999a; Somerville et
Primack, 1999; Colberg et al.,, 2000; Benson et al., 2001; Berlind et al., 2003). lls per-
mettent de faire de nombreuses prédictions et d’apporter des contraintes aux modeles de
formation des galaxies.

1.7 Synthése

Les grands sondages de galaxies, combinant photométrie et spectroscopie, ont mis
en évidence la présence de grandes structures dans I'Univers, aussi bien localement qu’'a
des épogues ou I'Univers n’était agé que de 2 a 3 milliards d’années. Dans le modéle
dit standard, ces structures sont le résultat de I'’évolution des fluctuations primordiales du
champ de densité de matiére noire. Les petites structures se sont formées les premiéres, et
leurs fusions ont aboutit a la création de structures plus importantes (modéle hiérarchique).

Les modéles théoriques permettent maintenant de relativement bien décrire I'évolution
des halos de matiére noire dans lesquels se sont formées les galaxies ainsi que de faire
des prédictions. Les galaxies sont en fait un traceur biaisé du champ de densité et ce biais
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dépend des propriétés physiques des galaxies. Ainsi, leur agrégation dépend fortement de
leur luminosité, de leur couleur, de leur type spectral et morphologique. Les galaxies lumi-
neuses sont ainsi plus corrélées que les faibles. Lamplitude de la fonction de corrélation
des galaxies bleues est plus importante que celle des rouges tout comme I'est la longueur
de corrélation des galaxies de type précoce (elliptiques, lenticulaires) par rapport a celle
des galaxies tardives (spirales, irréguliéres).

Ces résultats sont maintenant bien établis dans I'Univers proche comme nous I'avons
montré dans ce chapitre, mais peu d'observations facilement comparables pour retracer
I'évolution et dans des champ suffisamment grands pour s’affranchir de la variance cos-
migue n’avaient été réalisées jusqu’au début de cette thése en 2002. Pourtant il est impor-
tant de pouvoir observer un nombre statistiquement représentatif de galaxies a différentes
époques, jusqu’a de treés grands redshifts afin de pouvoir suivre I'évolution et la fagon dont
se sont formées les galaxies et les grandes structures. C’est un des buts du sondage
profond VIMOS-VLT Deep Survey présenté dans le chapitre suivant.
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Ce chapitre présente le sondage spectroscopique VIMOS-VLT Deep Survey. Je décris
les caractéristiques de ce sondage profond de I'Univers. Je présente ensuite comment ont
été réduites les données spectroscopiques et comment les redshifts ont été mesurés. Je
décris enfin les données de la premiére campagne d’observation qui ont été utilisées par
la suite.

2.1 Des sondages d’Univers lointain

Mon travail de these s’est déroulé dans le cadre du sondage spectroscopique profond
du VVDS. Avant d’en faire sa description dans la suite de ce chapitre, je décris ici les
principaux sondages dont le but est d’observer I'Univers distant et les compare au VVDS.

Comme nous 'avons dit dans le premier chapitre, un sondage du ciel doit savoir faire le
bon compromis entre couverture du ciel, profondeur atteinte, résolution spectroscopique et
échantillonnage spatiale. Le tableau 2.1 décrit quelques éléments clefs de plusieurs de ces
sondages : la taille du champ, la profondeur atteinte dans une certaine bande, le nombre
d’objets (photométriques et/ou spectroscopiques), et le nombre de bandes photométriques
utilisées.

Le projet américain DEEP2 (Davis et al., 2003) consiste a obtenir le spectre de quelques
55000 galaxies a z>0.7. Ces observations sont réalisées a partir du spectrographe multi-
objets a fentes DEIMOS, installé sur le télescope Keck Il de 10 métres de diamétre situé
au sommet du Mauna Kea a 4205 métres d'altitude. Jusqu’a 75 spectres de résolution
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R~4000 peuvent étre enregistrés simultanément. La résolution de ces spectres permet
par exemple d’établir les courbes de rotations des galaxies. Les cibles sont sélectionnées
selon un critére en couleur R-1 et B-R (Coil et al., 2004). Lavantage de cette technique est
de ne conserver effectivement que des galaxies a z~1. Par contre il est difficile d’estimer
le nombre et les propriétés des objets écartés mais pourtant situés a ces grands redshifts.
Cela complique alors leur objectif scientifique qui est d’étudier les propriétés et I'agréga-
tion des galaxies a z~1 et de les comparer aux mesures réalisées dans I'Univers local par

les sondages 2dFGRS et SDSS.

TAB. 2.1 — Parametres important qui conditionnent l'efficacité d’'un sondage

sondage taille profondeur nombre nombre

(en deg?) d’objets de filtres
VVDS Wide 16 Iag < 22.5 ~ 10°/ BVRI
VVDS Deep 1.2 lag < 24 ~ 30000/ UBVRIJK
DEEP2? 35 Rag <24.1 | ~ 55000/ BRI
COSMOS 2 Iag < 27.5 ~210° ~20°
GEMS® 0.22 Vag <28.3 | ~ 10000 | FB06W, F850LP
COMBO179 | 1 (4 champs) Rag < 24 ~ 60000' | 17 dont UBVRI
CNOC2° 1.5 (4 champs) | R <215 ~6000/ UBVRI.
CFRS' 0.14 (5 champs) | lag <22.5 591/ BVIK
CFDF 4x0.24 ~26-27 ~ 100000 UBVI
2dFGRSY 2000 B) <19.45 | ~2.3x10% b,

6670’ ~1.8x10% .

SDSS” 4783 r=22.2 8.5 % 105 ugriz

4Davis et al. (2003)

bHST, CFHTLS, Subaru, Spitzer, radio, XMM, . ..
°(Rix et al., 2004)

9Wolf et al. (2004)

®Yee et al. (2000)

fLilly et al. (1995a)

9Colless et al. (2001)

hadelman-McCarthy (2005)

fimagerie

Ispectroscopie

La surface du champ couverte par DEEP2 est relativement grande comparée a des
sondages comme le CNOC2, le CFRS ou méme COMBO17. Ces champs la souffrent des
effets de la variance cosmique. Le projet COMBO17 (Wolf et al., 2004) essaie lui de s’en
affranchir en étant capable, par une technique de redshifts photométriques, d’obtenir I'in-
formation a trois dimensions de plus de 60000 objets, soit autant que pour DEEP2 mais
pour un champ 4 fois plus petit. Linconvénient majeur reste la faible précision des redshifts
photométriques (8z/(1+z) ~ 0.02). Le projet GEMS (Rix et al., 2004, Galaxy Evolution
from Morphologies and SEDs) combine lui les informations déja disponibles sur le champ
CDFS grace aux sondages GOODS (Giavalisco et al., 2004) et COMBO17 en I'élargissant
a 28'x28 a partir d’observations réalisées dans deux couleurs avec le télescope spa-
tial Hubble. Ce nouveau sondage permet d’étudier ~10000 galaxies en fonction de leur
morphologie, ce que ne peuvent pas réaliser les autres sondages d’Univers distants. Un
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autre sondage en cours, le projet COSMOS, fournira, la aussi grace a des images HST,
linformation morphologique de ~ 10° galaxies sur un champ encore 4 fois plus grand.

De tous ces sondages, seuls le sondage COSMOS et le VVDS observent des vo-
lumes d’Univers comparables a ceux du SDSS et 2dFGRS. Les galaxies de ce dernier
remplissent un volume d’Univers de ~ 108 h—3.Mpc3 jusqu’a z~0.3 (Colless et al., 2001),
a comparer aux ~ 9 x 107 h=3.Mpc? du sondage COSMOS jusqu’a z~4 ou encore aux
~ 1.5 10% h=3.Mpc3 du VVDS jusqu’a z~1.5 (Marinoni et al., 2005). Le sondage VVDS
est le pendant a grand redshift des grands sondages de I'Univers local.

2.2 Le sondage spectroscopique profond VVDS

2.2.1 But et stratégie

Le VIMOS-VLT Deep Survey' est un trés grand relevé profond du ciel. Le projet, lancé
en 1996, est conduit par un consortium franco-italien de 47 chercheurs, post-doctorants et
doctorants. Il regroupe le Laboratoire d’Astrophysique de Marseille, I'lstituto di Fisica Cos-
mica e Tecnologie Relative (Milan), I'Osservatorio Astronomico di Brera (Milan), 'Osserva-
torio Astronomico di Bologna (Bologne), I'Observatoire Midi-Pyrénées, I'Osservatorio As-
tronomico di Capodimonte (Naples), et I'Institut d’Astrophysique de Paris. Ce consortium
a été chargé de la construction du spectrographe multi-objets VIMOS (voir partie 2.2.2) en
échange d’une utilisation garantie de 'instrument a hauteur de 50 nuits d’observation.

Le but du VVDS est d’étudier la formation et I'évolution des galaxies, celle des grandes
structures, des amas de galaxies ainsi que les galaxies a noyau actif en remontant jusqu’a
une époque ou I'Univers était 4gé de moins de 10% de son age actuel.

Les observations du ciel sont menées sur 4 grands champs indépendants situés sur
I'équateur céleste (figure 2.1) : 0226-0430, 1003+0154, 1400+0500 et 2217+0024. Chaque
champ mesure 2x2 degrés carrés. Ceci permet de tenir compte de la variance cosmique
et d’étudier les grandes structures jusqu’a des échelles de 100 h~.Mpc a redshift ~1.
Enfin, un cinquiéme champ a été rajouté a cette liste : le CDFS (pour Chandra Deep Field
South).

Le relevé se divise en deux étapes successives : I'observation profonde des quatre
champs en imagerie suivie d’'observations spectroscopiques.

La premiére étape consiste a réaliser un relevé photométrique des champs définis ci-
dessus dans différents filtres. Ces observations se sont déroulées en grande partie au
télescope Canada-France-Hawaii avec la caméra CFH12k au travers des filtres B, V, R et |
sur les quatre champs (Le Févre et al., 2004a; McCracken et al., 2003). Des observations
complémentaires en bande U ont été obtenues sur le télescope de 2.2m de I'ESO a La
Silla (Radovich et al., 2004) et en bande J et K sur le NTT (lovino et al., 2005) mais ne
couvrent pas tous ces champs.Le tableau 2.2 résume les observations obtenues pour ces
quatres champs dans les différents filtres (leurs courbes de transmission sont reportées
figure 2.2) ainsi que les données EIS (Arnouts et al., 2001) utilisées pour le CDFS.

Le traitement des données photométriques s’est déroulé au sein de I'équipe TERAPIX?
de I'Institut d’Astrophysique de Paris, a I'exception des données infrarouges réduites par

Tvoir http ://www.oamp.fr/virmos/
2voir http ://terapix.iap.fr/
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Champ R.A. Déc. Filtre Magnitude de Surface
(J2000) (J2000) complétude (AB) (degz)
VVDS-02h 02:26:00 -04:30:00 U 25.0 0.71
B 26.5 1.2
Vv 26.2 1.2
R 25.9 1.2
| 25.0 1.2
J 22.25 451072
K 20.75 4.61072
GALEX/NUV 24.4 1.2
GALEX/FUV 24.8 1.2
Spitzer/3.6um 20.4 1.1
Spitzer/4.5um 19.1 1.1
Spitzer/5.8um 15.7 1.1
Spitzer/8um 15.9 1.1
Spitzer/24um 11.9 1.1
VVDS-10h 10:083:39 +01:54:39 | 25.0 4
J 22.25 2.91072
K 20.75 3.41072
VVDS-14h 14:00:00 +05:00:00 | 25.0 4
J 22.0 6.5103
K 20.75 1.31072
VVDS-22h 22 :17:50 +00:24:27 | 25.0 4
J 21.9 2.81072
K 21.0 251072
VVDS-CDFS 03:32:28 -27:48:30 U 25.7 0.25
U 26.0 0.25
B 26.4 0.25
\ 254 0.25
R 25.5 0.25
| 24.7 0.25

TaB. 2.2 — Résumé des données photométriques disponibles pour les différents champs
du VVDS. Les magnitudes de complétude sont données a 50% pour les données CFH12k
(dans une ouverture de 3 secondes d’'arc), et a 56 pour les données GALEX (Morrissey
et al., 2005), Spitzer, et du CDFS. Pour des informations complémentaires, se référer a
McCracken et al. (2003), Radovich et al. (2004), lovino et al. (2005) et Arnouts et al. (2001).
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FiG. 2.1 — Position des quatre champs VVDS sur une carte d’extinction du ciel (Le Févre
et al. (2004a)). Les carrés représentent la position des 4 champs larges.

I'équipe de Milan-Brera. Ainsi, un ensemble de plus de 2 millions d’objets extraits de ces
images sont stockés dans une base de données CENCOS du Laboratoire d’Astrophysique
de Marseille®. Elle contient entre autre les coordonnées et magnitudes dans chacune des
bandes disponibles pour chaque objet du catalogue.

La deuxiéme partie du sondage consiste a déterminer avec VIMOS le redshift de plus
de 100000 galaxies extraites du catalogue de la base de donnée. Le critére de sélec-
tion des objets pour la partie spectroscopie est le plus simple possible afin d’introduire le
moins de biais observationnels possible. Il consiste a choisir au hasard des objets parmi
ceux plus brillants qu’une certaine limite. Contrairement & d’autres sondages de galaxies
(DEEP2 (Davis et al., 2003), Lyman-Break (Steidel et al., 1996), ...) qui combinent une
sélection en magnitude a des critéres de couleur a partir de plusieurs bandes photomé-
triques, une pure sélection en magnitude ne sélectionnera pas a priori telle ou telle classe
d’objet. Léchantillon alors obtenu sera donc représentatif de la population globale, ce qui
est le but recherché.

La bande de sélection choisie est la bande | qui couvre la plage en longueur d’onde
entre 700 et 950 nanomeétres. Le choix de la bande | réalise un compromis entre la sélec-
tion de galaxies & partir du flux émis par leurs étoiles vieilles au-dessus de 4000A jusqu’a
z~1, et la sélection de galaxies détectées par leur continu émis en-dessous de 4000A
jusqu’a l'ultraviolet pour les objets a redshift au dela de 1. La encore, la partie spectrosco-
pie du sondage est divisée en deux. La premiére partie dite Wide consiste a enregistrer
le spectre et a mesurer le redshift d’objets détectés dans la bande | avec une magnitude
(AB) comprise entre 17.5 et 22.5 sur les quatre champs du VVDS alors que la deuxiéme
partie, Deep, est plus profonde jusqu’a Iag = 24, mais sur seulement 1.2 degrés carrés
du champ VVDS-02h et une partie du champ VVDS-CDFS. C’est la premiere fois qu’'un

Svoir http ://cencosw.oamp.fr/
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FiG. 2.2 — Courbe de transmission des filtres B, V, R et | de la caméra CFH12k/CFHT, U
de la caméra WFI/ESO-MPG, J et K de la caméra SOFI/ESO-NTT
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sondage complet en magnitude est conduit a une magnitude aussi profonde de Iag = 24,
sur un échantillon aussi grand. La partie Wide permet d’étudier les grandes structures et
d’évaluer la variance cosmique alors que la partie Deep sonde les galaxies a plus grand
redshift et apporte des informations sur les objets les plus faibles.

2.2.2 Linstrument VIMOS

Le large programme VVDS est rendu possible par I'utilisation du spectrographe multi-
objets VIMOS (pour Visible Multi-Object Spectrograph). Cet instrument est installé au foyer
Nasmith de I'unité Melipal du Very Large Telescope (VLT) de I'Observatoire Austral Euro-
péen (ESO), situé au sommet du mont Paranal a 2635 meétres d’altitude dans la cordillere
des Andes. Il exploite au maximum les capacités d’acquisition du télescope de 8 métres de
diamétre ce qui permet de réaliser des sondages spectroscopiques profonds. VIMOS est
capable d’enregistrer simultanément jusqu’a 1000 spectres de galaxies (600 en moyenne)
en basse résolution (R~200) (Le Févre et al., 2003) et rend donc possible la réalisation de
grands sondages. A titre de comparaison, un relevé de la taille du Canada France Redshift
Survey (CFRS, voir Le Févre et al. (1995)) qui avait nécessité plus de 25 nuits d’observa-
tion avec MOS-SIS au télescope CFHT il y a seulement une dizaine d’années peut ainsi
étre mené a bien en une heure et demie de pose,

VIMOS, développé et construit pour le compte de I'ESO par le consortium franco-italien
VVDS, a été testé et calibré a I'Observatoire de Haute Provence. Il y a regu sa premiéere
lumiére dite “technique” le 12 mai 2000. Démonté puis réintégré au Chili, il est opérationnel
depuis le 26 février 2002. Il peut fonctionner dans trois modes : imagerie, spectroscopie
multi-objet, spectroscopie intégrale de champ.

2.2.2.1 Imagerie et spectroscopie multi-objet

Le champ de vue de VIMOS se sépare en 4 canaux (ou quadrants) chacun de 7
par 8 minutes d’arc environ séparés par un motif en croix de largeur de 2 minutes d’arc
(figure 2.3). Chaque canal est indépendant et représente un spectrographe multi-objet a
part entiere. La chaine d’acquisition contient un filtre interférentiel afin de choisir la bande
passante en longueur d’onde. Dix filtres sont disponibles. Un masque usiné sur place
grace a l'unité de fabrication Mask Manufacturing Unit (MMU, Conti et al. (2001)) peut
étre inséré. Il contient un certain nombre de fentes paralléles entre elles et déterminées
afin de ne sélectionner que les objets (galaxies/étoiles) que I'on cherche a étudier. Un
réseau disperse ensuite leur lumiére perpendiculairement a la direction des fentes. Le
choix du réseau se fait parmi six d’entre eux selon la résolution en longueur d’onde (A/AA
compris entre 200 et 2500, pour une fente de 1 seconde d’arc) et la plage du spectre
voulue (3700A - 6700A pour le grisme bleu et 5000A - 10000A pour le grisme rouge).
Limage des spectres est enfin enregistrée sur un capteur CCD de 2048 x 4096 pixels. Sa
résolution est de 0.205"/pixel.

Lintérét de VIMOS est son gain multiplex. En mode basse résolution, un spectre s’étale
verticalement dans le plan du CCD sur 550 pixels. La longueur des fentes étant de I'ordre
de 10 secondes d’arc sur le ciel, soit environ une cinquantaine de pixels, il est possible
d’observer simultanément jusqu’a 1000 objets sans que leurs spectres ne se superposent.
En mode haute résolution, VIMOS peut imager de 'ordre de 150 spectres simultanément.
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FiG. 2.3 — Champ de vue de l'instrument VIMOS en mode imagerie/spectroscopie multi-
objets

2.2.2.2 Spectroscopie intégrale de champ

Le mode spectroscopie intégrale de champ n’a pas été utilisé dans le cadre de cette
thése. On notera cependant que ce mode permet, au moyen de 6400 fibres optiques
couplées a des micro-lentilles, d’enregistrer le spectre de chaque zone d’'un champ du ciel
faisant 5757 minutes ou 24 x24 secondes d’arc carrées. La plage en longueur d’onde
disponible est 3700-10000A. Ce mode permet par exemple I'étude d’amas de galaxies en
enregistrant le spectre de tous les objets présents dans le champ.

2.2.3 Observations

Le grand programme VVDS a bénéficié de cinquante nuits d’observations entre oc-
tobre 2002 et septembre 2004. Dix-huit ont été perdues suite a des problemes météoro-
logiques. Dans le cadre de cette thése, les observations spectroscopiques réalisées avec
VIMOS ont été faites en utilisant le grisme rouge basse résolution LR-RED (R~230) et le
filtre de bande passante 5500-9500A. La résolution en longueur d’'onde du grisme est de
7A/pixel.

La stratégie d’observation est différente entre la partie Deep et la partie Wide du son-
dage, non seulement en terme de magnitude limite de sélection mais aussi en terme
d’échantillonnage spatial. Afin de couvrir tous les champs observés, 96 pointés VIMOS
ont été définis pour chacun des champs Wide VVDS-10h, VVDS-14h et VVDS-22h, 106
dont 66 pointés Deep pour le champ VVDS-02h et 5 pour le VVDS-CDFS. Ces pointés se
superposent et sont décalés afin de combler le vide créé par la croix séparant les quatre
canaux d’un pointé. Les listes des pointés des champs profonds VVDS-02h et CDFS ont
été établies afin que chaque zone du ciel soit observée quatre fois, par quatre pointés VI-
MOS différents (deux fois sur les bords du champ). C’est la stratégie a quatre passages.
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Les champs Wide ne sont observés qu’au moyen d’une stratégie a deux passages.

La sélection des objets se fait avec le logiciel Super Spoc (SSPOC). A une magnitude
limite Iag = 24, environ un millier d’objets sont visibles dans un quadrant de VIMOS. Le
role de SSPOC est de maximiser le nombre d’objets qui seront visés simultanément, tout
en évitant que leurs spectres ne se chevauchent sur le capteur CCD (voir figures 2.4 et 2.5
). Il tient compte pour cela du diamétre apparent de chaque objet et de leur position sur
le ciel. Il prend aussi en compte les contraintes liées a la réduction des données (section
partie 2.3.1) comme l'ajout d’au moins 1.8 secondes d’arc autour de chaque objet pour
enregistrer le spectre du ciel de part et autre, et I'alignement des cibles choisies pour
permettre un recouvrement des spectres du second ordre.

FiG. 2.4 — Exemple d’'une sélection par le logiciel Super Spoc d’objets pour un quadrant
d’'une observation MOS. Les cibles sont identifiées par des carrées et positionnées au
centre des fentes spectroscopiques alignées selon I'axe Ox. Les zones de dispersion at-
tendues de chaque spectre sont représentées par les grands rectangles alignés verticale-
ment.

Ce programme fait partie d’'un ensemble appelé VLT-VIMOS Mask Preparation Soft-
ware (VMMPS, Bottini et al. (2005)) destiné a automatiser le processus de sélection des
objets et la préparation des observations. Avant chaque observation en mode MOS, une
pré-image est obtenue (figure 2.4). Cette derniere, dont le temps d’acquisition est tres
court (3 minutes), permet de recalibrer les coordonnées des cibles dans le plan focal de
VIMOS a partir des objets brillants. Il ne reste plus alors qu’a réaliser le masque constitué
des fentes placées devant les différentes cibles grace au MMU. Plusieurs poses avec
VIMOS sont ensuite réalisées pour chaque masque (5 poses de 10 minutes pour les
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champs Wide, 10 poses de 27 minutes pour la partie Deep). Un exemple d’exposition
MOS est montrée en figure 2.5 ou I'on distingue les spectres enregistrés par VIMOS a
travers chaque fente.
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Fig. 2.5 — Exemple d’une exposition MOS typique pour un quadrant de ~ 120 fentes. Les
spectres 2D sont alignées selon 'axe Oy

2.3 Reéduction des données spectroscopiques et déter-
mination des redshifts

Je décris dans cette partie la fagon dont les données spectroscopiques obtenues sur
le spectrographe multi-objets VIMOS ont été réduites ainsi que la méthode employée pour
déterminer le décalage spectral de chaque objet observé. J'ai moi-méme participé a la
réduction et a la mesure du redshift de plus de 6000 objets (5 pointés Deep et 9 pointés
Wide).

2.3.1 Réduction des données

Toute la phase de réduction des données se fait sous le logiciel VIPGI* (Scodeggio
et al., 2005) développé a I'lASF de Milan dans le cadre du consortium VVDS afin de
réduire la trés grande quantité de données (550 spectres par pointé en moyenne pour

4voir http ://cosmos.mi.iasf.cnr.it/pandora/vipgi.html
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les observations Deep). Il est en effet impossible de réduire autant de données manuelle-
ment. Le but de cette étape est de rendre exploitable les données brutes observationnelles
et de créer un spectre a une seule dimension représentant le flux émis en fonction de la
longueur d’onde. VIPGI est composé de plusieurs modules permettant de réduire les don-
nées brutes étape par étape. Des outils de visualisation sont inclus afin de vérifier le bon
déroulement de chaque étape et de les valider. Un pointé est constitué de 4 quadrants et
la réduction se fait quadrant par quadrant.

De nombreux fichiers sont nécessaires au bon déroulement du processus. Pour chaque
masque une dizaine de poses ont été réalisées. A chaque fois, le masque a été décalé de
facon a faire glisser les cibles le long de leur fente (axe x). Ceci permet d’améliorer 'étape
ultérieure de soustraction du ciel. Des poses de calibration sur des lampes spectrales de
référence sont ensuite obtenues pour chaque masque, ainsi que des poses dite Biais et
Flat.

Le Biais est la réponse instantanée de la caméra CCD. L*image” enregistrée corres-
pond au signal a vide du détecteur qu'il faut retirer a chaque pose scientifique. Le Flat
est I'image enregistrée aprés une exposition a une lumiére a incandescence (corps noir).
Cette image permet de corriger la variation de la réponse du CCD de pixel a pixel. Chaque
pose scientifique est alors divisée par ce Flat, apres correction du Biais. La pose Flat per-
met aussi ici de localiser précisément la zone de dispersion de chaque spectre sur les
images par détection de la zone illuminée.

Chaque pose individuelle d’'un spectre est un spectre a deux dimensions : I'axe x est
représenté par la fente au milieu de laquelle est placée I'objet (galaxie, étoile, ...) et 'axe
y, perpendiculaire, correspond a I'axe selon lequel la lumiére qui passe au travers de la
fente est dispersée. La figure 2.6 montre un exemple de spectre 2D.

FiG. 2.6 — Spectre a 2 dimensions. Laxe horizontal représente I'axe de dispersion de la
lumiére, perpendiculairement a I'axe défini par la fente. On observe ici la trace du spectre
de la galaxie visée. On identifie sur cet exemple les raies d’absorption CaH et CaK située
au premier quart a gauche du spectre (voir aussi la figure 2.12)

Laddition des poses scientifiques sans tenir compte du décalage suivant I'axe x des
fentes permet de réaliser une cartographie des franges d’interférences créées a grande
longueur d’'onde avec les pixels du détecteur (leur dimension est de 15x 15 microns). Ces
franges seront retirées par la suite par VIPGI.

Afin d’augmenter le rapport signal a bruit, les spectres sont ensuite additionnés en
tenant compte des décalages qui les séparent les un des autres. En additionnant 'intensité
de chacun des pixels le long de I'axe y de dispersion, on crée le profil d’extraction (figure
2.7). Il permet de localiser précisément la position selon I'axe x de la trace du spectre.
Les zones de part et d’autre correspondent au spectre du ciel. Celui-ci a été soustrait
de chacune des poses individuelles, sur lesquelles se sont superposées les signatures
spectrales du ciel (bandes OH), avant co-addition.
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FiG. 2.7 — Profil d’extraction d’'un spectre. On a additionné I'intensité des pixels selon I'axe
de dispersion du spectre afin de localiser la position exacte du spectre que I'on cherche a
extraire.

Entre temps, on aura exploité les spectres obtenus sur des lampes de référence a
Hélium-Argon. Les longueurs d’onde de leurs raies en émission sont bien connues. Cela
permet au moyen d’'une approximation polynomiale de calibrer en longueur d’onde I'axe
de dispersion du spectre. |l faut a chaque fois vérifier le fichier de calibration en longueur
d’'onde avant de l'utiliser. Lécart quadratique moyen entre la position des raies et celle
attendue doit étre inférieur & 2A. S'il s’avére que cette valeur est globalement dépassée,
c’est-a-dire pour un trop grand nombre de fentes pour un méme quadrant, il faut refaire
cette étape avec une autre pose réalisée a partir de lampes spectrales de référence. Il est
possible aussi d’utiliser les poses sciences elles-mémes, mais dans ce cas la tolérance
est plus grande (4A). VIPGI réalise dans ce cas la calibration a partir des raies du ciel.

On peut alors extraire la position du spectre et obtenir un spectre a une dimension,
intensité en fonction de la longueur d’onde. Il reste encore a calibrer en flux en fonction de
spectres de référence d’étoiles standards, par exemple LTT3218, puis a appliquer une cor-
rection. Cette derniére compense tout d’abord la partie bleue du spectre (autour de 6000A)
pour laquelle le détecteur est moins sensible. Puis elle corrige des effets d’absorption dues
a latmospheére terrestre (raie située a A = 7600A par exemple). Ces bandes d’absorption
sont clairement visibles sur les spectres d’étoiles de type K dont le spectre est assez plat.

Enfin, la derniére étape consiste a nettoyer les spectres. La réduction n’est en effet
pas toujours parfaite a cause d’'une mauvaise correction des raies d’interférences dans la
partie rouge du spectre. Ces aléas introduisent des artefacts dans le spectre final pouvant
étre interprétés a tort comme des raies d’émissions ou d’absorptions. Ceci peut alors
fausser la mesure du redshift (partie 2.3.2.2). De plus, il arrive que deux spectres 2D soient
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parfaitement alignés sur le CCD dans le plan focal de VIMOS. Si l'un de ces spectres
correspond a un objet brillant (étoile de magnitude Iag = 18 par exemple), I'ordre zéro
de son spectre (son image) peut se retrouver superposé au deuxiéme spectre. Il n'est
malheureusement pas possible de supprimer cet ordre de fagon automatique lors des
étapes précédentes de réduction. Il faut donc le supprimer a la main, spectre par spectre
lorsque la situation I'exige.

Pour terminer, lors de la prise de données avec VIMOS, il arrive qu'un deuxiéme objet
(exceptionnellement trois), non sélectionné au préalable, soit vu a travers la fente de I'objet
ciblé. Deux spectres sont alors enregistrés sur le CCD. VIPGI est capable d’extraire les
deux spectres dés que leur intensité les rends détectables. Le deuxiéme objet peut ou non
vérifier les critéres de sélection de I'échantillon complet. Dans tous les cas il faut I'identifier
dans la base de donnée VVDS et il sera répertorié de fagon a garder la trace qu'il ne
s’agissait pas de I'objet visé (voir partie 2.3.2.3). Dans certain cas, I'objet n’est pas réel. |l
s’agit généralement du second ordre ou de I'ordre zéro d’un autre spectre.

2.3.2 Deétermination des redshifts

Apres avoir réduit les données et obtenus les spectres a une dimension calibrés en lon-
gueur d’onde, en flux, et nettoyés I'étape suivante consiste a mesurer le décalage spectral
de chacun d’entre eux. Le décalage vers le rouge, ou redshift, est défini par z = A/Ag — 1,
avec A la longueur d’onde a laquelle est regue le flux émis a la longueur Ag. Dans le cadre
du VVDS, les objets sont observés dans lintervalle [5500—9500A]. Il faut donc identifier
les signatures spectrales observées dans cet intervalle pour mesurer la valeur de z. Ceci
est d’autant plus difficile que I'on a aucune connaissance a priori du redshift, aucune pré-
selection en couleur et/ou morphologie n'ayant été faite. Des étoiles ainsi que des quasars
(ou QSO pour quasi stellar object) sont donc présents dans I'’échantillon. De méme, de
part la profondeur de I'échantillon (Iag = 24), de nombreuses galaxies a grands déca-
lages spectraux (jusqu’a z~5) sont présentes.

2.3.2.1 Raies en émission, en absorption

Les galaxies ciblées dans le VVDS sont des galaxies lointaines pour la plupart, donc de
dimensions angulaires trés petites (de I'ordre de 1 a 2 secondes d’arc), et parfois dominées
par le seeing. Ainsi les spectres mesurés sont des spectres intégrés de toutes les étoiles
contenues dans ces galaxies. Selon I'évolution de ces derniéres, le spectre total sera donc
différent. On distingue trois types de spectres :

spectres de raies d’émission

Les raies d’émission correspondent a des pics d’intensité dans le spectre. Elles peuvent
étre plus ou moins intenses et plus ou moins larges. Elles se produisent lors du passage
d’un électron d’un niveau d’énergie atomique E> a un autre moins énergétique E; libérant
un photon de longueur d’onde A définis par :

hc

A=
Er —E;

(2.1)
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ou h est la constante de Planck® et ¢ la vitesse de la lumiére. Cette énergie peut aussi
étre dissipée par collisions si la densité est suffisante, ce qui n'est généralement pas le
cas dans le milieux interstellaire des galaxies. On observe ainsi de nombreuses raies dites
interdites ([OlI], [Olll], ...) invisibles sur Terre ol la densité est ~ 101° fois plus importante
que les conditions requises.

spectres de raies d’absorption

La présence d’'une raie d’absorption indique gqu’il y a entre la source lumineuse et I'ob-
servateur un milieu absorbant a cette longueur d’'onde. Comme pour les raies d’émission,
les raies d’absorption peuvent étre plus ou moins intenses et plus ou moins larges. Elles
se produisent lors du passage d’un électron d’un niveau d’énergie atomique a un autre
plus énergétique, grace a I'absorption d’'un photon.

spectres continus

Un spectre continu est observé lorsqu’une source émet dans un large domaine de
longueur d’'onde, de maniére continue. C’est le cas du spectre de corps noir émis par I'at-
mosphére des étoiles. Il présente un maximum duquel on déduit la température de I'étoile.
Cette température se traduit par une couleur et une durée de vie de I'étoile. Les étoiles
bleues ayant une durée de vie trés courte (~ 10° années), la présence d’'un maximum
dans le bleu dans le spectre continu d’'une galaxie est donc caractéristique des galaxies
ou une phase de formation stellaire récente a eu lieu.

Le tableau 2.3 rapporte une liste non-exhaustive de raies spectrales. Il y est indiqué
si ces raies peuvent étre observées en émission (E), ou en absorption (A). Certaines
raies peuvent étre treés larges (B). Elles sont produites par des jets violents de matiere
dans la direction de la ligne de visée. Ces derniers sont généralement produits par un
trou noir présent dans la galaxie héte et caractéristique des quasars. La figure 2.8 indique
l'intervalle en redshift d’observabilité de quelques une de ces raies dans l'intervalle en
longueur d’onde [5500-9500A].

De nombreuses références de spectres de galaxies existent. On notera les quatres
spectres de galaxies observées dans I'Univers local par Coleman et al. (1980) (figure
1.10), ou encore les spectres rapportés par Kennicutt (1992). Il est difficile d’obtenir des
spectres de référence émis dans l'ultraviolet par des galaxies locales. Par contre cela
devient possible si I'on observe a grand redshift. Ainsi, Steidel et al. (1996) et Shapley
et al. (2003) rapportent des exemples de spectres de galaxies observées a z~3-4. A de
tels décalages vers le rouge, le flux lumineux émis par une galaxie en UV est recu dans le
visible. Une analyse spectroscopique est alors possible.

Des spectres de référence ont été créés a partir des spectres du VVDS et inclus dans
l'outil VIPGI (voir section 2.3.2.2). Lensemble des spectres VVDS a été rendu disponible
au consortium en fin de cette thése. La figure 2.9 montre 6 de ces spectres de références
(templates).

Quelques exemples de spectres composites de quasars on été obtenus a partir de
données du Hubble Space Telescope (HST) par Zheng et al. (1997), ou plus récemment,
dans le cadre du Sloan Digital Sky Survey (SDSS) par Vanden Berk et al. (2001) et Bu-
davari et al. (2001).

Sh=6.63x10"3 Js
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A(A) type nom | A(A) type nom | A(A) type nom
1215.7 AEB Lya | 2626.0 E Fell 4304.4 A bande G
1260.4 A Sill | 2799.0 A,E,.B  Mgll | 43404 AE Hy
13030 A [O] | 28529 A Mgl | 43632 E [0l
1334.5 A Cll | 33459 E [NeV] | 4383.6 A Fel
1397.0 AEB SilV | 3425.8 E [NeV] | 4861.3 A,E,B HB
1526.7 A Sill | 3581.0 A Fel 4958.9 E [Ol]
15490 AEB CIV [37275 E  [Ol] |50068 E  [Oll]
1608.5 A Fell | 3797.9 AE HO 51754 A Mgl
1640.0 AJE Hell | 3868.7 E [Nelll] | 5269.0 A Ca+Fe
1856.0 A Allll | 3883.0 A CN 5875.6 AE Hel
1909.0 E,B [CIll] | 3933.7 A CallK | 5892.5 A Na-bl
2344 .2 A Fell | 3968.5 A CallH | 6562.8 AEB Ho
23820 A  Fell | 39675 E  [Nelll] | 65836 E INII]
2586.7 A Fell | 4101.7 A\E Ho 6678.1 AE Hel
2600.0 A Fell | 4216.0 A CN 6725.0 E [SH

TaB. 2.3 — Liste des principales raies en émission (E), et/ou absorption (A) en fonction
de leur longueur d’'onde au repos. Les raies entre crochets sont dites interdites. Les raies
pouvant étre larges sont notées B.
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FiG. 2.8 — Visibilité de quelques raies en fonction du redshift. Par exemple, la raie Mgll
n’est observable qu’entre z=0.97 et 2.39. De méme, les raies [Oll] et [Olll] peuvent étre
simultanément observées sur le spectre d’une galaxies a z=0.6
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FiGg. 2.9 — Spectres de référence réalisés a partir des spectres du VVDS. On retrouve
un template composé a partir des spectres de galaxies les plus rouges, puis un template
pour chacun des type 1, 2, 3 et 4 (voir définition des types partie 5.2.1) et enfin un tem-
plate composé des spectres de galaxies dont le redshift est compris entre 1.4 et 5. Les
5 premiers ont été réalisés a partir de spectres dont la note de qualité du redshift (partie
2.3.2.3) est de 3 ou 4. Les notes 2 ont aussi été utilisées pour la réalisation du sixieme.
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Enfin, une référence compléte de spectres d’étoiles est proposés par Pickles (1985).

2.3.2.2 Méthodologie

L'étape cruciale de mesure des redshifts est loin d’étre évidente. Aucun entrainement
n’'ayant pu étre possible sur des spectres simulés, I'apprentissage de la mesure des dé-
calages spectraux s’est fait de maniére itérative pour la plupart des membres du VVDS a
partir des données réelles obtenues avec VIMOS. De plus, de part la trés grande quantité
de données, un processus “semi-automatique” a du étre mis en place.

Pour cela, plusieurs outils ont été développés pour faciliter 'identification des raies
spectrales, la décision finale de la valeur d’'un redshift restant entre des mains humaines.
De plus, pour s’assurer d’'une homogénéité des résultats d’'un jeu de données a un autre,
les redshifts de chaque quadrant ont été mesurés indépendamment par deux personnes
différentes. Les deux listes de redshifts ont ensuite été comparées par ces deux mémes
personnes. Une décision finale est ensuite prise dans les cas de désaccord.

La démarche suivie par chaque personne impliguée dans la mesure des redshifts est
la suivante.

Premier passage : mesure automatique

Le programme KBRED développé par Scaramella et I'équipe VVDS (2005) utilise des
techniques de corrélation entre les spectres VIMOS et une bibliotheque de spectres de
références pour déterminer leurs redshifts. Cet outil produit sous IDL est accessible direc-
tement a l'utilisateur via l'interface de VIPGI. Il peut étre utilisé au cas par cas ou bien sur
tous les spectres d’'un quadrant VIMOS.

A partir d’une librairie de spectres de références (templates) au repos, KBRED génére
toute une série de spectres a différents redshifts et recherche la meilleure solution pos-
sible. Le critére d’arrét correspond au minimum d’un test du %2, résultat de la corrélation
croisée entre le spectre VIMOS et les templates.

Ce processus est donc dans un premier temps lancé en aveugle sur tous les spectres
réduits d’'un quadrant VIMOS. Il en ressort une premiére estimation du décalage vers le
rouge des spectres. Les étoiles identifiées comme telles par KBRED ont leur redshift mis a
zéro. Les résultats sont écrits dans un fichier directement utilisable par VIPGI par la suite.

Malheureusement, KBRED n’a pas un taux de succés de 100%. A posteriori, seule-
ment ~60% des redshifts sont bien mesurés par cette approche automatique. Quoi qu’il
arrive, KBRED donnera toujours une solution. Certaines des mauvaises solutions s’ex-
pliquent donc par

1. un mauvais nettoyage du spectre 1D : KBRED interpréte alors des ordres zéro ou
des résidus de soustraction des raies du ciel comme des signatures spectrales.

2. I'absence de signatures noyées soit dans le bruit, soit trop faiblement marquées
3. un manque de templates correspondant a I'objet observé

Il est donc nécessaire de regarder une par une toutes les solutions de KBRED pour cor-
riger les erreurs les plus grossiéres et travailler de fagon itérative sur les spectres les plus
délicats (spectres trés bruités, sans raie d’émission/absorption clairement identifiable).
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Deuxiéme passage : les spectres un par un

Linterface graphique de VIPGI (figure 2.12) permet a l'utilisateur d’afficher la position
des raies attendues pour un redshift z donné. Cette facilité permet en un coup d’oeil de
tester la crédibilité d’'une valeur de z en comparant le spectre 2D réduit, le spectre 1D
et le spectre du ciel. Si la solution proposée par KBRED a I'étape précédente n’est pas
convaincante pour l'une des raisons suivantes :

— étoile K confondue avec un spectre de galaxie elliptique a z~0.4 (ou vice-versa),

— couple évident de raies clairement visibles mais oubliées par KBRED,

— continu du spectre en désaccord avec la solution proposée

— solution basée sur une signature fausse (ordre zéro, raie du ciel, ...)
alors l'utilisateur dispose de plusieurs outils pour essayer de déterminer le bon redshift.

Si une ou plusieurs raies (émission et/ou absorption) apparaissent aux yeux de I'utili-
sateur, il peut indiquer leurs positions a VIPGI. En utilisant la liste de raies incluses dans
VIPGI, il restera a tester les solutions possibles jusqu’a la découverte de la bonne solution.

Si aucune signature spectrale claire n’est présente (a cause d’un rapport signal a bruit
trop faible par exemple), mais que le spectre a visiblement été correctement extrait, il est
possible de réutiliser KBRED. Dans un mode manuel, il est possible de choisir |a librairie de
templates, la plage en longueur d’'onde a utiliser pour la corrélation, ou encore l'intervalle
en redshift ou chercher la meilleur solution. Cette fagon de travailler permet de détailler les
meilleures solutions possibles et de converger vers la meilleure solution. Les figures 2.10
et 2.11 montrent deux exemples de solutions proposées par KBRED. Chaque panneau
indique la meilleure solution trouvée par KBRED dans les différents intervalles en redshift
que l'utilisateur veut tester. Parmi ces différentes solutions, KBRED indique celle qui est la
plus crédible (BEST P?).

Dans tous les cas, il est nécessaire de donner une note a chaque redshift afin d’étre
capable a posteriori d’écarter d’'un sous échantillon de galaxies celles pour lesquelles le
redshift est peu sur. Cette notation est détaillée dans la partie 2.3.2.3.

2.3.2.3 Indices de confiance

Chaque redshift mesuré se voit attribué une note. Celle-ci traduit la confiance qu'’il
faut accorder a cette mesure. Elle peut évoluer lorsque les deux mesures réalisées in-
dépendamment sont confrontées. Cette note, introduite par Le Févre et al. (1995) dans
le cadre du sondage spectroscopique CFRS, rassemble en fait beaucoup plus d’'informa-
tion que la seule probabilité que la mesure du redshift soit correct. Elle permet en effet
d’identifier dans I'échantillon complet les spectres de quasars, les seconds objets non vi-
sés initialement mais identifiés dans la base de donnée, ceux non identifiés, les spectres
inexploitables pour diverses raisons, les fausses détections. Les définitions de ces notes,
lorsque I'objet est présent dans la base de donnée, sont rassemblées dans le tableau 2.4.
Les notes des objets non identifiés se voient rajouter le signe — devant.

Dans certains cas, aucun redshift ne peut étre mesuré. Lorsque le spectre a deux
dimensions montre clairement la présence de I'objet dans la fente, mais que la mesure
est impossible (signal trés bruité ou trop faible, présence d’aucune signature spectrale
sur laquelle baser un redshift) la note attribuée est 0 (20 dans le cas d’un second objet).
Lorsqu’il s’agit d’'un probléme technique (mauvaise réduction, objet pas observé), la note
est alors de -10. S'il s’agit d’'une fausse détection (ordre zéro, second ordre, spectre du



2.3 Réduction des données spectroscopiques et détermination des redshifts

67

?

A

Y V””’“VYU

DL 1
seF2IP0EI_2201 88290 _atm_slgnal emgal s F22P050_220165290_atm_slgnal amgul
oos 00
[ zree= 0.071126 [z range=_0.001- 0.200]Ternpl= all+ |] [ zrec= 0383762 [z ronge=_0.200- 0.400]Termpl= allz |
seo] P2= 1.2405e—01 n 4 HLFE= 14e27e-0
D.m:— —: 0.04]
- i ,u,hﬁmn entlhhes U BB ey ol ) Al

=|l|‘-iF1—1ll|\

V’H up\””'-

*’WWWW T

=
=
—;
—
=
=
=

i
2

8
8

500 7000

3c_F2IP059_220155299_otm_signal_emgal

4500 5000 5500

3c_F22F058_220155289_atm_signal emgal

F| zrec= 0.458851
[ P2= 1.4330e—01

[ = range= 0.400- 0.500]Templ= all2 |E

[ z ronge=_0.500- o.aca]Templ= all4 |

ET?

=

re

mﬂ%

= 0.386468
T737e—02

ey
'DN
e
w
|

wlrf"v
EST P2

= range=_0.800~ 1.000[Termpi= all5 |f

i L

uﬁk’WnM@;ﬁ,\W S AL

(A

oos[—

ol bt e gt - [\ Maa ool AL )
Mﬁr\@#ﬁ T!.rﬂmwp‘m’\rl U'| v Ty \*” Wrmijlr',l,ytrwm,wﬂl V‘ (Y i \.[wv-‘}.“ .H i

apaf-

e = == — P — ==

i scFEIPO5E_220155299_atm_signal emgal i sc FRIPOEI_200155289_atm_slgnal emgal

J o .

[Czlronge=_1.000- 1.200[Templ= ali5 |

)!IMMMM i i u

Zrec= 1 029723
Plf 2.1161e—01

H,mn_‘ " mnlu M.N\

4020 4102

aa_F22P05d_2201 55299_otm_signal_smaal
e

[| zrec= 1.26B40%4
F2= 1.9684s—01

3000 3500 4000

ac_F22P058_220155289_atm_aignal emgal
T

z range= 1.200— 14{}0Temp\ all2

i—‘ s s thi
il sty
D.DO_—
o 2800 2806 anoe axa B4cd a0 200

FiG. 2.10 — Solutions proposées par KBRED dans les 8 intervalles en redshift définis par
Iutilisateur. La meilleur solution identifiée par KBRED est celle marquée BEST P?. Dans
cet exemple, KBRED identifiée une galaxie a z=0.8865. On distingue la raie en émission

[oll].
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FiG. 2.11 — Solutions proposées par KBRED dans les 8 intervalles en redshift définis par
Iutilisateur. La meilleur solution identifiée par KBRED est celle marquée BEST P2. Dans
cet exemple, KBRED identifiée une galaxie a z=0.6668. On distingue par exemple les raies
en absorption CaH et CaK
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FiG. 2.12 — Panneau Slit Summary de VIPGI. Permet une visualisation instantanée du
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TAB. 2.4 — Définition des notes de confiance attribuées a chaque redshift dont I'objet est
identifié dans la base de donnée.

. : objet visé second objet
degré de confiance . . :
. galaxies galaxies commentaires
dans le redshift ey quasars | =, . quasars
étoiles étoiles
: a
50% 1 11 21 pqq | faible RSB® etiou peu
de raies identifiées
75% 2 12 22 pyp | RSB moyen, etiou peu
de raies identifiées
95% 3 13 23 213 pIu3|eurs raies, forme
du continu
100% 4 14 24 214 pas de doute possible
une seule raie 9 19 29 219 la forme du continu ne
permet pas de conclure

4Rapport Signal a Bruit

ciel mal soustrait en bord de fente), la note est -99. Dans tous ces cas la valeur du redshift
est mise par convention a z=9.9999. Cette notation permet ensuite de traiter facilement
'ensemble de I'échantillon en appliquant des choix clairs qui conduisent a une analyse
statistique robuste.

2.3.2.4 Exemple de spectres

Les figures 2.13 et 2.14 montrent des exemples de spectres du champ VVDS-02h. Sur
la premiére, on distingue, de haut en bas et de gauche a droite

— un spectre de galaxie de type spirale a bas redshift présentant des raies en émission
de HB, [Olll],Ha et [SH]

— un spectre de galaxie de type elliptique avec un fort break a 4000A observé a
~7100A précédé des raies d’absorption H et K du calcium

— un spectre avec une forte raie [Oll] en émission

— un spectre a z=1.7225 identifié par les raies en absorption du fer Fell et du magné-
sium Mgll

— un spectre a z=3.3001 identifié sur la base de la raie CIV et autres raies UV en
absorption

— un spectre de galaxie a trés grand décalage spectral (z=3.8725) pour lequel on
observe la raie Lyman o en émission

La figure 2.14 montre des exemples de spectres d’étoiles (de type K en haut a gauche
et de type M en haut a droite) et des exemples de spectres de quasars présentant des
raies en émission trés larges (Lyman o en bas a gauche, et Mgll en bas a droite).
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2.4 Premiéere campagne d’observation : les données

Lors de la premiére campagne d’observation, dans le cadre des nuits garanties au
consortium, la priorité a été donnée a I'observation des champs profond VVDS-02h et
CDFS. Quelques observations ont tout de méme été réalisées sur les champs larges
VVDS-10h et VVDS-22h.

2.4.1 Les champs Deep

Les objets observés dans les champs Deep sont généralement peu lumineux. Leurs
magnitudes vont en effet jusqu’a Iag = 24. Les temps de poses sont donc long : 10 poses
de 27 minutes par pointé soit 4h30 d’intégration. Cette partie décrit les données Deep. On
se reportera aux articles de Le Févre et al. (2004b) et Le Févre et al. (2005¢) pour plus
d’informations.

2.41.1 Le VVDS-02h

La surface du champ VVDS-02h couverte lors de la premiere époque d’observation est
de 0.82x0.68 degrés carrés, ce qui est sans précédent a cette profondeur Iag = 24. Elle a
été couverte par 20 pointés VIMOS. Chaque partie de la région centrale a été observée par
4 pointés différents afin d’augmenter I'échantillonnage spatial. La figure 2.15 représente
les objets spectroscopiques du champ VVDS-02h. Les quadrants des 20 pointés VIMOS y
sont représentés en rouge. Les zones vides sont celles éliminées du catalogue photomé-
trique (étoiles saturées) avant sélection des objets. On observe clairement la différence de
densité entre la région centrale a 4 passages et celle extérieure a seulement 2 passages.
Le taux d’échantillonnage est ainsi de ~40% de I'ensemble des sources photométriques
détectées dans cette zone. Il est en 22.8% sur 'ensemble de la zone couverte.

La distribution en redshift de I'échantillon a Iag = 24 est représenté en figure 2.16.
Le redshift moyen est (z) ~ 0.9 avec une queue de distribution qui s'étire jusqu’a z~5.
On compte 419 redshifts au-dela de z=2.5 pour des notes de confiance comprises entre
1 et 9 (169 avec uniquement les notes de 2 a 9). On observe un intervalle en redshift,
2.2 <z < 2.7, qui contient trés peu d’objets. Cet intervalle est le “Désert en Redshift” (Le
Fevre et al., 2005c). Les spectres des objets situés a ces décalages spectraux présentent
peu de signatures spectrales observables et identifiable entre 5500 et 9500A. La présence
des fortes raies OH du ciel aux alentours de 9000A complique la détermination de ces
redshifts. On peut alors estimer qu’une large fraction de ces objets se voient attribuer
une note de 0 ou un mauvais redshift. lls n’apparaissent donc pas dans la distribution en
redshift. Cette distribution est utilisée dans le calcul de la fonction de corrélation afin de
répartir sur 'axe du redshift les objets du catalogue de points générés aléatoirement..

Lerreur commise sur la mesure des redshifts a été évaluée a partir de 426 objets dont
les spectres ont été observés deux fois. Ainsi la comparaison de ces redshifts indique une
précision de 276 km.s~ 1.

La table 2.5 répartit les 9842 objets du champ profond VVDS-02h pour lesquels un
spectre a été enregistré avec VIMOS en fonction de leur nature (étoiles, galaxies, quasars)
et de la note de confiance attribuée au redshiff mesuré.
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F1G. 2.15 — Objets observes avec VIMOS dans le VVDS-02h. Les quadrants des 20 poin-
tés VIMOS sont représentés en rouge. Un objet de la région centrale a eu quatre chances
d’étre sélectionné (4 passages), deux chances pour les parties extérieures.
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F1G. 2.16 — Distribution en redshift du VVDS-02h (17.5 < Iag < 24). En noir la distribution
des notes 2 a 9, en blanc celle en ajoutant les notes 1.
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galaxies étoiles quasars non identifié
note 1 2-9 1 2-4 11 12-19 0
nombre | 1363 | 6582 | 63 | 623 | 13 62 690
note 21 | 22-29 | 21 | 22-24 | 211 | 212-219 20
nombre | 72 209 | 1 10 0 5 149

TAB. 2.5 — Répartition du nombre d’objets en fonction de leur nature et de leur note dans
le VVDS-02h

On peut définir le taux de succés spectroscopique comme la rapport entre le nombre
de redshifts mesurés et le nombre d’objets observés. Comme attendu, ce taux dépend de
la magnitude des objets. La figure 2.17 montre en effet qu’il est plus difficile de mesurer le
redshift d’'un obijet faible que d’un objet brillant. Si I'on restreint I'échantillon aux notes 2 a
9, il n’a été possible d’identifier le redshift de seulement 55% des objets de magnitude Iag
comprise entre 23.5 et 24. Par contre ce taux monte a pres de 85% si I'on inclus les notes
1.

T T T [
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T T T
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T T T

18 20 _22
magnitude I,

N
~

FiG. 2.17 — Le taux de succes spectroscopique dépend de la magnitude des objets. Lhis-
togramme en gris correspond au rapport entre le nombre de redshifts de note 2 a 9 et le
nombre de redshifts de note 0 a 9, en fonction de la magnitude. Lhistogramme blanc tient
compte des notes 1.

2.4.1.2 Le Chandra Deep Field South

Les données prises dans le Chandra Deep Field South (CDFS, (Giacconi et al., 2002))
ont été obtenues entre le 31 octobre et le 6 décembre 2002. Le champs mesure 21x21.6
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minutes carrées. Il inclut le champ GOODS® (voir Giavalisco et al. (2004)) dont les images
obtenues avec la caméra ACS (pour Advanced Camera for Surveys) du Hubble Space
Telescope (HST) sont publiques. Ce champ est aussi observé avec les satellites Chandra,
XMM et Spitzer. La figure 2.18 représente la zone observée du CDFS.
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Fig. 2.18 — Objets observés avec VIMOS dans le Chandra Deep Field South. Les points
noirs sont les objets VVDS observés dans le champ HST-ACS GOODS. Figure extraite de
Le Fevre et al. (2004b)

Cinqg pointés VIMOS ont été définis. La sélection des objets s’est faite sur la base du
catalogue photométrique du sondage EIS (Arnouts et al., 2001, ESO Imaging Survey). Un
échantillon complet jusqu’a magnitude Iag = 24 de 1599 redshifts a ainsi été rendu public
au printemps 2004 (Le Févre et al., 2004b). Les données sont disponibles pour toute la
communauté internationale via la base de donnée CENCOS’ (CENtre de COSmologie).

Léchantillon regroupe 1451 galaxies, 139 étoiles et 10 quasars (table 2.6). Il corres-
pond a 30% du nombre total de galaxies visibles dans le champ jusqu’a a Iag = 24. Pres
de la moitié de cet échantillon, soit 748 redshifts, correspond a des objets du champ
GOODS. Le taux de complétude, rapport entre le nombre de redshifts et le nombre d’objets
observés (aprés avoir déduits du comptage les objets présentant un probléme instrumen-
tal), est de 88% et monte a 95% en incluant les notes (partie 2.3.2.3) 1 et 11. Le redshift
moyen est de 0.73.

La précision des redshifts a été évaluée de plusieurs maniéres. Tout d’abord, 160 ob-
jets ont été observés deux fois de fagon indépendante. La dispersion en vitesse obtenue
est de 6, = 0.0012 soit 360 km.s~L. Enfin, la comparaison avec les observations spectro-
scopiques des sondages K20 (Cimatti et al., 2002) et GOODS indigue des dispersions du
méme ordre (respectivement 6, = 0.0017 et 6, = 0.0013).

8voir http ://www.eso.org/science/goods/
voir http :/cencosw.oamp.fr/
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galaxies étoiles quasars non identifié
note 1 2-9 1 2-4 11 12-19 0
nombre | 137 | 1258 | 3 128 1 9 102
note 21 | 22-29 | 21 | 22-24 | 211 | 212-219 20
nombre | 10 46 0 8 0 0 20

TAB. 2.6 — Répartition du nombre d’objets en fonction de leur type et de leur note dans le
VVDS-CDFS

Enfin, une particularité de ce champ est de présenter de nombreux pics dans sa dis-
tribution en redshifts (figure 2.19). Les deux principaux sont situés a des redshifts moyens
de z=0.667 et 0.735 et contiennent respectivement 149 et 116 galaxies. Ces groupes sont
distribués sur tout le champ, représentant en général d’avantage des murs que des amas
bien localisés (Adami et al., 2005).

80 — —

60 — —

redshift z

F1G. 2.19 — Distribution en redshift du VVDS-CDFS (17.5 < Iag < 24, notes 1 a 9) ou
I'on distingue les deux murs a z=0.667 et 0.735

2.4.2 Les champs Wide

Les objets observés dans les champs Wide sont plus brillants (magnitude 15 <22.5).
Les temps de poses sont donc réduits : 10 poses de 5 minutes par pointé soit 50 minutes
d’intégration.

Quatre-vingt dix-neuf pointés Wide ont été réalisés (septembre 2005), respectivement
25, 21 et 53 sur les champs VVDS-10h, VVDS-14h et VVDS-22h. 6038 objets ont été
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observés dans le champ VVDS-10h, 8467 dans le VVDS-14h et 21754 dans le VVDS-22h.
Les surfaces couvertes sont respectivement de ~1, ~1.43 et ~3 degrés carrés. Les trois
champs sont représentés figures 2.20 et 2.21. Uniquement un seul passage a été fait. On
distingue ainsi clairement la géométrie de l'instrument avec ces 4 quadrants séparés les
uns des autres de 2 minutes d’arc (figure 2.3). Lélargissement des zones observées ainsi
qu’un deuxieme passage permettant de doubler I'échantillonnage spatial sont en cours.

VVDS—-10h VVDS—-14h
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F1G. 2.20 — Objets observés avec VIMOS dans les champs Wide VVDS-10h (6038 objets)
et VVDS-14h (8467 objets).
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Fig. 2.21 — Objets observés avec VIMOS dans les champs Wide VVDS-22h (21754 objets)

Les distributions en redshifts des champs VVDS-10h et VVDS-22h sont reportées fi-
gure 2.22 (seulement 1908 et 5348 redshifts (notes 1 a 9) étaient disponible sur la base
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de donnée VVDS début septembre 2005 dans les champs VVDS-10h et VVDS-22h res-
pectivement). Si 'on rassemble ces deux échantillons, le redshift moyen des notes de
confiance 1 a 9 est de 0.43. Il descend a 0.37 si 'on ne garde que les objets de notes
comprises entre 2 et 9. Une description plus détaillée des premiéres données Wide est en
préparation (Garilli et I'équipe VVDS, 2005).

VVDS—10h VVDS—-22h

200

150 400

100
200

20

redshift z redshift z

Fig. 2.22 — Distributions en redshifts des champs VVDS-10h et VVDS-22h. En noir ga-
laxies de notes de confiance comprise entre 2 et 9, en blanc, notes comprises entre 1 et 9.
Figure réalisée a partir des données spectroscopiques disponibles dans ces champs sur
la base de données VVDS début septembre 2005
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Chapitre 3

Agrégation des galaxies : outil de
mesure et erreurs associées

Résumé
3.1 Lafonction de corrélation spatiale . .. ... ............. 81
3.2 Contraintes observationnelles propresauVVDS . . . . ... ... .. 85
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Ce chapitre présente la fonction de corrélation spatiale &(ry, ™) et le code informatique
utilisé dans le cadre du VVDS pour la calculer. Je décris ensuite les contraintes observa-
tionnelles propres au VVDS qui ont du étre prises en compte. J'explique enfin la méthode
et les outils que j'ai développés afin de mesurer les paramétres ry ety de la fonction de
corrélation spatiale &(r) ainsi que leurs erreurs associées.

3.1 La fonction de corrélation spatiale

3.1.1 &(rp,m) a 2 dimensions

La distribution des galaxies dans I'espace réel est différente de celle observée dans
I'espace des redshifts. Dans ce dernier, le flot de Hubble créé une distorsion visible aussi
bien dans les amas de galaxies que dans des structures plus importantes encore. Pour
des galaxies présentant une faible séparation angulaire, la distribution de I'ensemble est
étirée selon I'axe du redshift par les mouvements aléatoires propres de chague galaxie.
Cet effet est dénommé dans la littérature Finger-of-God. Ainsi, la fonction de corrélation
E(s) dans I'espace des redshifts ne présente aucun signal a petite échelle, a cause de
cette élongation des structures selon la ligne de visée. Dans le méme temps, a grandes
échelles, les mouvements d’ensemble des structures les unes vers les autres, engendrés
par la gravité, compressent le signal de &(s) (Kaiser, 1987; Fisher et al., 1994).

Ces effets peuvent étre vus dans I'espace des redshifts en développant la fonction de
corrélation spatiale selon la ligne de visée () et sa composante perpendiculaire (rp). On
définit ainsi la fonction de corrélation &(rp, ) dont un exemple est représenté en figure 3.1.
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On voit clairement apparaitre le Finger of God pour de faible valeurs de r,. Le signal est
trés étiré jusqu’a de grandes valeurs de T, traduisant la forte dispersion locale des vitesses
propres des galaxies. A grande échelle, le signal est créé par la dynamique globale des
structures les unes par rapport aux autres. La fonction de corrélation &(rp, ) est le résultat
de la convolution de la fonction de corrélation spatiale &(r) par la distribution des vitesses
propres relatives des galaxies (Peebles, 1980, section 76).

7 / h™Mpe

—-20 0 20

o / h™Mpe

Fig. 3.1 — Exemple de fonction (rp, ) (Peacock et al., 2001, 2dFGRS) montrant la dis-
torsion de I'espace des redshifts. Les structures étirées créent le Finger of God a petite
échelle alors que les mouvements d’ensemble engendrés par la seule gravitation apla-
tissent le signal a grande échelle (Kaiser, 1987).

Pour mesurer la fonction de corrélation a deux points &(rp,, ), il faut donc décomposer
chaque paire de galaxies transversalement et longitudinalement. Considérons deux ga-
laxies (notées 1 et 2 dans la suite) vues sous un angle 0 et identifiées par les vecteurs
vi et vo représentés sur la figure 3.2. On définit ensuite (Fisher et al., 1994) le vecteur
de séparation dans I'espace des redshifts S (équation 3.1) ainsi que la ligne de visée T
(équation 3.2)

- = =

S =Vi—Vp (3.1)
1
T=2(i+w) (3.2)

2
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Les séparations paralleles () et transverses (r,) sont alors définies par les équations
3.3et3.4

T
T = ‘s_'> (3.3)
|
P = §.5 -1 (3.4)

Fic. 3.2 — Deux galaxies, identifiées par I'extrémité des vecteurs V1 et V5 sont vues sous

un angle 6. On définit la séparation radiale T et transverse r, comme respectivement la
. . — ) . T s . .

projection du vecteur s sur I'axe de la ligne de visée vi + v5 et sa perpendiculaire.

Si I'on développe un peu le calcul, I'expression de r, peut s’exprimer uniquement en
fonction de 'angle 6 sous lequel sont vues les deux galaxies, ainsi que leur position dans
I'espace des redshifts. On aboutit a I'équation 3.8.

— i\ 2
=(Vi—V3)- (v —Vv3) - ((v_f—v_i) %) (3.5)

Apres développement, réduction au méme dénominateur et simplification, on obtient :

2 _ 4v3v3sin(0)?

(3.6)
o +w)
2 2tan (2
r ive ) (3.7)

PV v 14 tan2 (9)

Si 6 < 1 alors, d’'une part les vecteurs vietvs peuvent étre considérés comme étant

ny 2 )
alignés et d'autre part tan (9)” < 1. Ainsi,

dvivy 0
~ t — 3.8
™ v an<2) (3.8)
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Le calcul de la séparation angulaire 0 entre les deux galaxies utilise la troisieme for-
mule de Gauss (équation 3.9) & partir des coordonnées angulaires (o1,01) et (0tp,02) de
chaque galaxie.

cos(0) = sin(d7) sin(d2) + cos(d1) cos(d2)(cos(ay) cos(op) + sin(oy ) sin(az))  (3.9)

Enfin, dans 'espace des redshifts, la distance de séparation s s’exprime elle aussi en
fonction de I'angle de séparation et des distances qui séparent I'observateur des deux
galaxies (équation 3.10).

s = 1/V2 +Vv3 —2vyvo cos() (3.10)

3.1.2 La projection wp(rp)

Pour s’affranchir de la distorsion de (rp, ™) dans I'espace des redshifts, on définit
sa projection, wp(rp), selon la ligne de visée afin de retrouver la fonction de corrélation
spatiale &(r) dans I'espace réel.

wolry) = 2/Om§(rp,n)d7t (3.11)
. 2/0°°§[(r§+y2)1/2} dy (3.12)

La fonction que I'on somme dans I'’équation 3.12 est la fonction de corrélation dans I'es-
pace réel. Si 'on modélise &(r) sous la forme d’une loi de puissance, alors cette intégrale
peut étre calculée analytiquement et conduit a

(2)
2
(8.13)

p

ou I'(s) est l'usuel fonction Gamma définie sur le demi-plan {s € C tel que R(s) > 0} par

~+oo
(s) :/ o le tdt.

Cette0 fonction wp(rp) est elle aussi une loi de puissance qui ne dépend que de la
longueur de corrélation ry et de la pente v de la fonction de corrélation spatiale (r). Létude
de wp(rp) permet donc de mesurer les propriétés d’agrégation d’un échantillon de galaxies
en remontant aux valeurs de rg et .

La limite d'intégration supérieure de &(r,, ) doit étre définie correctement car elle ne
peut étre égale a linfini (équation 3.11). Elle doit étre suffisamment grande de fagon a
mesurer précisément wy(rp) sans toutefois intégrer trop de bruit du signal de &(rp, ) pour
de grandes valeurs de T.
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3.2 Contraintes observationnelles propres au VVDS

3.2.1 Les masques photométriques

La géométrie angulaire des différents champs du VVDS est particuliére. Ainsi, avant de
sélectionner les cibles spectroscopiques, il est nécessaire de définir pour chaque champ
un masque photométrique. Ces masques délimitent les zones réellement utilisées. lls iden-
tifient les régions de mauvaise qualité. Cela permet de retirer du catalogue photométrique
les régions dégradées par la présence d’une étoile saturée, ou par une mauvaise réduc-
tion. La figure 3.3 représente les masques photométriques des champs VVDS-02h, VVDS-
CDFS et VVDS-10h. Les régions vides correspondent aux zones retirées du catalogue. La
construction d’'un de ces masques est complexe et fastidieuse. Le masque photométrique
du VVDS-02h a été réalisé par H.J.McCracken, celui du VVDS-10h par Sébastien Foucaud
et celui du CDFS par moi-méme a partir des contours délimitant les différentes zones a
exclure fournis par Stéphane Arnouts. Une version plus restrictive du masque photomé-
trique du VVDS-02h a été réalisée par H.J.McCracken mais entre temps, la sélection des
cibles spectroscopiques et leur observation avec VIMOS avait déja commencé. Toutes les
études de I'agrégation des galaxies utilisent donc le premier masque photométrique (figure
3.3 en haut a gauche).

3.2.2 Le critere de sélection observationnelle

Les objets observés en spectroscopie avec VIMOS sont sélectionnés uniquement sur
leur magnitude apparente Iag. Celle-ci est comprise entre 17.5 et 24 pour les champs
Deep et entre 17.5 et 22.5 pour les champs Wide. Les objets sélectionnés peuvent donc
aussi bien étre des étoiles que des galaxies. C’est dans ce catalogue photométrique de
référence que vont étre sélectionnées les cibles.

3.2.3 La sélection des cibles

Les catalogues photométriques de références du VVDS-02h ou du VVDS-CDFS sont
utilisés par le programme SSPOC. A partir des grilles de pointés utilisées sur ces deux
champs (figure 2.15 et 3.4), connaissant le rayon apparent de chaque objet, SSPOC va
chercher a maximiser le nombre d’objets observable sur chaque pointé. De plus SSPOC
garde I'information que tels et tels objets ont déja été observés afin d’éviter de sélectionner
un méme objet dans deux pointés VIMOS différents.

3.2.4 Lincertitude sur la mesure du redshift

Les observations répétées d’objets des champ VVDS-02h et VVDS-CDFS ont permis
d'établir 'erreur de mesure associée aux redshifts (G ~275 km.s~ L, section 2.4). Cette
incertitude sur chaque redshift influence la valeur limite d’'intégration de &(rp,n) que I'on
peut utiliser dans le calcul de la projection wp(rp). Suite aux différents tests réalisés sur
les simulations GallCS (partie 4.3), la valeur optimale obtenue comme limite supérieure
d'intégration est de Tmax = 20 h™1.Mpc. Cette valeur sera toujours utilisée par la suite lors
du calcul de la fonction wp(rp).
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FiGg. 3.3 — Masques photométriques du VVDS-02h (en haut a gauche), du VVDS-CDFS
(en haut a droite) et du VVDS-F10 utilisés pour la sélection des objets observés avec
VIMOS.
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FiG. 3.4 — Grille des 5 pointés VIMOS sur le VVDS-CDFS dont les centres sont représen-
tés par des carrés. Les étoiles correspondent aux objets sélectionnés par SSPOC

3.2.5 Lincomplétude spectroscopique

Ainsi qu’il 'a été détaillé dans la partie 2.4, il est difficile voir impossible de déterminer
le redshift d’'un peu plus de 20% des cibles spectroscopiques. Cette incomplétude doit
donc étre prise en compte dans nos analyses.

Ce qui nous intéresse est le taux de succés spectroscopique. Celui-ci dépend essen-
tiellement de la magnitude Iag. En effet, il est aisé de comprendre qu’il est plus facile de
mesurer le redshift d’'un objet brillant que faible, car statistiquement, le rapport signal a
bruit du spectre de I'objet sera alors meilleurs, et les raies plus facilement identifiables.

Le taux de succeés spectroscopique des données du VVDS-02h est reporté page 75
(figure 2.17). Dans la mesure ou nous ne considérerons par la suite que les objets dont la
mesure du redshift est sure a plus de 75%, seul I'’histogramme grisé de la figure 2.17 nous
intéresse. Cet histogramme représente la probabilité de mesurer le redshift de fagon sure
d’'une galaxie de magnitude |, sélectionnée par SSPOC. Autrement dit, huit objets sur dix
de magnitude Iag = 23 observés avec VIMOS ont un redshift dont la note de qualité est
comprise entre 2 et 9 (section 2.3.2.3).

3.3 &(rp,m) : I'outil de mesure

Cette partie présente le code utilisé pour calculer la fonction de corrélation a deux di-
mensions &(rp, ). Nous allons décrire son fonctionnement a partir d’'un jeu de données :
un catalogue photométrique de référence et un catalogue spectroscopique qui en est ex-
trait.
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Ce code a été écrit en langage Fortran 77 par Agnieszka Pollo dans le cadre de son tra-
vail post-doctoral a I'Osservatorio Astronomico di Brera a Milan-Merate avec Luigi Guzzo.
J'ai participé au développement de ce code en réalisant de nombreux tests, et en identi-
fiant et corrigeant certaines erreurs. Il permet de calculer la fonction de corrélation a deux
points & deux dimensions &(rp, ) ainsi que la fonction de corrélation dans I'espace des
redshifts &(s). Lexécution du programme est configurable grace a I'utilisation de plusieurs
fichiers de parameétres.

J’ai écrit plusieurs programmes en Fortran 77 et 95 qui permettent de calculer la pro-
jection wp(rp) et les paramétres rq et Y de la fonction de corrélation spatiale. Cette étape
(détaillée en partie 3.4) nécessite d’avoir calculé N réalisations différentes de wy(rp) (a
partir de N simulations différentes par exemple). J’ai donc développé un ensemble de pro-
cédures écrites en Shell/Linux afin d’automatiser les différentes étapes et de gérer facile-
ment les données et fichiers de sorties. J’ai aussi fourni un ensemble de routines écrites
en Super Mongo' afin d’exploiter les résultats obtenus. J’ai ainsi rendu disponible & la col-
laboration VVDS une distribution qui contient le code source de calcul de &(rp,T) et de
wp(rp), les programmes permettant de déterminer rg et 7, ainsi que tous les programmes
annexes et d’automatisation que j'ai personnellement développé, le tout accompagné d’'un
manuel utilisateur (annexe A) décrivant 'ensemble des commandes a utiliser.

Je décris ci-aprés les points principaux du programme de calcul de &(rp, ) ainsi que
celui de wp(rp), des paramétres rg, et leurs erreurs associées.

3.3.1 Le catalogue de points générés aléatoirement

Pour I'estimation de toute fonction de corrélation, on génére aléatoirement un cata-
logue de points (partie 1.4.1). Celui-ci doit suivre la géométrie du catalogue de données. La
stratégie d’observation du VVDS implique que la densité de galaxies observées spectro-
scopiquement varie en fonction de la position angulaire. En effet, dans la cas par exemple
du champs VVDS-02h, une galaxie de la région centrale a quatre occasions d’étre obser-
vée puisque quatre quadrants de quatre pointés VIMOS différents se superposent. Par
contre, les bords du champ ne sont observés que par deux pointés VIMOS. La densité de
galaxies est donc deux fois moins importante sur les bords qu’au centre. De plus, dans
certain cas, suite a des problemes techniques, tel ou tel quadrant de tel pointé VIMOS
n’est pas utilisé. Cela diminue donc localement le nombre de galaxies observées en spec-
troscopie et donc la densité locale.

Le catalogue de points générés aléatoirement doit donc reproduire cette variation de
densité. Il est donc généré en suivant la méme grille de pointés VIMOS, avec tel ou tel
quadrant en moins lorsque c’est le cas, que celle utilisée pour obtenir le catalogue fi-
nal d’objets spectroscopiquement observés. Ainsi, les coordonnées angulaires sont tirées
aléatoirement, pointé VIMOS par pointé VIMOS, quadrant par quadrant. Ne sont conser-
vés que les points pour lesquels les coordonnées ne tombent pas dans une région évidée
par la présence d'une étoile saturée ou suite a une mauvaise réduction. On utilise pour
cela les masques photométriques définis a la partie 3.2.1.

La partie radiale des points est tirée aléatoirement dans l'intervalle en redshifts consi-
déré en suivant la distribution en redshifts des données (partie 2.4.1.1, ainsi que l'article

Tvoir http ://www.astro.princeton.edu/ rhl/sm/
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de Le Févre et al. (2005c¢)). La distribution radiale alors obtenue correspond a un lissage
gaussien de cette distribution en redshifts.

Le nombre de points du catalogue aléatoire est défini dés le début. On s’arrange pour
que ce nombre soit de plusieurs ordre de grandeur supérieur au nombre de données.
Dans la pratique, dans un intervalle en redshift Az de largeur 0.2, on peut compter ~1000
galaxies dans le champ VVDS-02h, pour la premiére époque d’observation, en incluant
uniguement les redshifts dont la note de qualité est comprise entre 2 et 9. Pour le calcul
de &(rp,T), jusqu'a 2000 points sont & chaque fois générés aléatoirement pour chaque
pointés VIMOS. La grille du champ VVDS-02h compte 20 pointés VIMOS. Le catalogue
généré aléatoirement compte donc ~40 fois plus d’objets que celui des données.

3.3.2 VLattribution d’un poids a chaque galaxie

De par la stratégie d’observation, on ne connait pas le redshift de toutes les galaxies.
En moyenne, on mesure le redshift d’'une galaxie sur quatre dans le champ VVDS-02h.
[l faut donc tenir compte de ce fait lors du calcul de la fonction de corrélation. En effet,
quelgue soit I'estimateur choisi (équations 1.11 a 1.13), I'échantillonnage spatial joue un
r6le important. Il est bien évident que si I'on ne connait le redshift que d’une seule galaxie
qui se trouve étre dans une région dense de dix galaxies par exemple, le nombre de paires
calculées a partir de cette galaxie doit étre multiplié par dix. Ainsi, un poids doit étre attribué
a chaque galaxie lors du comptage des paires.

Différentes méthodes ont été introduites pour corriger des effets d’échantillonnage spa-
tial (K statistic d’Adelberger et al. (2005) par exemple). Je présente ci-aprés les deux ap-
proches qui ont été envisagées successivement dans le cadre de I'étude de I'agrégation
des galaxies dans le sondage VVDS.

Un poids pour retrouver le nombre d’objets

La premiére idée est de corriger localement I'échantillonnage spatial, a I'intérieur d’'un
cercle centré sur un objet du catalogue spectroscopique et dont le rayon est a définir, en
estimant le nombre d’objets que I'on aurait dans I'intervalle en redshift considéré si toutes
les galaxies étaient observées en spectroscopie, avec un taux de succes de mesure de
redshift de 100%. La figure 3.5 donne un exemple d’une situation réelle. Les triangles re-
présentent les galaxies pour lesquelles le redshift a été mesuré et qui sont situées dans
lintervalle d’étude en redshift [z; — z;], alors que les galaxies représentées par des carrés
en sont exclues. Enfin, les astérisques représentent les objets pour lesquels nous ne dis-
posons d’aucune information sur le redshift (car pas observés en spectroscopie, redshifts
non identifiés ou de faibles niveaux de confiance).

Dans notre exemple, lors du calcul du nombre de paires issues de la galaxie i, il faut
tenir compte des 3 galaxies dont les distances sont inconnues. Elles sont peut-étre a
considérer dans lintervalle [z — z;]. A ceci est associée une probabilité P pour chacune
d’entre elles. Chaque paire issue de la galaxie i doit donc étre comptée (1+3 x P). Il
ne faut bien évidemment pas tenir compte des autres galaxies présentes localement pour
lesquels les redshifts z sont connus et tels que z; < z < zp puisqu’elles seront considérées
ultérieurement.

Pour calculer ce poids, on utilise donc I'information angulaire du catalogue photomé-
trique duquel I'échantillon spectroscopique considéré est extrait. Il est important que ces
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FiG. 3.5 — Un poids w; est calculé pour chague galaxie dont on connait le redshift afin de
calculer le nombre de paires que 'on aurait si les redshifts de toutes les galaxies étaient
mesurés

deux catalogues aient les mémes propriétés de fonction de sélection pour que le poids
calculé ait un sens. Ainsi, soit ny(i) le nombre de galaxies du catalogue photométrique
parent inclus dans un cercle de rayon r autour de la galaxie i du catalogue spectrosco-
pique, et nspec(i) le nombre d’objets dans ce cercle dont le redshift est connu, alors le
poids w; associé est

wi =14 (na”(i) — nspec(i)) x P (3.14)

On peut faire ici I’hypothése raisonnable que I'’échantillon spectroscopique complet
fournit la distribution en redshift N(z) de tout I'échantillon photométrique de fagon non
biaisée si moyennée correctement sur une région donnée du ciel. Ainsi, la probabilité
P(z1 < z2) qu’un objet du catalogue photométrique de référence dont le redshift est in-
connu se trouve dans l'intervalle [z; — z5] est

J72N(z)dz
P(Zl < 22) = fODON(Z)dZ (3.15)
Ceci revient en pratique a faire le rapport entre le nombre d’objets du catalogue spectro-
scopique tels que z; < z <z et le nombre total d’objets de ce méme catalogue.

Le rayon de la zone sur laquelle est calculée la distribution N(z) est critique. Il doit étre
assez large pour permettre un échantillonnage correct des structures existantes selon
la ligne de visée, tout est restant de taille raisonnable afin de ne pas diluer 'effet d’une
structure particuliére a un redshift donné. En pratique, vue la taille angulaire des champs
VVDS-02h et VVDS-CDFS, la distribution en redshift utilisée est celle de tout I'échantillon
spectroscopique.
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Enfin, suite & de nombreux tests, la valeur du rayon du cercle local, dans lequel n (i)
et nspec (i) sont calculés, est prise égale a 45 secondes d’arc. Elle est comparable a Ia taille
angulaire d’'un spectre VIMOS projeté sur le ciel.

Un poids pour retrouver le nombre de paires

La deuxiéme méthode pour attribuer un poids a chaque galaxie consiste non pas a re-
trouver le nombre d’objets manquants mais bien a conserver le nombre de paires locales,
ou local correspond a I'échelle sous laquelle le probléme créé par I'échantillonnage spatial
apparait. En effet, par la méthode précédente, les paires entre deux galaxies proches dont
les redshifts sont inconnus ne sont pas comptabilisées. Ainsi, localement, chaque paire de
galaxies doit étre considérée comme

nexp(i) X (nexp(j) - 1)
Nobs (1) X (Nobs(j) —1)

Ol Nexp est le nombre estimé d’objets appartenant a I'intervalle en redshift [z1 — zo] et nops
le nombre d’objets locaux dont le redshift appartient a [z; — zo]. Ce produit w; x w; corres-
pond donc au nombre de paires estimées normalisé par le nombre de paires présentes
dans les données spectroscopiques. La figure 3.6 illustre cette situation. On définit alors
un poids a chaque galaxie comme

- \/nexpo) X (nexp() ~ 1) 517)

Nobs(i) X (Nops (i) —1)

Wi X Wj = (3.16)

>
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A
N
A
N

O z<1z,0uz?>2z,

% z inconnu

Fic. 3.6 — Le poids w; est calculé pour chaque galaxie dont on connait le redshift afin de
retrouver localement le nombre de paires que I'on aurait si le redshift de toutes les galaxies
étaient connus.

Lexpression de nexp dérive de I'équation 3.14. Avec les mémes notations jusque la
définies, on a
Nexp (1) = Nobs(i) + (Nal (i) — Nspec(i)) X P(z1 < z2) (3.18)
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Léquation 3.17 n’est pas définie si nyps(i) = 1. Dans ce cas, un poids de 1 est alors
attribué a la galaxie i.

Pour raffiner, le nombre total d’objet pour lesquels aucune mesure de redshift n’est
connu doit étre multiplié par un facteur f, qui traduit la probabilité pour un tel objet d’étre
une galaxie plutot qu’une étoile. Ce facteur a été évalué a f, = 0.92 a partir des données
du VVDS en utilisant les comptages d’étoiles (Le Fevre et al., 2005c; Pollo et al., 2005).

Cette derniere méthode est celle que nous avons finalement adopté pour attribuer un
poids a chaque galaxie du catalogue spectroscopique : un poids pour retrouver le nombre
de paires. Le net avantage de cette méthode est gu’elle permet de mieux mesurer le signal
de corrélation aux petites échelles (r,<0.3 h~1.Mpc)

Le poids attribué aux objets du catalogue généré aléatoirement est toujours égal a
'unité. Il intervient dans le calcul du nombre de paire galaxie-random et random-random.

3.3.3 Le calcul des distances et I’échantillonnage

La cosmologie dans laquelle les distances sont calculées est déterminée par le choix
des valeurs de la densité de matiéere 2, et de celle du vide Q5. Pour un Univers plat,
Qn+Qp=1.

Dans le cadre d’'un modéle d’Univers muni d’'une constante cosmologique non nulle, la
distance comobile radiale r s’exprime en fonction du redshift z, de la vitesse de la lumiére
c, de la constante de Hubble Hg et des constantes cosmologiques €2, et 25 (Longair,
1998; Peacock, 1999).

dz

C z
r_H_O/O V(14+2)2(Qnz+1) — Qrz(z+2) (819
Dans le cas d’'un Univers plat, cette expression se simplifie en
S / ’ dz (3.20)
HoJo /(1+2)3Qm+Qa

Les densités €2, et €25 sont deux des parametres d’entrée du code de calcul de
&(rp, ). La constante de Hubble Hp est fixée & 100 km.s~1.Mpc~!. Les distances co-
mobiles sont ainsi exprimées en h~1.Mpc (h défini par la relation 1.3).

Une fois mesurée la distance de chaque objet (données et catalogue généré aléatoi-
rement), on calcule les composantes radiales r,, et transverses T de chaque paire galaxie-
galaxie, random-random et galaxie-random comme expliqué dans la partie 3.1.1. On in-
crémente ensuite au fur et a mesure les nombres de paires radiales Nz (l) et transverses
Nrp (k) par le produit des poids w; et w;j, ou i et j sont les extrémités (galaxies et/ou random)
de chaque paire telles que leurs séparation r, et 7 verifient

kArp <rp, < (k+1)Arp (3.21)

IAn <m < (I+1)Amn (3.22)

Les résolutions radiales et transverses sont deux autres parametres d’entrée du code

de calcul. La fonction de corrélation &(rp,, ) est calculée pour un échantillonnage linéaire

des axes rp et T, pour un échantillonnage logarithmique des deux axes et enfin un échan-
tillonnage logarithmique selon I'axe transverse et linéaire selon I'axe longitudinal.
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3.4 Mesure des parametres ry et ¢y

Létape précédente a permis de calculer la fonction de corrélation a deux dimensions
&(rp,m) dans un certain intervalle en redshift, a partir d’'un jeu de données (catalogue
photométrique de référence et catalogue spectroscopique) reproduisant la stratégie d’ob-
servation du VVDS. Il peut s’agir de données réelles ou de catalogues fictifs (simulations
GallCS, partie 4.2). On remonte a la longueur de corrélation rg et la pente y de la fonction
de corrélation spatiale £(r) en calculant la fonction wp(rp) (voir partie 3.1.1) que I'on mo-
délise selon I'équation 3.13. On cherche alors le meilleur couple (rg,Yy) qui permet d’ajuster
au mieux la fonction wy(rp) mesurée expérimentalement.

Or, il est nécessaire de connaitre les erreurs associées a cette derniere, essentiel-
lement liées a la variance cosmique due a la taille des champs observés (voir section
4.1.2). Celles-ci sont évaluées en calculant comme précédemment la fonction de corréla-
tion §(rp, ™) (puis wp(rp)) de N —1 autres champs. Dans le cas des simulations GallCS
(voir partie 4.1.2), nous disposons de 50 champs qui sont par construction quasi indépen-
dants les uns des autres.

J'ai écrit une procédure afin d’automatiser le calcul de la fonction &(rp, ) pour chacun
des N champs, pour un intervalle de redshift donné. Par exemple, le catalogue généré
aléatoirement n’est produit qu’'une seule fois et réutilisé ensuite. Cette démarche a au
préalable di étre validée dans la mesure ou la distribution en redshift des objets de ce ca-
talogue suit celle des données. Or elle peut changer légérement d’un champ GallCS a un
autre. Cette procédure permet donc de simplifier I'utilisation du programme par I'utilisateur
lui évitant des manipulations de fichiers pouvant étre source d’erreurs. La réutilisation du
catalogue généré aléatoirement permet enfin de gagner un temps considérable de calcul
dans la mesure ou sa production est la partie la plus longue du programme. J’ai ensuite
écrit un programme afin de calculer le meilleur couple de parameétres (rg,y) de l'une des
50 fonctions w,(rp) obtenues, avec leurs erreurs associées.

La méthode utilisée est la suivante. Il s’agit de réaliser un test du %2 entre la fonction
wp(rp) mesurée et le modéle analytique de I'équation 3.13. Linconvénient est que deux
valeurs de wp, a des échelles r; et r; différentes sont corrélées. En effet, si I'on s'ima-
gine déplacer dans I'espace une galaxie quelconque, alors tous les comptages de paires
galaxie-galaxie et galaxie-random sont affectés. Il s’en suit une modification de toutes les
valeurs de w,, ceci & toutes les échelles. Il faut donc réaliser un test du x? généralisé,
faisant intervenir la matrice de covariance C de la fonction de corrélation wy,.

On définit la moyenne des valeurs wt(r;), projection de &(rp, ™) a la séparation rp=rj,
sur 'ensemble des N champs (indices k=1 a N) pour lesquels la fonction de corrélation
&(rp, ) a été mesurée, par

N
<W:;(ri)>k = %;;W;(ri) (3.23)

Le terme (i,j) de la matrice de covariance C est alors par définition
Cj= <<wg(ri) — <er§(ri)>k) <WE(I’J‘) — <Wt(rj)>k> >k (3.24)

Si les valeurs de w, n'étaient pas corrélées entre elles, les termes non diagonaux
de cette matrice seraient nuls. Dans tous les cas, les termes diagonaux sont égaux a la
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variance de wy, a chaque séparation ry, :

Ci=( (whtr = (wbte0),)") =? (3.29

Aprés avoir calculé la matrice de covariance, il reste a I'inverser pour calculer la valeur
du x2 pour un couple (rg,y) donné. Linversion de la matrice C se fait en utilisant la méthode
de décomposition de Cholesky (Press et al., 1992, chapitre 2.9) qui exploite les propriétés
d’'une matrice de covariance a savoir qu’elle est symétrique positive. Soit H son inverse,
alors la valeur du ¢ est donnée par

= %), % (ol () — wp(r) ) Hi (Wil (1) = wp(r)) (3.26)

i=1j=1

avec N, le nombre de points de mesure d’échantillonnage de wp(rp).

Le modéle qui fait intervenir rg et y est celui de I'équation 3.13 et la fonction wy, que
I'on cherche justement & modéliser est celle du jeu de données considérées. Le meilleur
modeéle est celui pour lequel la valeur du %2 est minimum. Il est obtenu en parcourant
'espace (ro,y) selon une grille. Une autre méthode qui s’appuie sur des considérations
géométriques, the downhill simplex method, a été testée (algorithme détaillé dans Press
et al. (1992), chapitre 10.4), et fournit les mémes résultats mais sans apporter de gains
particulier en temps de calcul par exemple.

Nous faisons dans la suite I'nypothése que les erreurs sur wy, suivent une loi normale.
Cette hypothese est raisonnable dans la mesure ou I'échelle sur laquelle nous modéli-
sons w, (typiqguement < 20 h~!.Mpc) est bien inférieure aux dimensions du sondage.
Le théoréme de limite central assure alors que la distribution des erreurs sera quasiment
gaussienne.

Connaitre la valeur du x° permet de tracer les contours d’erreurs a 1, 2 et 3 ©. lIs
délimitent les régions de I'espace des paramétres a l'intérieur desquelles une combinaison
de ces derniers (pour nous un couple (rg,Yy)) aura un certain degré de confiance, exprimé
en pourcentage, d’étre exacte.

Le meilleur couple (rg,y) est celui qui minimise la valeur du x2, qui vaut alors xﬁqin. Les
régions d’intervalle de confiance sont définies comme celles ou la valeur du x2 n’excede
pas une certaine valeur Ay? au-dela de x2.. . La figure 3.7 montre, dans le cas qui nous
concerne, un espace de paramétres a deux dimensions, différentes régions pour diffé-
rentes valeurs de Ax?. Ony a représenté de facon schématique en trait plein les niveaux
de confiance joint pour les deux paramétres a 68.3, 90 et 95.4% (ellipses numéro 1,2 et 3
respectivement).

Dans un espace a deux dimensions, la région de confiance a 68.3% (a 16) correspond
a celle ol Ay?=2.3. Si I'on s'intéresse a I'incertitude a 16 associée a I'un des paramétres
(ro par exemple), il faut alors projeter sur son axe la zone de confiance a deux dimensions
obtenue avec la valeur de Ax2 correspondant a 16 dans un espace a une dimension, a
savoir Ay?=1. Dans le cas de la figure 3.7, on a représenté ce contour en pointillé. Sa
projection sur I'axe de rg correspond au segment AB qui représente donc lintervalle de
confiance a 68.3% pour le paramétre rg uniquement. La table 3.1 résume les valeurs de
Ax2 et le degré de confiance correspondant pour un et deux degrés de libertés v.
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Iy

FiG. 3.7 — Niveaux de confiance a 68.3, 90 et 95.4% pour les deux paramétres joints (el-
lipses en trait plein) et intervalle de confiance a 68.3% pour le seul paramétre rg (segment
AB).

degré de confiance 3 M 5
68.3% 1.00 | 2.30
90% 2.71 | 4.61
95.4% 4.00 | 6.17

TAB. 3.1 — sz en fonction du degré de confiance et du nombre de degrés de liberté v
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On a montré dans cette partie la méthode utilisée pour modéliser la projection wp(rp)
de la fonction de corrélation &(rp, ™). On obtient ainsi le meilleur couple (ro,y), longueur
de corrélation et pente de la fonction de corrélation spatiale &(r), avec les niveaux de
confiance associés.

Pour obtenir le meilleur couple (rg,Y), une méthode de rejection de points de wy(rp) @
30 a été employée. Les points dont I'écart avec le meilleur modéle trouvé est supérieur a
3 fois I'écart-type de w;, a I'échelle considérée sont rejetés un par un. La matrice de co-
variance perd alors une dimension et est ensuite de nouveau inversée pour recherche de
nouveau le modéle s’ajustant le mieux aux données, avec donc un point en moins. Parallé-
lement, on calcule le meilleur couple (rg,Y) en ne conservant que les termes diagonaux de
la matrice de covariance. On fait ainsi 'hypothese que les points de mesure de wy(rp) ne
sont pas corrélés entre eux. On s’attend a ce que le résultat soit peu différent mais avec
des erreurs associées plus petites. C’est effectivement ce qui est observé.
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Ce chapitre présente les simulations d’Univers GallCS. Ces simulations ont été uti-
lisées pour réaliser des catalogues simulés reproduisant la stratégie d’observation du
VVDS. Apres avoir détaillé la réalisation de ces catalogues, jexplique ensuite comment
je les ai utilisé pour tester notre méthode d’analyse des parametres de la fonction de cor-
rélation spatiale &(r) ainsi qu’expliquée dans le chapitre 3 et finalement dériver I'erreur
associée a la mesure de la fonction de corrélation.

Le but de ce chapitre est de quantifier les erreurs associées aux mesures des pa-
rametres d’agrégation des galaxies du VVDS. Ces erreurs se décomposent de la fagon
suivante :

— erreurs liées a la méthode décrite au chapitre 3

— erreurs liées a la taille de I'échantillon observé

— erreurs liées a la variance cosmique

Evaluer les erreurs liées a la méthode revient a vérifier que les paramétres rq et ¥
sont correctement mesurés. Pour cela, j’ai utilisé les simulations d’Univers GallCS décrites
section 4.1.2. J’ai ainsi pu comparer les valeurs rg et y propres aux simulations a un redshift
donné a celles mesurées apres avoir appliqué toute la stratégie d’observation du VVDS en
créant des catalogues de données fictifs (section 4.2). Les résultats sont présentés dans
la section 4.3.

Nos catalogues fictifs me permettent ensuite d’estimer en méme temps les erreurs
liées a la taille de I'échantillon observé et celles a la variance cosmique. En effet, aprés
avoir appliqué la stratégie d’observation et les différentes sources d'incomplétude, le nombre
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de galaxies présentes dans ces catalogues, pour un intervalle en redshift donné est com-
parable au VVDS. De plus, quantifier la variance cosmique revient a mesurer la dispersion
observée dans les valeurs de rg et y obtenues pour plusieurs champs. Disposer de nom-
breux champs indépendants par le biais des simulations nous permet donc d’évaluer les
erreurs de mesures (section 4.4).

4.1 Simulations nhumériques

Il devient maintenant possible de réaliser des simulations de volumes d’Univers de
plusieurs centaines de méga parsecs comobiles de coté. En 2005, I'équipe de Springel
et al. (2005) au Max-Planck Institute fur Astrophysic a Garching a construit une simulation
de matiére noire ol ~ 10'° particules évoluent dans une boite dont les dimensions font
500 h~1.Mpc de coté, entre redshift z=127 et z=0. Avec 10 fois plus de particules que les
précédentes meilleures simulations (Colberg et al., 2000), la simulation Millenium améliore
de fagon remarquable la résolution spatiale et temporelle, et ceci pour un trés grand volume
cosmologique. Elle n’a malheureusement été rendue disponible que vers la fin de cette
thése.

Ces nouvelles simulations numériques permettent alors de préparer un relevé fictif du
ciel, en imagerie et/ou spectroscopie. Elles permettent d’optimiser les performances d’'un
sondage profond en testant a 'avance ce que I'on va pouvoir observer. Lintérét d'utiliser
une simulation est aussi de pouvoir tester les programmes de calcul, les outils d’analyse en
contrélant leur bon fonctionnement et en s’assurant qu’ils ne fournissent pas de résultats
abérants. Ces simulations permettent aussi de tester la fonction de sélection des sondages
ainsi que les biais observationnels attendus.

De plus on dispose directement des propriétés physiques de toutes les galaxies. Cela
permet de comparer la mesure d’une quantité physique a partir d’'un échantillon de ga-
laxies avec une fonction de sélection donnée a celle obtenue a partir de toutes les galaxies.
Ensuite, si 'on dispose de plusieurs simulations d’Univers réalisées indépendamment, il
devient possible de quantifier la variance de champ a champ de cette grandeur et d’en
déduire des propriétés générales.

4.1.1 Hubble-Volume

Le consortium Virgo' a rendu public en 2000 la simulation Hubble-Volume (Frenk
et al.,, 2000). Dans le but d’étudier les modeles d’inflation, deux simulations ACDM et
TCDM contenant chacune 1 million d’éléments de masse (2.2 x 102 M) ont été réali-
sées (Evrard et al., 2002).

La simulation ACDM est une trés grosse simulation de matiére noire (£2,,=0.3, Q24=0.7),
dont les cotés de la boite mesurent 3000 h~!.Mpc. Les 4 catalogues disponibles ont la
géomeétrie soit d’'un huitiéme d’une sphére centrée sur I'observateur jusqu’a redshift 1.46,
a laquelle on peut ajouter une tranche dont le redshift maximum monte a z=6.8, soit d’'une
sphére centrée sur I'observateur jusqu’a redshiff 0.58, soit d’'un cdne de 10 degrés par 10
degrés s’étirant jusqu’a z=4.37 (figure 4.1). Toutes ces réalisations n’utilisent qu’une seule

Tvoir http ://www.virgo.dur.ac.uk/
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boite d’Univers. |l n’est donc pas nécessaire d’en juxtaposer plusieurs consécutivement
pour remplir 'espace. Aucun phénomeéne de réplication des structures n’apparait donc.

TSl T nopR VER
Fic. 4.1 — Géométrie a 3 dimensions des catalogues de matiére noire disponibles de la
simulation Hubble-Volume

Au cours de cette thése, j'ai commencé par travailler sur le céne du Hubble-Volume afin
de réaliser des catalogues simulant le champs du VVDS-02h. Linconvénient principal est
que la simulation en question ne contient que des éléments de matiére noire (avec position
et vitesse). Parallélement, I'équipe Virgo fournit aussi des informations sur les galaxies en
appliquant des recettes semi-analytiques. Il s’agit du projet GIF (Kauffmann et al., 1999a)
qui permet de décrire la formation et I'évolution des galaxies dans une simulation a N
corps. Malheureusement pour nous, les catalogues disponibles ne correspondent qu’a des
photographies de la simulation a des redshifts donnés (z=0.2, 0.42, 0.62, 0.82, 1.05, 1.46,
2.12, 2.97). Or, afin de reproduire le sondage VVDS, nous avons besoin d’'un catalogue
de galaxies simulées dont les redshifts augmente de fagon continue entre z=0 et z~5.
Donc si I'on en revient au cone de 100 degrés carrés du Hubble-Volume, il nous faut
appliquer nous méme des modeéles semi-analytiques afin de décrire les halos de matiére
noire définis par un nombre minimum de particules de matiére de la simulation. Puis il faut
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décrire la formation des galaxies dans ces halos, la formation, I'évolution des étoiles et les
conséquences sur le contenu en gaz de chaque galaxie, son enrichissement en métaux
par I'explosion des étoiles en supernovae, la fusion des galaxies, . ..

Ainsi, avant la simulation du Hubble-Volume, Cole et al. (1998) ont créé des catalogues
adaptés aux sondage du 2dFGRS et SDSS en utilisant 6 modéles différents de biais dé-
crivant les galaxies dans les halos de matiére noire puis en appliquant une fonction de
luminosité pour décrire les magnitudes absolues des galaxies. Plus récemment, Coil et al.
(2001) et Yan et al. (2004) ont utilisé la trés grande simulation du Hubble-Volume ainsi que
la simulation GIF pour préparer le sondage DEEP2. lIs ont alors réalisé des catalogues
décrivant la géométrie et fonction de sélection de ce sondage afin de tester leur capacité
a analyser la fonction de corrélation a deux points dans ces conditions.

Ainsi, malgré le fait qu’il soit possible de créer 25 champs complétement indépendants
de 2 degrés par 2 degrés a partir du cone du Hubble-Volume, permettant ainsi de bien
quantifier la variance cosmique, le but de cette thése n’étant pas de développer des mo-
deles semi-analytiques déja décris par ailleurs (section 1.6), I'utilisation de la simulation
du Hubble-Volume a donc été laissé de coté. De méme, l'utilisation de la simulation GIF
rend difficile la création d’'un céne continu en redshift puisque ne sont fournis que des ins-
tantanés d’Univers a des redshifts donnés. Elle a donc elle aussi été écartée. Une solution
a été trouvée par I'utilisation de la simulation GallCS (section 4.1.2) qui combine, dans le
principe, les simulations Hubble-Volume et GIF.

4.1.2 GallCS

GallCS (pour Galaxies In Cosmological Simulations, Hatton et al. (2003)) est un mo-
déele de formation hiérarchique des galaxies qui combine des simulations numériques
haute résolution qui décrivent le contenu en matiére noire de I'Univers avec des modeles
semi-analytiques qui décrivent la matiére baryonique.

La simulation & N corps de matiere noire utilisée au cours de cette these décrit un
modéle plat ACDM (h=0.67, €2,,,=0.333, 2\=0.667). Le volume d’Univers simulé est un
cube de coté Lyox = 100 h~1.Mpc contenant 2563 particules de masse 8.272 x 10° M.
Le spectre de puissance a été initialisé de fagon a étre en accord avec I'abondance en
amas riches observés dans I'Univers local (Eke et al., 1996). Le champ de densité évolue
entre un redshift z=35.59 et z=0, et cent états séparés dans le temps logarithmiquement
ont été conservés.

GallCS crée les galaxies a partir de cette simulation en deux étapes. La premiére
consiste a identifier les halos de matiére noire constitués d’au moins 20 particules a par-
tir d’'un algorithme friend-to-friend. Larbre “généalogique” est construit a partir de Ihis-
toire des particules contenues dans chaque halos. Ensuite, une série de modéles semi-
analytiques permettent de faire évoluer la matiére baryonique dans ces halos. Ces pres-
criptions prennent en compte le réchauffement, et refroidissement du gaz dans le halo, la
formation des étoiles et les effets sur leur environnement (feedback), I'évolution des popu-
lations stellaires, leur enrichissement en métaux, la fusion des galaxies et I'instabilité des
disques. En gardant la trace de chaque galaxie et ses propriétés a une date donnée, il est
ainsi possible d’identifier ses progéniteurs et d’en étudier les propriétés physiques.

Lavantage de GallCS est de fournir un large choix de prédictions parmis lesquelles
la luminosité (magnitude apparente dans de nombreuses bandes de l'ultraviolet au sub-
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millimétrique), des propriétés physiques (dimension des galaxies et de leurs composantes
bulbe et disque ainsi que les masses associées par exemple), le redshift apparent, le
redshift cosmologique, ou encore la position des galaxies dans I'espace. De plus Hatton
et al. (2003) et Blaizot et al. (2004) ont montré que ces propriétés sont en accord avec
de nombreuses observations. Enfin, il est directement possible de créer des catalogues
de galaxies avec telles ou telles propriétés a partir de requétes au format SQL, a travers
linterface du site internet du projet®. Ainsi, cinquante champs de 1x1 degré carré sont
disponibles et interrogeables sur tel ou tel critére.

On fera souvent référence a ces cinquante champs par la suite (parties 4.2, 4.3). |l
est bon avant d’aller plus loin de noter les quelques limitations de ces simulations. Le pre-
mier défaut qui nous concerne est la taille (finie) de la boite de matiére noire a I'origine de
ces simulations. En effet, pour recréer un cdne d’Univers jusqu’a un redshift de ~5, il est
nécessaire d’aligner plusieurs boites le long de la ligne de visée. Ceci entraine alors des
effets de réplication car une méme structure peut alors étre présente plusieurs fois. De
plus, la juxtaposition des boites entraine des problemes d’effets de bord et de discontinui-
tés. Pour corriger ces effets, Blaizot et al. (2005) réalisent de facon aléatoire des rotations,
inversions et translations dans I'espace de la boite qui a évolué jusqu’au redshift z par
rapport a celle qui a évolué jusqu’a z — dz. Le choix de la ligne de visée se fait la encore
de fagon aléatoire. Ces effets sont résumés par la figure 4.2.

Le deuxieme défaut des simulations GallCS vient de sa limitation en masse. Toute
simulation numérique étant le résultat d'un compromis entre les dimensions de la boite et
le nombre de particules utilisées, il en découle toujours un seuil en masse en-dega duquel
les galaxies les moins massives ne sont pas présentes. Les objets les plus faibles sont
donc moins bien décrits car moins bien représentés que les objets les plus massifs, les
plus lumineux. Dans le cadre de ce travail de thése, cette limitation n’est pas un probléme
car les objets du VVDS, limités en magnitude apparente a Iag = 24 sont plus brillants que
la résolution de GallCS.

Enfin, les fluctuations du champ de densité sur des échelles au-dela de ~100 h~1.Mpc
ne sont pas présentes dans les simulations, ceci toujours a cause de la taille finie du cube
de matiére noire utilisé. Ceci implique une mauvaise estimation de la variance cosmique a
de telles échelles, ou autrement dit, si le volume sondé est plus grand que la taille du cube.
Dans le cas des données du champ VVDS-02h dont les dimensions sont ~0.7x0.7 degrés
carrés, les échelles étudiées a z~1 sont de l'ordre de ~30 h™1.Mpc, bien inférieures aux
dimensions du cube. Les effets de bord du cube se font sentir pour des échelles au-dela
de ~10% de la taille du cube (Blaizot et al., 2005) soit ~10 h~1.Mpc.

4.2 Création de catalogues fictifs

La réalisation de catalogues de galaxies reproduisant la stratégie d’observation du
VVDS va nous étre utile non seulement pour tester notre capacité a mesurer correctement
la longueur de corrélation rq et la pente Y de la fonction de corrélation spatiale (partie 4.3)
mais aussi et surtout a quantifier la variance cosmique de ces paramétres mesurés a partir
des données du VVDS (partie 5.1).

Ces catalogues se font en plusieurs étapes :

2voir http ://galics.cosmologie.fr
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FiG. 4.2 — Processus de réalisation d’'un céne GallCS. Le panneau du haut montre le
résultat d’'une juxtaposition directe de plusieurs boite sur la méme ligne de visée. Dans
ce cas, les méme structures apparaissent de fagon périodique (I'étoile sur la figure). Le
panneau du milieu montre I'effet apportées par des transformations géométriques appli-
quées aléatoirement. De cette maniére, deux boites consécutives sont décorrélées I'une
de l'autre. Le panneau du bas définie enfin une ligne de visée de facon aléatoire. Cette
figure est tirée de l'article de Blaizot et al. (2005).
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ajouter des étoiles

définir la géométrie angulaire du champ

appliquer la sélection observationelle

tenir compte de l'incertitude sur la mesure des redshifts
calculer les rayons apparents de chaque objet

sélectionner les cibles

N o g koo Db~

tenir compte de l'incomplétude spectroscopique
Nous ne détaillons ici que les points 1 et 5, les autres ayant déja été décrit (partie 3.2).

4.2.1 Les étoiles

Les simulations GallCS ne contiennent aucune étoile de la Voie Lactée mais unique-
ment des galaxies. Or le critére de sélection des objets observés avec VIMOS dans le
cadre du VVDS (lag = 22.5 ou 24) fait que des étoiles peuvent étre observées. Pour ne
pas introduire de biais, il est donc nécessaire d’introduire avant toute chose un nombre
réaliste d’étoiles. Il est nécessaire aussi que la distribution en magnitude de celles-ci re-
produise celle observée a des latitudes équivalentes. Nous avons donc décider d’utiliser
la simulation développée par Robin et al. (2003) de I'Observatoire de Besangon®. Leur
modeéle produit un catalogue d’étoiles en fonction de différents critéres : bande photomé-
trique, coordonnées sur le ciel (la densité d’étoiles change selon que I'on observe dans
le plan galactique ou perpendiculairement a celui-ci), ... Les objets sont tous répartis aux
sommets d’une grille de 5x5 qui décrit la zone du ciel demandée. |l est donc nécessaire de
redistribuer ces étoiles sur notre champ. |l est tres facile de reproduire une telle distribution
car celle des étoiles est heureusement aléatoire (la fonction de corrélation des étoiles est
nulle a toutes les échelles). Les comptages de ces étoiles, en fonction de la magnitude Iag,
reproduit bien celle observée par exemple dans le champ VVDS-02h comme le montre la
figure 4.3. Lexces d’étoiles au-dela de Iang = 20 est justifiée par la méthode décrite dans
McCracken et al. (2003). Cette classification tient compte de la compacité des objets. Pour
des objets faibles, des galaxies compactes et/ou galaxies a noyaux actifs peuvent étre pris
pour des étoiles. Cette distribution d’étoiles de Robin et al. (2003) est donc bien réaliste.
Elle est donc ajoutée aux 50 simulations GallCS avant tout autre traitement.

4.2.2 Les rayons apparents de chaque objet

Une fois ces catalogues réalisés, il faut ensuite sélectionner les cibles spectrosco-
piques. Cette étape se réalise a partir du programme SSPOC (Bottini et al., 2005) uti-
lisé pour la sélection des sources a partir des vraies données VVDS mais elle nécessite
la connaissance des rayons apparents des objets. En effet, VMMPS-SPOC a besoin de
connaitre la taille des objets pour pouvoir déterminer la longueur totale de chaque fente.
Le programme prend pour cela en compte la nécessité d’avoir suffisamment d’échantillon-
nage du fond de ciel dans la fente pour pouvoir le soustraire avec une bonne précision.

La base de donnée GallCS ne fournit pas cette information directement. Par contre, il
est possible d’avoir, pour chaque objet, les longueurs caractéristiques (rdisc fbulge €t rburst)

Svoir http ://bison.obs-besancon.fr/modele/
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FiG. 4.3 — Distribution des étoiles identifiées comme telles dans le VVDS-02h, comparée
a celle ajoutée aux 50 champs GallCS a partir du modéle de Robin et al. (2003). Lexcés
d’étoiles dans le VVDS-02h s’explique par la contamination d’objets compacts puisque
cette classification s’appuie sur la compacité des objets plus brillants que Iag = 21.

ainsi que les masses totales (Mgisc, Mpuige €t Mpy(st) des trois composantes que sont le
disque, le bulbe et le burst. Le profil de densité du disque suit une loi exponentielle (équa-
tion 4.1) alors que les deux autres composantes ont un profil de Hernquist (Hernquist,
1990, équation 4.2).

Y (r) =Xogexp (— rdf ) (4.1)
i Miotal a
p(r) = 2 r(a+r)3 (42)

Avec I'hypothése que la luminosité est proportionnelle a la masse, et comme les profils
de densité sont définis a l'infini, on considérera le rayon Rgg apparent qui contient 90%
de la masse totale de la galaxie. On calcul ce rayon en tenant compte de l'inclinaison du
disque de la galaxie sur la ligne de visée. On utilise alors I'expression du profil de densité
du disque ainsi que celle de la brillance de surface des composantes sphériques données
par Hernquist (1990). Connaissant la masse totale de la galaxie (fournit dans la base de
donnée GallCS), on calcule itérativement la valeur de Rgg.

Ce rayon Rgg s’exprime en kilo-parsecs. La base de donnée GallCS fournit pour chaque
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objet sa distance de luminosité D\ ce qui nous permet de convertir Rgg en un angle 6 via

la distance angulaire dO :

DL Roo
d0=———etf=— 4.3
hx(112)2 " de (*3)

La valeur définitive de I'angle 6 est obtenue aprés convolution par la réponse impul-
tionnelle de I'imageur a savoir la caméra CFH12k. Enfin, 'angle 6/2, qui s’exprime aprés
conversion en seconde d’arc est discrétisé en un multiple égal a (n+1/2) fois la résolution
des images (0.205"/pixel) pour coller a la définition adoptée pour les objets de la base de
donnée du VVDS.

04 — -

0.3 _

0.2 _

0.1 -

nombre d’objets (apres normalisation)

rayon apparent (seconde d'arc)

FiG. 4.4 — Distribution moyenne, histogramme plein en noir, des rayons apparents calculés
pour les objets des catalogues GallCS, comparée a la distribution des rayons apparents
des objets du champs VVDS-02h de la base de donnée.

Les rayons apparents des étoiles simulées sont calculés de facon aléatoire, en sui-
vant une distribution de loi gaussienne, dont la moyenne et I'écart type correspondent,
par intervalle de magnitude, a ceux mesurés a partir des étoiles de la base de données
VVDS jusqu’a Iag = 20, puis a partir des étoiles identifiées spectroscopiqguement jusqu’a
Iag = 24.

La figure 4.4 montre la distribution moyenne des rayons apparents calculés pour les ob-
jets des catalogues GallCS. Elle est directement comparable a celle des objets du champ
VVDS-02h de la base de donnée. La distribution obtenue reproduit relativement bien celle
des vraies données. Le maximum des deux distributions coincident. La valeur moyenne
du rayon apparent des objets GallCS est de 1.33+0.77 secondes d’arc. Celle des objets
du VVDS-02h est de 1.1140.29.
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4.2.3 Comparaison des catalogues - propriétés

On obtient, apres toutes les étapes décrites au début de cette partie, plusieurs cata-
logues pour chacune des 50 simulations GallCS. On a ainsi créé des catalogues photo-
métriques sélectionnés en magnitude (17.5<I5g<24) qui reproduisent la géométrie des
champs du VVDS. A partir de ces catalogues, on applique toutes les étapes conduisant a
un échantillon dit spectroscopique. Un dernier catalogue, dit de référence, est aussi créé
pour chaque simulation. Il permettra de tester notre capacité a mesurer I'état d’agrégation
des galaxies des champs complets a partir uniquement des échantillons spectroscopiques.

0.25 T T T T T T

0.2

0.1

pourcentage %

0.05

0 1 2 3 4 5 6
rayon apparent (seconde d’arc)

FiG. 4.5 — Pourcentage moyen d’objets sélectionnés par SSPOC en mode optimisé, en
fonction de la taille angulaire des objets. En noir, la distribution moyenne obtenue a partir
des 50 champs GallCS, en rouge, celle des données du VVDS-02h. Dans ce mode, SS-
POC a tendance a sélectionner d’avantage les objets de petites tailles, généralement plus
faibles.

Il est intéressant ici de regarder quelques propriétés des catalogues GallCS obtenus.
Les distributions en redshifts (figure 4.6) ne sont pas affectées par la stratégie d’observa-
tion telle qu’elle a été définie. On pourrait penser que le programme SSPOC, sélectionnant
plus facilement des objets faibles, de faible dimensions angulaires, (comme le montre la
figure 4.5) afin de maximiser le nombre de cibles spectroscopiques, puisse avoir une in-
fluence sur la distribution en redshift des galaxies observées avec VIMOS. Il n’en est rien.
La stratégie a plusieurs passages lisse un éventuel effet ayant tendance a sélectionner
des objets a trés grand redshift. La région est alors observée de fagcon homogéne et qua-
siment aléatoire. Dans le cas du champ VVDS-CDFS, SSPOC est de plus utilisé dans un
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mode ou il sélectionne aléatoirement les cibles, sans tenir compte de leur taille. Enfin, les
comptages de galaxies en fonction de la magnitude Iag sont indiqués figure 4.7.
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F1G. 4.6 — A gauche, distribution moyenne en redshift des 50 champs complets de 1 degré
carré de GallCS. A droite, la distribution moyenne en redshift des 50 champs complets de
1 degré carré de GallCS apres application de la stratégie d’observation du VVDS-02h, jus-
gu’a I'incomplétude en magnitude. En gris les dispersions & 1-6¢ des deux distributions. Si
I'on normalise ces distributions par leur nombre d’objets, elles se superposent quasiment.
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FiG. 4.7 — Comptage moyen en bande | des 50 champs complets de 1 degré carré de
GallCS. En gris la dispersion a 1-G.
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4.3 Comparaison des résultats obtenus en appliquant ou
non la stratégie d’observation du VVDS

Jusqu’a présent on a présenté la méthode pour mesurer les paramétres de la fonction
de corrélation spatiale &(r), dans un intervalle de redshift donné, pour un jeu de données
dont la fonction de sélection est celle de 'un des champs du sondage VVDS (parties 3.3
et 3.4). Mais a ce stade, rien ne dit que nos mesures soient correctes.

Lintérét d’utiliser des simulations est justement de pouvoir tester nos programmes en
mesurant les parametres réels (ro,y) de la fonction de corrélation &(r), pour chaque champ
GallCS, en utilisant toute l'information disponible en position et redshift pour toutes les
galaxies, et en comparant ces valeurs aux résultats obtenus en appliquant la fonction de
sélection du VVDS. Cela permet aussi de tester notre correction de la fonction de sélection
en comparant la méthode décrite précédemment avec un code qui calculerait naivement
?‘;(rp,n) sans tenir compte de I'échantillonnage spatial qui varie localement.

Une version simplifiée du code de calcul de la fonction de corrélation &(rp, ) a été utili-
sée pour ces tests. Les principes généraux énoncés plus haut restent valide. Simplement,
ce code étant appliqué a I'ensemble du catalogue photométrique, il n’est pas nécessaire
de construire le catalogue aléatoire en suivant la géométrie des pointés VIMOS. |l est gé-
néré uniformément sur tout le champ d’étude. Pour la méme raison, le poids attribué a
chaque galaxie pour le comptage des paires est mis a 1.

La figure 4.8 montre, pour quatre intervalles en redshifts z=[0.5-0.7], [0.7-0.9], [0.9-1.1]
et [1.1-1.3], la fonction de corrélation &(rp, ) calculée a partir du catalogue obtenu avec la
fonction de sélection du champ VVDS-02h pour I'un des 50 champs GallCS, en utilisant,
a gauche, un algorithme naif, et, a droite, le code détaillé précédemment (partie 3.3). En
pointillé est représentée la fonction &(rp, ) mesurée en utilisant les positions angulaires
et redshifts de toutes les galaxies présentent dans le méme champ (en fait la plus petite
région rectangulaire qui englobe toute la région définie par les 20 pointés VIMOS). Cette
fonction est la référence que I'on cherche a retrouver en utilisant uniquement les données
observées spectroscopiquement, avec toutes les incomplétudes déja décrites. Les lignes
de niveau en gras sur les huit quadrants de cette figure tracent &(rp, m)=1. On constate,
a tout redshift, un excellent accord en utilisant notre algorithme de correction (catalogue
généré aléatoirement, poids attribué a chaque galaxie, ...). On retrouve cet accord avec
la figure 4.9 qui montre la projection wp(rp) des différentes fonctions &(rp, 7). La ou un
algorithme naif surestime wy(rp) (dans cet exemple tout au moins), notre méthode permet
de retrouver la référence.

Ce qui nous intéresse maintenant au premier plan est de quantifier I'erreur sur la lon-
gueur de corrélation rq et la pente . La figure 4.10 montre, pour les quatre intervalles en
redshifts précédents, les distributions des différences relatives, pour chaque champ Ga-
IICS, entre la valeur de rq (respectivement y) mesurée connaissant positions et redshifts de
toutes les galaxies et celle mesurée a partir du sous échantillon obtenu dans les conditions
du VVDS.

Le tableau 4.1 rassemble les valeurs moyennes de ces différences relatives pour rq et
v. Ces valeurs fluctuent autour de zéro. Aucun effet systématique n’apparait. La correc-
tion apportée par le code pour corriger les effets de la stratégie d’observation du VVDS
fonctionne donc correctement puisque les valeurs mesurées sont en accord avec celles
attendues.
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Ces différents résultats valident donc la méthode. Le code utilisé fonctionne de fagon
optimale et nous sommes capable de mesurer la longueur de corrélation et la pente de la
fonction de corrélation spatiale &(r) a moins de 5-10%, valeur significativement plus petite
que celle des incertitudes liées a la variance cosmique qui sont de I'ordre de 15-20%.
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FiG. 4.8 — E(rp, @) mesurée dans quatre intervalles en redshift. La référence que I'on
cherche a retrouver est en pointillé. A gauche, sans correction, a droite avec correction.
Figure 9 de Pollo et al. (2005)
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FIG. 4.9 — wp(rp) mesurée dans quatre intervalles en redshift. La référence que I'on
cherche a retrouver est en pointillé. A gauche, sans correction, a droite avec correction.
Figure 10 de Pollo et al. (2005)
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FiG. 4.10 — Distribution des différences relatives, pour chaque champ GallCS, entre la va-
leur de rg (respectivement vy) de référence et celle mesurée dans les conditions du VVDS,
pour 4 intervalles en redshifts.

erreur relative moyenne
redshift ro Y
[0.2—0.5] -1% 2%
[0.5—0.7] 5% 0%
[0.7—0.9] -8% 1%
[0.9—1.1] -3% 3%
[1.1—1.3] 9% 10%
[1.3—2.1] 9% 9%

TAB. 4.1 — Ecart relatif entre la longueur de corrélation rq (respectivement la pente 7)
mesurée et la référence.

4.4 Estimation des erreurs de mesures

Le code de calcul et la méthode pour mesurer les paramétres de la fonction de corréla-
tion spatiale étant validés, les simulations GallCS vont encore nous servir, cette fois dans
le but de dériver les erreurs finales associées a la mesure de wp(rp) a partir de I'échan-
tillon de galaxies du VVDS. Par contre il est nécessaire d’ajuster les erreurs calculées a
partir des 50 champs GallCS a la différence entre 'amplitude de wp(r,) mesurée dans le
VVDS et celle mesurée dans les simulations. Les propriétés d’agrégation des galaxies de
la simulation GallCS sont en effet relativement différentes de celles observées dans les
données du VVDS.
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Lidée est, dans un premier temps, de calculer les parametres rg et y de la projection
wp(rp) obtenue a partir des données VVDS dans un intervalle en redshift en utilisant une
technique de rééchantillonnage bootstrap des données du VVDS (Barrow et al., 1984; Mo
et al.,, 1992). Cette méthode consiste en un tirage aléatoire avec remise de N galaxies
parmis N. On réalise a chaque fois 100 tirages de la sorte et on calcule la fonction &(rp,n)
associée. On applique ensuite la méthode de la partie 3.4 a partir de ces 100 réalisations
pour mesurer le meilleur couple (rp,y) associé aux données du VVDS.

Les erreurs obtenues par cette méthode de rééchantillonnage ont tendance a étre sous
évaluées comme l'illustre la figure 4.11. On a reporté sur cette figure I'écart relatif entre les
erreurs sur wp(rp) estimées a partir d’'un rééchantillonnage bootstrap des données VVDS
et celles calculées a partir des simulations GallCS, dans le cas du champ VVDS-02h. Le
rapport K(rp,) est défini par

GallCS GallCS
o} /WID

K(rp) = (4.4)

Gbootstrap/wgootstrap

On ne conserve donc a ce stade que les valeurs de rqp et Y mesurées par la technique
du bootstrap sur les données VVDS. Les erreurs réalistes sont calculées a partir des
champs GallCS sur lesquels la stratégie d’observation a été appliquées. Les 50 champs
doivent en effet nous donner une représentation de la variance cosmique. Pour l'intervalle
en redshift considéré, on calcule donc les fonctions &(rp, ) et wp(rp). On applique la
méthode décrite pour un champ GallCS a la moyenne des 50 champs. On obtient ainsi
un couple (ro,Y)galcs avec des contours d’erreurs associés xz(rp,y). Il reste ensuite a
recentrer de fagon relative ces contours d’erreurs autour du couple (rg,y) obtenu a partir
du rééchantillonage bootstrap des données VVDS :

r(()BaIICS
o o X Wwos

(4.5)
allCS
Y — Yxms'

Afin de tenir compte de la différence entre les distributions en redshifts des champs Ga-
lICS et celles des champs du VVDS, la carte des contours d’erreurs x2(rp,y) obtenue
a partir des champs GallCS est multipliée par un facteur Nyyps/Ngancs. Ce facteur est
défini a partir de Nyyps, le nombre de galaxies du VVDS dans l'intervalle en redshifts
considéré et Ngaics le nombre moyen de galaxies sur les 50 champs GallCS dans le
méme intervalle en z.

On obtient ainsi les erreurs associées a la longueur de corrélation rg et la pente 'y
mesurées dans les données du VVDS. Ces erreurs reproduisent la variance de champ
a champ observée dans les simulations GallCS, normalisée a I'amplitude de corrélation
mesurée dans le VVDS, et donc la variance cosmique.

La description de ce travail, de la construction des catalogues fictifs GallCS jusqu’a la
méthode de détermination des erreurs sur rg et Y mesurées dans le VVDS, a été publiée
dans la revue Astronomy & Astrophysics de septembre 2005. Larticle The VIMOS VLT
deep survey : Computing the two point correlation statistics and associated uncertainties
de Pollo et al. (2005) est présenté dans la suite de ce chapitre, section 4.5.
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FiG. 4.11 — Différence relative entre les erreurs sur wp(r,) estimées a partir d’'un rééchan-
tillonnage bootstrap des données VVDS et celles calculées a partir des simulations Ga-
lICS. La valeur de K(r,) est définie par 'expression 4.4

4.5 Articlel : The VIMOS VLT Deep Survey - Computing
the two point correlation statistics and associated un-
certainties

Cet article a été publié dans la revue européenne Astronomy & Astrophysics par Pollo,
A., Meneux, B., Guzzo, L., Le Févre, O. et al. (2005, A&A, 439). Il présente I'outil développé
et utilisé dans le cadre du VVDS pour calculer la fonction de corrélation spatiale a deux
points. La construction des 50 catalogues fictifs GallCS y est détaillé ainsi que la méthode
permettant de corriger la stratégie d’observation du VVDS, et le calcul de la longueur de
corrélation rg et la pente 7.
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Abstract. We present a detailed description of the methods used to compute the three-dimensional two-point galaxy correlation
function in the VIMOS-VLT deep survey (VVDS). We investigate how instrumental selection effects and observational biases
affect the measurements and identify the methods to correct for them. We quantify the accuracy of our corrections using an
ensemble of 50 mock galaxy surveys generated with the GalICS semi-analytic model of galaxy formation which incorporate
the selection biases and tiling strategy of the real data. We demonstrate that we are able to recover the real-space two-point
correlation function £(s) and the projected correlation function wy(r,) to an accuracy better than 10% on scales larger than
1 h~! Mpc with the sampling strategy used for the first epoch VVDS data. The large number of simulated surveys allows us to
provide a reliable estimate of the cosmic variance on the measurements of the correlation length ry at z ~ 1, of about 15-20%
for the first epoch VVDS observation while any residual systematic effect in the measurements of r, is always below 5%. The
error estimation and measurement techniques outlined in this paper are being used in several parallel studies which investigate

in detail the clustering properties of galaxies in the VVDS.

Key words. cosmology: large scale structure of Universe — methods: statistical — galaxies: evolution — surveys

1. Introduction

The VIMOS VLT Deep Survey (VVDS, Le Fevre et al. 2005a)
is dedicated to study the evolution of galaxies and large scale

* Based on data obtained with the European Southern Observatory
Very Large Telescope, Paranal, Chile, program 070.A-9007(A), and
on data obtained at the Canada-France-Hawaii Telescope, operated by
the CNRS of France, CNRC in Canada and the University of Hawaii.

structure to z ~ 2 with a significant fraction of galaxies reach-
ing z ~ 4. The VVDS spectroscopic survey is performed
with the VIMOS spectrograph at the European Southern
Observatory Very Large Telescope and complemented with
multi-color BVRI imaging data obtained at the CFHT telescope
(McCracken et al. 2003; Le Fevre et al. 2004). The complete
survey will consist of four fields of 2° by 2° each, with multi-
band photometry coverage in the BVRI (and partly UJK) bands.
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Multi-object spectroscopy down to 14 = 22.5 is being ob-
tained over the four fields (“VVDS Wide”), with a deeper area
of 1.5 deg? in the VVDS-02h and in the Chandra Deep Field
South (VVDS-CDEFES) covered to Iy = 24 (“VVDS Deep”).
The first epoch VVDS data consist of more than 11 000 spectra
obtained in the VVDS-Deep fields (Le Fevre et al. 2005a).

One of the key science goals of the VVDS is to mea-
sure the evolution of galaxy clustering from the present epoch
up to z ~ 2. The simplest statistic used for this analysis is
the spatial two-point correlation function £(r) and its variants,
(e.g. Peebles 1980), i.e. the second moment of the galaxy dis-
tribution. Given the geometry and selection function of galaxy
surveys, however, the practical estimation of £(r) from the ac-
tual data is not straightforward. Edge effects, sampling inho-
mogeneities and selection effects all introduce different biases
that hamper the survey’s ability to estimate the true underlying
clustering process. Moreover, intrinsic systematic uncertainties
due to the limited size of the volume of the Universe explored
(“‘cosmic variance”) need to be accounted for when computing
realistic error bars on the measured correlation values.

The aim of this paper is to present a comprehensive de-
scription of the biases specific to the VVDS, along with
the methods we developed to correct for them. The strat-
egy we adopt relies on the construction of realistic “pre-
observation” mock catalogs using the MoMaF software
(Blaizot et al. 2005) and the GalICS hybrid model for galaxy
formation (Hatton et al. 2003). We then observe these mock
catalogs, by mimicking the relevant observational selections
and biases. Comparing original and observed mock surveys
allows us to (i) quantitatively understand the impact of the
different biases inherent to the VVDS data on clustering es-
timates, and (ii) to explore and validate methods that allow
us to recover the original signal. This strategy is possible be-
cause GalICS predictions have been shown to agree fairly
well with a wide range of observations (e.g. Hatton et al. 2003;
Blaizot et al. 2004), and is thus expected to yield catalogs re-
alistic enough to carry out a convincing consistency check.
Because our mock catalogs contain realistic clustering prop-
erties, we can also use them to predict the cosmic variance am-
plitude in order to compute realistic errors on the clustering
estimates we will perform on the real data.

The paper is organized as follows. In Sect. 2 we discuss
the different kind of biases expected in the current VVDS first-
epoch data. In Sect. 3 we discuss the construction of mock
VVDS catalogs from the GalICS/MoMaf simulations which
assume a flat Cold Dark Matter model with Q,, = 0.333,
Qp = 0.667 and h = 0.667. In Sect. 4 we present the defi-
nitions of the two-point correlation functions. Then, in Sect. 5
we discuss the details of the error measurement strategy when
applied to VVDS. In Sect. 6 we show how the measured two-
point correlation function is affected by the features particular
to our survey and we discuss the methods developed to correct
for these biases and properly estimate the correlation function
&(rp, m), its projection wp(rp), and the correlation length ry and
slope v, as a function of redshift. Section 7 summarizes our
results.
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Fig. 1. Lay-out of the VIMOS field of view. INVAR masks with laser-
cut slits are placed on the focal plane within the four rectangular areas
(“VIMOS channels”).

2. The selection function of VVDS first epoch
observations

The first epoch spectra of the VVDS-Deep collected during the
2002 and 2003 campaigns are concentrated within the 02h deep
field, and the CDFS (Le Fevre et al. 2005a). First epoch spec-
tra have been collected for galaxies down to I45 < 24 in the
0.61 sq degree sub-area of the VVDS-02h field and a region of
21 x21.6 sq arcmin centered on the Chandra Deep Field South
(CDFS, Giacconi et al. 2002). The VVDS First Epoch data ge-
ometrical lay-out, sampling rate and incompleteness are used
as a reference benchmark in this paper.

2.1. Catalog structure and biases

A number of factors, both in the parent photometric catalog
from which the target galaxies are selected and in the way the
spectroscopic observations are carried out, contribute to create
selection effects that bias any estimate of galaxy clustering if
not properly accounted for.

1. Photometric defects. Some areas are excised from the
I-band CCD images during their photometric analysis, due
to the presence of bright stars or other instrumental effects
(e.g. stray-light from a bright star outside the field of view).
The resulting photometric galaxy catalog, therefore, fea-
tures some artificially empty regions.

2. VIMOS lay-out. The field of view of the VIMOS spec-
trograph consists of four 7° by 8 quadrants, separated
by 2’ gaps, as shown schematically in Fig. 1. At the
typical resolution used in the VVDS, between 110 and
150 spectra are collected in each quadrant during a single
observation. Clearly, no galaxies are observed over the area
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Fig. 2. Galaxy distribution in a mock VVDS-02h catalog, constructed using the GalICS simulations with the same lay-out as the 20 observed
pointings in the actual first-epoch VVDS field and applying the full range of selection effects present in the data, as e.g. the photometric mask.
The left panel shows the parent photometric field, including all objects with /45 < 24 within the current VVDS-02h boundaries and mask.
In the right panel only the objects selected for spectroscopy are shown. Note the density gradient towards the central part of the field, due to

multiple passes over the same area.

of the “cross” between the four quadrants, unless one ob-
serves the area with a new pointing, shifted with respect to
the first one (see below).

3. Missing quadrants. For a few pointings, one or two quad-
rants can be “blind”, i.e. with no spectra observed due to
a misplacement of the multi-slit masks during the observa-
tions.

4. Incomplete coverage. The planned final area is being cov-
ered through a mosaic of adjacent pointings. Thus, at any
intermediate stage the available spectral data set is dis-
tributed in a non-uniform fashion on the sky. The largest
contiguous area currently covered in the 02h deep field cor-
responds to about 0.5 square degrees, with the geometry
shown in Fig. 2.

5. Varying sampling density. The VVDS observational strat-
egy involves multiple passes over the same area to increase
the spectral sampling rate. While a central region of the
02h deep field is exposed 4 times (i.e. it is visited by four
independent pointings with different slit masks), the exter-
nal areas are covered only twice due to the tiling strategy.
During subsequent observing runs, the VIMOS pointings
are shifted with respect to the previous ones usually by
around 2’, to ensure that the cross visible in Fig. 1 is filled.
As a consequence, the mean surface density of observed
objects varies across the field.

6. Optimization of the number of slits and mechanical
constraints. A specific source of bias in the VIMOS ob-
servations is introduced by VMMPS - the VIMOS Mask
Manufacturing Preparation Software, and specifically by
the Super-SPOC code (Bottini et al. 2005). The width of
a slit is set to 1 arcsec (or about 5 detector pixels), and
its typical length is ~6—10 arcsec to include both the ob-
ject of interest and enough information on the sky spec-
tral background to correct for it. The VMMPS software

automatically allocates slits to objects in the input cata-
log with the goal of maximizing the total number of spec-
tra. In general, this means that the spectroscopic sample is
not a random sparse sampling of the clustering pattern over
the sky, but a more homogeneous sub-sample. Specifically,
VMMPS tends to place objects in rows, so to maximize the
number of spectra across the CCD (see Fig. 3), with an ad-
ditional slight preference towards objects of small angular
size. As typical with multi-object spectrographs, the min-
imum slit size implies that, after one single spectroscopic
pass, there is a bias against observing very close angular
pairs on the sky. Having multiple passes, however, signifi-
cantly improves the situation, allowing for very close pairs
to be observed in subsequent exposures.

The final spectroscopic sample is thus affected to different de-
grees by all these factors. Figure 2 shows the current lay-out of
the observed pointings in the 02h field, compared to the parent
photometric sample over the same area. Features from the two
main effects are obvious from Fig. 2: holes in the parent cata-
log and the varying sampling density in the spectroscopic data,
due to the multiple passes over the central area. The “strip-
ing” effect due to the slit-placing software is not obvious at this
resolution and is better appreciated in Fig. 3, where only one
quadrant is displayed.

3. Constructing mock VVDS surveys

The only way to understand the relative importance of the
selection biases discussed above and test possible correction
schemes is to create and analyze realistic simulations of our
survey. Provided these simulations are realistic enough, they
allow us (1) to understand quantitatively the magnitude of ob-
servational biases on the final statistical quantities to be mea-
sured, and (2) to estimate realistic errors that include cosmic
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Fig. 3. Spectroscopic targets (filled circles) selected in one of the four
VIMOS quadrants from a complete VVDS mock photometric sam-
ple (open circles). Note how the optimization software tends to select
spectroscopic targets aligned along horizontal rows, while, clearly,
very close pairs are not observed. Typically, however, 4 independent
observations are conducted on the same area, each with a similar tar-
get layout, but shifted by a few arcminutes. This significantly reduces
both the alignment and proximity effects. The residual bias is then fur-
ther corrected by the weighting scheme discussed in Sect. 4. Overall,
the four passes produce a typical sampling rate of one galaxy in four.

variance. Both these points require that mock observations con-
tain a spatial distribution of galaxies consistent with VVDS
observations — so as to measure clustering and cosmic vari-
ance — along with realistic photometric and physical properties
of simulated galaxies — so as to mimic selection effects. The
GallCS model for galaxy formation (Hatton et al. 2003) along
with the MoMaF mock observing tool (Blaizot et al. 2005) ful-
fill these requirements and we thus use them to build “pre-
observation” catalogs that we then “observe” by progressively
adding all the VVDS observational biases and selections.

In this section, we first describe the GallICS simulation that
we use, before discussing how we build simulated VVDS ob-
servations that account for all identified biases.

3.1. The GallCS simulations

GallCS (for Galaxies In Cosmological Simulations, see
Hatton et al. 2003) is a model of hierarchical galaxy formation
which combines high resolution cosmological simulations to
describe the dark matter content of the Universe with semi-
analytic prescriptions to deal with the baryonic matter.

The cosmological N-body simulation we refer to through-
out this paper assumes a flat cold dark matter model with a
cosmological constant (Q,, = 0.333, Q5 = 0.667). The sim-
ulated volume is a cube of side Ly, = 100k Mpc, with
h = 0.667, containing 2563 particles of mass 8.272 x 10° M,
with a smoothing length of 29.29 kpc. The power spectrum
was set in agreement with the present-day abundance of rich
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clusters (og = 0.88, from Eke et al. 1996), and the DM den-
sity field was evolved from z = 35.59 to z = 0, outputting
100 snapshots spaced logarithmically in the expansion factor.

GallCS builds galaxies from this simulation in two steps.
First, halos of DM containing more than 20 particles are iden-
tified in each snapshot using a friend-of-friend algorithm. Their
merging history trees are then computed following the con-
stituent particles from one output to the next. Second, baryons
are evolved within these halo merging history trees according
to a set of semi-analytic prescriptions that aim to account for
e.g. heating and cooling of the gas within halos, star formation
and its feedback on the environment, stellar population evo-
lution and metal enrichment, formation of spheroids through
galaxy mergers or disc instabilities.

Three main points make GalICS particularly suitable for
this study. First, this model yields a wide range of predictions,
among which luminosities (in many bands from the UV to
the sub-mm), physical properties (such as sizes of galaxies),
and the positions of galaxies within the simulation snapshots.
Second, these properties have been shown to be in a rather good
agreement with various observations (e.g. Hatton et al. 2003;
Blaizot et al. 2004). Third, mock observations are readily avail-
able from the GalICS Project’s web-page'. These mock obser-
vations include 50 catalogs of 1 X 1 sq deg that contain all the
information we need in this study: apparent magnitudes in the
BVRI filters used at the CFHT, apparent sizes of the galaxies,
angular coordinates in the mock sky, and redshifts.

Before using GallCS mock samples, it is useful to state
their limitations (see however Blaizot et al. 2005, for a thor-
ough description of these). There are mainly three shortcom-
ings to mock catalogs made using GalICS. First, because of
the finite mass resolution of the root simulation, faint galax-
ies are not well described, or even missed when they lie in
unresolved haloes. This is not an issue for the present study,
however, because the VVDS detection limit is brighter than
GallCS’s resolution. Second, because mock catalogs are built
from a simulation of a finite volume, they involve replications
of this volume, along and perpendicular to the line of sight.
These replications lead to some negative bias in the corre-
lation functions, of at most ~10%. This is not a concern in
this paper, because we just need an approximate match with
the observed data in order to perform an internal consistency
check. GalICS catalogs do provide an adequate match. Third,
the mock catalogs do not describe density fluctuations on scales
larger than the size of the simulated volume (~100 ~~! Mpc).
This implies that cosmic variance estimates are likely to be
under-estimated if the volume probed by a mock catalog is
larger than the simulated volume. This under-estimate, how-
ever, depends on the galaxy population considered: it will be
large for rare objects and small for “normal” galaxies. In other
words, because cosmic variance is basically given by the inte-
gral of the correlation function over the survey, the error on the
estimated cosmic variance depends on how much of this inte-
gral we miss, that is, on how strongly the studied galaxies are
clustered. From Fig. 9, it can be seen that the size of the simu-
lation is enough for this under-estimate to be small at the scales

! http://galics.iap.fr



A. Pollo et al.: VVDS correlation statistics

T T T T { T T T T { T T T T
I - S- Npos(@) ]
I
I
[ | i r: __ observed N, c(2)
L : | : | ,
P
0.1 ! _
_ :
L I & i
| .
L ! l ]
s e
Z [ - - T
| I
L | I i
0 !
0.05 — | I _
| I
Lo | o
| I
| I
o o i
I
, I
Lo - i
! I
I
E . q
0 | L L L | L L ] S = =
0 1 2 3

redshift z

Fig.4. Average redshift distribution in the 50 mock VVDS-02h sur-
veys, normalized by the number of objects in each cone, compared to
the redshift distribution of the observed VVDS galaxies. Note how the
semi-analytic model of galaxy formation used to construct the GalICS
simulations differs from the real data. This is not a concern for the
purposes of this work: first, we are performing internal tests of the ef-
fect of observing biases and on their correction, which depends on the
small-medium scale clustering properties. Second, when error bars are
estimated for a specific redshift slice, their amplitude is re-normalized
accordingly, to account for the different number of galaxies.

we consider (i.e. from 0.1 to 10 4~! Mpc). The dispersion found
among the 50 GallCS cones is thus expected to be a good es-
timate of cosmic variance. The mean number of galaxies with
17.5 < I4p < 24 in the artificial catalogs is 77 396. The average
redshift distribution of these 50 cones is shown in Fig. 4, along
with the VVDS first epoch N(z) (Le Fevre et al. 2005a).

We note that the redshift distribution of the simulated
galaxies differs significantly from that observed by the VVDS
for the real Universe. This is simply telling us that the semi-
analytic galaxy formation model adopted to construct the
GallCS simulations, while adequately reproducing a number
of observed features (see Blaizot et al. 2005) is not 100% cor-
rect. This, however, is of no importance for the current anal-
ysis, as our main goal is to test the internal differences in the
measured quantities when either the original parent sample or
the final spectroscopic sample are observed. The accuracy of
these tests depends essentially on the small-scale properties of
the simulated galaxies (like the mean inter-galaxy separation
and clustering), rather than on the global redshift distribution.
Conversely, in the estimate of error bars the difference in abso-
lute numbers between the real and simulated samples within a
given redshift slice will clearly have to be taken into account.

3.2. CCD photometric mask

Bright (often saturated) stars represent a practical obstacle to
accurate galaxy photometry and their diffused light can affect
large areas of a CCD astronomical image. All such areas were
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excised from the VVDS photometric catalogs: there are no
sources in these regions (McCracken et al. 2003). Similarly, a
“dead” area in the 02h field has been produced by a beam of
scattered light that crosses a large part of the field from North—
East to South—West. In total, a few percent of the total area are
lost due to these defaults. The information on these “holes” in
the photometric catalog is stored in a FITS binary mask, with
null values corresponding to dead pixels. We have used this
mask on the mock samples to exactly reproduce the pattern of
the observed data in our simulations.

3.3. Effect of galaxy angular sizes

In order to maximize the number of spectroscopic targets, the
Super-SPOC software (Bottini et al. 2005) makes a choice of
a targeted galaxy based also on the galaxy projected angular
radius along the slit direction. This means that smaller galax-
ies are sometimes preferred as they allow the program to in-
crease the number of targets. Any realistically simulated spec-
troscopic sample must take this into account. Therefore, we
have computed for each simulated galaxy in GalICS a realis-
tic angular radius, using the following procedure.

GallCS describes galaxies with three components: a disc,
a bulge and possibly a nuclear starburst. For each of these,
the model predicts the mass and a scale-length that assumes
the disc is exponential while the other two spheroidal com-
ponents follow a Hernquist profile (Hernquist 1990). We used
these sizes to define an overall radius for each galaxy, which en-
closes 90% of the total mass. Assuming that light has the same
distribution as mass, we then convert this radius to an apparent
angular size, assuming the above-mentioned cosmology.

3.4. Artificial stars

The VVDS spectroscopic targets are selected purely on magni-
tude, Iyp < 24 and I4p < 22.5 in the Deep and Wide parts of
the survey, respectively, without any a priori star-galaxy sepa-
ration. This avoids biases against compact galaxies and AGNs
which may be introduced at faint magnitudes by unreliable star-
galaxy classification based on morphology. Consequently, our
spectroscopic sample is contaminated by stars. About 8.5% of
the collected spectra in the VVDS-Deep are stars and are dis-
carded (the exact number depending on galactic latitude can
be as high as 20% in some cases for the “Wide” survey). These
stars obviously have no impact on the clustering analysis. Their
only effect is to reduce the total number of targeted galaxies,
thus slightly affecting the overall statistics by increasing the ex-
pected variance. Since our aim here is to precisely quantify the
biases and uncertainties on galaxy correlations computed from
the final spectroscopic sample, and compare them to the orig-
inal parent sample, we decided to also take into account this
small contribution. We therefore added to the artificial survey
fields a set of simulated stars.
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Fig. 5. Number counts of artificial stars added to the GalICS simula-
tion, compared to the actual counts of stars in the VVDS-02h field,
identified morphologically from the photometric data. The excess in
the VVDS above 1,5 = 20 is due to the inability of the morphological
compactness criteria to discriminate stars from galaxies and QSOs at
faint magnitudes. When this is taken into account, the models from
Robin et al. (2003) reproduce very well the actual distribution of stel-
lar objects in the VVDS.

Using the on-line tool of Robin et al. (2003)? we created a
one-square-degree catalog of artificial stars with 17.5 I45< 24,
which was added to the artificial galaxy photometric catalogs.
Figure 5 shows the number counts of the added stars, com-
pared to the observed distribution at bright magnitudes in the
02h field (as identified by S-extractor, Bertin & Arnouts 1996).
The observed excess above I, = 20 in the 02h field is the ef-
fect of mis-classified galaxies and QSOs, which also corrobo-
rates our choice of excluding any pre-selection for the VVDS
spectroscopy, to avoid throwing these objects away.

As this parameter is used by VMMPS, apparent angular
radii have also been assigned to artificial stars, using the ob-
served distribution of stellar sizes in the 02h field, identified
photometrically down to I45 = 21 and spectroscopically at
fainter magnitudes. This range of apparent stellar radii corre-
sponds to the sizes of the point spread function (“seeing”) at
the faint Kron radii measured for stars by S-extractor.

3.5. Spectroscopic success rate

Objects selected by the slit-positioning code do not yet form the
final redshift catalog. For some of the objects, redshift measure-
ments are impossible, usually because of poor signal-to-noise.
This incompleteness is clearly a function of magnitude. We de-
fine the spectroscopic success rate as the ratio of the number

2 The Model of stellar population synthesis of the Galaxy developed
by Robin et al. (2003) produces a reliable catalog of stars with appro-
priate number counts and magnitudes in the visible and near-infrared
spectral ranges in the Johnson-Cousins and Koornneef systems,
respectively.
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Fig. 6. Spectroscopic success rate per magnitude bin in the VVDS 02h
field, including only those redshifts used for the clustering analysis.

of redshifts used for clustering analysis to the total number of
spectroscopically observed objects. Figure 6 shows the spec-
troscopic success rate as a function of magnitude, which cor-
responds in practice to the probability of measuring the correct
redshift of a galaxy as a function of its magnitude in the cur-
rent observational configuration. Overall, this shows that we
are able to obtain a redshift for more than 80% of the targeted
objects between I4p = 17.5 and 24. We therefore apply this
same probability function to our mock “observed” catalogs, re-
jecting the corresponding fraction of targeted objects. We make
the simplifying assumption that the spectroscopic success rate
is the same for all galaxy types.

3.6. VIMOS spectral resolution

The last point to be taken into account to produce a fully re-
alistic mock redshift catalog is the resolution of the VIMOS
spectrograph in the set-up used for the VVDS (Low-resolution
RED Grism, R =~ 230) which translates into a typical rms error
on the measured redshift which is around o, = 275kms~!. We
therefore added to the final set of mock redshifts a Gaussian-
distributed dispersion with the same rms and zero mean.

3.7. Overall properties of mock VVDS surveys

All of the steps described above have been applied to each of
the 50 one-square-degree GallCS surveys, producing a corre-
sponding number of mock redshift samples which reproduce
with fidelity the lay-out, properties and biases of the first-epoch
VVDS 02h sample.

Figure 7 shows that, despite the slight bias of SSPOC to-
wards choosing smaller (and therefore fainter) objects, the red-
shift distribution N(z) of the final spectroscopic samples is
unbiased with respect to the original complete GalICS one-
square-degree survey. The difference observed in Fig. 4 be-
tween the original and observed simulated cones is therefore
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Fig.7. Average redshift distribution in the GalICS mock catalogs be-
fore and after the full observing strategy is applied. No bias in the
redshift distribution is observed.

only the result of the model of galaxy formation adopted for
the simulation, and not of a selection effect. There was no way
we could introduce, e.g., a stronger incompleteness in the final
N(z) atz > 1.

4. Two-point correlation statistics
4.1. General estimator

The two-point correlation function &(r) is defined as the excess
probability above random that a pair of galaxies is observed at
a given spatial separation r (Peebles 1980).

It is the simplest statistical measurement of clustering, as a
function of scale, and it corresponds to the second moment of
the distribution. Various recipes have been proposed to estimate
two-point correlation functions from galaxy surveys, in par-
ticular to minimize the biases introduced by the finite sample
volume, edge effects, and photometric masks (Hamilton 1993;
Landy & Szalay 1993). Here we adopt the Landy-Szalay esti-
mator, that expresses &(r) as

Nr(Nr = 1) GG(r) A, DNr - 1 GR(r) N
Nc(Ng — 1) RR(r) N RR(r) '

In this expression, Ng and Ny are the mean density (or, equiv-
alently, the total number) of objects respectively in the galaxy
sample and in a catalog of random points distributed within the
same survey volume and with the same redshift distribution and
angular selection biases; GG(r) is the number of independent
galaxy-galaxy pairs with separation between r and r+dr; RR(r)
is the number of independent random-random pairs within the
same interval of separations and GR(r) represents the number
of galaxy-random pairs.

&) = ey

4.2. Redshift-space correlations

We know that the three-dimensional galaxy distribution recov-
ered from a redshift survey is distorted due to the effect of
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peculiar velocities. For this reason, the redshift-space separa-
tion s differs from the true physical comoving separation r
between two galaxies. Since random velocities affect only red-
shift and not position on the sky, the stretching occurs only ra-
dially. Redshift distortions can be measured and separated from
true spatial correlations by computing the function &(rp, 7),
where the separation vector of a pair of galaxies s is split into
two components: 7 and 7y, respectively parallel and perpendic-
ular to the line of sight. Given two objects at redshifts z; and z,,
with observed radial velocities v; = c¢z; and v, = c¢z; (c being
the speed of light), we can define (Fisher et al. 1994) the line of
sight vector I = (vl + v2)/2 and the redshift difference vector
s = vl —v2, and also:

=]

s-1 , 8-

r — - 2. 2)
0

= Hol P

Equation (1) can be generalized to the case of &(rp, 7), if we
count the number of pairs in a grid of bins Ar,, and Ar instead
of singular bins Ar or As.

Observed distortions in galaxy surveys can be separated
into two main contributions: on small scales, the distortion is
dominated by random internal velocities in groups and clus-
ters, causing a stretching of &(r,, ) along the 7 direction (the
so-called “fingers of God” effect). On large scales, on the other
hand, &(rp, ) contours tend to be flatter, due to coherent infall
of galaxies onto large-scale overdensities, known as the “Kaiser
effect” (Kaiser 1987). The latter is a weak effect and needs very
large samples to be seen with sufficient accuracy, as shown by
the 2dF survey (Hawkins et al. 2003).

4.3. Projected correlation function wy(ry)

We can recover the real-space correlation function £(r) by pro-
jecting &(rp, m) along the line of sight, onto the r, axis. In this
way we integrate out the dilution produced by the redshift-
space distortion field and obtain a quantity, wy(rp), which is
independent of the redshift-space distortions:

wp(rp) = ZL E(rp, mdy = 2[) & [(”; + y2)1/2] dy. 3)

In the right-hand side of the equation, &, is simply the usual
real-space two-point correlation function £(r), evaluated at the

specific separation r = rl% + y2. If we now assume a power-

law model
-y
£r) = (1) : @
o

with vy being the slope of the correlation function and ry the
correlation length, the integral can be computed analytically,
giving as a result

o) 1)

wy(rp) = 1p (— I‘(’—')
2

Tp
where I' is Euler’s Gamma function.
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5. Error estimate and fitting technique
5.1. Error bars on correlation functions

Ideally, if the studied data set consisted of a large enough num-
ber of statistically independent pairs, such that the central limit
theorem applies, then the distribution of estimates of & in an
ensemble of similar samples should be Gaussian. The 1o un-
certainty — the “cosmic error”— in & would then be the square
root of its variance (A£?) (Peebles 1973). However, the theo-
retical expression for (A¢?) depends on the poorly known and
difficult to measure four-point correlation function. Moreover,
since the measured ¢ is not exactly coincident with the theoret-
ical £, we expect its uncertainty to be also somewhat different
from the value provided by the theory. This effect is known as
a cosmic bias.

A few different ways of estimating errors on two-point
correlation functions have been used in the literature (for a
wider discussion, see e.g. Hamilton 1993; Fisher et al. 1994;
Bernardeau et al. 2002). The case closest to the ideal situation
is when the survey is large enough that it can be split into a
number of sub-samples. Correlations are then estimated inde-
pendently for each of these, and error bars for the parent sam-
ple computed as the rms values. This has been for example
the case of the angular correlation function from the APM sur-
vey (e.g. Maddox et al. 1990). However, the number of sub-
samples cannot be large, otherwise the explored scales will
be significantly reduced with respect to the parent survey. The
consequence is that the variance is typically overestimated and
these represent usually upper limits to the true errors.

Simple Poissonian errors (e.g. proportional to the square
root of the total number of galaxy pairs in each bin) underes-
timate the error bars substantially. Statistical corrections were
proposed (Kaiser 1986) by multiplying Poissonian errors by a
factor 1+4nnJ3, with n being the number density of objects and
J3 = f g r?&(r)dr, where we assume that the actual correlation
function vanishes for r > r;. However, this method also tends
to give relatively small errors (Fisher et al. 1994).

Over the last twenty years a widely used method has been
the so-called “bootstrap resampling” (Barrow et al. 1984). It is
based on the idea of “perturbing” the data set, by randomly cre-
ating a large number of comparable “pseudo data-sets”, which
differ only slightly from the original sample. If this contains N
objects, then each bootstrap sample is created selecting N of
these, but allowing for multiple selections of the same object.
This means that some objects will not be included in one given
pseudo data-set, while others will be counted twice or three
times. This is a good test of the robustness of measured corre-
lations, especially on large scales where having a large number
of pairs does not always mean a robust measurement: consider
for example the case of a single isolated galaxy at a separation
of 7 from a cluster containing 1000 galaxies. £&(7) will contain
a large number of pairs, however only one will be independent.
On the other hand, bootstrap errors often tend to over-estimate
the theoretical variance (A.fz). In general, however, despite de-
bates on their theoretical justification, they have represented a
practical way to obtain error bars in correlation analysis which
are not far from the true ones.
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The use of bootstraping became less and less popular in re-
cent years, with the advent of large N-body simulations, repro-
ducing the matter distribution over significant volumes of the
Universe. Coupled to physically sound definitions of “galax-
ies”, these allowed the construction of sets of independent
mock surveys, from which ensemble errors could be computed
from the scatter in the different catalogs. This is the same tech-
nique used to construct our VVDS mock surveys. Clearly, a
good match is necessary between the volume and resolution
of the simulation, on one side, and the depth and size of the
survey on the other. Furthermore, the power spectrum of the
simulation must provide a realistic description of long waves,
so to properly include cosmic variance. Progress both in our
knowledge of structure on the largest scales and in the size and
resolution of N-body simulations has improved on early appli-
cations of this technique (Fisher et al. 1994). For this reason,
since the GallCS simulations are available, we could use this
as our main method for error estimation.

Howeyver, as we detail below, the covariance matrix recon-
structed from the simulations cannot be applied in a straight-
forward way to the observed data. Indeed, our fitting technique,
discussed below, handles the covariance matrix to properly ac-
count for bin-to-bin correlations when fitting correlation func-
tions: when the covariance matrix extracted from the set of
50 mock VVDS surveys is used (after proper normalization of
the average values), the fit is often unstable. In other words, the
covariance matrix produced by the ensemble of mock surveys,
although providing sufficiently realistic diagonal elements, has
off-diagonal non-zero values which differ from those pertain-
ing to the data sample (which of course are unknown). For this
reason, we modified our strategy and resort to the bootstrap
technique to estimate the bin-to-bin covariance. This means
that our error bars on the estimated correlation functions are
obtained via the more reliable scatter between the mock sur-
veys, but a bootstrap is used to estimate the off-diagonal terms
of the covariance matrix.

5.2. Fitting correlation functions

It is well known that fitting of correlation functions like &(s)
or wy(rp) cannot be performed via the standard least-squared
method, due to the correlation existing among the different
bins. The procedure we adopted to estimate the power-law pa-
rameters of £(7), ro and y from the projected function wpy(rp),
using Eq. (5) follows Fisher et al. (1994) and Guzzo et al.
(1997), with some specific differences that are described in the
following.

Let us consider a given redshift slice [z; — z2]. Within
this same interval, we estimate the correlation function &(rp, 7)
from: 1) 50 mock VVDS surveys; 2) the real VVDS data;
3) Nooot (typically 100) bootstrap resamplings of the VVDS
data. We then compute, for each of these estimates, wy(rp),
projecting &(rp, ) along the line of sight (Eq. (3)), with an
upper integration limit m,,,, chosen in practice so that it is
large enough to produce a stable estimate of wp,. Similarly
to other authors (see e.g. Guzzo et al. 1997), we find wp(rp)
quite insensitive to the choice of my.x in the range of
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15 h™' Mpc < mtmax < 25 k™! Mpc for r, < 10 h~' Mpe. Too
small a value for this limit would miss small-scale power, while
too large a value has the effect of adding noise into wy,. After a
set of experiments we have chosen 7, = 20 h! Mpc.

In the following, we call w’;(r,») the value of wj,, computed
at r, = r; in the cone k, where 1 < k < Ngacs = 50 if we
consider the GalICS data or 1 < k < Nyoo if we consider the
bootstrap data. If not otherwise mentioned, Npoor = 100 is used.

Whether we consider the mock or bootstrap samples, we
can always compute the associated covariance matrix, C, be-
tween the values of w,, in ith and kth bins:

Cy =

() = ;) (w0 = i), ©

J

where “();” indicates an average over all bootstrap or mock
realizations. When the correlation function is computed from
a finite sample, the values of &(r) (or wp(r)) at different
separations are not independent® For this reason one can-
not use a straightforward y?> minimization — which assumes
that all bins are independent and that the errors follow the
Gaussian distribution — to find the best-fit parameters of a
model to the observed data. However, C is symmetric and
real and therefore can be diagonalized by a unitary transfor-
mation if its determinant is non-vanishing. In practice, the
estimated functions are oversampled, C is not singular and
therefore can be inverted by a simple Cholesky decomposition
(Numerical Recipes, Press et al. 1992, Volume 1, Chapter 2)%.
Then, if we now call H = C™', we can fit wy VS by minimizing
a generalized Xz’ which is defined as

Np Np

PRI G )

i=1 j=1

= wyYP5(r)) Hyj (wp(rj) = wy > (r).

as a function of the two free parameters ry and y of wpm"d(rp).

In principle, the complete process could be done using only
our set of 50 mock VVDS surveys. In practice, as explained
above, the bin-to-bin covariance obtained from the GallCS
mock samples does not provide a statistically stable matrix to
be used with the generalized y? method. Therefore, we most
appropriately used the covariance matrix obtained from the
Npoot bootstrap resamplings of the galaxy data set.

This provides the best solution for (7, y)data that minimizes
the error contour Xﬁ 00[(rp, v). At the same time, however, we
use 50 mock surveys to obtain the most realistic error contours
Xz(rp, ) on our estimated (7, ¥)data, @S these — unlike bootstrap
errors — include cosmic variance.

The final error contours, therefore, are obtained fitting the
mean of the 50 w, mock VVDS surveys, using a covariance

3 For example, imagine that one galaxy is removed from the sam-
ple: this galaxy contributes pairs at many different separations, thus
affecting virtually all bins in the correlation function.

4 Note that if the number of bins we want to fit, i.. the size of the
matrix, were greater or equal to the number of realizations then, even
if the matrix remains symmetric, the vectors would not be independent
and the matrix C could not be inverted.
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matrix computed from the same 50 w,. This process pro-
vides a solution for (7, y)gaics associated with the error con-
tours X%}allcs(rp»y)' We thep re':—center these coptours ‘a‘round
(70, ¥)data With the renormalization rp, < rp, X (rg’“llICS / rg‘““) and
Y —yX (,yGaIICS /,ydala).

To take into account the different N(z) of GallCS and

: 2

VVDS, we mu.ltlply the error contour xg, ;s computed f(?r
each redshift slice by a factor Nyyps/Ngaiics, where Nyvyps is
the number of VVDS galaxies and Ngaics is the number of
GalICS galaxies in this redshift slice.

The error bars computed as above for each wy(r;) value cor-
respond to the rms of the 50 w’;(r,«), normalized to the data.

6. Biasing effects and their removal

We now quantitatively establish the impact of the VVDS selec-
tion effects on the measured correlations and the accuracy of
our correcting scheme, using the GallICS mock samples.

6.1. Impact on angular correlations

As we have seen in the previous section, the biases and se-
lection effects due to the observing strategy and instrumental
limitations affect the properties of the angular distribution of
objects, with respect to a random sub-sampling of galaxy clus-
tering process. It is therefore the angular correlation function
w(#) that will primarily reflect these biases. Clearly, there is
no specific scientific reason to measure the angular correlation
function from the spectroscopic sample, as this can be done
more easily and with much greater confidence using the full
VVDS photometric catalog (McCracken et al. 2003). w(8) al-
lows us to illustrate the level of distortions introduced by our
angular selection function.

To this end, Fig. 8 shows the angular correlation function
computed from one mock VVDS redshift survey without cor-
recting for these effects (i.e. using a random sample which sim-
ply follows the geometrical borders of the galaxy sample, as
one would do for a homogeneous angular selection), compared
to that of the original mock catalog. We used the angular ver-
sion of the Landy-Szalay estimator (Eq. (1)), without taking
into account any incompleteness on any scales. The compari-
son to the parent survey w(6) reveals the very strong distortions
introduced over a wide range of angular scales.

6.2. Correction scheme

The biases discussed so far involve introducing two types of
corrections which we discuss in detail in this section.

1) Global correction. To account for the effects of un-
even boundaries and varying sampling rate we construct a ran-
dom catalog, which consists of the same number of separately
created pointings as the galaxy sample, thus reproducing the
global “exposure map” (i.e. number of multiple passes over a
given point of the sky) and the corresponding large-scale sur-
face density variations of the galaxy redshift sample. The holes
and excised regions in the photometric sample are similarly
taken into account by applying the same binary mask to the
random sample. These first-order corrections account already
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Fig. 8. Impact of the observational process on the estimate of the an-
gular two-point correlation function w(6) for one mock VVDS survey
(open circles), compared to that of the original parent field (filled cir-
cles), for one mock VVDS cone. The large distortion, introduced by
the observing strategy affects practically all angular scales.

for most of the observational biases. When taken into account,
they reduce most of the negative effects of the observing strat-
egy on the correlation functions, in particular the global over-
estimation of correlation functions (see Figs. 9—-11).

2) Small scale correction. What remains to be corrected is
the slight bias introduced by the slit-positioning software and
the mechanical limitations (slit size, closeness of slits and so
forth). We have seen that the SSPOC selection is not an entirely
random sampling of the actual angular distribution of objects,
but rather a more homogeneous sub-set, preferentially concen-
trated along specific rows. This selection affects primarily the
small-scale values of the correlation function, corresponding to
the typical slit size: with only one spectroscopic pass, pairs of
galaxies with separation smaller than the slit size will always
have only one galaxy observed, and thus their contribution to &
will be lost. With repeated passes this problem is alleviated, as
the software chooses each time different objects (except for a
small number of objects observed twice for error checking pur-
poses). Using the full 2D information available from the parent
photometric catalog (that tells us how many galaxies on the sky
have been missed in the spectroscopic sample), we developed
a weighting scheme that weighs each targeted galaxy propor-
tionally to its “representativity” in terms of local angular pair
density.

Let us therefore consider a circular region of radius 6,
around a galaxy i located within a specific redshift slice k, and
define inside 6,, the following quantities:
nga(i) — the number of galaxies in the parent photometric
catalog;

n,(i) — the number of galaxies with measured redshift;
nin (i) — the subset of these belonging to the same redshift slice
as the central galaxy;
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Nexp(7) — the number of galaxies expected to belong to the same
redshift slice, which can be written as

nexp(i) = nin(i) + nrem(i)a (8)

with n..n being the fraction of unobserved neighboring galax-
ies in the parent photometric catalog expected to belong to the
same redshift slice. This number can be written as

Nrem(i) = [ngal(i) - nz(l)] * Pglice, 9

where Pgjice 1S the probability that a generic measured galaxy
belongs to that specific redshift slice. Here one can make the
reasonable assumption that the observed redshift distribution
N, is sufficiently well sampled as to provide, when averaged
over a suitably chosen radius 64, an unbiased estimate of Pgjice
for any kth slice as

Noi(<6a)
Nz,total(< 9A)

The choice of 6, is clearly critical, as it has to be large enough
to allow a proper sampling of existing structures along the line
of sight (and thus minimize the noise introduced by the weight),
but also small enough not to dilute the effect of single structures
within one redshift slice. In practice, given the current size of
the 02h field (~0.5 square degrees), we have obtained the best
results using 85 = 30’, which encloses virtually the entire field.
Note also that ng,(i), i.e. the number of galaxies in the par-
ent catalog, will be given by ng(i) = nai(i) * feu, With foqa
being the probability that a randomly chosen object from the
photometric catalog is not a star but a galaxy and nu;(i) —
the number of all locally observed objects in this catalog. For
the actual VVDS 02h field, this probability has been estimated
to be fgal =0.92.

The construction of the actual weight to recover the loss
of small-scale pairs produced essentially by the proximity bias
is not unequivocal. After several experiments with weighting
by local densities (of expected vs. observed spectra), we ob-
tained the best results weighting by pairs. The two-point corre-
lation function being a pair-weighted statistic, we constructed
our weight w(i) for a given galaxy i from the ratio of the ex-
pected to the measured number of pairs within 6,,. Specifically,
if one wants the local angular pair density to be conserved, each
pair should be counted as:

nexp(i) * (nexp(j) -D

Pglice = (10)

w(@) * w(j) = . - : (11)
P i)+ (i) = 1)
And, consequently, a single object is assigned a weight
wliy = | D e = L), (12)
nin (i) * (nin(0) — 1)

To define the optimal angular size 6,, defining the “neighbor-
hood” of a galaxy, we experimented with different values in
the range 5” to 1’. Not surprisingly, the best correction is ob-
tained for 6, in the range 30—45", which is comparable to the
length of the VIMOS spectra as projected on the sky. In all
computations presented here, we adopted the value 6,, = 40”.

The following sections will present the results of exten-
sive tests of this correction scheme, based on the GallICS mock
VVDS surveys.
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Fig. 9. Redshift-space two-point correlation function &(s) for one mock VVDS-02h field, computed in four redshift bins. The true &(s) computed
for the whole parent sample (stars) is compared to that measured from the “observed” sample, first without any correction (open circles, left
four panels) and then applying our correction scheme (triangles, right four panels). Error bars are the 10~ ensemble rms among the 50 VVDS

mock samples.
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Fig. 10. Same as Fig. 9, but for the &(r,, ) correlation function. The contours correspond to values for £(rp,, ) of 0.4, 1 (bold), 2.0, 5.0. Dashed
lines refer to the complete mock sample, while solid ones describe the sample after applying the VVDS selection function.

6.3. Application to redshift-space correlations

We have applied the manipulations presented in the previous
section to our mock VVDS 02h surveys and compared the
results to those obtained from the whole 1deg x 1 deg mock
fields. The results are shown in Figs. 9-11 for the same mock
sample used for measuring w(d) (Fig. 8), split into 4 redshift
bins. In each of these figures, comparison of the the four left
to the four right panels demonstrates the effect of the overall
correction. In general, in redshift space the effect of the ob-
servational biases is much less severe, being diluted by the
unaffected clustering measured along the line of sight. Still, we
see how a proper estimate does require a correction.

Looking at &(s) (Fig. 9), we see that the correction intro-
duced by our scheme is in general very good. The full bi-
dimensional correlation function &(r,, ) (Fig. 10) shows the
effect in more detail, indicating also that the impact of the an-
gular bias on spatial correlations depends on redshift. This is to
be expected, given that a fake inhomogeneity at a given angular
scale affects larger spatial scales at larger redshifts. However,
as seen from the four right panels the bulk of the problem is
corrected by our technique.

Finally, the corresponding projected function, wp(rp),
which is the one that will be fitted to estimate the real-space
correlation length and slope, (Le Fevre et al. 2005), does not
show any significant systematic effect, nor scale-dependent
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Fig. 11. Same as Figs. 9 and 10, but for the projected function wy(rp), measured before (dashed line) and after (solid line) the full observing
strategy has been applied. This comparison shows that our method is able to properly recover wy,(r,). We note, however, that, being closely
related to the angular function, wy(r,) remains the most sensitive among the 3D correlation functions to the observational biases and the most

difficult to recover properly in all r;, bins.

bias (see also Sect. 6.4, below), if one excludes a residual effect
in the highest-redshift bin (which may be specific of the mock
sample used).

6.4. Accuracy in recovering ry andy

Let us now evaluate more quantitatively how well the weight-
ing scheme is able to recover the correct values of the two pa-
rameters of &£(r), ro and y. Figure 12 plots the projected correla-
tion function wy,, computed for one of the VVDS mock cones,
together with the measured best fit values of 7y and y. The error
contours are estimated from the variance of the 50 mock sur-
veys as described previously and their size depends mainly on
the number of galaxies within each bin. Figure 13 shows that
the evolution of clustering we “observe” in this specific simu-
lated VVDS cone agrees quite well with its parent sample.

Of course, due to cosmic variance, the values of ry and y
differ between different simulated cones. Figure 14 shows the
spread of these parameters among all the 50 mock VVDS sur-
veys and their parent catalogs, for a representative redshift bin
(z = [0.5-0.7]). This behavior is similarly seen in the other
redshift bins, indicating an increased spread in the parameter
estimates in the “observed” catalogs, an effect easily explained
in terms of the smaller number of objects. Figures 12 and 14
also indicate that at the end of our correction process any pos-
sible systematic effect is reduced to less than 5%, a value al-
ways significantly smaller than the uncertainty due to cosmic
variance which is of the order of 15-20%.

6.5. Tests of VVDS observing strategy

In this section we want to discuss from a more general per-
spective (i.e. not limited to the current status and lay-out of
the 02h field) how the accuracy of correlation measurements
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Fig. 12. Evolution of the projected function wy(r,) (left column) and
the corresponding best-fit parameters of &(r), ro and y (right column),
as seen in one of the VVDS mock surveys. Error bars are computed
as explained in the text, while error contours on the fit parameters are
obtained taking into account the full covariance matrix. The 68.3%,
90% and 95.4% joint confidence levels are defined as in Numerical
Recipes (Numerical Recipes, Press et al. 1992, chapter 15.6) in terms
of the corresponding likelihood intervals that we obtain from our fit-
ting procedure (see Sect. 5.2).

can depend on the number of multiple spectroscopic pointings
(“passes”) that are dedicated to a specific area. In other words:
are multiple passes increasing — as expected — the accuracy of
correlation function measurements, not only thanks to the in-
creased statistics, but also because of the improved sampling
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Fig. 14. Histograms of the measurements of r, and y in the redshift
bin [0.5-0.7] (chosen as a representative case), among the 50 mock
catalogs, for the full cones (left column) and for the observed samples
(right column), where the full weighting scheme has been applied.
The ensemble averaged values of ry and y are indicated in each panel,
together with their rms error.

of the clustering process? And how is our correcting scheme
performing when handling a very sparse (one pass) or a more
densely sampled area? This is clearly an interesting question
for the future development of the VVDS, or other surveys, as
these tests can indicate what strategy could be more efficient.
One would like to estimate the fraction of galaxies necessary
to recover the correlation signal to a certain level of accuracy.
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Fig. 15. Measured w;,(r;,) in the case of different number of passes over
the same field. When the field is observed only once we are clearly not
able to properly recover properly w,(r,) on the smallest scale. When
we observe the field more times the recovery is much better also on
the small scales.

This, translated to the VVDS, implies determining how many
spectroscopic “passes” with VIMOS are necessary. Note that
the answer is not trivial, since multiple pointings over the same
area are usually dithered (i.e. shifted by an amount at least
larger than the central “cross”, i.e. 2”), and thus a larger number
of passes over the same area, while improving the sampling,
introduces also a more complex mean density pattern, as ex-
plained in Sect. 2.1.

Tests have been performed creating a grid of six point-
ings, spaced with the same step as the real VVDS ones in the
VVDS-10h field. The second pass was then arranged over a
grid shifted by 2’ in right ascension and declination. The point-
ings of both passes have then been “observed” once again with
a different selection of objects for spectroscopy. At the end
(maximum coverage), this resulted in an area of 0.3624 square
degrees, mostly uniformly covered but with small patches of
sky that were observed either three, two or one times or re-
mained unobserved. The results for wy(rp) and &(s) are shown
in Figs. 15 and 16, respectively.

The projected correlation function wy is fairly well re-
covered almost independently of the sampling density. For a
single pass, power is not recovered properly at scales below
0.6 h~! Mpc, since there is in practice no pair (even biased) to
be “corrected” in a proper statistical way by our scheme.

The case of £(s) (Fig. 16) shows even more clearly the dif-
ficulty of recovering very small scale pairs with only one pass:
in this case, there is an intrinsic low-scale limitation (complete
lack of pairs), which cannot be fully overcome by the correct-
ing scheme. The figure shows, for example, that while a linear
bin between 0 and 1 4~ Mpc is already sufficient to recover the
correct clustering amplitude even with one pass, smaller loga-
rithmic bins below 1 4~! Mpc are inadequate and suffer from
the lack of measured pairs.
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We conclude that even in the fields that were observed only
with one spectroscopic observation, sampling about 15% of
the photometric targets down to I4p = 24, the two-point cor-
relation function can be measured quite well for separations
1 < r < 10 A~! Mpc. The results confirm, however, that ob-
serving fields four times, sampling about 40% of the popula-
tion as in the deep part of the VVDS, provides the possibility
of more precise measurements on scales down to 0.1 2~ Mpc.

7. Summary and conclusions

One of the key goals of the VVDS survey is to measure the
evolution of the galaxy clustering from the present epoch up
to z ~ 2 and larger. To study in detail the error budget of &£(r)
measurements in the VVDS survey, we have generated a set of
mock catalogs using the GalICS model of semi-analytic galaxy
formation. The geometry of the VVDS survey on the sky is
complex due to the observing strategy. The resulting selection
function substantially affects the angular correlation properties
of the clustering of the observed galaxies. We demonstrate that
the correlation observed in redshift space is much less affected
and that the bias introduced by the observing strategy can be
largely removed using the correcting scheme we propose in this
paper.

We conclude that, for the first epoch VVDS data, we can
expect to measure £(s) and wp(r;) to better than 10% on scales
1 < r < 10 A~' Mpc, and better than 30% below 1 4~! Mpc.
Results obtained from the GalICS simulations indicate that the
two-point correlation functions computed from the First Epoch
VVDS should suffer only from a modest cosmic variance of
~15-20%. These results suggest that after the final selection of
objects for spectroscopy the variance becomes twice as large as
the variance of the underlying parent galaxy field in the same
area. We expect, in each redshift slice Az ~ 0.2 in the redshift
range z = [0.2, 2.1], to measure ry and y with an accuracy better
than 15-20%. We show that any residual systematic effect in

A. Pollo et al.: VVDS correlation statistics

the measurements of ry and y is below 5%, i.e. a value much
smaller than the cosmic errors.

The actual measured clustering properties of galaxies in the
VVDS survey, using the framework outlined in this paper, are
presented in Le Fevre et al. (2005b) and in forthcoming papers.
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Chapitre 5

Agrégation des galaxies dans le
sondage VVDS

Résumé
5.1 Evolution de la fonction de corrélation globale &(r) a Iag = 24 jus-
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5.2 Evolution de la fonction de corrélation par type de galaxies jusqu’a
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5.3 Evolution de la fonction de corrélation pour un échantillon de ga-
laxies sélectionnées dans l'ultraviolet . . ... ............ 162
5.4 Evolution du biais non-linéaire jusqu’au redshiftz=1.5 . . ... ... 168

Ce chapitre présente les résultats scientifiques sur I'agrégation des galaxies obtenus
dans le cadre du sondage VVDS. Je présente tout d’abord les résultats sur I'évolution
de la fonction de corrélation globale jusqu’a z=2.1, puis les résultats obtenus en divisant
I'échantillon par type de galaxies. Je montre ensuite les résultats obtenus sur un sous
échantillon de galaxies sélectionnées en ultraviolet.

5.1 Evolution de la fonction de corrélation globale &(r) a
lag = 24 jusqu’a z~2

5.1.1 Données utilisées

Afin d'étudier I'évolution de la fonction de corrélation spatiale &(r) jusqu'a redshift
z=2.1, nous avons utilisé les données des champs Deep VVDS-02h et VVDS-CDFS. Les
données spectroscopiques utilisées ont été sélectionnées avec le seul critére en magni-
tude apparente Iag comprise entre 17.5 et 24. Seules ont été conservées pour I'analyse
principale les galaxies pour lesquelles la note de qualité du redshift mesuré est comprise
entre 2 et 9 (niveau de confiance d’au moins ~75%). Les galaxies de note 1 ont été in-
cluses dans un second temps. Les quasars, étoiles (identifiées comme telles) et seconds
objets ont également été exclus de I'échantillon final.
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Léchantillon final inclus ainsi 6137 galaxies dans le champ VVDS-02h entre z=0.2 et
2.1 réparties sur une surface de 1750 minutes d’arc carrées ainsi que 1038 galaxies dans
le champ VVDS-CDFS couvrant 453 minutes d’arc carrées entre z=0.4 et z=1.5.

Lanalyse des données du VVDS-02h a été faite dans 6 intervalles en redshifts consé-
cutifs ([0.2—0.5], [0.5—0.7], [0.7—0.9], [0.9—1.1], [1.1—1.3] et [1.3—2.1]). Celle des
données du VVDS-CDFS a été faite uniquement dans 3 intervalles par manque de don-
nées ([0.4—0.7], [0.6 — 0.8] et [0.8 — 1.5]).

Nous avons également appliqué la fonction de sélection en couleur (Rag < 24.1 et
(B-R) < 2.35(R-I) - 0.45, (R-l) > 1.15 ou (B-R) < 0.5) pour une comparaison directe au
sondage DEEP2 (Coll et al., 2004) et mesuré les paramétres de la fonction de corrélation
dans les mémes intervalles en redshifts que Coil et al. (2004) ([0.7 —0.9], [0.9 — 1.35] et
[0.7 —1.35]). Comme le montre la figure 5.1, la fonction de sélection conserve essentiel-
lement des galaxies dont le redshift est compris entre ~0.7 et ~1.35, conformément a
ce qui est attendu, le sondage DEEP2 forcant une présélection pour ne retenir que les
galaxies autour de z~1 : 78% des galaxies de note de confiance 2 a 9 ainsi sélectionnées
sont distribuées dans cette plage en redshift. Mais une large fraction des galaxies de cette
méme plage en redshifts sont rejetées par cette méthode (51% des notes 1 a4 9, 48% des
notes 2 a 9). Cela montre 'importance de la fonction de sélection. Le sondage DEEP2, en
contraignant a priori la couleur des galaxies pour travailler dans un intervalle de redshift
restreint, élimine de fait une partie de la population de galaxies dans ce méme intervalle
de redshift. La fonction de corrélation mesurée dans le sondage DEEP2 ne correspond
donc pas a la fonction de corrélation de la population globale de galaxies a ces redshifts,
mais a celle d’un sous échantillon plus rouge en R — | et donc d’avantage corrélé.
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FiG. 5.1 — Lafigure de gauche reproduit la distribution en redshifts des galaxies du VVDS-
02h de notes de qualité comprises entre 2 et 9, avec en pointillé rouge la distribution
obtenue en appliquant la fonction de sélection du sondage DEEP2. La figure de droite
reporte les galaxies situées entre z=0.7 et 1.35 avec en rouge celles sélectionnées avec
la méthode DEEP2.
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5.1.2 Reésultats

La figure 5.2 montre la fonction &(r,, ) mesurée dans les six intervalles en redshifts
différents, de z=0.2 a z=2.1. On a réalisé sur cette figure un lissage sur une échelle de
3 h~!.Mpc avec un filtre Gaussien. La distorsion selon la ligne de visée (Finger-of-God)
est bien visible a tous les redshifts, méme si le signal est davantage bruité pour les grandes
valeurs de z.
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FiG. 5.2 — Fonction (rp, ™) pour I'échantillon spectroscopique global du VVDS-02h pour
six intervalles en redshifts consécutifs. Un lissage sur une échelle de 3 h~1.Mpc a été
réalisé avec un filtre gaussien. On a représenté ici les niveaux pour &(rp,T)=0.2,0.5,1 (en
gras),2et5

La présentation et I'analyse des résultats de la fonction de corrélation globale sont
longuement décrites dans l'article de Le Févre et al. (2005a) que I'on trouvera dans cette
thése page 130. On retiendra les points principaux suivant :

— Il s’agit de la premiére mesure de la fonction de corrélation &(r) sur une si grande

plage en redshift : [0.2 —2.1]
— Un seul critére de sélection : 17.5<Ipg<24
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— La longueur de corrélation augmente continuement entre rp=2.23 et 3.63 h~1.Mpc
jusqu’a z~2

— Les populations sondées sont de plus en plus brillantes avec le redshift. Linterpré-
tation de nos mesures n’est donc pas directe.

— Les galaxies observées dans le VVDS a z~1-2 sont comparables a des galaxies du
2dFGRS de magnitudes My, = —19.5+5log(h). Nous en déduisons une augmen-
tation de I'amplitude de &(r) d’un facteur 2.5 entre z~1 et z=0.

— Les mesures obtenues en appliquant la stratégie d’observation du sondage DEEP2
sont cohérentes avec celles de Coil et al. (2004) mais les valeurs mesurées ne sont
alors pas représentatives de la population principale de galaxies entre z=0.7 et 1.35

— Ces observations sont en bon accord avec des résultats de simulations numériques
(Weinberg et al., 2004; Benson et al., 2001). lls supportent les modéles ou les ga-
laxies brillantes tracent les pics principaux du champ de distribution de matiére noire
az~ 1—2, impliquant une forte évolution du biais.

5.1.3 Article Il : The VIMOS VLT Deep Survey - The evolution of galaxy
clustering to z~2 from first epoch observations

Cet article a été publié dans la revue européenne Astronomy & Astrophysics par Le
Fevre, O., Guzzo, L., Meneux, B., Pollo, A. et al. (2005, A&A, 439). Il présente la mesure
et I'évolution de la fonction de corrélation spatiale de la population globale des galaxies du
sondage VVDS jusqu’'a z~2.
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Abstract. This paper presents the evolution of the clustering of the main population of galaxies from z ~ 2 to z = 0.2, from the
first epoch VIMOS VLT Deep Survey (VVDS), a magnitude limited sample with 17.5 < I, < 24. The sample allows a direct
estimate of evolution from within the same survey over the time base sampled. We have computed the correlation functions
&(rp, m) and wy(rp), and the correlation length ry(z), for the VVDS-02h and VVDS-CDEFS fields, for a total of 7155 galaxies
in a 0.61 deg” area. We find that the correlation length in this sample slightly increases from z = 0.5 to z = 1.1, with ry(z) =
2.2-2.9 h~! Mpc (comoving), for galaxies comparable in luminosity to the local 2dFGRS and SDSS samples, indicating that
the amplitude of the correlation function was ~2.5 times lower at z ~ 1 than observed locally. The correlation length in our
lowest redshift bin z = [0.2, 0.5] is ry = 2.2 h~! Mpc, lower than for any other population at the same redshift, indicating the
low clustering of very low luminosity galaxies, 1.5 mag fainter than in the 2dFGRS or SDSS. The correlation length increases
to ry ~ 3.6 h~! Mpc at higher redshifts z = [1.3, 2.1], as we are observing increasingly brighter galaxies, comparable to galaxies
with Mp,, = —20.5 locally. We compare our measurement to the DEEP2 measurements in the range z = [0.7, 1.35] (Coil et al.
2004, ApJ, in press) and find comparable results when applying the same magnitude and color selection criteria as in their
survey. The slowly varying clustering of VVDS galaxies as redshift increases is markedly different from the predicted evolution
of the clustering of dark matter, indicating that bright galaxies traced higher density peaks when the large scale structures were
emerging from the dark matter distribution 9—10 billion years ago, being supporting evidence for a strong evolution of the
galaxy vs. dark matter bias.
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1. Introduction

The evolution of the clustering of galaxies is a key diagnos-
tic element to test the evolution of the universe, allowing di-
rect comparison between observations and theory. In the cur-
rent paradigm of galaxy formation and evolution, dark matter
halos that contain galaxies are expected to merge and grow un-
der the action of gravity. This translates into a continuous evo-
lution of the correlation function &(r,z) of dark matter halos,
now quite well understood from extensive high resolution nu-
merical simulations (see Weinberg et al. 2004; Benson et al.
2001; Somerville et al. 2001; Kauffmann et al. 1999). As a di-
rect measurement of the space distribution of dark matter halos
is not yet feasible, we are compelled to use galaxies as indi-
rect tracers of the dark matter. Unfortunately, as galaxies are
complex physical systems, their relationship to the underlying
mass, the “bias”, is difficult to estimate. As galaxies and dark
matter evolve, the bias may evolve and relating the measure-
ments of galaxy clustering to the evolution of the total mass
is not easy, with the bias shown to depend upon galaxy type,
luminosity and local environment (Norberg et al. 2002).

The most straigthforward indicator of galaxy clustering is
the correlation function &(r), representing the excess probabil-
ity over random of finding a galaxy in a given volume, at a fixed
distance from another galaxy. The shape and amplitude of the
galaxy correlation function at the current epoch is now estab-
lished to high accuracy. &(r) is well described by a power law
&(r) = (r/ro)™ over scales 0.1-10 2~ Mpc (Davis & Peebles
1983; Hawkins et al. 2003; Zehavi et al. 2004), with a more re-
fined modelling requiring some extra power over this shape for
separations larger than 2-3 h~! Mpc (Guzzo et al. 1991; Zehavi
et al. 2004), a feature possibly encoding information on the re-
lation between galaxies and their host dark-matter halos. The
local clustering measurements have shown that the correlation
length ry increases from late types to early type galaxies, from
low luminosity to high luminosity and from low to high galaxy
density environments (see Giovanelli et al. 1986; Benoist et al.
1996; Guzzo et al. 1997; Norberg et al. 2001), with lumi-
nosity being the dominant effect (Norberg et al. 2002). The
most recent estimates of the correlation length from the 2dF-
GRS and SDSS vary from ryg = 3 for late type star-forming
galaxies in low density environments to ro = 5—-6 for galax-
ies with M, = —19.5, with the clustering amplitude reaching
ro = 7.5 h~! Mpc for galaxies four times L.

At higher redshifts the situation is less clear. Analysis of the
projected angular correlation function favors a stable cluster-
ing (Postman et al. 1998; Roche et al. 1999; McCracken et al.
2001; Cabanac et al. 2000) but it requires a priori knowledge
of the redshift distribution of the galaxy population sampled.
A variety of results have been obtained from smaller spectro-
scopic samples, with comoving correlation lengths r( in the
range 2—-5 h~' Mpc at z ~ 0.5 (Le Fevre et al. 1996; Small
et al. 1999; Shepherd et al. 2001; Carlberg et al. 1999) and
ro = 3-5 b1 Mpc at z ~ 3 (Giavalisco et al. 1998; Foucaud
et al. 2003). Recently, first results from the DEEP2 survey have
been presented, indicating a correlation length ro = 3.53 %
0.81 h~! Mpc in z = [0.7, 0.9], and ry = 3.12 £ 0.72 h~' Mpc
in z = [0.9, 1.35] (Coil et al. 2004). The main difficulty in
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interpreting these results in terms of evolution of the cluster-
ing is to relate the population of galaxies observed at a given
redshift to a lower redshift population of “descendants”, iden-
tified from a well-defined selection function enabling compar-
isons. Some of these surveys are targeted to specific classes
of galaxies, pre-selected via photometric methods, whose rela-
tion to the global population is not obvious. The most notable
example is represented by galaxies selected via the Lyman-
break technique around z ~ 3 and z ~ 4 (Steidel et al. 1998),
which display a clustering strength similar to present-day nor-
mal galaxies and therefore represent a very biased population,
possibly the precursors of giant cluster ellipticals (Governato
et al. 1998).

On the other hand, even when selecting purely magnitude-
limited samples, one cannot avoid being affected by the com-
plex dependence of clustering on morphology and luminosity
evidenced by the wide range of correlation lengths measured
in the local Universe, and its evolution as a function of red-
shift. One needs to observe samples at increasingly high red-
shifts with the same luminosities, colors (type) and local envi-
ronments in order to derive the evolution of the clustering of
galaxies and hence attempt to derive how the correlation prop-
erties of the mass evolve. At high redshifts, the natural observa-
tional bias is to sample increasingly brighter and more actively
star forming galaxies, which may have a direct impact on our
current vision of the evolution.

Finally, high-redshift samples of spectroscopically mea-
sured galaxies have been inevitably limited so far to relatively
bright objects in small areas on the sky, which contributes to in-
crease the scatter between independent measurements, further
complicating their interpretation.

In this paper we present the first attempt to measure the evo-
lution of the clustering in a consistant way accross the redshift
range 0.2 < z < 2.1, using 7155 galaxies from the VIMOS VLT
Deep Survey (VVDS) over more than 0.61 deg?. The VVDS is
designed to sample the high redshift population of galaxies in
the most unbiased way possible, using a simple magnitude se-
lection in the range 17.5 < I4p < 24, using several independant
fields up to 4 deg? each (Le Fevre et al. 2005). This analy-
sis uses the high-quality First Epoch VVDS sample, which in-
cludes 6117 galaxy redshifts in the VVDS-02h (Le Fevre et al.
2005) and another 1368 galaxies in the VVDS-CDFS (Le Fevre
et al. 2004b) field. We have measured the redshift-space corre-
lation function &(rp, ), and computed the projected function
wy(7p), to recover the value of the galaxy correlation length
ro(2) up to z =~ 2, therefore tracing the evolution of the clus-
tering over more than 10 Gy, or 70% of the current age of the
universe.

In Sect. 2 we recall the properties of the VVDS First Epoch
sample. In Sect. 3, we describe how the correlation function
has been computed, referring in large part to the accompanying
paper by Pollo et al. (2005) which describes all the methods
set up to validate the measurements and compute the errors. In
Sect. 4, we present the results in terms of the evolution of r(z),
and we compare our results to previous measurements where
possible. In Sect. 5, we discuss the evolution of the clustering of
the global population of galaxies from z ~ 2, before concluding
in Sect. 6.
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This paper is the first in a series of papers to study the clus-
tering of galaxies at high redshift from the VVDS first epoch
data. Guzzo et al. (2005, in prep.) will present the clustering
evolution from volume limited samples and infer the depen-
dence of clustering upon luminosity; Meneux et al. (2005, in
prep.) will present the differences in clustering observed as a
function of galaxy type and its evolution and Pollo et al. (2005,
in prep.) will investigate the dependence and evolution of clus-
tering as a function of the local environment. Marinoni et al.
(2005) and Le Fevre et al. (2005, in prep.) will look at the evo-
lution of the galaxy — dark matter bias, and subsequent papers
will study the clustering from the redshift population2 < z < 5.

We have used a Concordance Cosmology with Q,, = 0.3,
and Q, = 0.7 throughout this paper. The Hubble constant is
normally parameterized via h = H,/100, to ease comparison
to previous works, while a value Hy = 70 kms™! Mpc~! has
been used when computing absolute magnitudes. All correla-
tion length values are quoted in comoving coordinates.

2. VVDS first epoch data
2.1. The sample

The VVDS-Deep sample is stricly selected in magnitude in
the range 17.5 < I4p < 24, from a complete deep photo-
metric survey (Le Fevre et al. 2004a; McCracken et al. 2003)
without any color or shape selection (Le Fevre et al. 2004b).
We have analysed two fields, the VVDS-02h and the VVDS-
CDEFS. Over the ~9600 redshifts measured in these two fields,
we have used in the following analysis only objects with a red-
shift confidence level higher than or equal to ~80% (quality
flags 2 to 9 as defined in Le Fevre et al. 2004b), excluding
QSOs. We will only mention briefly below the effect on mea-
sured correlations of relaxing the quality threshold, including
the poorest redshift measurements (flag 1). The complete sam-
ple analysed concerns a total of 7155 galaxies in 2203 arcmin?,
with 6137 galaxies in the 1750 arcmin?> VVDS-02h field with
0.2 < z < 2.1, and 1038 galaxies in the 453 arcmin? VVDS-
CDFS (Chandra Deep Field South, Giacconi et al. 2002) area
with 0.4 < z < 1.5. The accuracy of the redshift measure-
ments is ~275 kms~! (Le Fevre et al. 2004a). The distribution
of redshifts for the VVDS-02h field is presented in Fig. 1. The
redshift distribution peaks at z ~ 0.8, and there are 300 galaxies
with 1.3 < z < 1.5, and 132 galaxies with 1.5 <z < 2.1.

2.2. The galaxy population mix

We have split the sample into 6 redshift bins, as described in
Table 1. The rest frame B — I45(0) color and absolute magni-
tude Mp,, distribution within each bin is shown in Fig. 2, from
z=0.2to z = 2.1, and the mean values are reported in Table 1.
B —145(0) and Mp,, have been computed using template fitting
of the photometric spectral energy distribution in B, V, R, and
I bands, to derive the k(z) corrections (see Ilbert et al. 2005, for
details).

Up to redshift z = 1.3, the B—1,5(0) color distribution stays
quite similar with increasing redshift, from blue star forming
B —145(0) = 0tored B — I45(0) ~ 3, while for 1.3 < z < 2.1,
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Fig.1. The redshift distribution in the VVDS-02h field. The filled
histogram contains 6137 galaxies with quality flag >2, and another
1093 galaxies with quality flag = 1 (open dashed histogram), in the
redshift range z = [0.2, 2.1].

the reddest B — I,5(0) > 2.5 galaxies, if present, are not ob-
served. The magnitude selection of the VVDS-Deep, there-
fore, allows us to sample the global population of galaxies,
for all galaxy types from late to early types, up to z ~ 1.3,
while for z > 1.3, as we are selecting galaxies from their UV
rest frame continuum at these redshifts, the VVDS is increas-
ingly biased towards late-type, higher star-forming galaxies.
We therefore expect that in the farthest redshift bin, the clus-
tering measurement in the VVDS is the result of the effects of
looking at intrinsicaly more luminous and more actively star
forming galaxies.

The range of absolute Mp,, magnitudes sampled is quite
large, and changes strongly with redshift as shown in Fig. 2.
While at redshift z ~ 0.5, the absolute magnitude range sam-
pled is =22 < Mp,, < —16, only bright galaxies with Mp,, <
—20 are sampled at z > 1.3. The absolute luminosity of galax-
ies in the VVDS is shown to increase as redshift increases, as
computed from the Luminosity Function (Ilbert et al. 2005).
If one assumes a pure luminosity evolution, galaxies observed
at high redshift are expected to have faded to fainter absolute
magnitudes at the present time, by as much as Mz = 1.5 to
2 mag. This should be taken into account when comparing the
clustering of the high redshift population to local populations.

The consequences on the correlation function measure-
ments of the change in the population sampled as a function
of redshift are discussed in Sect. 5.

3. Computing the real-space correlation
and correlation length ry(2)

The methods applied on the VVDS first epoch data to derive the
real space correlation parameters are described extensively in
the accompanying paper by Pollo et al. (2005). We summarize
below the main elements of this method.
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Table 1. Measurements of the correlation length ry(z) and the correlation function slope y(z). The associated 1o errors are reported. ry values are
computed both with letting y free, and setting y to the mean 1.78 in the range z = [0.2, 1.3] in the VVDS-F02 and VVDS-CDEFS. To compare
to the DEEP2 measurements of Coil et al. (2004), we have set y = 1.66 for the VVDS-F02-DEEP2 in z = [0.7, 0.9] and z = [0.9, 1.35], and
v = 1.68 for the VVDS-F02-DEEP2 in z = [0.7, 1.35]. The redshift range, number of galaxies used, mean absolute magnitude M3,, and rest

frame color B — I45(z = 0), are indicated for each subsample.

Field Redshift ~ Ny mean mean ro(2) y ro(2)
range Mg,, B-I(z=0) h~' Mpc (fixed y)
VVDS-02h [0.2-0.5] 1258 -17.57 1.34 2.231046 167017 2274047
VVDS-02h [0.5-0.7] 1443 -18.68 1.28 2.697933 1717018 2.51404
VVDS-02h [0.7-0.9] 1398 —19.20 1.36 2.87°030 1727015 2.87039
VVDS-02h [0.9-1.1] 1025 —19.66 1.35 2.8702 1.77+024 2.75+9%
VVDS-02h [1.1-1.3] 561 -20.26 1.35 3.09*36L 1.96027 2.93+038
VVDS-02h [1.3-2.1] 432 -20.93 1.25 3.6370% 1.92+031 3.69*97
VVDS-02h“DEEP2” selection [0.7-1.35] 1620 —20.00 1.36 3.057930 1.56*014 3.17+03
VVDS-02h“DEEP2” selection [0.7 —0.9] 687 —19.65 1.41 3.59077 1.657925 3.59*077
VVDS-02h“DEEP2” selection [0.9-1.35] 933 —20.25 1.32 3.29%037 1.82+019 3.13+0:34
VVDS-CDFS [04-0.7] 421 -19.44 1.30 3.19%09% 1.45+7025 3.31+196
VVDS-CDFS [0.6-0.8] 372 -19.74 1.47 4.557125 148928 415+
VVDS-CDFS [0.8-1.5] 452 -20.43 1.34 3.5312% 1667059 3.497) %%
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Fig. 2. The rest frame B— 145 color (left) and absolute magnitude Mp,,
(right) from the VVDS-02h data up to z ~ 2.

3.1. Estimating correlation functions from the VVDS

To measure the galaxy real-space correlation length ry and
slope y from our survey, we have used the projection of the
bi-dimensional correlation function &(#}, 7). This function was

estimated using the well-known Landy & Szalay (1993) esti-
mator

NR(NR - 1) GG(}’p,ﬂ') _ 2NR -1 GR(rp,ﬂ')
Ng(Ng — 1) RR(rp, ) NG RR(rp,m)

&(rp,m) = )]
where Ng is the mean galaxy density (or, equivalently, the total
number of objects) in the survey; Ng is the mean density of a
catalogue of random points distributed within the same volume
of the considered redshift bin; GG(r) is the number of indepen-
dent galaxy-galaxy pairs with separation between r and r + dr;
RR(r) is the number of independent random-random pairs
and GR(r) the number of cross galaxy-random pairs within the
same interval of separations. A total of ~40 000 random points
have been used in each redshift bin, guaranteeing a sufficient
density to avoid shot-noise effects on small scales. The random
sample follows exactly the same geometry, redshift distribution
and observational pattern as in the galaxy data, while a specific
weighting scheme is used to overcome the biases introduced by
the slit-positioning software and other selection effects. These
techniques have been extensively tested on a large number of
mock VVDS surveys and have been shown to be able to re-
cover the correct wy(rp) correlation function to better than 10%,
reducing any systematic effect to less than 5%. We have not ap-
plied this small correction to the data presented in this paper.
This is discussed in detail in the accompanying paper by Pollo
et al. (2005).

Since we are not computing the correlation function from
the full magnitude-limited survey altogether, there is no point
here in using the so-called /3 minimum-variance weighting.
This usually has been adopted in the analysis of large flux-
limited local surveys (Fisher et al. 1994; Guzzo et al. 2000),
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in which the sampling of the clustering process varies dramat-
ically between the nearby and distant parts of the sample. Its
main scope is to avoid excessive weighting of the most dis-
tant parts of the sample, where only sparse bright galaxies trace
structures. Within each of our redshift bins, the density of ob-
jects varies only slightly and equal weighting of the pairs is the
most appropriate choice (Fisher et al. 1994).

3.2. &(rp, ), wp(rp) and the correlation length ro

We have computed the two point correlation function &(rp, ) in
increasing redshift bins, selecting the bin boundaries to maxi-
mize the number of objects, hence the signal to noise of the
correlation function, in each of the bins.

The formalism developed by Davis & Peebles (1983) has
been used to derive the real space correlation function in the
presence of redshift-space distortions along the line of sight.
We integrate £(rp, ) along the line of sight, computing

wp(rp) =2 j:o dyé(rp, m) = 2 j:o dyé [(rg + yz)l/z]’

where in practice the upper integration limit has to be chosen
finite, to avoid adding noise to the result. After a few experi-
ments, we used a value of 20 4! Mpc.

If we assume a power-law form for &(r), i.e.

2

-y
€)= (%) : ®
wp(rp) can be written as

r(ir(xzt
wp(rp>_rp(’z) 7(22(;)2 ) o)

where I is the Euler Gamma function.
Fitting the w,(r,) measurements in each redshift bin then
provides a measurement of ry(z) and y(z).

3.3. Computing errors

The uncertainty associated with the computation of ry(z) and
v(z) is largely dominated by cosmic variance. Although our
spectroscopic sample is the largest available to date at the red-
shifts probed, both in the number of galaxies and area surveyed,
only two fields have been sampled, with the VVDS-02h largely
dominating over the VVDS-CDFS in terms of the number of
galaxies observed and area covered, and it is therefore inap-
propriate to estimate errors on wy(7p), 70(z), and y(z) directly
from field-to-field variations within our data set. Instead, we
have been using ensemble errors derived from the scatter in
the correlation function computed from 50 mock VVDS sur-
veys constructed using the GalICS simulations (Blaizot et al.
2005), as thoroughly described in the parallel paper by (Pollo
et al. 2005). These realistic mock samples specifically include
the same selection function and observational biases present
in the VVDS First Epoch data set, and allow us to compute
ensemble statistical averages and scatters of the quantities we
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Fig. 3. The correlation function from the VVDS-02h data up to z ~ 2:
(left) wy(r,) measured in 6 redshift bins, the number of galaxies in each
bin is indicated on the top right of each panel, (right) the correlation
length r(z) and correlation function slope y measured from fitting
wp(rp) assuming a power law form &(r) = (r/ry)™. 68%, 90% and 95%
likelihood contours are drawn.

measure on the real data. In particular, the standard deviation
of the measured wp(r,) from the mock VVDS samples provides
us with a realistic set of error bars that include also the effect
of field-to-field variations due to fluctuations on scales larger
than the observed field, i.e. cosmic variance (obviously assum-
ing that the 1-CDM power spectrum and normalization are a
good match to the observed one, which is indeed the case).

The comparison of the VVDS-02h and VVDS-CDFS cor-
relation functions gives us an external check to this procedure,
with a relatively noisy indication of the amplitude of cosmic
variance, as described below.

4. Results

4.1. The VVDS correlation function from a magnitude
limited sample 17.5 < Ipp < 24 outto z ~ 2

We have computed the correlation function &(r,, ) and its pro-
jection wy(rp) on both the VVDS-02h and VVDS-CDFS fields.

The correlation function w,(rp) is presented in the left
panel of Fig. 3 for the VVDS-02h field, and in Fig. 4 for the
VVDS-CDFS field. The number of galaxies observed in each
field is indicated for each redshift bin in Fig. 3, so far the largest
sample of galaxies used to compute the correlation function
at these redshifts. The large sample allows to compute w,(7p)
in 6 redshift bins up to z = 2.1 for the VVDS-02h field, and in
3 bins up to z = 1.5 for the VVDS-CDFS field. Error bars are
ensemble errors computed as described in Sect. 3.3. A positive
correlation signal is measured out to at least 30 2~! Mpc in all
bins, and w,(rp) is well described by a power law in the range
01<r,<10 h~! Mpc (note however that any redshift space
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Fig. 4. The correlation function w,(r,) for the VVDS-CDFS data in
three redshift bins from z = 0.4 to to z = 1.5. The slope has been
fixed to y = 1.72, i.e. the mean measured in the VVDS-02h field in
the range z = [0.2, 1.1].

feature in &(r) is smoothed out in wy(r;), which is its integral).
The measured correlation function amplitude is relatively low
at low redshifts z < 0.5, and stays essentially constant as a func-
tion of redshift, with just a mild increase in the farthest bins. A
possible interpretation of these results is discussed in the next
sections.

4.2. Evolution of the galaxy real-space correlation
function

The measured values of the correlation length ry(z) and the cor-
relation function slope y(z) computed from the fitting of wp(7;,)
are reported in Table 1. For the VVDS-02h field, we have used
all wy, points for 0.1 < r, < 10 2" Mpc. For the VVDS-CDFS
field, we have used points in the range 0.1 < r, < 3 h~' Mpc
only, because of the smaller field size. We also report in Table 1
the values of ry(z) obtained after fitting wy, with the slope y fixed
to the average slope measured in the range z = [0.2, 1.3]. In
the VVDS-CDEFS, a strong wall-like large scale structure has
been identified at z ~ 0.735, with more than 130 galaxies in
a velocity range +2000 kms~! (Le Fevre et al. 2004b), and is
expected to strongly affect the correlation function computa-
tion. The correlation function in this field has been computed
in the redshift interval z = [0.6, 0.8] which includes this strong
structure, as well as in z = [0.4, 0.7] and z = [0.8, 1.5] to
specifically exclude it, as reported in Table 1. While we find
a slightly higher correlation length in the VVDS-CDEFS, the
measurements are compatible, within the errors, with the val-
ues reported for the VVDS-02h.

We have investigated how our results change when using
the full set of available redshifts, i.e. including also the 1300
less accurate measurements (flag 1), which are shown to be
~55% correct (Le Fevre et al. 2005). The result is that the
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measured correlation lengths are lowered by ~3—5%, which we
interpret as a consequence of the significant fraction of poorly
measured redshifts which dilute the actual correlation function.

The results strikingly show a slowly increasing correlation
length over the complete redshift range z = [0.2, 2.1]. The
lowest value measured is in the lowest redshift bin probed, then
ro is constant ry ~ 2.8 A~! Mpc over the range z = [0.5, 1.1]
and increases slightly to ry ~ 3.6 h~'Mpc over z = [1.1, 2.1].
When we fit the slope y of the correlation function at the same
time as ry, it varies between 1.67 and 1.96, slightly increasing
with redshift, as reported in Table 1. The average slope in the
range z = [0.2, 1.3]isy = 1.76.

4.3. Comparison with other surveys

In redshift surveys of the local Universe (z < 0.2), the low-
est values for the correlation length have been measured for
late-type star forming galaxies as e.g. H-II galaxies (rp =
2.7 h! Mpc, lovino et al. 1988) and infrared-selected /RAS
galaxies (rp = 3.76 h~' Mpc, Fisher et al. 1994). Here we
measure an even lower correlation length for galaxies with
z = [0.2, 0.5] in the VVDS, coherent with their very low in-
trinsic luminosity as discussed in Sect. 5.

In order to compare our measurements at higher redshifts
to the measurements of the DEEP2 survey (Coil et al. 2004),
we have restricted our data by applying a-posteriori the same
color and magnitude selection function as the DEEP2 survey
applied a-priori to pre-select its spectroscopic targets in the
redshift range 0.7—-1.35. With this “DEEP2” selection func-
tion (Rap <241, B—R <235(R-1)-045R-1 > 1.15
or B— R < 0.5) only 59% of the VVDS I-band magnitude-
limited sample galaxies are selected (in the desired redshift
range). The correlation function wp(7,), and the corresponding
ro(z) and y(z) of this sample are shown in Fig. 5. We find that
ro = 3.51 £0.63 47! Mpc for the full z = [0.7, 1.35] sample,
compared to 3.19 + 0.51 by Coil et al. (2004). Separating in
the same redshift bins, and setting the slope to y = 1.66 as
measured in DEEP2, we find that ry = 3.37 + 0.67 A~ Mpc in
z = [0.7, 0.9], ry = 3.05 + 0.47 h~' Mpc in z = [0.9, 1.35],
while Coil et al. (2004) find ry = 3.53 + 0.81 h~' Mpc and
ro = 3.12 + 0.72 h~! Mpc, respectively, as shown in Fig. 6.
Given the relative uncertainties of both surveys, these results
are therefore in excellent agreement. The correlation function
for the DEEP2 survey therefore differs from the correlation
function of the complete VVDS sample because of the differ-
ent selection function applied that selects galaxies brighter than
in the VVDS and excludes galaxies relatively blue in R — 1
(R-1<0.7)butstillredin B— R (B—R > 0.6), resulting in a
larger correlation length.

5. Discussion: evolution of the clustering length
ro(z) from z~2

The evolution of the clustering length r¢(z) from the VVDS
first epoch “Deep” sample of galaxies with 17.5 < I45 < 24
is presented in Fig. 7. The redshift of each bin is computed
as the mean of the redshifts of galaxies in each bin. We find
that ry is roughly constant or possibly slightly increasing,
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Fig. 5. Correlation function computed from the VVDS sample, apply-
ing the same color-magnitude selection function as for the DEEP2
survey (Coil et al. 2004): (bottom) the full sample in the redshift range
[0.7, 1.35], (top two panels) the lower [0.7, 0.9] and higher [0.9, 1.35]
redshift samples. The slope has been fixed to the same slope as mea-
sured in the DEEP?2 to ease ry, comparison.
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Fig. 6. Comparison of the correlation length ry(z) (comoving) mea-
sured in the VVDS-Deep survey applying a color-color and magni-
tude selection as in the DEEP2 survey, and the DEEP2 survey mea-
surements (Coil et al. 2004): VVDS-02h, with y = 1.66 fixed to
the DEEP2 value: filled circles; ry and vy fitted simultaneously: open-
dot circles, DEEP2 measurements: open stars. Data points have been
shifted slightly along the redshift axis to avoid overlap.

within our measurement errors, as redshift increases, with a
low value of rp = 2.357035 h™' Mpc for z = [0.2,0.5], to

ro = 3.03*0:3L h~! Mpc for z = [1.3,2.1].
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Fig.7. Evolution of the correlation length ry(z) (comoving) from the
VVDS. Black circles are for the VVDS-02h data, open squares are for
the VVDS-CDFS data. The doted points indicate the measurements
when setting the slope to the mean y = 1.76 measured in the range
z =1[0.2, 1.3]. Associated errors have been computed from the fitting
of w,(r,) and associated errors drived from 50 mock galaxy samples
from Galics (see text). The VVDS-CDFS measurements are slightly
higher than in the VVDS-02h, but remain compatible within the mea-
surement errors. The VVDS-CDFS measurement at z = 0.7 include
a strong over-density of more than 130 galaxies (see Le Fevre et al.
2004b), making the correlation function higher in this bin.

Ideally, one would like to follow the evolution of the clus-
tering of the mass in the universe, translated into the gravita-
tional growth of structures. To access to this measurement from
the correlation length of galaxies requires understanding of the
evolution of galaxies as complex physical systems, and to be
able to relate the populations of galaxies observed at different
redshifts as descendents of a well-identified original population
of matter halos at early epochs. Although the VVDS [-band
magnitude selection is the minimum selection bias one can
impose selecting a distant sample, this faint magnitude limit
leads to a broad redshift coverage, and to a population mix in
the VVDS sample that changes with redshift as described in
Sect. 2.2. Over the redshift range considered here, the lumi-
nosity function of galaxies in the VVDS is strongly evolving
up to ~1.5-2 mag (Ilbert et al. 2005). The interpretation of the
evolution of ry(z) is therefore not direct.

In the lower redshift bin z < 0.5, we find a correlation
length smaller than any other population of galaxies observed
today. The mean absolute luminosity of the low redshift sam-
ple is Mp,, = —17.5 with a significant number of objects
fainter than Mp,, = —16 (Fig. 2), while bright galaxies are
under-represented due to the small volume available at these
low redshifts. Not surprisingly given the faint I, = 24 cut-
off in the VVDS, this makes it the faintest galaxy population
for which 3D clustering has ever been probed at low redshifts,
about 1.5 mag fainter than the 2dFGRS sample with a mean
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My, = —17.98 equivalent to Mp,, = —18.9 (Norberg et al.
2001). This low clustering of the low luminosity population of
galaxies measured in the VVDS is roughly consistent with an
extrapolation to fainter luminosities of the trend for a lower cor-
relation length as galaxies become fainter, as observed locally
in the 2dFGRS and SDSS surveys (Norberg et al. 2001; Zehavi
et al. 2002), and at intermediate redshifts in the CNOC2 survey
(Shepherd et al. 2001).

As redshift increases, the VVDS probes more of the bulk
of the general population of galaxies. Galaxies sampled at red-
shifts 0.5—1.1 become increasingly similar in luminosity and
color to the population sampled by the low redshift 2dFGRS
and SDSS surveys. As can be seen from Fig. 2, at z ~ 1 we
measure the clustering of galaxies with a mean absolute mag-
nitude Mp,, = —18.5, after taking into account ~1 mag of lumi-
nosity brightening at z = 1 (Ilbert et al. 2005), thus comparable
to the bulk of the galaxies probed by 2dF and SDSS at z ~ 0.1.

Over the redshift range z = [0.5, 1.1], we find a slightly
increasing correlation length ry ~ 2.2-2.9 4! Mpc. For a sim-
ilar, blue-selected, population of galaxies at z =~ 0.15, the 2dF-
GRS finds g ~ 4.3-4.6 h~! Mpc (Norberg et al. 2001), us-
ing the same technique we use here. Note that at a redshift
similar to the 2dFGRS, the SDSS tends to sample a differ-
ent mix of morphological types, due to its red-based selec-
tion, and for this reason measures a larger correlation length,
ro = 6.14 +0.18 ! Mpc (Zehavi et al. 2002; see Hawkins
et al. 2003, for discussion). Our results therefore seem to indi-
cate that the amplitude of the correlation function of galaxies
which would have luminosities Mp,, = —19.5 after correction
for luminosity evolution is about 2.5 times lower at z = 1 than
observed locally by the 2dFGRS.

While we know that galaxies with similar luminosities at
different redshifts may not be tracing the underlying dark mat-
ter in a similar way (see Marinoni et al. 2005), this result is in
qualitative agreement with the expectations of the simple grav-
itational growth of primordial fluctuations (see e.g. Fig. 5 of
Weinberg et al. 2004).

In the highest redshift bins z = [1.1, 1.3]and z = [1.3, 2.1],
we are measuring the correlation function of the brightest
Mp,, < —19.5 galaxies, with a mean of Mp,, ~ —20.5 and
~—21.0 respectively. We observe that the correlation length
increases compared to the measurements in the range z =
[0.5, 1.1],uptorg ~3h ' Mpcatz = 1.2and ry ~ 3.6 h~' Mpc
in the highest redshift bin to z ~ 2. The luminosity func-
tion of galaxies at these redshifts shows a marked evolution,
equivalent to an increase in luminosity of ~1.5 and ~2 mag
in z = [1.1, 1.3] and z = [1.3, 2.1], respectively (Ilbert et al.
2005). These galaxies will therefore be expected to have a mean
Mpg,, ~ —19.5 at low redshifts after evolution. Again, com-
paring the clustering observed in the VVDS to the clustering
length of rp = 5 h~! Mpc measured for Mp,, = —19.5 in the
2dFGRS (Norberg et al. 2001), we find that the clustering am-
plitude has increased by a factor ~2.4 from z ~ 1.3-1.5 to
z=0.

The evolution of the correlation length observed in our data
is in broad agreement with the results of computer simula-
tions of galaxy formation and evolution. In their SPH simu-
lation, Weinberg et al. (2004) find that the clustering length of
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galaxies decreases from ry ~ 4.2 h~' Mpc at z = 3 to a min-
imum 79 ~ 3.0 A~ Mpc at z = 1.5, then increases again to
ro ~ 4.0 k7! Mpc at z = 1. Note, however, that these predic-
tions refer to the correlation length of the same class of galax-
ies, corresponding to M > 5 x 10'° M, ideally followed at
different redshifts. In a real, magnitude-limited observation, as
we have discussed, this effect is related to the different range of
luminosities sampled at each redshift, and the changing clus-
tering strength at different luminosities. Besides the simulated
clustering of galaxies, the dark matter correlation length is ex-
pected from theory and N-body simulations to drop steeply
with increasing redshift, from ro ~ 5 A~ Mpc at z = 0 to
ro ~ 1.8 h™! Mpc at z = 1.5 (see e.g. Weinberg et al. 2004). In
comparison to these predictions, our data clearly show that the
clustering evolution of galaxies does not follow the predicted
trend for dark matter.

6. Conclusions

We have computed the evolution of the correlation function
&(rp,m) and its integral along the line of sight wp(rp), from
the VVDS first epoch “deep” survey. The VVDS contains a
large spectroscopically-selected sample of 7155 galaxies repre-
sentative of the global galaxy population in the redshift range
z = [0, 2.1], in a large 0.61deg2 total area. The correlation
length ry is observed to be low, ry ~ 2.2 h! Mpc, for the low
redshift z < 0.5 population, indicating the low clustering of the
very low luminosity population sampled in this redshift range.
Over the redshift range z = [0.5, 1.1], the correlation length
of the population of galaxies, with a luminosity range compa-
rable to the lower redshift 2dFGRS and SDSS, stays roughly
constant with ry =~ 2.8 #~! Mpc. At the highest redshifts probed
in this paper, z = [1.1, 2.1], we find that the correlation length
increases slightly to ro ~ 3.6 4~ Mpc.

After applying the same selection function as in the DEEP2
survey, our results are found to be in excellent agreement with
the results of Coil et al. (2004). However, the significantly dif-
ferent DEEP2 selection function excludes up to 41% of the
galaxy population observed by the VVDS, making the corre-
lation length of the DEEP2 sample larger than in the purely
magnitude-selected VVDS. The VVDS results demonstrate
that the clustering of the whole galaxy population at the same
redshift is indeed significantly lower, with ryp =~ 2.9 in the
VVDS vs. rp =~ 3.5 h~! Mpc in the DEEP2, further empha-
sizing the importance of our simple, purely magnitude-limited
selection function.

Our measurements clearly show that the correlation length
evolves only slowly with redshift in the range 0.5 < z < 2, in
a magnitude limited sample with 17.5 < I45 < 24. Taking into
account the different VVDS galaxy populations probed as a
function of redshift, with intrinsically brighter galaxies probed
as redshift increases, we find that the clustering of galaxies at
z ~ 1-2 in the VVDS is about 2.5 times lower in amplitude
than for the galaxies probed by the 2dFGRS at z ~ 0.15, for
populations with similar absolute Mz magnitudes. This result
provides unambiguous evidence for clustering evolution.

Our results are in broad agreement with simulations ac-
counting for both gravitational growth and baryonic physics
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(Weinberg et al. 2004; Benson et al. 2001). These simula-
tions show that the underlying dark matter correlation evolves
strongly with redshift, as expected in a hierarchical growth of
structures. Our observation that the clustering of galaxies does
not follow such a strong evolution therefore fully supports the
model in which luminous galaxies at z = 1-2 (or 9—10 billion
years ago) trace the emerging peaks of the large-scale dark-
matter distribution and implies a strongly evolving galaxy bias.

We will investigate the evolution of the galaxy — dark mat-
ter bias elsewhere (Marinoni et al. 2005). A more detailed study
of the dependance of clustering on luminosity and galaxy type
will be presented in forthcoming papers.

Acknowledgements. This research has been developed within the
framework of the VVDS consortium (formerlly VIRMOS consor-
tium).

This work has been partially supported by the CNRS-INSU and
its Programme National de Cosmologie (France), and by Italian
Research Ministry (MIUR) grants COFIN2000 (MM02037133) and
COFIN2003 (No. 2003020150).

The VLT-VIMOS observations have been carried out on guaranteed
time (GTO) allocated by the European Southern Observatory (ESO)
to the VIRMOS consortium, under a contractual agreement between
the Centre National de la Recherche Scientifique of France, heading a
consortium of French and Italian institutes, and ESO, to design, man-
ufacture and test the VIMOS instrument.

References

Benoist, C., Maurogordato, S., da Costa, L. N., Cappi, A., & Schaeffer,
R. 1996, Apl, 472, 452

Benson, A. J., Frenk, C. S., Baugh, C. M., Cole, S., & Lacey, C. G.
2001, MNRAS, 327, 1041

Blaizot, J., Wadadekar, Y., Guiderdoni, B., et al. 2005, MNRAS, 360,
159

Cabanac, R. A., de Lapparent, V., & Hickson, P. 2000, A&A, 364, 349

Carlberg, R., Yee, H. K. C., Morris, S. L., et al. 1999, Phil. Trans. R.
Soc. Lond. A, 357, 167

Coil, A. L., Davis, M., Madgwick, D. S., et al. 2004, ApJ, in press

Colless, M. M., Dalton, G., Maddox, S., et al. 2001, MNRAS, 328,
1039

Davis, M., & Peebles, P. J. E. 1983, ApJ, 267, 465

Fisher, K. B., Davis, M., Strauss, M. A., Giovanelli, R., & Haynes,
M. P. 1994, MNRAS, 266, 50

Foucaud, S., McCracken, H. J., Le Fevre, O., et al. 2003, A&A, 409,
835

Giacconi, R., Zirm, A., Wang, J., et al. 2002, ApJS, 139, 369

Giavalisco, M., Steidel, C. C., Adelberger, K. L., et al. 1998, ApJ, 503,
543

Giovanelli, R., Haynes, M. P., & Chincarini, G. 1986, ApJ, 300, 77

Governato, F., Baugh, C. M., Frenk, C. S., et al. 1998, Nature, 392,
359

885

Guzzo, L., Iovino, A., Chincarini, G., Giovanelli, R., & Haynes, M. P.
1991, ApJ, 382, L5

Guzzo, L., Strauss, M. A., Fisher, K. B., Giovanelli, R., & Haynes
1997, Apl, 489, 37

Guzzo, L., Bartlett, J. G., Cappi, A., et al. 2000, AA, 355, 1

Hawkins, E., Maddox, S., Cole, S., et al. (2dF Team) 2003, MNRAS,
346, 78

Ilbert, O., Tresse, L., Zucca, E., and the VVDS consortium 2005,
A&A, 439, 863

Iovino, A., Melnick, J., & Shaver, P. 1988, ApJ, 330, L17

Kauffmann, G., Colberg, J. M., Diaferio, A., & White, S. D. M. 1999,
MNRAS, 303, 188

Landy, S. D., & Szalay, A. S. 1993, ApJ, 412, 64

Le Fevre, O., Hudon, D., Lilly, S. J., et al. 1996, ApJ, 461, 534

Le Fevre, O., and the VVDS consortium 2003, The Messenger 111,
18

Le Fevre, O., Mellier, Y., McCracken, H. J., et al. 2004a, A&A, 417,
839

Le Fevre, O., and the VVDS consortium 2004b, A&A, 428, 1043

Le Feévre, O., Vettolani, G., Garilli, B., and the VVDS consortium
2005, A&A, 439, 845

Lilly, S. J., Le Fevre, O., Crampton, D., Hammer, F., & Tresse, L.
1995, Apl, 455, 50

McCracken, H. J., Le Fevre, O., Brodwin, M., et al. 2001, A&A, 376,
756

McCracken, H. J., Radovich, M., Bertin, E., et al. 2003, A&A, 410,
17

Marinoni, C., Le Fevre, O., Meneux, B., and the VVDS consortium,
A&A, submitted

Norberg, P., Baugh, C. M., Hawkins, E., et al. 2001, MNRAS, 328, 64

Norberg, P., Baugh, C. M., Hawkins, E., et al. 2002, MNRAS, 332,
827

Pollo, A., Meneux, B., Guzzo, L., and the VVDS consortium 2005,
A&A, 439, 887

Peacock, J. 2002, Tenerife Winter School, Dark matter and dark
energy in the universe [arXiv:astro-ph/0309240]

Postman, M., Lauer, T. R., Szapudi, 1., & Oegerle, W. 1998, AplJ, 506,
33

Roche, N., & Eales, S. A. 1999, MNRAS, 307, 703

Shepherd, C. W., Carlberg, R. G., Yee, H. K. C., et al. 2001, ApJ, 560,
72

Small, T. A., Ma, C., Sargent, W. L. W., & Hamilton, D. 1999, Ap]J,
524, 31

Somerville, R. S., Lemson, G., Sigad, Y., et al. 2001, MNRAS, 320,
289

Schneider, D. P., Fan, X., Hall, P. B., et al. 2003, AJ, 126, 2579

Steidel, C. C., Adelberger, K. L., Dickinson, M., et al. 1998, AplJ, 492,
428

Weinberg, D. H., Davé, R., Katz, N., & Hernquist, L. 2004, ApJ,
601, 1

Zehavi, L., Blanton, M. R., Frieman, J. A., et al. 2002, ApJ, 571, 172

Zehavi, L., Weinberg, D. H., Zheng, Z., et al. 2004, ApJ, 608, 16



140 CHAP. 5: AGREGATION DES GALAXIES DANS LE SONDAGE VVDS

5.2 Evolution de la fonction de corrélation par type de
galaxies jusqu’a z~2

Nous avons fait état dans les parties 1.5.1.4 et 1.5.1.5 de nombreuses études menées
dans I'Univers proche sur I'agrégation des galaxies en fonction de leur type morphologique
ou spectral. Elles mettent en évidence une ségrégation claire : les galaxies les plus pré-
coces sont plus agrégées que les types tardifs. Peu d’études a grands redshifts ont été
menées pour étudier I'évolution de cette différence fondamentale. Les mesures réalisées
a z~1 et z~3 concernent en effet des classes d’objets présélectionnés (Extremely Red
Objects et Lyman-Break). Une classification en type de I'échantillon complet a Iag = 24
du VVDS permet pour la premiere fois de suivre 'agrégation des galaxies en fonction du
redshift jusqu’a z~2 et ainsi de suivre les mécanismes de formation des galaxies. Dans
un modele hiérarchique, les galaxies spirales se seraient formées suite au refroidissement
d’un disque de gaz froid alors que les elliptiques seraient le résultat de fusion de plusieurs
galaxies (section 1).

Nous nous focalisons ici sur le champ profond VVDS-02h, le seul champ du VVDS qui
contient aujourd’hui suffisamment de galaxies pour permettre une subdivision par types
de galaxies.

5.2.1 Définition des types

Plusieurs approches existent pour définir une classification d’un échantillon de ga-
laxies :

— classification a 'oeil

— mesure automatique de la forme de I'objet

— décomposition du spectre sur une base de vecteurs propres (Principal Component

Analysis)

— mesure de la largeur équivalente de certaines raies spectrales

— ajustement des données photométriques multi-couleur a des spectres de référence

La classification utilisée ici dans le cadre du VVDS est basée sur cette derniéere tech-
nigue. Elle consiste a associer chaque galaxie du VVDS a une distribution d’énergie spec-
trale (SED) de référence en fonction de ces couleurs obtenues a partir des magnitudes
apparentes en bandes B, V, R, |, et de son redshift. La bande U, qui ne couvre pas tout le
champ du VVDS-02h, n'a pas été utilisée afin d’obtenir une classification homogéne spa-
tialement. Cette méthode a été utilisée par Zucca et al. (2005) dans le cadre de la mesure
de la fonction de luminosité par type dans le VVDS et largement développée dans la thése
d’llbert (2004).

Les SEDs de références sont les 4 spectres CWW (Coleman et al., 1980, voir figure
1.10) auxquels on rajoute deux modéles de galaxies a fort taux de formation d’étoiles
(starburst) issus de la librairie GISSEL (Bruzual et Charlot, 1993). Ce jeu de femplates
présente I'avantage d’'étre simple et standard. De nombreux auteurs I'utilisent en effet afin
de classer leur jeu de données (Shepherd et al., 2001; Firth et al., 2002; Budavari et al.,
2003, par exemple).

Les propriétés spectro-photométriques de ces ftemplates sont utilisées pour classer
les galaxies du VVDS quelque soit leurs redshifts bien que les modeles montrent que ces
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propriétés évoluent au cours du temps. Lutilisation de templates synthétiques prenant en
compte cette évolution ne permet pas d’obtenir une classification robuste et facile a inter-
préter a cause de multiples dégénérescences possibles entre la couleur, I'age, I'extinction,
la métallicité et I'histoire de formation d’étoiles. De plus l'interprétation des résultats est
plus directe s'ils ne sont pas dépendant d’'un modéle. Notre classification ne permet pas
de suivre directement I'évolution d’une certaine classe d’objets. Par contre, a une époque
donnée, les galaxies d’'une méme classe présentent statistiguement les mémes proprié-
tés spectro-photométriques. En ce sens, notre classification peut aussi s’apparenter a une
classification en couleur dans laquelle les galaxies les plus tardives sont les plus bleues.

Quatre classes de galaxies sont donc définies. Les types 1 ont des propriétés spectro-
photométriques de galaxies elliptiques avec une population dominante d’étoiles vieilles,
alors que les types 4 sont associées a des galaxies irréguliéres a fort taux de formation
stellaire. Le tableau 5.1 résume leurs propriétés dans le cadre du VVDS-02h alors que la
figure 5.3 montre leur distribution en redshitft.

TAB. 5.1 — Propriété des 4 types de galaxies du champs VVDS-02 (notes de confiance des
redshifts de 2 a2 9)

type nombre de galaxies couleur indicative au repos
1 E/SO 645 1.3< (B=Das
2 Sbe 1004 095< (B—lap <1.3
3 Sed 2104 068< (B—1l)ap <0.95
4 Irréguliére 2742 (B—hHag <0.68

5.2.2 Mesures et erreurs associées

Comme dans le cas de la fonction de corrélation globale, on calcule la fonction &(rp, )
et sa projection wpy(rp) dans différents intervalles en redshifts. Par contre, il est bon de
préciser certains points dont il est important de tenir compte.

Calcul du poids associé a chaque galaxie
La méthode pour corriger des effets de sélection et de la stratégie d’observation
consiste a attribuer un poids a chaque galaxie de I'échantillon spectroscopique utilisé lors
du comptage des paires séparées d’'une distance r. Elle est décrite dans la partie 3.3.2.
Ce calcul de poids est réalisé en considérant localement le catalogue photométrique de
référence afin d’estimer le nombre de paires manquantes qu’il faut corriger. Il est impor-
tant ici de garder a I'esprit que ce catalogue doit avoir les mémes propriétés que celles du
catalogue spectroscopique. Il correspond en quelque sorte a la convolution entre le cata-
logue spectroscopique dont on disposerait si le redshift de tous les objets étaient connus
par la fonction de sélection. Dans le cas ici présent, cette fonction de sélection sera par
exemple :
{ 175 <Ipg < 24 (5.4)
galaxies de type 1 '



142 CHAP. 5: AGREGATION DES GALAXIES DANS LE SONDAGE VVDS

300 —

%
%V
zhull UN
s 3
® O
]

200

N(z)

100

redshift z

FiG. 5.3 — Distributions en redshifts des 4 types de galaxies du VVDS-02h

Dans cet exemple, le catalogue photométrique de référence ne doit donc contenir que
des galaxies de type 1. Le poids que 'on cherche a calculer serait modifié par la présence
d’'une galaxie de type 4, alors que ces deux populations ont des propriétés d’agrégation
différentes. Ainsi, nous utilisons les redshifts photométriques (calculés a partir des bandes
u, g, nietzdu CFHTLS et B, V, R, | du VVDS) ainsi que les magnitudes apparentes B,
V, R, | pour attribuer un type a tous les objets du catalogue photométrique de référence a
17.5<Ipg<24. On obtient ainsi un catalogue de référence pour chague type.

On notera que les redshifts photométriques ne sont utilisés que pour attribuer un type
aux objets du catalogue photométrique. lls ne sont pas directement utilisés dans le calcul
de la fonction de corrélation.

Estimation des erreurs

Dans le cas de la fonction de corrélation globale, I'estimation des erreurs a été obtenue
a partir de la variance mesurée sur les 50 champs GallCS, dans les différents intervalles en
redshifts considérés. Dans un premier temps j'ai exploré la possibilité de garder la méme
approche. Pour cela, la base de donnée GallCS fournissant les redshifts et magnitudes
apparentes dans les mémes filtres B, V, R et | de la caméra CFH12k utilisée pour la
photométrie du VVDS, il est possible d’appliquer la méme procédure pour attribuer un
type que celle définie précédemment.

Malheureusement, la simulation GallCS n’est pas aussi réaliste qu’on le voudrait et ne
reproduit pas la distribution des types de galaxies observée dans I'Univers lointain. Ainsi,
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la figure 5.4 reproduit les distributions en redshifts obtenues a partir de notre méthode pour
chacun des quatre types. Sur cette méme figure se trouvent superposées les distributions
de chaque type obtenues dans le VVDS (voir figure 5.3). On constate que notre méthode,
qui se base sur les magnitudes observées en BVRI notamment et le redshift, n’identifie
aucune galaxie précoce de type 1 au-dela de z~0.5 dans les simulations. Il sera donc
impossible d’estimer la moindre erreur de mesure pour cette population au-dela de cette
limite.

300

200

100

300

200

100

redshift z

FiG. 5.4 — Distributions en redshifts des quatre types de galaxies définis dans 20 champs
GallCS selon la méthode de Zucca et al. (2005). En rouge, on a reporté les distributions
en redshifts des quatre types identifiés de la méme maniere dans le VVDS. Aucun objet
des simulations GallCS n’est identifié comme type 1 au-dela de z~0.5.

De plus, les types fournis dans la base de donnée GallCS ne permettent pas non
plus de définir quatre classes équivalentes aux noétres (figure 5.5). La base de donnée
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GallCS fournit une classification “morphologique” de chaque galaxie. Cette classification
est basée sur le rapport des luminosités mesurées en bande B au repos du bulbe et
du disque de chaque galaxie. Les types E et SO regroupent ainsi les galaxies dominées
par leur bulbe et les types spirales, Sp, celles dominées par leur disque. Une galaxie est
classée comme “Immature” si 'age de son plus vieux progéniteur est inférieur a 1 million
d’années. Et enfin, la classe “Particuliére” rassemble les quelques objets pour lesquels ce
rapport diverge. La figure 5.5 montre la distribution en redshift des objets GallCS répartis
suivant cette classification. On a regroupé les classe E et SO d’'un coté, Sp, Immature
et Particuliere de l'autre. Cette classification ne permet pas, la encore, de définir quatre
classes équivalentes aux notres. Notre type 1 pourrait étre associé a la réunion des types
E et SO de GallCS comme l'indique la figure 5.5 mais il devient difficile de diviser en 3 la
classe de spirales qui représente en moyenne pres de 84% de I'ensemble des galaxies
GallCS (les classes “Immatures” et “Particuliere” sont marginales en terme de statistique
et ne représente en moyenne a elles deux que 2% de I'ensemble).
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Fig. 5.5 — Moyenne des distributions en redshifts des types E/SO et Spirales/Irréguliéres
ainsi gu’ils le sont définies dans la base de donnée GallCS

Les erreurs obtenues a partir du rééchantillonnage bootstrap dans le cas de la fonc-
tion de corrélation globale sous-estime d’un facteur ~1.5-2 les erreurs finales sur rg et y
obtenues a partir des simulations GallCS. On s’attend donc a avoir un facteur du méme
ordre de grandeur ici.

Lapproche qui a été choisie finalement pour quantifier les erreurs associées aux fonc-
tions de corrélation mesurées pour chaque type consiste a tirer aléatoirement dans chaque
champ GallCS la méme proportion de galaxies d’un type donné que celle observée dans
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les données du VVDS, ceci en fonction du redshift. Méme si la longueur de corrélation rg
alors mesurée est celle de la population globale, avec des incertitudes de mesures plus
grandes, chaque population est correctement représentée d’'un point de vue statistique.
La variance de champ a champ est artificiellement augmenté du fait que I'on mesure une
large plage de valeurs pour rg. Ainsi cette méthode se veut trés conservative, quitte a
surestimer les erreurs.

5.2.3 Reésultats

J'ai calculé les fonctions de corrélation &(rp,, ) pour chacun des 4 types ainsi que pour
la réunion des types 1+2 et 3+4. La figure 5.6 montre par exemple la fonction de corréla-
tion (rp, ) mesurée pour ces deux larges classes, avec un lissage gaussien réalisé sur
une échelle de 3 h~1.Mpc. Jai ensuite calculé la projection wp(rp) (& partir des fonctions
é(rp,n) non lissées) pour chaque type de galaxies, pour chaque intervalle en redshift.
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FIG. 5.6 — Fonctions &(rp,n) des échantillons spectroscopiques du VVDS-02h incluant les
types 1+2 (a gauche) et 3+4 (a droite) dans quatre intervalles en redshifts consécutifs. Un
lissage gaussien a été réalisé sur une échelle de 3 h~1.Mpc. On a représenté les niveaux
pour &(rp,m)=0.2,0.5,1 (en gras), 2 et 5

En moyenne, sur tout l'intervalle en redshift [0.2-1.2], les galaxies de type 1+2 sont 1.8
fois plus agrégées que les galaxies de type 4. Ce résultat obtenu sur une grande plage
de redshifts prolonge ceux obtenus dans I'Univers local (Loveday et al., 1999; Norberg
et al., 2002; Zehavi et al., 2002, 2005a) et a redshifts intermédiaires (Phleps et al., 2005)
présentés dans la partie 1.4.2.3.

Les galaxies précoces observées dans le VVDS a z~1 ont une magnitude abso-
lue comprise entre —22 et —19+-5log(h). Les galaxies observées dans I'Univers local
par le 2dFGRS de luminosité similaire présentent une longueur de corrélation de rg=6 a
7.5 h~1.Mpc, croissante avec la luminosité (figure 1.19). Lamplitude de I'agrégation n’a
donc pas évolué de plus de 70% entre redshift z~1 et maintenant. Ce résultat semble
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indiquer que les galaxies de type précoce étaient déja en place au sein des structures de
galaxies. Sil'on fait 'hypothése que ces galaxies elliptiques ont simplement suivi I'évolution
des structures sous I'effet de la gravitation, alors I'amplitude de la fonction de corrélation
spatiale n’aurait pas évolué de plus de 65(z =1)/63(z = 0) ~ 0.6 ce qui est de I'ordre de
grandeur de ce que I'on observe.

La tendance observée de la longueur de corrélation des galaxies de type tardif semble
indiquer que la majeure partie de la formation stellaire a z~1 se déroule dans des galaxies
plus fortement agrégées que ce que I'on observe localement. En prenant en compte I'évo-
lution de la luminosité (Zucca et al., 2005), les galaxies tardives du VVDS a z~1 sont
comparables a celles des sondages 2dFGRS, SDSS, Stromlo-APM dont les longueurs de
corrélation sont de rg~2.9-4.2 h~1.Mpc(Loveday et al., 1999; Norberg et al., 2002; Ze-
havi et al., 2002). Une interprétation possible consiste a dire que la formation stellaire se
déplace des régions les plus denses vers les régions les moins denses a mesure que le
redshift diminue.

Pour compléter cette étude par type, jai séparé 'ensemble des galaxies en deux po-
pulations suivant leur couleur. En effet, ainsi que je 'ai dit dans la partie 1.5.1.5, il est
observé dans I'Univers local une bimodalité en couleur rouge/bleue (Strateva et al., 2001).
Cette division a également été observée a grand redshifts (van Dokkum et al., 2000; Bell
et al., 2004; Giallongo et al., 2005; Willmer et al., 2005). Nous avons appliqué la relation de
Giallongo et al. (2005) a nos données. La figure 5.7 met en évidence les deux populations
rouge et bleue, entre z=0.2 et z=1.2, réparties autour de la relation

<U=V>=—0.098(Mg +20) + 1.64 (5.2)

valable selon Giallongo et al. (2005) pour 0.4 < z < 1 mais ici étendue jusqu’'a z=1.2
pour les galaxies rouges et z=2.0 pour les galaxies bleues.

Apres avoir divisé les galaxies en échantillon rouge/bleu, on calcule la fonction de cor-
rélation &(rp, ) reproduite figure 5.8 (aprés lissage). Les projections wp(rp) sont ensuite
calculées et les paramétres rg et Y déterminés avec leurs erreurs associées (figure 5.9).
Lévolution de la longueur de corrélation de la population bleue est quasiment identique a
celle observée pour les galaxies de type 3&4. La valeur de rg pour la classe rouge évolue
trés peu entre z~1 et z~0.3, ce qui est la principale différence entre I'analyse par type
spectral ou par couleur de I'agrégation des galaxies du VVDS.

Comme observé dans I'Univers local (Brown et al., 2000; Zehavi et al., 2002, 2005b,
voir partie 1.5.1.5), 'amplitude de la fonction de corrélation de la population rouge est plus
importe que celle de la population bleue, de méme, sa pente est plus forte. Cette ségré-
gation est clairement marquée dés z~1. Les galaxies rouges, constituées d’étoiles vieilles
sont donc déja situées dans les régions denses, alors que les galaxies bleues, constituées
d’étoiles jeunes sont d’avantage diluées dans le champ. Le lien avec la classification spec-
trale est évidente. Malgré une dichotomie différente, les deux définitions sont fortement
corrélées. La classe rouge est en effet constituée en moyenne de 89% de galaxies de type
1 ou 2 jusqu’a z=1.2, alors qu’en moyenne, 91% des galaxies blues sont de type 3 ou 4
jusqu’a z=2.

C’est la premiére fois qu’'une analyse des propriétés d’agrégation des galaxies selon
leur type spectral et leur couleur est possible sur une si grande plage en redshift. Les
résultats sont soumis pour publication a la revue Astronomy & Astrophysics (section 5.2.4).
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5.2.4 Article lll : The VIMOS VLT Deep Survey - the evolution of galaxy
clustering per spectral type to z~1.5

Cet article a été soumis pour publication dans la revue européenne Astronomy & As-
trophysics par Meneux, B., Le Févre, O., Guzzo, L., Pollo, A. et al. (astro-ph/0511656).
Il présente la mesure et I'évolution de la fonction de corrélation spatiale des galaxies du
sondage VVDS selon leur type spectral et leur couleur, jusqu’a z~2.
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Abstract. We measure the evolution of clustering for galaxies witfiedent spectral types from 6495 galaxies with51%

Iag < 24 and measured spectroscopic redshift in the first epocFO8BNLT Deep Survey (VVDS). We classify our sample into
four classes, based on the fit of well-defined galaxy speetatgy distributions on observed multi-color data. We meathe
projected functiorw,(r,) and estimate the best-fit parameters for a power-law gatescorrelation functio&i(r) = (r/ro).

We find the clustering of early-spectral-type galaxies tartskedly stronger than that of late-type galaxies at alshéts

up toz =~ 1.2. At z ~ 0.8, early-type galaxies display a correlation lengsh= 4.8 + 0.3 hr*Mpc, while late types have
ro = 25+ 0.2 hr*Mpc. For the latest class of star-forming blue galaxies, veeable to push our clustering measurement
to an dfective redshiftz ~ 1.4, for luminous galaxiesMg(AB) ~ —21). The clustering of these objects increases up to
ro = 3.42+ 0.4 hr*Mpc for z = [1.2, 2.0]. The relative bias between early- and late-type galaxi#sin our magnitude-limited
survey remains approximately constant with 1.7 — 1.8 fromz ~ 0.2 up toz ~ 1, with indications for a decreaseat 1.2,
due to the growth in clustering of the star-forming popwlatiWe find similar results when splitting the sample intai“rand
“blue” galaxies using the observed color bi-modality. Wibempared to the expected linear growth of mass fluctuatians,
natural interpretation of these observations is that:Ha)assembly of massive early type galaxies is already mosthplete

in the densest dark matter haloszat 1; (b) luminous late-type galaxies are located in higharsitg, more clustered regions
of the Universe at ~ 1.5 than at present, indicating that star formation actistpriogressively increasing, going back in time,
in the higher-density peaks that today are mostly dominbyeald galaxies.

Key words. surveys - galaxies: evolution - cosmology: large scalectine of Universe



1. Introduction preferentially early-types) are more clustered than lags-|

) ) hous ones, with the two parameters — luminosity and spectral
The measurement of the evolution of the clustering of ga&x&ype _ playing together in a subtle way (lovino et al. 1993:

is a key element to understand the evolution of the Univerde "’\\/Iadgwick et al. 2003; Norberg et al. 2002; Zehavi et al. 2002;
the formation of large-scale structures. In the curreragigm, Loveday Tresse & Maddox 1999; Guzzo et al. 1997; Benoist et
the structures we observe today in the large-scale distriby 1996). Since the amount of biasing should be relatedeto th
tion of galaxies are the result of the gravitational ammic 1,555 and formation history of a galaxy, one therefore expect
tion of primordial overdensities in the dark matter denBefid. 1, ovolution of the clustering of galaxies withfférent mor-
Smaller scales are supposed to collapse first, with Viddlizphological types to contain important clues on the assemibly
structures as galaxie_s, groups and clusters subseq_ueriitiy Bhe baryonic mass and the origin of galaxy types.

up via multiple merging, at a rate of growth essentially gov- | 5,6 deep surveys show consistently that the clustering of
erned by the value of the mean matter den&ify. In this hier- oo o erall galaxy population evolves slowly with time (Coi
archical formation scenario, the evolution of the clustgrof ;| 2004; Le Févre et al. 2005a). Measurements from the

dark matter halos is now well understood both analyticatg VIMOS-VLT Deep Survey (VWDS, Le Fevre et al. 2005a), in-
& White 1996; Sheth & Tormen 1999) and from N-body SiMgjicate that the clustering amplitudelof galaxies increases by

ulations (Jenkins et al. 1998; Kfimann et al. 1999a; Springela factor~ 2.4 fromz = 1.5 to the present epoch. However, lit-

etal. 2005). tle is known about the clustering evolution offéirent galaxy
The visible component of galaxies is expected to assef)pes above ~ 0.3. In the CFRS sample, no significant dif-
ble via the collapse of baryonic matter within the dark mattgarence was observed between the clustering of red and blue
halos. A naive picture would let to conclude that galaxids fogalaxies up ta ~ 1 (Le Févre et al. 1996), although the sam-
low the underlying dark matter density field. But the formati ple was too small to reach firm conclusions. Red galaxies at
and evolution of galaxies is driven by physical processes su, ~ 0.6 in the CNOC2 survey were found to have a clustering
as cooling, star formation and feedback, which are noteasiimplitude~ 5 times higher than blue galaxies (Carlberg et al.
linked to the underlying dark matter halos (Kemann et al. 1997). Results from the CADIS survey using photometric red-
1999a). Rather, a general prediction of most current modglfsts indicate that up ta ~ 1 early spectral type galaxies are
is that galaxy formation is favoured in higher-density %i. more clustered, with a correlation amplitude 2.1 timeséarg
Objects forming in regions of larger-than-average dersily than |ate type at=2[0.75-1.07] (Phleps & Meisenheimer 2003).
lapse first and, looking back in time, are found to inhabitleld A more recent and accurate estimateat= 0.6 (Phleps et

and higher density peaks (i.e. they are mbiased). Recent 5| 2005) confirms the same trend among red and blue galax-

direct measurements of the evolution of galaxy bias up tojgy withrfed = 539030 h-LMpc andrve = 3.64*925 h-1Mpc.

redshiftz ~ 1.5 (Marinoni et al. 2005) provide supporting evi-at even higher redshifts, the measurement of type is substi-
dence to this biased picture of galaxy formation. tuted by the selection of specific sub-populaticg, Daddi et
Although being well known since more that 25 years, thel. (2003) measure a strong clustering of extremely red)(J-K

origin of the relationship between galaxy morphological (galaxies at 2< z < 4, arguing that these may represent the

almost equivalently, spectral) type and local structurstilé progenitors of massive elliptical galaxies at lower rettshi

not fully understood€g. Dressler 1980; Smith et al. 2005;  |n this paper we attempt to accurately quantify the contri-

Postman et al. 2005). Whether the higher fraction of eafyet pution of diferent galaxy types to the observed evolution of

galaxies in high- density regions is establishbdnitio (the so- clustering using the VVDS first epoch survey. The accuracy of

callednature hypothesis), or rather is produced by enviromepectroscopic redshifts is used to project the correldtion-

tal effects during the life of the galaxyirture) is still debated. tion (r, ) in narrow velocity intervals and to measure the cor-

A practical éfect of the morphology-density relation is thatelation lengthrg and the slope of the real space correlation

early- and late-type galaxies tracefdrently the density field, function as a function of redshift up o~ 1.2.

with the former class being more clustered (i.e. minigesed) We describe the sample and our galaxy classification in

than the latter. In addition, more luminous galaxies (whoh Section 2, and the method used to compute the real space cor-

relation function in Section 3. The clustering measurement
Send offprint requests to: baptiste.meneux@oamp.fr are presented in Section 4, and then discussed in Section 5.
* based on data obtained with the European Southern Obssrvai/e use a cosmology witfy = 0.3, Q, = 0.7, through-

Very Large Telescope, Paranal, Chile, program 070.A-9807%nd oyt the paper. All distances, given in comoving unit, and ab-

on data obtained at the Canada-France-Hawaii Telescopgatep by gq|yte magnitudes are computed with= 1 (which denote
the CNRS of France, CNRC in Canada and the University of Hawq,_ilo/loo km s Mpc—l).

and observations obtained with MegaPriMegaCam, a joint project

of CFHT and CEADAPNIA, at the Canada-France-Hawaii Telescope

(CFHT) which is operated by the National Research Cound®@\ 2 \/\/DS first epoch data

of Canada, the Institut National des Science de I'UnivethefCentre

National de la Recherche Scientifique (CNRS) of France, aed 2,1, The sample

University of Hawaii. This work is based in part on data pragyro-

duced at TERAPIX and the Canadian Astronomy Data Centreras pé/e are using the VIMOS-VLT Deep Survey first epoch data de-
of the Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey,labcob- Scribed in Le Fevre etal. (2005). We concentrate on the VAV/DS
tive project of NRC and CNRS. 02h field, and we keep all galaxies with the best redshiftg-ava




Table 1. The four VVDS galaxy types
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number of

indicated

type
objects rest-frame colour 300 - (4 type 1
1 E/SO 645 13 < (Bag — lag) - N W type 2 |
2 early spiral 1004 05< (Bag — Iag) < 1.3 F § [] type 3 A
3 latespiral 2104  ®8< (Bas— las) < 0.95 I % S tyoe 4 -
4 irregular 2742 Bag — lag) < 0.68 N Lype
starburst Y

able, with quality flags 2 to 9 (confidence level greater thaﬁ
80% in the redshift measurement). AGN are excluded from the
sample. The analysed sample in this paper includes 649%-gala
ies with spectroscopic redshifts in an area of 1750 arémin
The accuracy of the redshift measurement 275 km.s?®. A
complete presentation of the sample is given in Le Fevré et a
(2005).

2.2. Galaxy classification
redshift z

We used the galaxy classification introduced by Zucca et al.
(2005) to study the evolution of the luminosity function peFig. 1. Redshift distribution of the four galaxy types
galaxy type from the first epoch VVDS data. The classifica-
tion has been obtained from the B to | band multi-wavelength
dataset available in the VVDS-02h field (Le Fevre etal. 2004 80 F o diemo N eS| ‘z:‘[o‘ 5 0 5‘]
McCracken et al. 2003), and the spectroscopic redshifts (Le 60 o
Fevre et al. 2005). The U band, which does not cover all the 40
field (Radovich et al. 2003) was not used in order to get a homo- 20
geneous classification on the sky. Rest-frame colors haae be
matched to the empirical set of spectral energy distrilputio g
(SED) templates described in Arnouts et al. (1999), made of 60
four observed spectra (Coleman Wu & Weedman 1980, CWW 40
hereafter) and two starburst SEDs computed with GISSEL 20 F N
(Bruzual & Charlot 1993). 158 T e
The original spectroscopic sample of 6495 galaxies was oo
divided into four spectral classes from early-type (typedl)
irregular/ star-forming galaxies (type 4) based on the CWW
templates. The later type also includes galaxies with SE@sw 0
represented by starburt templates. The properties of foese  1°°
classes of galaxies are summarized in Table 1 and in the red-00
shift distributions shown in Figure 1. As a result of the VVDS 5

|

50

I-band selection, we are increasingly loosing red earpety

LR AR RN RN RRRRE RRRRE

0.5

1

galaxies for redshiftg >~ 1.2 (figure 2) because galaxies are 0
selected from their rest frame UV flux at these redshifts, but
late type galaxies continue to be identified up to the highest
redshifts discussed in this paper. Fig. 2. Rest-frame c_olor& — 1)ag for early-type galaxies (type 1&2)
As described in Zucca et al. (2005), the evolution of trf'd 1ate-type galaxies (type 3&4).
global luminosity function in the VVDS is strongly driven
by type 4 galaxies, which evolve by 2 magnitudes from Although it is tempting to associate spectral type to morpho
z~ 1.5 and present a steep faint end luminosity function slogegical type, and a close relationship exists between tlieen,
Conversely, the luminosity function of early type galaxies spectral classification used in this paper is more closédyae
mains stable over this redshift range. The relative distidm to a color classification from “red” to “blue” galaxies.
of absolute magnitudes per type presented in Figure 3 is the
result of this evolution. e N . 3. Measurement and associated errors: method
In summary, the type classification used in this paper is a
spectral classification based on a set of spectral tempiates The method to recover the correlation lengifand the slope
ering from early type galaxies to late and star-forminggigis.  of the real space correlation function is well detailed ia pfa-

(B-1),5 (rest—frame)
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is dominant above a certain Based on direct tests with the
GallCS mock samples (Blaizot et al. 2005), we choose a value
mmax = 20 Mpc. This is high enough to sum the real sig-
nal, without adding too much noise. It is compatible with the

50 E T { T { T { T {
40 B % T1&T2

T3&T4

3.2. Biases and weights for each spectral class

20 £ =
10 B 3 VVDS velocity measurement error ef275 km.s?®. Assuming
0E = a power-law form for the real-space correlation functn =
40 5 B (r/ro)?, the integral in equation 2 can be solved analytically
N ] in terms of Gamma functions , yieldingva,(r,) which is it-
20 | - self a power law. The fitting method of the measuvedr,),

0 u ] detailed in Pollo et al. (2005), provides the values of theeso
60 - lation lengthry and the slope with their associated errors. A
Yy E specific treatment have been applied to compute the clogteri

F ] properties per galaxy types, as described in Sections 312 an
20 4 3.3.
0F .
60 [ =

-22 -21 -20 -19 -18 -17 -16 —-15 -14
M, - 5 log(h)

In order to correct for the observational biases introdumgd

the VVDS observing strategy in the VVDS-02h field, we used
the same correction scheme explained in Pollo et al. (2005).
Fig. 3. B-band luminisity distributiorMg(AB) for early-type galaxies 1h€ main biases are the incompleteness in redshift measure-
(types 1&2) and late-type galaxies (types 3&4) ment and the complex geometry of the field. This results in
a spatial sampling that changes as a function of positiohen t

per of Pollo et al. (2005). We are focussing here on the mdlgld. To account for galaxies with unknown redshift (eitbar

critical aspects of the method when applied to compute tR@Served or discarded because of a low redshift quality,flag)
clustering properties as a function of galaxy type. the observed galaxies are given a weight.

The goal of this weight is to recover the true number of
3.1. The real space correaltion functions parameters galaxy pairs at a given angular scale.

We computed the bi-dimensional two-point correlation func  The computation of this local weight takes into account
tion £(rp, ) for each galaxy type, in dierent redshift bins the local number of galaxies (with and without a redshift)
choosen to maximize the number of ObjeCtS hence the Signaé@und a given ga|axy in the Spectroscopic Samp|e_ The par-
noise ratio of the clustering measurement. This was estthagnt photometric sample used for this computation must have

using the Landy & Szalay (1993) estimator the same properties as the spectroscopic one. For instaece,
N&(Ng — 1) GG(r p, 7) Nk — 1 GR(rp, 7) weight computed for the early type galaxies spectrosc@uic s
— ) _ ) 1 l ) .
&§(rp,m) No(No — 1) RR(rp. 7) No RR(p.7) +1 (1) ple must make reference only to the early type galaxies in

the underlying complete photometric sample, without idelu

whereNg is the mean galaxy density (or, equivalently, the tdng other galaxy types. In this approach, the parent phatioene
tal number of objects) in the surveli is the mean density of catalogue used to compute the weight must therefore only con
a catalog of random points distributed within the same surveain galaxies with the same properties than those of the-spec
volume;GG(rp, 7) is the number of independent galaxy-galaxgroscopic sample.
pairs with separation betweepandr, + dr, perpendicular to
the line-of-sight and betweenandr + dr along the line of Photometric redshifts of all the galaxies in the VVDS-02h
sight; RR(rp, ) is the number of independent random-randofiave been derived from BVRI photometry (Le Fevre et al.
pairs within the same interval of Separations @‘R(rp’ 7T) rep- 2004; McCracken et al. 2003), and ugriz bands from the CFHT
resents the number of galaxy-random cross pairs. Legacy Survey. Details are presented in llbert et al. (ipgre

The real-space correlation functigtr) represents the ex- The photometric redshifts and rest-frame magnitudes vere t
cess probability for a given pair of galaxies to be observitd wused to give a spectral type to all these galaxies, accotding
a separatiom (Peebles 1980). It can be derived frain, ) the method explained in Section 2.2. The complete parent pho
using the formalism of Davis & Peebles (1983), computiri§metric catalogue was then divided in four cataloguesfone

W, (rp), the projection of(rp, 7r) along the line of sight. each type. Note that the photometric redshifts are only used

- - to define a spectral type to each galaxy in the whole photo-

Wp(rp) = Zf &(rp, m)dy = 2[ é“[(rf, + y2)1/2] dy (2) metric catalog in order to compute the weights associated to
0 0

each galaxy type, in addition to the spectroscopically mess
In practice, the upper integration limit must be chooserdijni galaxies. Photometric redshifts are not directly used mettee
as to include the real signal, without adding extra noisectvhicomputation of the correlation function.
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3.3. Error measurement

Even if our spectroscopic sample is the largest to date at'®?°

this depth, and despite the angular size of the VVDS-0Z2h 100
(1750 arcmiR), the uncertainties associated to the measure- 1
ment of the power-law parameters of the real-space coioelat
function&(r) are largely dominated by cosmic variance.

To assess this, we have constructed 50 VVDS-02h mock
surveys from the GallCS simulation (Blaizot et al. 2005}
GalICS is a semi-analytic model for galaxy evolution post-
processed to a large cosmological N-body simulation. These 001
mock surveys are quasi-independent and are built applying a
the VVDS-02h observing biases: the complex geometry of tee 100
field, the spectroscopic selection function, the redshiéam
surement accuracy, the incompleteness (see Pollo et @520 1
for more information). We use the clustering variance in the 1000
mock samples to quantify the cosmic variance expected on tglae 100
correlation lengthrg and the slope of the real-space correla-
tion function.

Our method to assign a spectral type to a given galaxy does
not work so well with the GallCS simulations. We were not
able to recover a realistic redshift distribution for thafspec-

1000
100
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tral types using the CFH12k BVRI apparent magnitudes PTBiy. 4. (Ieft) Correlation functionwi(r
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p) as a function of redshift for

d_UCEd by (-_;a”CS- For example, there were no Type 1 (elliparly-type galaxies with types 1 and(@ght). Error contours (68%,
tical) galaxies beyond~20.5 in most of the 50 GallCS conesgy and 95% likelihood levels) associated to the measureafii¢he
Conversely, the galaxy type classification given in for G&8ll correlation lengtiry and slopey of the correlation function.

data do not match ours. This “Morphological” type classiica
tion is based on rest-frame B-band (bulppeirst)-to-disc lu-
minosity ratio. This provides a huge “spiral” class (on aver g
age~90% of the full dataset), and two equivalent (in number
of objects) “elliptical” and “lenticular” classes. Thesed last =
classes could match our type 1 class. But then, this is gifite d
ficult to divide the huge “spiral” class in our 3 later types.
Computing error measurements from a bootstrap resam-
pling method slightly under-estimates the real variantese
consider the full VVDS-02h data set (Le Feévre et al. 2005a),
the relative errors computed from GallCS ardl.5 — 2 times
greater than error computed from bootstrap resamplingxwe e 1000
pect similar factor when dividing our sample per spectrpkty
Therefore the approch that has been choosen to complite
measurement errors consists in taking randomly, in eadfeof t
50 mock VVDS-02h surveys, a proportion of galaxies equal to 100(1)
that found in the VVDS-02h spectroscopic sample for a given

100
10

1
1000
100

a

10

100

spectral class. Even if the clustering measured is the otreeof 5> 100
“full” population with higher incertainties, the statistof each 10
“type” is representative of the real one. The variance freatdfi 1

to field is artificially increased by a broader range of cluste
ing properties in the simulated data, and therefore, thihatk

is very conservative in the way that it is expected to produce
errors for the observed data larger than in reality.

4. Clustering evolution for each galaxy type

4.1. Measurement of ro and y

‘ T TTTTHW T TTTTHW T,ZT ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T:
3 436 gal T z=[0.2 - 0.5H 25
3 T AN 37
£ ¥ B &
d l\‘\T\‘\H E? € 15
TN R VOTN, AR S RN N R B B A 5
J‘ T \\\HH‘ T \\\HH‘ \,:\ ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T ‘ \:
3 470 gal F- z=[0.5 - 0.7 2.5
a I X ED
E ES E &
3 3 ERE
:\‘ Il \\\HH‘ Il Ll :i\ ‘ Il ‘ Il ‘ Il ‘ Il ‘ Il ‘ \5 1
b — - —
3 473 gal T z=[0.7 - 0.9H 25
e =N\ Ep
E ES s E &
- i I\ EPY
TN EOTH R ST R N R R B A 5
H—— - e e
3 439 gal £ z=[0.9 - 1.2H 2.5
E f I 3
3 ES 42
g k= E &
? X{\Y + E 1.5
n 1 1111“11 1 IR = l 1 l 1 l 1 l 1; 1
0.1 1 10 1 4 5 6 7 B

hr, (Mpc) hr, (Mpc)

Fig. 5. Same as Figure 4 for galaxies with type 3.

considered, we merged the two earliest-type galaxy sanifles
andT 2 and the two latest typds3 andT 4. Merging types 1 and
2 would clearly dilute the clustering signal of type 1 gaésxi

We have computed the correlation functin,, 7) and its pro- if they are more strongly clustered than type 2. The measure-
jectionwp(rp) in the VVDS-02h field, for each galaxy type ofments ofwy(r,) are presented in Figures 4 to 7.

our classification, in increasing redshift slices. In ortteim-

The projectionw,(rp) has been fitted by a power-law on

prove the clustering signal, and depending on the redsinift lscales QL < rp, < 10 hrMpc. The values of the correlation
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only 2.3% for the redshift binZ0.2,0.5], 2.7% for 2[0.5,0.7],

1000; s 507;& ,7 P ‘Z':[‘O_'z r 0‘5} o5 2.2% forz:[O.?,O.Q],and 14.5%f9r—z[0.9,1.2]. _
. 10k 3 E The evqutlo_n o_f the cluster_lng_ length for theﬂ‘ér_ent
& % E »~ classes of galaxies is presented in figure 8. An overall asze
10 ¢ kS ER in the clustering of all galaxy types is observed upts 1.
1 H—— R — e In the range 2[0.9,1.2], there is a slight indication for a weak-
1000 3 598 gal T~ 2=[05 - 0.7H 25 ening in the clustering of early type galaxies. The clustgri
o 100 F ,7% 32« length of late typ¢ star-forming galaxies continues to rise up
10 E K‘\i\y\i\) + 415 to redshift~ 2.
[ N R
1000 & 534 gal & % 2=[0.7 - 095 25 42 Relative bias and its evolution
o 100 E - J2
g 10 k : E s ®  Since it is not possible to measure directly the real-space ¢
‘ | f‘ o e . relation function of the mass, any attempt to measure the bia
100(1) i ‘5‘9‘1““\a1 FOTTT \O ‘Q ~ 1\2‘ E b from galaxy samples has either to assume the knowledge of
E 8 3 2=l ' } 25 the background cosmological parametexg.( Marinoni et al.
s 100 3 E3 3% «~ 2005), or to obtain the mass variance from other observables
10 g : 3 ER like the Microwave Background(g. Lahav et al. 2002).
1(; T T The simplest definition of the bidsthat links linearly the

1 1 10 1 2 3 4 5 6 7 8 . . . L
br, (Mpe) hr, (Mpe) mass Qen3|ty fielg of the mass to the galaxy density fialds
(for a fixed scaléR over whichp andn are measured)
Fig. 6. Same as Figure 4 for galaxies with type 4. ﬂ = 5_'0 , (3)
() o)
whereb is simply a number, independent on scale and on the
1000 F T T s gal £ | Li[o2 - 051 2.5 local value ofsp/ (p) hypothesis. Similarly, but in a statistical
2~ 100 L P rather than deterministic way, the bias can be defined ingerm
10 415 “  of rmsvalues of the galaxy and density fields
| A
1000 ' " 1068 gal 2=[05 - 0.7 2.5 (ﬂ) _ b(d_P) 4)
= 100F ’\\?\i\i\f 32 o M /ims © )rms
10 4 1.5
) E‘ IR et With this definition b is simply the ratio if the square root of the
1000 £ " 1007 gal 2=[07 - 095 25  variancein the galaxy and mass density fields measured over a
,+ 100 ¢ 32 . givenscaleR, i.e.or(galaxies) b or (mass). In our case, we
10 \\1\!\;\7 15 can measure directly the relative bias between two populsti
1 B =
1000 £ " 1030 gal 2=[09 - 12F 25 Aands, as
! 15n b0 o
1§‘} - H A1 bs  og(r)
1000 & 480 gal 3 - 204 25 . .
2~ 100 ! - ERP whereog can be obtained from the measured correlation
10 E \\'\!\‘ = 115" functionas
P TR R S AN 3 (R
0.1 1 10 1 2 3 4 5 6 7 8 2 _ 2 2
br, (Mpc) hr, (Mpe) TR = R3fo remr ©)
that, for power-law£(r), can be written as (Peebles 1980)
Fig. 7. Same as Figure 4 for galaxies with type 3 and 4.
lo Y
=4/C)[=—| ., 7
og 7(8 MpC/h) ( )
lengthry and the slope/ of the real-space correlation func-with
tion are summarized in table 2. A cleafférence in clustering 79

strength is observed between the 3 classes of galaxies. We i =
that on average the clustering strength of early type geaxi B=7N@-16-»2
is 1.8 times larger than the clustering strength of type gal Figure 9 shows the relative bias between the populations
ies. This is observed over the full redshiftrang2 € z< 1.2 T1+T2 and T4 at dierent redshifts, measured using eq. 7 in
and this result is significant. The probability that the etar spheres with radius = 8 h™*Mpc. The average value Is =

tion lengths of these two populations are the same is indeked — 1.8, consistent with a constant value with redshift up to

(8)
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Fig. 8. Correlation length, as a function of redshift per spectral type. Here the slojsea free parameter.

z~ 1 and with some indication for a diminishing trend beyontivo classes defined in this way at intermediate redshafts (
z=1. This result agrees with what has been found in a previoekleps et al. 2005).

VVDS study (Marinoni et al. 2005), from the same data but |t is therefore interesting to check how our analysis as
using a diferent method. We also find a relative bias 1.2~  a function of SED-defined types compares to a simpler sub-
1.5 (see table 3) between FI2 and T3, significantly lower division following the bimodal distribution.

than between T#T2 and T4 and slightly increasing up te . We have thus split our data into a blue and red sample, fol-
lowing the rest-frame color-magnitude relations suggebte
Giallongo et al. (2005) and measured the projected function
Wp(rp) and the best-fit power-law correlation functigr) in
different redshift bins. The resulting evolution of the correla
It has become clear in recent years that the galaxy restefraii@n length is shown in Fig. 10, with the measured valuesdor
colors show a bimodal distribution (Strateva et al. 200&), i andy summarized in Table 5. The associated errors have been
that in a (rest-frame) color-magnitude diagram galaxied te computed in the usual way, constructing blue and red mock
segregate between a “red sequence” (similar to, but leks tigatalogues from the GallCS simulations, keeping the same pr
than that observed for cluster galaxies) and a “blue cloTidis ~ portion of red (blue) objects as in the real VVDS data.
behaviour seems also to be present at high redshift (Bell et a Similarly to what we found for early-type classes, red-
2004; Giallongo et al. 2005). From the SDSS data, Stratevasetjuence galaxies exhibit a larger clustering lenggh £

al. (2001) find that the blue cloud contains mainly late @lpir 4 h~'Mpc), with little dependence on redshift. Comparison to
morphological types while the bulk of the red sequence atsisiFig. 8 indicates that the classification into rest-frame aad

of bulge-dominated, early-type galaxies (see also Weihal. e blue galaxies is substantially equivalent to our clasgifica
2005). This provides a natural recipe to split galaxies imto into spectral late-types, producing samples with similas<
populations of red and blue objects and there have beemglregering evolution properties. This is particularly true fot 0.7.
attempts to study the clustering of galaxies separatelytfor At higher redshift the sample of red-sequence galaxies show

5. Rest-frame color bimodality



8 Meneux, B., Le Fevre, O., et al.: VVDS: Clustering evaatper galaxy type

Table 2. Measurement of the clustering length for galaxy subsampleging from z0.2 to z=2, letting the slope free or fixing the slope to
the average value measured for a given type. The absilgfemagnitude and number of objects are indicated.

type number of redshift feective Mg, — 5log(h) ro(2 vy ro(2) at fixedy
galaxies range redshifft ~mean  median ~#pc) (h*Mpc)
1 164  [0.2:0.6] 0.427 -18.799 -19.020 180 241708 351705 (y = 2.15)

332 [06-1.0] 0779 -19.755 -10.819 .3&9% 20104 393:0%
237 [0.8-1.2] 0964 -20.324 -20.347 8910 204080 3089
2 299  [0.2-0.6] 0409 -18352 -18419 7902 188017 27603 (y = 1.90)
420  [06-10] 0796 -19.525 -190.503 92072 1827027 4891058
358  [0.8-1.2] 0972 -20.059 -20.115 .3&0% 200103 46208
3 437 [02-05] 0346 -17.478 -17.332 69020 18300 27304 (,=178)
470  [05-0.7] 0.606 -18.665 -18.601 .23:0%0  191+024 3 33:054
473 [07-09] 0810 -19.296 -19.212 2a0%2 15022 321:0%0
439 [09-12] 1.027 -19.843 -10.835 8809 18303 gpi04
191  [12-2.0] 1394 -20.756 -20.751 .6B9% 17303 365102
4 507  [0.2-05] 0366 -17.255 -17.170 700X 18001 171703 (y = 1.86)
598  [05-0.7] 0.604 -18277 -18.136 .32:0% 176013 pg0d2
534  [0.7-0.9] 0.807 -18.944 -18.829 .4B0% 192031 2 49:053
501  [0.9-1.2] 1036 -19.553 -10.494 .8B0% 194018 291:040
289  [12-20] 1394 -20.441 -20.397 3808 19203 357101
1&2 307  [0.2-05] 0346 -18.327 -18512 230 1947027 32170%0(, = 189)
373  [050.7] 0.604 -18996 -19.020 .14:0% 1941019 414:053
390  [0.7-0.9] 0814 -19.719 -19.635 .84°%8l 176030 4471:002
371 [0.9-1.2] 1032 -20.333 -20.383 267057 192051 43207
3&4 943 [0.2-05] 0357 -17.358 -17.230 .12°0% 17805 21270%(y = 176)
1068 [05-0.7] 0.605 -18.448 -18.321 .6B0% 174015 266041
1007 [0.7-0.9] 0.809 -19.109 -19.008 .44 16701 24604
1030  [0.9-1.2] 1.032 -19.677 -19.626 5895 186011 25802
480  [1.2-20] 1.394 -20.566 -20.510 .42°0% 199021 32410%0

Table 3.relative bias between early-type and late-type galaxigggpectral type classification, and “red” vs. “blue” gatesxseparated using
the color bi-modality

redshift relative
range bias
T1&2/T3 [0.2-0.5] 118722
[0.5-0.7] 127+°:26
[0.7-0.9] 139'52¢
[0.9-1.2] 14553
T1&2/T4 [0.2-0.5] 1767027
[0.5-0.7] 169533
[0.7-0.9] 185*0143
[0.9-1.2] 14753
“red”/“blue” [0.2-0.5] 169+°;43
[05-0.7] 163032
[0.7-0.9] 145j°;29
[0.9-1.2] 14532

a slightly weaker clustering than an early-type T1&2 selepresented in Table 3, and is therefore comparable to the bias
tion. This is explained by noting that at > 0.7 the red- measurement using the spectral type classification.

sequence sample does include a significant fraction otygie-
T3&4 galaxies (see Tables 2 and 5): 12% of the galaxies at
0.7 < z < 0.9 are found to be late-type T3&4 objects with a
mean absolute magnitude bfs ~ —19.3+ 5 log(h) (see Table

4). The net fect of these galaxies is to lower the measur%ge
correlation signal.

In summary, using the bi-modal split of the population
find results consistent with our analysis per spectragyp
However, we note that the simple rest-frame color-mageitud
cut is a less precise way of selecting truly early-type gakax

Similarly, the bias between blue and red galaxies is meat-least forz > 0.7, since the full multi-color information is
sured to be varying from 1.7 to 1.45 from~ 0.3toz ~ 1 as used to provide the spectral type classification.
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Table 4. Number of galaxies and mean B rest-frame absolute magnfiudg of the sample separated using the color bimodality. Tmelmu
of “red” and “blue” galaxies classified as early (T1&2) anteléT3&4) spectral types are identified. We note that the fajmns of “red” and
T1&2 as well as the populations of “blue” and T3&4 galaxies arostly the same, except for a significant population cavss-which could
explain the observed fierence in clustering (see text).

redshift red blue
range T1&2 T3&4 T1&2 T3&4

0.2-0.5 221 49 86 895
-18.181 -16.403 -18.701 -17.411

0.5-0.7 253 24 121 1044
-18.892 -17.646 -19.215 -18.467

0.7-0.9 313 42 77 965
-19.713 -18.468 -19.748 -19.138

09-1.2 283 13 88 1016
-20.263 -19.314 -20.557 -19.679

1.2-2.0 41 0 94 480
-20.926 0 -21.078 -20.567

Table 5. Measurements of the clustering length and slope for galakgamples divided following the color bimodality

sample number of redshift ffective Mg,, — 5log(h) ro(2) v
galaxies range redshift mean ~tWpc)
red 270 0.2-0.5 0.345 -17.858 .83{8:3; 1.88ﬁ8€g
277 0.5-0.7 0.610 -18.784 .35:’8:?2 1.99t8€§
355 0.7-0.9 0.809 -19.565 .Bﬁg;g 1.87f8:§g
296 09-1.2 1.022 -20.221 .'&’_’ggg 1.83fg:g§
blue 980 0.2-0.5 0.357 -17.521 .02‘_’0:%‘9‘ 1.67“:8:33
1164 0.5-0.7 0.604 -18.544 .Eﬂngj? 1.68f8:(1)g
1042 0.7-0.9 0.811 -19.183 .]Biggg 1.4@8:%?
1105 09-1.2 1.035 -19.749 .@fg:%g 1.84f8&3
574 1.2-2.0 1.404 -20.651 .234{8:?3 1.91f8€g
25 T T T T { T T T T { T T T T C T ‘ T ‘ T ‘ ‘ T ‘ ' 4
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Fig. 9. relative bias between populations of galaxies for aBvpc  Fig. 10. Correlation lengtiro as a function of redshift for the red and
scaletba/bg = o5/ 8. blue samples. Here the slopés a free parameter.

6. Discussion and conclusions

The fundamental result of this investigation is to have rtyea tinue to be more strongly clustered than late-type galaXieis
established that at least upzce= 1.2 early-type galaxies con-
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extends to higher redshifts earlier results obtained inldhe creasing from high redshift to the present. As shown in tree tw
cal Universe (Loveday Tresse & Maddox 1999; Norberg et alght-top panels of Figure 11, however, this is consisteith w
2002; Zehavi et al. 2002, 2005), at redshi#ts 0.6 (Phleps et simple gravitational growth: the clustering amplitude swead
al. 2005), and quantitatively confirms early indicationg atl atz ~ 1 for these galaxies is coherent with the evolution
(Phleps & Meisenheimer 2003). of the same structure traced by the same galaxies -at0.
Our specific results can be summarised as follows: Only when we examine the point at= 1.4, we see a dis-
1. The clustering of sub-Learly-type galaxies is stronger tharcrepancy with local values, indicating that star formatim
the clustering of late-type galaxies upze: 1.2; a similar be- tivity at z >> 1 is found in progressively more strongly clus-
haviour is obtained for “red-sequence” and “blue-cloud&ga tered galaxies than at present, i.e. plausibly in more massi

ies selected using rest-frame colors. galaxies in higher density peaks. In our sample, galaxies at
2. Luminous, early-type galaxies are already stronglytehesl z = [1.2,2] have a mearMg(AB) = -205 and a cluster-
atz~ 1 with 45 <ro < 5 h™Mpc. ing lengthro = 3.5 h™*Mpc. Taking into account 1.5 magni-

3. The clustering of late-type galaxies is low at all epocitb w tudes of B-band brightening (Zucca et al. 2005) these galax-
ro=~21-3.5hMpc. ies would have todaig(AB) = —19. Late-type galaxies with

4. The overall clustering of bright late-type galaxiezat 1.4 similar luminosities in the Stromlo-APM, 2dFGRS or SDSS
is relatively strong withrg = 3.4 h™Mpc haverg ~ 2.9 - 4.2 h"*Mpc (Loveday Tresse & Maddox 1999;

5. The bias between the early-type and late type populatidorberg et al. 2002; Zehavi et al. 2002). The clustering &mpl
is nearly constanteyiy/biae = 1.7 over the redshift range tude of late-type star-forming galaxies with comparabfaitu
0.2 < z < 1.2, with some indication of a decline beyond thisiosity, therefore remains roughly constant sineel.5 (Figure
redshift 11). A straightforward explanation to produce the obsereed

A physical interpretation of these results and comparisaenlt is that as redshifts get smaller, star formation ististgfto
to local values, requires keeping in mind that we are workmaller-mass, less clustered galaxies.
ing with a flux-limited sample, and thus that we are measur- Comparing our values with other clustering measurements
ing galaxies of dierent intrinsic luminosity at dierent red- for type- or color- selected galaxies at redshifts beyosgue
shifts. Atz ~ 1 the VVDS is observing early-type galaxies withind for example that star-forming LBGs at~ 3 (Adelberger
—-22 < Mg(AB) < -19 and an averagelg(AB) = —20.3 (see et al. 2004) are even more clustereg ¢ 4.5 h™*Mpc), than
Figure 3). Early-type galaxies observed in the 2dFGRS widur star-forming galaxies at~ 1.5. This is consistent with the
similar luminosities have an observegd= 6 - 7.5 h™*Mpc, in-  VVDS results at lower redshifts, indicating that star fotina
creasing with luminosity (Norberg et al. 2002). The clusigr is moving to higher and higher density environements, when
amplitude ofé(r) for early-type galaxies has therefore evolveghoving back in time. Similarly, red selected samples of EROs
by no more than 70% between redshifl and present. atz ~ 1.5 ERO's or red K selected galaxies with<2 zynot <

To understand the implications of this observation, we hadeare significantly more clustered than the early type gakaxi
compared our observed evolutionrgfto the predicted evolu- at z ~ 1 in the VVDS withrg up to 8 tMpc (Daddi et al.
tion of the clustering length for the dark matter ilacosmol- 2002, 2003). These galaxies seem to be populating even more
ogy (using the expected evolution of the variance as destritextreme density peaks than those we have been studying here
in Mo & White (2002)). As shown in Figure 11, if one assumestz ~ 1.
that the early-type population is simply tracing passivily

grOWth Of_ clustering in t_he mass (_as would be th_e Ca_se if I;l\((gknowledgements This research program has been developed
evolution in number nor in luminosity occured) their clustg \,ithin the framework of the VVDS consortium.

would increase byg(z = 1)/og(z = 0) = 0.6, which is close This work has been partially supported by the CNRS-INSU
to what we see in Figure 11. This result is in agreement Wilhd its Programme National de Cosmologie (France), and by
the observation of marginal evolution in the number deriity Italian Ministry (MIUR) grants COFIN2000 (MM02037133) and
early-type galaxies since~ 1.5 (Cimatti et al. 2004; SaraccoCOFIN2003 (num.2003020150).
et al. 2004), i.e. with the idea that the bulk of the spheraip-p The VLT-VIMOS observations have been carried out on guaesht
ulation was already in place at these early redshifts. Igaii time (GTO) allocated by the European Southern Observat80)
cant fraction of these galaxies was assembled and added béfythe VIRMOS consortium, under a contractual agreementz
z~ 1, we would observe not only an increase in their numb@f Centre National de la Recherche Scientifique of Frarezjihg a
densitv. but also a weakening of their clustering sianahwét: consortium of French and Ital_lan institutes, and ESO, tagesnan-
Y, . g_ . _g 9 ufacture and test the VIMOS instrument.

spect to the underlying mass: it is natural to think thatyfimg
typically in lower density peaks than their high-redshdhtc
panions they would in fact be less massive and less CIUStereﬂeferences

The lower clustering level observed for early-type galax-
ies atz < 0.7, is best interpreted as a luminositffext, given Adelberger, K.L., Steidel, C.C., Pettini, M., Shapley, A.E
the faint typical luminosity of galaxies in the first bined. Reddy, N.A. & Erb, D.K. 2005, ApJ, 619, 697
(Mg(AB)) = —18.3 in the bin atz = [0.2, 0.5]). Arnouts, S., Cristiani, S., Moscardini, L. et al. 1999, MNRA

The trend observed for blue star-forming galaxies of sim- 310, 540
ilar luminosity is also very interesting. Below redshiftex 1, Bell, E. F., Wolf, C., Meisenheimer, K. et al., 2004 ApJ, 608,
their clustering is observed to be weak and continuously de-752
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5.3 Evolution de la fonction de corrélation pour un échan-
tillon de galaxies sélectionnées dans I'ultraviolet

Il est important de mesurer I'état d’agrégation de galaxies sélectionnées en ultraviolet.
En effet, si ces derniéres sont visibles a ces longueurs d’ondes, cela signifie qu’elles sont
en train de former beaucoup d’étoiles. Etudier la fonction de corrélation de ces galaxies
nous permet donc de déterminer et de quantifier ou a lieu la formation stellaire : dans
une région dense si 'agrégation est forte, dans le champ si la longueur de corrélation est
faible. Etudier I'évolution de I'agrégation de ces populations de galaxies permet de savoir
si la formation stellaire s’est déplacée au cours du temps entre des régions de différentes
densités ou non.

5.3.1 Galex : observation en NUV et FUV

Le satellite GALEX (Martin et al., 2005) a été lancé par la NASA le 28 avril 2003. Il s’agit
d’'une mission spatiale destinée a retracer I'histoire et la formation stellaire globale sur 80%
de I'age de I'Univers. Au cours de cette période les galaxies ont évolué considérablement,
et la majeure partie des éléments, étoiles et disques galactiques ont ainsi été formés.
Lobservation en ultraviolet permet d’observer ces galaxies qui sont justement en train de
former des étoiles.

Le champ VVDS-02h a été imagé en ultraviolet proche (NUV, ~2310A) et lointain (FUV,
~1530A) dans le cadre du relevé profond GALEX Deep Imaging survey. La résolution spa-
tiale de GALEX étant de ~5” (contre ~0.2” pour les images optiques), 52% des sources
NUV < 24.5 ont ainsi au moins deux contreparties optiques (Arnouts et al., 2005).

On associe a chaque source UV sa (plus proche) contrepartie optique (lorsqu’il y en
a plusieurs). On définit ainsi deux échantillons spectroscopiques sélectionnés en NUV et
FUV. Les comptages des catalogues photométriques et spectroscopiques en NUV et FUV
sont représentés figure 5.10. Les échantillons sont complets a 80% jusqu’aux magnitudes
24.5 (Arnouts et al., 2005; Xu et al., 2005), ainsi que le montre sous une autre forme la
figure 5.11. De par la limite Iag = 24, on estime qu’une fraction de ~4% d’objets manquent
aux catalogues spectroscopiques. Il s’agit d’objets bleus et faibles en ultraviolet. Arnouts
et al. (2005) estiment encore que ~95% des objets saturés en Iag (<17.5) mais détectés
en NUV sont situés a bas redshifts(<0.2).

La figure 5.12 représente les distributions en redshifts des catalogues de galaxies plus
brillantes que NUV=24 et 24.5, FUV=24 et 24.5. On observe ainsi des structures en FUV
jusqu’'a z~0.5 et en NUV jusqu’'a z~1.2-1.5. On ne détecte plus d’objets dés lors que
la discontinuité de Lyman a 912A sort de la plage des filtres en ultraviolet puisque les
galaxies n’émettent presque plus aucun flux en-deca de cette limite.

Comme attendu, une trés large majorité des 4 échantillons VVDS-GALEX corres-
pondent a des galaxies de type spectral tardif 3 ou 4 (voir la table récapitulative 6.4 du
chapitre 6). Cette proportion passe de ~80% pour les 4 échantillons a bas redshift, jus-
qu’'a 90% en FUV a z~0.4 et 99% en NUV a z~0.9.
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(a gauche) et en FUV (a droite)
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5.3.2 Fonction de corrélation en NUV

Je présente ici la mesure des parameétres de la fonction de corrélation pour I'échan-
tillon sélectionné en NUV dans trois intervalles en redshift. La figure 5.13 montre la meilleur
représentation de la fonction wy(rp,) obtenue entre z=0.2 et z=1.2, avec les contours d’er-
reurs associés dans le plan (ro,y). Les erreurs indiquées ici sont celles obtenues a partir
d’'une simple méthode de rééchantillonnage bootstrap. Les mesures sont résumées dans
le tableau 5.2.
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F1G. 5.13 — Fonction de corrélation wp(r,) mesurée a partir de I'échantillon GALEX-VVDS
en NUV < 24.5 (a gauche). On a représenté a droite I'évolution de la longueur de corré-
lation rg(z) pour NUV < 24 (carrés pleins) et NUV < 24.5 (triangles ouverts).

Qu’elle soit mesurée a NUV < 24 ou NUV < 24.5, la longueur de corrélation rg évo-
lue peux entre z=0.2 et 1.2 alors méme que les populations sondées sont intrinséquement
beaucoup plus brillantes (2 magnitudes d’écart en bande B au repos). De plus sa valeur
reste faible et méme inférieure (rop~2 h~1.Mpc) aux mesures réalisées pour les popula-
tions de type tardif T3&4 (section 5.2) qui dominent I'échantillon. Par contre, les pentes
Y mesurées en NUV sont plus importantes. En moyenne, les contreparties optiques des
objets sélectionnés en NUV sont une magnitude plus brillantes que I'ensemble de la po-
pulation de galaxies de type T3&4 du VVDS. Et comme attendu, ces contreparties repreé-
sentent un sous-échantillon en moyenne nettement plus bleu que la population globale
(figure 5.14). Tout ceci indique que I'on observe des galaxies de champ présentant un fort
taux de formation stellaire.
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Echantillon Nombre Intervalle  redshift ro Y
de galaxies en redshift moyen (h~1.Mpc)

NUV < 24 223 02-04 0293 2187937 2.08793)
263 04-07 0556 1987930 1.557028
154 07-12 0875 1857037 243735

NUV < 245 320 02-0.4 0203 2397020 2107043
428 04-07 0562 239792 2097018
269 07-12 0885 171758 2.647;%

TAB. 5.2 — Longueur de corrélation rq et pente yde &(r) mesurés a partir des échantillons
GALEX-VVDS sélectionnés en NUV (Erreurs obtenues par rééchantillonnage “bootstrap”)
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Fi1G. 5.14 — Couleurs en NUV

5.3.3 Fonction de corrélation en FUV

Je présente ici la mesure des paramétres de la fonction de corrélation pour I'échantillon
sélectionné en FUV dans deux intervalles en redshift. La figure 5.15 montre la meilleure
représentation de la fonction wy(rp) obtenue entre z=0.2 et z=1.2, avec les contours d’er-
reurs associés dans le plan (rg,y). Les erreurs indiquées ici sont celles obtenues a partir
d’une simple méthode de rééchantillonnage “bootstrap”. Les mesures sont résumées dans
le tableau 5.3.

On observe une trés forte évolution de la longueur de corrélation rg mesurée en FUV.
Il faut tout de méme noter que I'échantillon a z~0.2 est en moyenne une magnitude plus
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Fi1G. 5.15 — Fonction de corrélation wp(rp) mesurée a partir de I'échantillon GALEX-VVDS
en FUV < 24.5 (a gauche). On a représenté a droite I'évolution de la longueur de corré-
lation rg(z) pour FUV < 24 (hexagones pleins) et FUV < 24.5 (étoiles).

faible (en bande B au repos) que celui a z~0.4. La encore, les contreparties optiques des
objets détectés en FUV sont plus brillantes et plus blues que la population globale des
galaxies (figure 5.16). Ces objets, détectés en FUV par le flux émis par leur étoiles jeunes
et chaudes de type OB, se trouvent dans des régions de pics de densité. La longueur de
corrélation mesurée est en effet de 'ordre de 3-4 h~1.Mpc. La formation stellaire est donc
fortement influencée par I'environnement.

Echantillon Nombre Intervalle  redshift ro Y
de galaxies en redshift moyen (h~!.Mpc)
FUV < 24 128 01-03 0219 294708 1551040
124 03-05 0364 411755 1.85703;
FUV < 245 179 01-03 0221 2377932 1.36705,
205 03-05 0372 42270% 1807011

TAB. 5.3 — Longueur de corrélation rq et pente Y de &(r) mesurés a partir des échantillons
GALEX-VVDS sélectionnés en NUV (Erreurs obtenues par rééchantillonnage “bootstrap”)
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Ces résultats tout a fait nouveaux pour un échantillon sélectionné a ces longueurs
d’onde sera soumis pour publication dans la revue européenne Astronomy & Astrophysics.

5.4 Evolution du biais non-linéaire jusqu’au redshift z=1.5

5.4.1 Reésultats

Il est possible dans le cas d’'un sondage profond comme celui du VVDS de calculer la
fonction de probabilité de distribution des fluctuations (PDF) du champ de densité des ga-
laxies. Le calcul de cette PDF a différents redshifts permet d’éclaircir les idées générales
sur le développement des structures par I'effondrement gravitationnel des fluctuations de
densité. Marinoni et al. (2005) ont ainsi calculé pour la premiére fois I'évolution de la PDF
des galaxies a redshift 0.7 < z < 1.5 pour un échantillon de galaxies de la région a 4
passages du VVDS-02h, limité en volume a Mg < —20+ 5log(h). J'ai contribué a ce tra-
vail en collaboration avec Christian Marinoni, en particulier au niveau du calcul d’erreur en
utilisant les simulations GallCS, comme décrit dans I'article.

La méthode de reconstruction du champ de densité des galaxies a été testée a partir
de catalogues fictifs construits a partir des simulations GallCS (section 4.2) et Hubble-
Volume (section 4.1.1). Une fois appliquée aux données du VVDS, les résultats obtenus
sont les suivants :

— Les fluctuations du champ de densité des galaxies, Gg, restent relativement constante
entre z=1.5 et z=0.7. Sa valeur moyenne, dans le cas de I'’échantillon limité en vo-
lume est de 0.94 +0.07.

— La probabilité de détecter une région sous-dense a z~0.7 est plus forte qu’a z~1.5.

— La comparaison des mesures faites de g avec des prédictions basées sur des mo-
déles linéaires et non-linéaires indique de fagon indubitable que le biais des galaxies
est une fonction croissante du redshift.
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— Le biais est une fonction non-linéaire entre z=0.7 et 1.5 et les effets de sa compo-
sante non linéaire sont de I'ordre de ~10% sur des échelles supérieures a5 h~.Mpc.
Ce résultat confirme ainsi les prédictions théoriques faites par les modéles hiérar-
chiques Cold Dark Matter de formation des galaxies (Somerville et al., 2001, par
exemple).

— La distribution des galaxies brillantes est plus fortement biaisée que celle des ga-
laxies faibles.

— Le biais de la population de galaxies rouges( (B-1)>1.5) est plus prononcé que celui
de la population bleue ( (B-1)<1.0 ). On observe peu d’évolution du biais relatif entre
les deux populations entre z=0.7 et z=1.5. Sa valeur moyenne estde 1.4 +0.1.

— Des trois modéles de biais décris dans la section 1.6, celui ou le nombre de galaxies
se conserve au cours du temps (Fry, 1996) et celui prenant en compte la fusion des
galaxies (Mo et White, 1996) décrivent trés mal les données du VVDS contrairement
au troisieme, qui fait 'hypothése que les galaxies plus brillantes qu’une certaine
luminosité L tracent bien la distribution des halos de masse M (Blanton et al., 2000).

Tous ces résultats sont détaillés dans I'article de Marinoni et al. (2005), soumis pour

publication dans la revue Astronomy & Astrophysics et présenté page section 5.4.2.

5.4.2 Article IV : The VIMOS VLT Deep Survey - evolution of the non-
linear galaxy bias up to z=1.5

Cet article a été publié dans la revue Astronomy & Astrophysics par Marinoni, C., Le
Fevre, O., Meneux, B., et al. (2005, A&A, 442). Il présente la mesure et I'évolution du biais
entre la distribution spatiale des galaxies et celle de la matiére noire dans sondage VVDS
jusqu’a z~2.
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ABSTRACT

We present the first measurements of the Probability Digioh Function (PDF) of galaxy fluctuations in the four-pesdirst-epoch VIMOS-
VLT Deep Survey (VVDS) cone, coveringdx 0.4 deg between.@ < z < 1.5. We show that the PDF of density contrasts of the VVDS gakaxi
is an unbiased tracer of the underlying parent distributiprio redshiftz = 1.5, on scaleR = 8 and 10h~*Mpc. The second moment of the
PDF, i.e., the rms fluctuations of the galaxy density fielth) ia good approximation constant over the full redshift baseénvestigated: we find
that, in redshift spacers for galaxies brighter thamg = —20+ 5logh has a mean value of® + 0.07 in the redshift interval @ < z < 1.5.
The third moment, i.e., the skewness, increases with cosméc we find that the probability of having underdense resiis greater at ~ 0.7
than it was atz~ 1.5. By comparing the PDF of galaxy density contrasts with tieotetically predicted PDF of mass fluctuations we infer
the redshift-, density- and scale-dependence of the lgdainmctionb(z 6, R) between galaxy and matter overdensities up to redshiftl.5.
Our results can be summarized as follows: i) the galaxy Bias iincreasing function of redshift: evolution is marginglito z~ 0.8 and more
pronounced foz > 0.8; ii) the formation of bright galaxies is inhibited below haracteristic mass-overdensity threshold whose ampglitud
increases with redshift and luminosity; iii) the biasingnétion is non linear in all the redshift bins investigatedhaion-linear &ects of the
order of a few to~10% on scales-5 h-*Mpc. By subdividing the sample according to galaxy lumibosind colors, we also show that: iv)
brighter galaxies are more strongly biased than less lunsiomes at every redshift and the dependence of biasing dandsity at z~ 0.8 is

in good agreement with what is observed in the local Universeed objects are systematically more biased than bluectbpt all cosmic
epochs investigated, but the relative bias between red lardbjects is constant as a function of redshift in the rakd.7 < z < 1.5, and its
value @'® ~ 1.4) is similar to what is found az~ 0.

Key words. cosmology: large-scale structure of Universe — galaxiessadces and redshifts — galaxies: evolution —
galaxies: statistics

* Based on data obtained with the European Southern Obspgrvato
Very Large Telescope, Paranal, Chile.
** Appendix A is only available in electronic form at
http://www.edpsciences.org
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1. Introduction biasing have been proposed, such as, for example, the peaks-

The understanding of how matter structures grow via gra\t/)li—aSing scheme (Kaiser 1984; Bardeen et al. 1986), the prob-
tational instability in an expanding Universe is quite wed- abilistic biasing approach (Coles 1993), or the biasing @fod

L erived in the context of the extended Press & Schechter ap-
veloped and has led to a successful and predictive thearetd rived In X X 53 rap

roximati i :

i : roximation (Mo & White 1996; Matarrese et al. 1998).

framework (e.g., Peebl_e.s 1980; Davis et al. 1985)‘ Turning to the observational side, the fact that, in thelloca
One of the most critical problems, however, is to undey;

stand the complex mechanisms which, on various cosmolo%niverse’ galaxies clusteritiirently according to morpholog-
. ' ; _real type (Davis & Geller 1976), surface brightness (Davis &
cal scales, regulate the formation and the evolution of haug ype ( ) 9 (

= : o Djorgovski 1985), luminosity (Maurogordato & LachiezeyRe
struc_tures W'thm the_underlymg dark-matter dlstr|but|dts_, 1987), or internal dynamics (White et al. 1988) implies that
solut!op ur:t|matelyhre::(e(js on Fge crc])mpiﬁhebnsmn offtf:le mm(; not all can simultaneously trace the underlying distribatdf
scopic” physics which describes how the baryons fafl, R mass, and that galaxy biasing not only exists, but might also
virialize, cool and form stars in the potential wells gerieda

: . . be sensitive to various physical processes. Redshiftrimder
by the dominant mass component of the Universe, i.e., the n phy P

. ) 28 that recently became available for large samples @bgal
ba_lryonlc dark matter (e_.g_., Wh!te & Rees 1_978)' A zero-qrd%s has significantly contributed to better shaping ouremnirr
minimal approach to this investigation consists of “macogs

icallv’ ch terizing th logical matter fluctuatio understanding of galaxy biasing, at least in the local Uisiee
ically” characterizing the cosmological matter Tuctuasan o analysis of the power spectrum (Lahav et al. 2002) and bi-

terms of a reduced set of fundamentgl quanti_ties, essl@nti%l ectrum (Verde et al. 2002) of the 2dF Galaxy Redshift Surve
their _posmon_s and mass scales, ar_ld n stu_dylng how the (ngGRS Colless et al. 2001) consistently shows that a flux-
spective spatial clustering and density amplitudes retathe

_ - . . . limited sample of local galaxiez (< 0.25), optically selected
corresponding statistics computed for light fluctuatiofisis in theb,-band b, < 19.4), traces the mass, i.e., it is unbiased
comparison scheme is generally referred to as matter—gal% scales 5 R(h‘l_Mpc) < 30 T '
biasing (e.g., Dekel & Lahav 1999). The galaxy correlation function has been measured up to

An operational definition of bias is conventionally given ir|1e shift~1 by the CFRS (Le Févre et al. 1996), and by the
terms of continuous density fields by assuming that the lo OC (Carlberg et al. 2000) surveys giving cohflicting evi-

density fluctuation pattern traced by galaxiég and massd) dence on clustering amplitude and bias evolution (see Small

are deterministically related via the "linear biasing soleé et al. 1999). More recently, the analysis of the first season
5(6) = bo 1) DEEP2 data (Coil et al. 2004) seems to indicate that a com-
binedR-band plus color selected sample is unbiased-atl.
where the constant “slopéd is the biasing parameter (KaiserOn the contrary, measurements of the clustering (Steidall et
1984). 1998; Giavalisco . 1998; Foucaud et al. 2003) or of the am-
This specific formulation, however, represents a very crugétude of the count-in-cell fluctuations (Aldeberger et al
approximation which is not based on any theoretical or ptajsi 1998) of Lyman-break galaxies (LBGs) at~ 3 suggest that
motivation. Itis obvious, for example, that such a modelain these objects are more highly biased tracers of the mass den-
satisfy the physical requiremesy(—1) = —1 for any arbitrary sity field than are galaxies today. Higher redshift domains
valueb # 1. In particular the biasing process could be non ldvave been probed by using photometric redshift information
cal (e.g., Catelan et al. 1998), stochastic (e.g., Dekel Balva (Arnouts et al. 1999), or compilation of heterogeneous dasnp
1999) and non linear (e.g., Mo & White 1996). MoreovefMagliocchetti et al. 2000). Again, the clustering signapaars
both theory and numerical simulations predict that the bi&s come from objects which are highly biased with respect to
grows monotonically from the present cosmic epoch to highe underlying distribution of mass.
redshifts (e.g., Dekel & Rees 1987; Fry 1996; Mo & White While there is general observational consensus on the broad
1996; Tegmark & Peebles 1998; Basilakos & Plionis 2001). picture, i.e., that biasing must decrease with cosmic time,
From a theoretical perspective, light does not foklucidation of the finer details of this evolution as well ay a
low the matter distribution on sub-galactic scales, whemeaningful comparison with specific theoretical predisids
nearly 90% of dense, low-mass dark matter fluctuatiossll far from being secured. Since clustering depends on mo
(M ~ 10-1Ch™t M,) failed to form stars and to becomephology, color and luminosity, and since most high redshift
galaxies (e.g., Klyplin et al. 1999; Moore et al. 1999; Daladamples have been selected according fiemint colors or
& Kochanek 2002). A dference in the spatial distribution ofluminosity criteria, it is not clear, for example, how theydif-
visible and dark matter is predicted also on galactic scalésrent classes of objects (Ly-break galaxies, extremealyote
since the radial scaling of density profiles of dark mattdo$ia jects or ultraluminous galaxies), which populat&atient red-
(Navarro et al. 1997) diers from the three-dimensional radiakhift intervals, can be considered a uniform set of masgtsac
distributions of light (Sersic and Freeman laws). Galaxasbi across dierent cosmic epochs. Furthermore, the biasing rela-
ing is theoretically expected also on cosmological scdles. tion is likely to be nontrivial, i.e., non-linear and scalepen-
particular, simulations of the large-scale structure foteithe dent, especially at high redshift (e.g., Somerville et @DD).
existence of a dierence in the relative distribution of massand Only large redshift surveys defined in terms of uniform
dark halos (e.g., Cen & Ostriker 1992; Bagla 1998; Kravts®election criteria and sampling typical galaxies (or thpi-
& Klypin 1999) or galaxies (e.g., Evrard, et al. 1994; Blamtogenitors), rather than small subclasses of peculiar ahject
et al. 2000; Kayo et al. 2001). Various physical mechanisims fporomise to yield a more coherent picture of biasing evotutio
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In particular, the 3D spatial information provided by the The outline of the paper is the following: in Sect. 2 we
VIMOS-VLT Deep Survey (VVDS, Le Févre et al. 2005abriefly describe the first-epoch VVDS data sample. In Sect. 3
hereafter Paper I) should allow us to investigate the mads ame introduce the technique applied for reconstructinglhed-
scale dependence, as well as to explore the time evolutiondahensional density field traced by VVDS galaxies, provigdin
the biasing relation between dark matter and galaxies far-a lietails about corrections for various selectidieets. In Sect. 4
mogeneous, flux-limited (< 24) sample of optically selectedwe outline the construction of the PDF of galaxy overdensi-
galaxies. ties and test its statistical representativity. We therivédhe

The intent of this paper is to provide a measure, on sorR®F of VVDS density contrasts and analyze its statistical mo
characteristic scaleR, over the continuous redshift intervalments. In Sect. 5 we review the theoretical properties of the
0.4 < z < 1.5, of thelocal, non-linear, deterministic biasing analogous statistics for mass fluctuations. Particularhasig

function is given to the problem of projecting the mass PDF derived
in real space into redshift-perturbed comoving coordimate
b=Db(zR). (2)  the high redshift Universe. The method for computing thebia

. . . ing function is introduced and tested against possibleegyst
The goal is to provide an observational benchmark for theo-.g : 9 P . .
. - ; . .atics in Sect. 6. VVDS results are presented and discussed in
ries predicting the ficiency of structure formation, or semi- . o
analytical simulations of galaxy evolution. The problerowh Sect. 7. and compared to theoretical models of biasing evolu

i ) g y ) b .__.tion in Sect. 8. Conclusions are drawn in Sect. 9.
ever, is to find an optimal strategy to evaluate the biasing . . : .

L . . ) The coherent cosmological picture emerging from indepen-
function in the quasi-pencil-beam geometry of the firstepo : . .

éjhent observations and analysis motivate us to frame allghe r

VVDS survey. At present, the angular size of the first-epo o .
4 Sults presented in this paper in the context 6fGDM cosmo-
VVDS redshift cone £0.5 ded) does not allow us to con- logical model withQy = 0.3 andQ, = 0.7. Throughout, the

strain the biasing function using high order moments of t Ubble constant is parameterized fia: Ho/100. All magni-

galaxy distribution (for example the 3-p0|nt co'rre'lanamé- . tudes in this paper are in the AB system (Oke & Gunn 1983),
tion). Moreover, we cannot determine the biasing function

. : . and from now on we will drop the $iix AB.
simply regressing the galaxy fluctuatiog)(versus mass fluc-
tuations §). The fundamental limitation preventing such an in-
tuitive comparison is evident: it is easy to “pixelize" thers
vey volume and to measure the galaxy fluctuations in ea%h

survey cell, but, since the VVDS is not a matter survey, it i?he primary observational goal of the VIMOS-VLT Redshift

much less straightforward to assign to each cell a mass d%ﬂ'rvey as well as the survey strategy and first-epoch observa

sity value. Thus, in this paper, we take an orthogonal amb‘roa[ions in the VVDS-0226-04 field (from now on simply VVDS-
and we infer the biasing relatiaiy = d4(6) between mass andOZh) are presented in Paper |

galaxy overdensities from their respective probabilitstidbu-
tion functions (PDFs)(6) and g(dy): assuming a one-to-one
mapping between mass and galaxy overdensity fields, con
vation of probability implies

The first-epoch VVDS redshift sample

In order to minimize selection biases, the VVDS survey
in the VVDS-02h field has been conceived as a purely flux-
Tihited (175 < | < 24) survey, i.e., no target pre-selection
according to colors or compactness is implemented. Stats an
dog(8)  £() QSOs have been a posteri_ori r(_amqved from the final redshift

T ng). 3) sample. Photometric data in this field are complete and free
from surface brightness selectioffexts, up to the limiting
The advantage over other methods is that we can explore thagnitudd = 24 (Mc Cracken et al. 2003).
functional form of the relationshifly = b(z ¢, R)é over a wide First-epoch spectroscopic observations in the VVDS-02h
range in mass density contrasts, redshift intervals anad#mo field were carried out using the VIMOS multi-object spectro-
ing scalesk without specifying any a priori parametric func-graph (Le Févre et al. 2003) during two runs between October
tional form for the biasing function. and December 2002 (see Paper I). VIMOS observations have

In pursuing our approach, we assume that the PDF of mheen performed using 1 arcsec wide slits and the LRRed grism
ter overdensities (6) is satisfactorily described by theory andvhich covers the spectral range 55@01(A) < 9400 with an
N-body simulations. What we will try to assess explicitiythe effective spectral resolutioR ~ 227 atl = 7500 A. The ac-
degree at which the measured PDF of the VVDS overdensit@gacy in redshift measurements~&75 km s?. Details on
g(64) reproduces the PDF of the underlying parent populatiatservations and data reduction are given in Paper I, and in
of galaxies. The large size and high redshift sampling réte loe Fevre et al. (2004).
the VVDS spectroscopic sample, together with the multecol  The first-epoch VVDS-02h data sample extends over a sky
informationin theB, V, R, | filters of the parent photometric cat-area of 0.%0.7 deg (which was targeted accordingtoa 1, 2 or
alog and the relatively simple selection functions of thevey, 4 passes strategy, i.e., giving to any single galaxy in the fie
allow us to check for the presence of observational sysiemat2 or 4 chances to be targeted by VIMOS masks (see Fig. 12 of
in the data. In principle, this analysis helps us to constila¢ Paper |) and has a median depth of alwut0.76. It contains
range of the parameter space where first-epoch VVDS data 6882 galaxies with secure redshifts (i.e., redshift deieech
be analyzed in a statistically unbiased way and results eanviith a quality flag>2 (see Paper I)) and probes a comoving vol-
meaningfully interpreted. ume (up taz = 1.5) of nearly 15 x 10° h—3 Mpc? in a standard
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ACDM cosmology. This volume has transversal dimensiobsighter thanMg(z = 0) from redshiftz = 0 up toz = 1 (see
~37 x 37 h"Mpc atz = 1.5 and extends over 3060 Mpc llbert et al. 2005, hereafter Paper Il), we compute the vafue
in radial direction. pg at positionr (corresponding to some look-back tirfjavith

For this study we define a sub-sample (VVDS-02h-4) witeq. (6) by simply averaging the galaxy distribution in syrve
galaxies having redshift < 1.5 and selected in a continuousslicesr + Rs whereRs = 400h~*Mpc. We note that conclusions
sky region of 04 x 0.4 deg which has been homogeneousigrawn in this paper depend very weakly on the choicB«gih
targeted four times by VIMOS slitmasks. Even if we measuthe interval 200< Rs(h"*Mpc) < 600.
redshifts up t@ ~ 5 and in a wider area, the conservative angu- In this paper, the density field is evaluated at positions
lar and redshift limits bracket the range where we can samplén the VVDS-02h volume that can be either random or regu-
a denser way the underlying galaxy distribution and, thus; mlarly displaced on a 3D grid (see Sect. 3.4). Even if we cor-
imize biases in the reconstruction of the density field (bee trect for the diferent sampling rate in the VVDS-02h field (by
analysis in Sect. 4.1). The VVDS-02h-4 subsample contaiwgighting each galaxy by the inverse of redshift samplingcfu
3448 galaxies with secure redshift (3001 witd & z < 1.5) tion (®,(m))) we always select, for the purposes of our analy-
and probes one-third of the total VVDS-02h volume. This isis, only the density fluctuations recovered in sphereigeat
the main sample used in this study. least 70% of their volume in the denser 4-passes volume. This
in order to minimize the Poissonian noise due to the sparser
redshift sampling outside the VVDS-02h-4 field.

We also consider only volumes above the redshift threshold
The first ingredient we need in order to derive the biasingwhere the transversal dimensibrof the first-epoch VVDS-
relation 02h coneid (z) > 2R. As an example, for TH windows of size
54 = b(z,6,R) 4) R = 5(10h~'Mpc we havez ~ 0.4(0.7). Within the redshift

g ’ range ™ < z < 1.5 the VVDS-02h field contains 5252 galaxies
is a transformation scheme for diluting an intrinsic pdiké (of which 3001 are in the four passes region).
process, such as the galaxy distribution in a redshift gyimt Note that we have characterized the galaxy-fluctuation field
a continuous 3D overdensity field (see the review by Strausdr&terms of the number density contrast, instead of the losyn
Willick 1995). We write the dimensionless density contraist ity density contrast, because the former quantity is exquetct
the comoving positionr, smoothed over a typical dimensi@ show a time-dependent variation which is more sensitiveeo t
as galaxy evolution history (formation and merger rates, f@ra-
pg(r.R) — g ple). Moreover, as described in Sect. 3.4, a robust desmmipf
- (5) the density field and a reliable determination of the PDF shap
Pa can be obtained only minimizing the shot noise component of
and we define (e.g., Hudson 1993) the smoothed number dgfe scatter; this is more easily done by considering galaxy-n
sity of galaxies above the absolute magnitude threshids ber densities rather than galaxy light densities.
the convolution between Dirac’s delta functions and some ar The most critical elements of the smoothing process are di-
bitrary filter rectly readable in Eq. (6): we must first evaluate galaxy abso
SO(r 1) + F(M) lute magnitudes at each redshift in the most reliable wagn th
: R (6) specify the selection function and the redshift sampling od
S(ri, M)@,(m) the VVDS survey. In the next sections we will describe how

where the sum is taken over all the galaxies in the samp‘ire",ase quantities have been evaluated.

S(r, M®) is the distance-dependent selection (or incomplete-

ness) function of the sample (see Sect. 312m) is the red- 3.1. The K-correction
shift sampling function (see Sect. 3.3) dnr|/R) is a smooth-
ing kernel of widthR. In this paper, the smoothing windadw

3. The density field reconstruction scheme

og(r,R) =

po(r, R < M°) = Z

The absolute magnitude is defined as:

is modeled in terms of a normalized Top-Hat (TH) filter M" = m® - 5logd, (z ) — K(z SED) 9)
(M) _ 3 ( _ M) ) where the sffixesr ando designate respectively the rest-frame
R (47R3) R/ band in which the absolute magnitude is computed and the

band where the apparent magnitude is observationally mea-
sured, andd, is the luminosity distance evaluated in a given
apriori cosmology (i.e., using an appropriate set of cosqpol
ical parameter® = [Qm, Qa]).

The correction factoK, which depends on redshift and the
]1/2 spectral energy distribution (SED), accounts for the faet t

where@® is the Heaviside function, defined &§x) = 1 for
0 < x< 1, and®(x) = 0 elsewhere.

Within this weighting scheme, shot-noise errors are eval
ated by computing the variance of the galaxy field

4 F()
e(r) = %[Z[m]

2

(8) the system response in the observed frame correspondsito a na

rower, bluer rest-frame passband, depending on the rea$hif
Note that all coordinates are comoving and that the mean déme observed object. A complete description of the apptioat
sity pg depends on cosmic time. Since we observe an evobf-this transformation technique to VVDS galaxies is dethil
tion of nearly a factor of two in the mean density of galaxids Paper II.



C. Marinoni et al.: The VVDS: Galaxy biasing upze= 1.5 805

The estimate of the galaxy absolute luminosity is thus o.ef ™ e e e T e E
affected by the uncertainties introduced by probing redshift i ]
regimes where the k-correction term cannot be neglected. 05E E

Using mock catalogs simulating the VVDS survey, we have
shown (see Fig. A.1 in Paper Il) that the errors in the recov- :
ered absolute magnitude are significantly smaller irBlvand 0.4
(g = 0.08) than in thel band ¢ = 0.17). Thus, in what :
follows we will use absolute luminosities determined in the 7= ]
B-band rest-frame. S 0.3

o
3.2. The radial selection function 0.2 3

Since our sample is limited at bright and faint apparent mag-
nitudes (15 < | < 24), at any given redshift we can only

observe galaxies in a specific, redshift-dependent, atesolu 0.1F E
magnitude range. It is usual to describe the sample radial in E ]
completeness by defining the selection function in termbef t 0.0 bt L o L o L 3
alaxy luminosity functiorp(M
R W0 18 19 20 21 22 23 24
f
e(M)dM
S(r, M) = 20 : (10) ™
. p(M)dM Fig. 1. The VVDS redshift sampling rate in the four-passes VVDS-

02h-4 region is plotted versus the observed apparent matgnib the

Here My(r) and M;(r) are theB-band absolute magnitudeq_band_ The mean redshift sampling rate &3,

which correspond, at distanceto thel-band limiting appar-

ent magnitudesy, = 17.5 andm; = 24 respectively (see dis-
cussion at the end of the section). Since Eq. (9) also depends
on galaxy colors, we compute its mean value at distariog

? weighted average over the population mix observed at dt'ﬁé sparse sampling strategy, we have to correct the degssity
ancer. . timator with a sampling rate weigldt, in order to reconstruct

The VVDS luminosity function (LF) has been derived "Mhe real underlying galaxy density field in a statisticallybit
Paper Il and is characterized by a substantial degree ofiev yingg y y o

tion over the redshift range @ z < 1.5. Therefore, we estimate . . ] o
¢(M) in the B band at any given position in the redshiftinterval  The VVDS redshift sampling rate is the combination of two
[0, 1.5] by interpolating, with a low order polynomial fuimn, €ffects: i) only a fraction of the galaxies40%, see Paper I) in
the Schechter shape parametemnd M* given in Table 1 of the photometric sample is targetedrget sampling rate); ii)
Paper II. and only a fraction of the targeted object80% see Paper I)
AssumingMG, = —15in Eq. (10), which corresponds to the/ield a redshift gpectroscopic successrate). We can model this
limiting absolute magnitude over which the LF of the VVDSCOrTection term, by assuming, to a first approximation, that
02h sample can be robustly constrained in the lowest redsfffe Sampling rate depends only on the apparent magnitude.
bins, the selection function exponentially falls by neatlgr- Since the VVDS targeting strategy is optimized to maximize
ders of magnitude in the redshift range upzte 1.5. Thus, the number of slits on the sky, the selection of faint objects
the density field reconstruction strongly depends on the #8-Systematically favored. Inversely, the ability of measg
dial selection function used especially at high redshiftsere @ redshift degrades progressively towards fainter mageu
Eq. (10) can befected by possible systematics in the deterndi€-» for spectra having lower signal-to-noise ratios ($pec-
nation of the LF or in the measurements of faint magnitude&2SCOPIC success rate decreases frd% atl ~ 22 down to
Therefore, we will also analyze volume-limited sub-sarsple~60% atl ~ 24). These two oppositefects conspire to pro-
which are essentially free from these systematics. Qch the magnltudg—dependent samplllng.rate function shown
Since in a magnitude limited survey progressively brighté? Fig- 1. Clearly, with such an approximation, we neglegt an
galaxies are selected as a function of redshift, a voluméed Possible dependence of the sampling rate from other impor-
sample also allows us to disentangle spurious luminosif{{nt Parameters such as for example surface brightness;aipe

dependent féects from the measurement of the redshift evdYPe or redshift. However, in Sect. 3.2 of Paper Il we showed,
lution of the biasing function. using photometric redshifts, that any systematic samiliag

introduced by a possible redshift dependence of the spectro
] ) scopic success rate is expected fieet only the tails of our
3.3. The redshift sampling rate observed redshift distributiorz (< 0.5 andz > 1.5) i.e., red-

As for most redshift surveys, the VVDS does not target speglift intervals not considered in this study (see Sect. 3).
troscopically all the galaxies that satisfy the given fluxiti We describe the VVDS sampling completenésém) at a
criteria in the selected field of view (see Paper |). Becaldisegiven magnitudan, as the fraction of objects with measured
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redshiftsN, over the numbeN of objects detected in the pho- Flux—limited sample (|<24)
tometric catalog. 12 7 T T
>N w(m—m;, dm)
Oo(m) = S (11) 1.0f ]
e w(m—my, dm) v
with the window functionw defined as: 0.8
_ {1 if Im-m|<dm/2 ’
w(m—m, dm) = { 0 otherwise (12) A
s 0.6 ]
Working in low resolution mode (i.e. allowing up to 4 galax- © - A, A
ies to have spectra aligned along the same dispersionidinect
with a typical sky separation of 2 arcmin) and observing the 0.4F -

same region of sky 4 times for a total of about 16 hours (four-

passes strategy), we can measure redshifts for nearly 30% of

the parent photometric population, as shown in Fig. 1. Iroth 0.2
terms, on average, nearly one over three galaxies with magni

tudel < 24 has a measured redshift in the four-passes VVDS 0.0
region. This high spatial sampling rate is a critical fadimr . —
minimizing biases in the reconstruction of the 3D densitldfie 0.0 0.5 1.0 1.5
of galaxies. In particular we note that our< 24,z < 1.5 7

VVDS-02h-4 sample is characterized by afieetive mean . . .
Fig. 2. The real- and redshift-space rms fluctuations of the fluitéich

inter-particle separation in the redshift range [0, 15} (~ ,
VDS sample recovered using Eq. (13) and the results of theles

1 AP -
5.1h=Mpc) WhICh,lls smaller than tha.lt of the original CI:Ation function analysis presented in Paper Il are plotteshatlifferent
sample (r) ~ 5.5h™*Mpc) used by Davis & Huchra (1981) t0 e dshifts in the interval @ < z < 1.7,

reconstruct the 3D density field of the local Universe (oai,

to ~80h~*Mpc). At the median depth of the survey, i.e., in the

redshift interval 075+ 0.05, the mean inter-particle separatiofcf. Press etal. 1992) which provides thimimumvariancere-

is 4.4h~*Mpc, a value nearly equal to the mean imer_partic@nstruction of the smoothed density field, given the map®ft
separation at the median depth of the 2dFGRS. We finally néx@ise and the a priori knowledge of the underlying power spec
that in the redshift range [0.7, 1.35], which is also covergd trum (e.g., Lahav et al. 1994). The application of the Wiener
the DEEP2 survey, the VVDS mean-inter-particle separasiondenoising procedure to the specific geometry of the VVDS
5.5h~*Mpc compared to the values.5h~Mpc inferred from Sample is described in detail in Appendix A.

the values quoted by Coil et al. (2004) for their most congplet Here we note that the Wiener filter requires a model for the
field, currently covering 0.32 dég underlying 3D power spectruf(k, z) which we compute, over

By dividing the VVDS-02h-4 field in smaller cells and rethe frequency scales where the correlation function of VVDS
peating the analysis, we conclude that the sampling rate déalaxies is well constrained @@ < k < 10), as (see Eq. (48)
not show appreciable variations, i.e., the angular seledtinc- in Appendix A):
tion can be considered constant for the purposes of our analy ro(2)"®
sis. This corresponds to the fact that the success rateshifed P(k, 2) = 4n
measurement in each VIMOS quadrant (i.e., $bectroscopic
success rate per mask) is, to a good approximation, constafithere the normalizatiory(2) and the slope/(2) of the corre-
and equal to-80% (see Paper I). lation function at redshifzhave been derived by interpolating
the values measured in various redshift intervals of the ¥vD
) 02h volume by le Féevre et al. (2005, hereafter Paper III).

3.4. Shot noise The variance of the galaxy distribution on ah8'Mpc

In a flux-limited sample, the shot noise in the density fielaris scale in the VVDS-02h sample can be obtained by integrating
increasing function of distance (see Eq. (8)). One may corr&d- (13) using a TH window of radiust8'Mpc and the (o, )

for the increase of the mean VVDS inter-particle separadion Parameters of the VVDS correlation function

a function of redshift (and thus the increase of the variarice 1 .

the density field) by opportunely increasing the length @f ths = 53 fP(k)kazdk (14)
smoothing window (e.g., Strauss & Willick 1995). However,

since we are interested in comparing the fluctuations reedvewhereF, is the Fourier transform of the TH filter (see Eq. (45)
on the same scale atftérent redshifts in a flux limited survey,in Appendix A). Note that, by integrating the power spectrum
we take into account the decreased sampling sensitivitgeof down tok — O, i.e., extrapolating the power law shape of
survey at high redshift in an alternative way. Eg. (13) beyond. ~ 100h~*Mpc (k <0.06), one would revise

We deconvolve the signature of this noise from thepwards the value afg by ~2%(atz = 0.35) and by~4% at
density maps by applying the Wiener filter technique= 1.4. Since, however, the amplitude of the power spectrum

O redshift—space

A real—space -

r@-y@)sin %2 (13)

k3@
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GALICS GALICS simulation (Galaxies in Cosmological Simulations, Hatton
(vvds selections) et al. 2003). GALICS combines cosmological simulations of
dark matter with semi-analytic prescriptions for galaxynfia-
tion to produce a fully realistic deep galaxy sample. Inipart
ular we plot the density field of the < 24 flux-limited sim-
ulation as well as the density field recovered after applying
the pure flux-limited simulation all the VVDS target selecti
criteria (see Sect. 4.1). No qualitativeffdrence between the
density fields reconstructed before and after applying & th
simulation all the survey systematics is seen.

Clearly, a more gquantitative assessment of the robustness
and reliability of the VVDS overdensity field can be done by
studying its PDF.

4. The PDF of galaxy fluctuations
Fig. 3. 3D density field traced by the galaxy distribution in the VDS

02h Field (eft, 1641 galaxies), in the flux-limited (< 24) GALICS Once the three-dimensional field of galaxy density corgrast

simulation ¢ight, 9450 galaxies), and in the flux-limited GALICSJy has been reconstructed on a given sdalene can fully

sample after applying the VVDS target selection criteienier, describe its properties by deriving the associated B).

1656 galaxies). Data span the redshift interval [0.8, Inl¢ach cone, This statistical quantity represents the normalized pioditya

the galaxy distribution is continuously smoothed using aWidow  of having a density fluctuation in the rangg,(§q + ddg) within

function withR = 5 h™*Mpc which nearly corresponds to the mear, region of characteristic lengfrandomly located in the sur-

mter-partlcle separation in this same redshift inter¥éle cone met-_ vey volume.

ric was computed ass”m'nngM.Cosmmogy and the correct axis While the shape of the PDF of mass fluctuations at any

ratio between transversal and radial dimensions has besemed. . . . . .

The cones have approximate transverse dimensions bf‘8pc at given (,:O‘Q'm'(? epoch is theoret!cally ,We", constrained from

=1 and extend over 527 *Mpc. CDM simulations (see next section), little is known abow th
observational PDF of the general population of galaxiebén t
high redshift Universe. Even locally, this fundamentatista

on large scales is expected to downturn and to be systemiife has been often overlooked (but see Ostriker et al. 2003)
cally lower than predicted by Eq. (13), we safely concluds,th Notwithstanding, the shape of the galaxy PDF is strongly sen

with our computation scheme, the inferreg value should be sitive to the ects of gravitational instability and galaxy bias-

biased low by no more than2% and 4% in the first and lastNg, and its redshift dependence encodes valuable infesmat
redshift bin, respectively. about the origin and evolution of galaxy density fluctuasion

Projecting the results from real-space into the redshift- '_I'h_e shape of the PDF can be charaqterlzed in terms of its
distorted space (see Sect. 5), i.e., implementing theces statistical moments. In particular the variance of a zeeam

of large-scale streaming motions, we infer that the rms Bfld (Such as the overdensity field we are considering) is

galaxy fluctuations arerg = [0.55 + 0.10, 062 = 0.12, o0

0.71+0.11, Q69+ 0.14, Q75+ 0.14, 092 + 0.20] at redshift o& = (Jo)r = f 559r(34)ddy. (15)

z=[0.350.6, 0.8, 1.2, 1.2, 1.65] (see Fig. 2). Thus, the am- 0

plitude of og for a flux-limited | < 24 sample increases as aligher moments can be straightforwardly derived (see

function of redshift by nearly 70% between 0.3andz~ 1.7. Bernardeau et al. 2002, for a review). In the following, wé wi
drop the s#fix R, unless we need to emphasize it.

3.5. The 3-dimensional VVDS density field

L 4.1. Estimating reconstruction systematics using mock
The VVDS-02h galaxy density field reconstructed on a scale catalogs

R = 5 h™IMpc and in the redshift bin.8 < z < 1.1 is visually
displayed in the left most panel of Fig. 3. Note that the chos€or the purposes of our analysis, it is imperative to cheek th
smoothing scale nearly corresponds to the mean inter-galalxe various instrumental selectioffects as well as the VVDS
separation in the VVDS-02h samplezat 1. Figure 3 shows observing strategy are not compromising the determinatfon
the regular patterns traced by over- and under-dense gionthe PDF of galaxy fluctuations. In this section, we exploee th
the selected redshift interval. Specifically, we note thrathis region of the parameter space (essentially redshift andgmo
redshift slice, there are over- and under-dense regionshwhing scales) where the PDF of VVDS overdensities traces in a
extend over characteristic scales as large B30 h~*Mpc. A statistically unbiased way the underlying parent distiiu
more complete discussion of the “cartography” in such deep Possible systematics can be hidden in the reconstructed
regions of the Universe is presented by Le Févre et al. (2005@DF essentially because i) the VVDS redshift sampling rate
In the same figure, we also display the density field rés not unity; ii) the slitlets are allocated on the VIMOS mask
constructed in an analogous redshift range, using the GALI@iith different constraints along the dispersion and the spatial
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axis, and iii) the VIMOS field of view is splitted in fourfler choice of these particular limits is motivated by the facitth
ent rectangular quadrants separated by a vignetting cross. 5 h™*Mpc is the minimum smoothing scale for which the re-
We have addressed point iii) by designing a specific teleenstructed density field is unbiased over a substantiahid
scope pointing strategy which allows us to cover in a uniforinterval (see discussion below). Note, also, that belos/tiy-
way the survey sky region (see the telescope pointing giyatecal scale, linear regimes approximations, largely usethis
shown in Fig. 1 of Paper I). With the adopted survey strategyaper, do not hold anymore. The upper boundary is consttaine
we give to each galaxy in the VVDS-02h-4 field four chancdyy the transverse comoving dimensions covered by the first-
to be targeted by VIMOS, thus increasing the survey sampliegoch VVDS data (see Sect. 2), which is still too small for be-
rate (nearly 1 galaxy over 3 with magnitutle 24 has a mea- ing partitioned using bigger scale-lengths without introitig
sured redshift). significant noise in the reconstructed PDF (see the trassver
Concerns about points i) and ii) can be directly addressedmoving dimension of the VVDS-02h field quoted in Sect. 2).

using galaxy simulations covering a cosmological volume The PDF of the galaxy density contrasts computed using
comparable to the VVDS one. Thanks to the implementatigfe s-sample is compared to the parent distribution inflerre
of the Mock Map Facility (MoMaF, Blaizot et al. 2003), it iSfrom the p-sample in Fig. 4. We conclude that the distribu-
possible to convert the GALICS 3D mocks catalog into 2ion of galaxy overdensities of the s-samples = 8 and
sky images, and handle the 2D projection of the simulation 8§ h-Mpc scales is not biased with respect to the underlying
a pseudo-real imaging survey. Pollo et al. (2005), have thgtribution of p-sample galaxy fluctuations. Thus, the \&/D
built a set of 50 fully realistic mock VVDs surveys from thegensity field reconstructed on these scales is fietted by the
GALICS simulations to which the whole observational pipeli specific VVDS observational strategy.

and biases has been applied. By comparing specific propertie 4 i ovigent in Fig. 4 that the VVDS redshift sampling rate
of the resulting pseudo-VVDS sample with the true undegyir] not high enough to map in an unbiased way the low den-
properties of the pseudo-real Universe from which the sam%?ity regions of the Universe (log(® 65) < —0.5) when the

is extracted, we can directly explore the robustness, alsasel alaxv distribution is smoothed on scales ¢ &Moc. Fiqure 5
the limits, of the particular statistical quantities we arter- 9 y : . pC. g .
shows that incompleteness in underdense regions is adancti

ested in. . . o . .
In brief these include addeding to the 3D galaxy mocksoa]: redshift, with the bias in the low-density tail of the PD&-d

. R - S veloping and increasing as the redshift increases. As aofule
randomly simulated distribution of stars to mimic the satae Sthumb, the PDF of the s-sample starts to deviate signifigantl

contamination iecting our survey. Next, we have masked th rom the parent PDF when the mean inter-galactic separation
sky mocks using the VVDS photometric masks, i.e., we ha$ P 9 b

. . : re> of the survey sample is larger than the scale R on which the
implemented the same geometrical pattern of excludedmsgiq. ’ . : 1
. . : : . ield is reconstructed. Since we meas(i{g = 1)) ~ 5h~*Mpc
with which we avoid to survey sky regions contaminated by t 1 L
. . ?r(z = 1.5)) ~ 8h~~Mpc), the PDF of the density field recov-
presence of bright stars or photometric defects. Then, we h . , . ) . .
. . ered using a TH filter of radius B~*Mpc is dfectively un-
extracted the spectroscopic targets by applying the tasdet- . X . .
i - . iased (at least over the density range we are interested in,
tion code (VMMPS, Bottini et al. 2005) to the simulated 26) . L
SO . S i.e., log(1+ 6) > —1) only if the sample is limited ar< 1.
sky distribution. To each GALICS redshift, which incorptas Theref in the followi its obtained RE 5 h-1M
the Doppler contribution due to galaxy peculiar velocities ere ore(,jln tl efo ov_wgg, results obtained R pc
have added a random component to take into account erfdg quoted only qul_ :
in zmeasurements. Finally, we have processed the selected obOn scalek > 8 h™"Mpc, the agreement between the PDFs
jects implementing the same magnitude-distribution déifais  Of s- and p-samples holds true also for volume-limited sobsa
in redshift measurements which characterizes the firsttep®!es Specifically, the 2nd and 3rd moments of the PDF of over-
observations of the VVDS survey (see Paper | and Fig. 1). densities recovered using volume-limitsgamples on these
Since GALICS galaxies have magnitudes simulated in ti§gales are withind of the corresponding values computed for
same 4 bands Surveyed by VVDB7(\/’ R, |), we have ap- the parent, VOIUme-Iimitecp-SampleSin each redshift interval
plied the K-correction to obtain rest frame absolute magtes ©Of interest up te = 1.5.
and we have empirically re-derived all the selection fuorcdi To summarize, the results of simulated VVDS observa-
for the mock catalogs according to the scheme presentedioms presented in this section show that, at least on scales
Sect. 3. In this way we can also check the robustness of Re> 8 h™*Mpc, the VVDS PDF describes in an unbiased
techniques we apply for computing absolute magnitudes amey the general distribution properties of a samplé ef 24
selection functions (see Paper II). flux-limited galaxies up to redshift 1.5. In other terms, the
The PDF of galaxy overdensities obtained from the modR/DS density field sampled in this way is essentially free
samples has been finally compared to the PDF of the parfrom selection systematics in both low- and high-density re
population. For brevity, in what follows, we will cadtsamples  gions, and can be meaningfully used to infer the physica bia
(survey-samples) the mocks simulating the VVDS redshift sun the distribution between galaxy and matter. Obviouslg, t
vey andp-sample (parent sample) the whole GALICS simulaftepresentativeness of the measured PDF of VVDS overdensi-
tion flux-limited at 175 < | < 24. ties with respect to the “universal” PDF up2c= 1.5 is a dif-
The density contrasts have been calculated as describetenent question. Since the volume probed is still restddte
Sect. 3. In the following, we will restrict our analysis tethet a limited region of space in one field, the shape and moments
of smoothing scales in the intervRl = (5,10) h~*Mpc. The of the galaxy PDF derived from the VVDS-02h are expected
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Fig. 4. Tests of the PDF reconstruction scheme using the mocks VVDS 02 L E
samples extracted from GALICS. Theffdirential G(y,)) probabit 0.0L - s
ity distribution functions ofyy = 1 + d4 for the “observed” s-sample -5 -1.0 -05 00 05 1.0
(dotted line, shadowed histogram), and for the parent ppi(golid- Log(y,)

line). Note that the plotted histograms actually corressanG(yg) = Fig 5. The cumulative distribution function of density contragjs=
In(10)yg9(yg)) since the binning is done in log). The logarithmic 3 . s "on scalesR = 5 h-*Mpc, as recovered in fierent redshift
PDFs are computed for density fields smoothed using TH fibérs ;.o rvals for the s-sample (dotted line), and for the papesample

different sizes (indicated on the top of each panel). (solid-line). The flattened pedestal at the low-density efthe cu-
mulative distribution is due to low density regions in thegmple that
are spuriously sampled as empty regiofjs<£ —1) in the s-sample.

to deviate from the “universal” PDF of galaxies at this rdftsh

because of cosmic variance. Reducing the cosmic varianceiSe ¢ galaxy fluctuations is expected to be systematicadly b

one of the main goals of extending the VVDS to 4 indepera—Sed as a function of redshift
dent fields. Anyway, our 50 mock realisations of the VVDS- This dfect is clearly seen in the first correlation analy-

02h sample allow us to estimate realistic errors that irelhe sis of the VWDS (Paper Ill), and can be minimized by se-

contribution from cosmic variance. lecting a volume-limited sample. Therefore, we have defined
a subsample with absolute magnitude brighter thdf =
4.2. The PDF of VVDS galaxies: results —20+ 5logh in the rest frameB band 1350 galaxies with
0.7 < z< 1.5in the VVDS-02h field~800 of which are in the
Let us then investigate the evolution, as a function of tlido VVVDS-02h-4 region).
back time, of the observed PDF of VVDS galaxy fluctuations.  This threshold corresponds to the faintest galaxy luminos-
In an apparent magnitude-limited survey such as tlitg visible at redshiftz = 1.5 in al = 24 flux-limited sur-
VVDS, only brighter galaxies populate the most distant regey and it is roughly 0.6 magnitudes brighter(fainter) ttiae
shift bins, whereas fainter galaxies are visible only aiored- value of M recovered az ~ 0(~1.5) using the VVDS data
shifts. As more luminous galaxies tend to cluster more gfison (see Paper Il). The median absolute magnitude for this velum
than fainter ones (e.g., Hamilton 1988; Croton et al. 200w), limited sample is~—20.4.
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Fig.6. Top: the PDF per units of galaxy overdensitieG(§) = Fig.7. Redshift evolution of the standard deviationpiger panel)
In(10)yg(y)) is plotted for the volume limited VVDS sampléMg = and of the skewnesdoer panel) of the galaxy PDF on a scale
—20+ 5logh) at three diferent redshifts. The PDFs are computed for = 8 h-*Mpc for galaxies brighter tham = —20+ 5 logh. The cor-
density fields recovered using TH filters of size 8 andht8Mpc. responding local values, estimated on the same scale bprCettal.
Bottom: the corresponding cumulative distributions. Errorbarsi¢h,  (2004) using a subsample of the 2dFGRS having nearly the s@me
for clarity, are plotted only for the redshift bin2b < z < 1.5) rep  dian absolute luminosity of our sample, are representdultvigngles.
resent the Poissonian uncertainties. The flattened péd¢ste low- Error bars representslerrors, and, in the case of VVDS measure-
density end of the cumulative distribution is contributgdempty re-  ments, include the contribution from cosmic variance. Tinerbar on
gions ¢y = -1). og of the 2dFGRS is smaller than the symbol size.

We note, however, that the populations of galaxies with thiensity regions increases as a function of cosmic time. %or e
same luminosity at dlierent redshifts may actually befidir- ample, underdense regions, defined as the regions where the
ent. As we have shown in Paper Il, we measure a substangalaxy density field is log(% dg) < —0.5 on aR = 8 h™*Mpc
degree of evolution in the luminosity of galaxies, and, asszale, occupy a fraction of nearly 35% of the VVDS volume
consequence, with our absolute magnitude cut we are sejectit redshift 07 < z < 1.0, but only a fraction of about 25% at
M + 0.6 galaxies ar = 1.5, but M* — 0.6 galaxies ar = 0. redshift 125 < z < 1.5. Similar trends are observed when low-
Thus, the clustering signal at progressively earlier epachy ering the absolute luminosity threshold of the volume ledit
not be contributed by the progenitors of the galaxies that azample (and consequently lowering the upper limit of the red

sampled at later times in the same luminosity interval. shift interval probed) or when modifying the binning in rbds
The PDF of density fluctuations, in various redshift inteispace.
vals, and traced on scales of 8 anditéMpc by VVDS galax- If galaxies are faithful and unbiased tracers of the underly

ies brighter thanMs, is presented in Fig. 6. Note that the anaing dark matter field, then both thisfects, the peak shift and
ysis of the previous section guarantees that, on thesesscalee development of a low density tail may be qualitativetgin
the VVDS PDF fairly represents the PDF of the real underlpreted as a direct supporting evidence for the paradigmeof th
ing population of galaxies up o= 1.5. Figure 6 shows how evolution of gravitational clustering in an expanding Usrise.
the shape of the measured galaxy PDF changes acifts®di At variance with overdense regions which collapse, a net den
cosmic epochs. sity deficit @ < 0) in an expanding Universe brings about a
A Kolmogorov-Smirnov test confirms that the PDFs at difsign reversal of thefective gravitational force: a density de-
ferent cosmic epochs are statisticallyfeient (i.e., the null hy- pression is a region that induces dfeetive repulsive peculiar
pothesis that the three distributions are drawn from theesagravity (Peebles 1980). If gravity is the engine which dsive
parent distribution is rejected with a confiderige > 1-107%).  clustering in an expanding Universe, we thus expect that, as
In particular the peak of the PDF in the lowest redshift irtime goes by, low density regions propagate outwards and a
terval is shifted towards smaller values of the density istt progressively higher portion of the cosmological volume be
64 when compared to the peak of the PDF in the highest rezbmes underdense.
shift bin. Moreover, the shape of the distribution, alsovgha The observed evolution in the PDF could also indicate
systematic “deformation”. Specifically, we observe thealev the presence of a time-dependent biasing between matter and
opment of a lows tail in the PDF as a function of time on bothgalaxies. As a matter of fact, it can be easily shown that aanon
scales investigated. In other terms the probability of hgldw tonic bias, increasing with redshiftffers a natural mechanism
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to remap the galaxy PDF into progressively higher intervals ¢gPeebles 1980; Juszkiewicz et al. 1993; Bernardeau 1993)

density contrasts. Furthermore, in Le Févre et al. (2005c) we show that even the
We can better discriminate the physical origin of the otgeneral shape of the galaxy PDF deviates from a lognormal

served trends, i.e., if they are purely induced by grawitatir distribution, i.e., from the profile in terms of which the reas

strengthened by the collateral and cooperative actionas-bi PDF is generally approximated (see Sect. 5). Therefore, we

ing, by studying the evolution of the PDF moments. In Fig. gonclude that the PDF evolution is not caused by gravityelon

the redshift evolution of the rmsrj and skewnessSg) of the  the redshift scaling of its global shape and momefitcéively

overdensity fields (see Table 1) for tilg < —20 + 5logh indicates the presence of a time evolving bias.

sample are shown and compared to local measurements. We can deconvolve the purely gravitational signature and
Following the standard convention within the hierarchinvestigate properties and characteristics of the biasieg

cal clustering model, we define the skewn&ssin terms of tWeen matter and galaxies by comparing the galaxy PDF to

the volume-averaged two- and three-point correlationtions the corresponding statistics computed_fqr mass fluctustion

(Ss = é?g/é?g) noting that in the case of a continuogigfield Thus, we now turn to the problem of deriving the PDF of mass

with zero mean this expression reduceSto= (53)/(53)%. We fluctuations.

do not derive the moments3) and(s3) of the PDF by directly

applying the computation scheme given in Eg. (15), but by cd. The PDF of mass fluctuations

recting the count-in-cells statistics for discretendi=ots using in redshift-distorted comoving coordinates

the Poissonian shot-noise model (e.g., Peebles 1980; Bf;, 19 ] o ) ]
cf. Egs. (374) and (375) of Bernardeau et al. 2002, possible phe VVDS survey is providing a rich body of redshift data for

ases introduced by this estimation technique are discussedN@PPing the galaxy density field in extended regions of space
Hui & Gaztafiaga 1999). The corresponding values ahdSs a_nd over a W|_de mterval of cosmm_epochs. On th_e C(_)ntrfa\ey, th
for the local Universe (in redshift space) have been deriyed direct determination of the underlying mass density fieldligs

Croton et al. 2004 using the 2dFGRS. Here we plot the val@isociated PDF is a less straightforward process. Noesthel
corresponding to their21 < M — 5logh < —20 subsample, W& May gain insight into the mass statistics by using simula-

which actually brackets the median luminosity of our volum@ns and theoretical arguments. , -
limited sample. In the standard picture of gravitational instability, thefP

We can see that the rms amplitude of fluctuations of tﬁ)éthe primordial cosmological mass density fluctuatiorasss

VVDS density field, on scalest8*Mpc, is into a good approx- symed to opey a random Gausglan dlstrlbutlon..Once -th.e den
S i S . sity fluctuations reach the non-linear stage, their PDFifiign
imation constant over the full redshift baseline invedega . - ; ) .
. cantly deviates from the initial Gaussian profile and a grie
with a mean value of 94+ 0.07 over 07 < z< 1.5. . .
of phenomenological models have been proposed to describe

While the strength of clustering of galaxies brighter tha]-rgs shape (e Saslaw 1985: Lahav et al. 1993). In paaicul
M < —20+ 5logh does not change much in this redshift inter; e (¢.9. ’ ' ). In paatic

| h ic | han th lue inf it is well established in CDM models that when structure for-
val, each VVDS measurement is lower than the value inferrgeh i hag reached the nonlinear regime, the density istra

atz ~ 0O by Croton et al. (2004). In particular, our mean v_alul% comoving spacé (5) follow, to a good approximation, a log-
is ~10% smaller than the 2dFGRS value and théedence is 4 distribution (Coles & Jones 1991; Kofman et al. 1994;

significant at-2o" level. Taylor & Watts 2000; Kayo et al. 2001),

The skewnes$§s, which measures the tendency of gravi- 12 -
tational clustering to create asymmetries between undseder o _ (2nw?) Y= exp{ _[In(1 +96) + w?/2] } (16)
and overdense regions, decreases as a function of redshl(f(%. 1+6 2w?

We observe a systematic decrement not only internally to tgis approximation becomes poor in the highly non-linear
VVDS sample, but also when we compare our measuremepi§ime (e.g., Bernardeau & Kofman 1995; Ueda & Yokoyama

theR = 8, 10h~Mpc scales and reflects the fact that the prols|d as

ability of having underdense regions is greater at pregeotle ) )
than it was atz ~ 1.5 (where its measured value4€o lower.) = In[1 + (6%)]. (17)

The amplitudes of the rms and skewness of galaxy ove¥ high redshifts, the varianaes over stfficiently large scales

densities show an evolutionary trend dissimilar from th@ ,ose explored in this paper) may be easily derived usieg th
predicted in first and second order perturbation theory ff?ﬁear theory approximation:

the gravitational growth of dark matter fluctuations (see
Bernardeau et al. 2002 for a review). According to liner(2) = or(z=0)D(2) (18)

ear perturbation theory the amplitude of the rms of maSﬁ1 D()is the | h £ density .
fluctuations scales with redshift as in Eq. (18) while sedihere (2) is the linear growth rate of density fluctuations nor-

ond order perturbation theory predicts that, on the scaf@?“zed to unity az = 0 (Heat 1977; Hamilton 2001).
where the quasi-linear approximation holds, the growtle rat: Note that the observed redshift evolution of the skewnegssts

of <53> and Variancaéé)z are syncronized so that the skewthe opposite of what is expected also in generic dimensionat
nessS; of an initially Gaussian fields should remain constar@aussian models whe8& is predicted to increase with redshift.
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The lognormal approximation formally describes the distri L4 R
bution of matter fluctuations computed in real comoving eoor
dinates. On the contrary, the PDF of galaxies is observallipn
derived in redshift space. In order to map properly the mass
overdensities into galaxy overdensities the mass and galax
PDFs must be computed in a common reference frame. It has
been shown by Sigad et al. (2000) that an optimal strategy to
derive galaxy biasing is to compare both mass and galaxy den-
sity fields directly in redshift space. Implicit in this aparch is
the assumption that mass and galaxies are statistidédgtad
in the same way by gravitational perturbations, and thus, th
there is no velocity bias in the motion of the two components. I T e

A general model which allows the explicit computation of
the statistical distortions caused by peculiar veloctiags been 0.4
proposed by Kaiser (1987). This applies in the linear regime
(i.e., on large scales) and in the local Universe where red- e b L L b L
shift and distances are linearly related. At cosmologidésd d 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4
tances z, however, the mapping between real comoving co- z

ordinates X) and redshift comoving coordinateg)(i.e., the iy g Redshift scaling of the rms mass fluctuations in sphere of
pseudo-comoving coordinates inferred on the basis of the @bh—lMpC radius. Diamonds represents as computed from the
served I'EdShiftS, isless trivial, and we proceed to obtairthe ACDM Hubble volume simulation in real comoving spasespace),
following. while triangles represent the corresponding values reedvin the

In an inhomogeneous Universe, galaxies have motiomsishift perturbed comoving coordinatgsspace). The solid line is
above and beyond their Hubble velocity (e.g., Giovanelilet the analytical prediction for the scaling of in the y-space obtained
1998; Marinoni et al. 1998; Branchini et al. 2001). As a censising Eq. (30), while the dotted line represents trgpace evolution

quence, Doppler spectral shifts add to the cosmologicabsig predicted in real space. In both cases the power spectrurerairp
and the observed redshif) (& given by bations is the same and has been normalized in order to ntach t

simulation specificationss*(z = 0) = 0.9).
U(x)

Z=2+—=(1+2 (19)

c is a correcting factor which takes into account the fact, that
where z is the cosmological redshift in a uniform Friedmanhigh redshifts, distances do not scale linearly with reftisdmd,
Robertson-Walker metric and wheltgx) = v(x) -t = [v(x)lz  thus, that peculiar velocities cannot be simply added tehid
is the radial component of the peculiar velocityig the cosine space positions as in the local Universe. _
of the angle between the peculiar velocity vector and the-lin ~ The galaxy density field in the redshift-distorted space is

of-sight versof). related to the galaxy density in real space by the Jacobian of
The redshift comoving distance of a galaxy at the observ#ie transformation between the two coordinate systems
redshiftZis thus - -
B U(x)12 du(x)1?
wtas p) =p0|14 P2 1+ p@S 2| (29)
v= H_Ofo E(y) d. (20) At sufficiently large distances from the observer, neglecting the
where survey selection function (i.e., considering a volumeitad

redshift survey) and at first order in perturbations we obtai

E@ = [Qn(1+2°+(1-Qm-Q)(A+ 2+ ]2 (1) @) = 5:09 - p(ny .
pI T dx

The second term on the right hand side can be evaluated us-

(26)
At high redshifts £ > =), we can write

c z 9 u i ing linear-regime approximations and gravitational ibgity
Y= fo EG0) dy + -(1+2EQ@ (22)  theory. In comoving coordinates it is given by
2
which, in turns, gives the coordinate transformation freal r du - K M2H(@ dx(X) (27)
dx 1+z

comoving space to the redshift comoving spage

U(x)}'

X

wheref = dInD/dInais the logarithmic derivative of the lin-
ear growth rate of density fluctuations with respect to the ex
pansion factor(t). At redshiftz (corresponding to the comov-
ing positionx) a useful approximation is given by:

f(2 ~ Q¥E@ (1 +2%° (28)
1+z
p(2) = HEQD (24)  (see Martel 1991; Lahav et al. 1991).

y=x1+p@2 (23)

In this mapping, the cosmological tenp(2),



C. Marinoni et al.: The VVDS: Galaxy biasing upze= 1.5 813

, _Smoothing R=8 Mpc _ , The mass density contrasts in the redshift perturbed co-
0.3<2<0.6 0.6<z< 0.9 moving coordinates(y;, R) have been calculated at random
j©=0.70 positionsy; in the simulation volume, by smoothing the par-

] ticle distribution with a spherical top hat window of length
R = 8 h™'Mpc. Mass variances in fierent redshift bins are
then derived using Eq. (15). The result is compared to the
prediction of Eq. (30) in Fig. 8. Note that, even if it is clear
that measurements fer from cosmic variance due to the rel-
atively small volume sampled at each redshift, the preaficti
of Eqg. (30) are in agreement with the observed scaling of the
linear mass variance. The magnitude of the correction weith r
spect to the unperturbed case is also evident; mass flumgati
recovered in redshift space on &8Mpc scale, in the redshift
comoving coordinates, at= 0.5(1.5) are~25(35)% larger than
in real comoving space (the correction factor 7% in the lo-
cal Universe). Figure 9 shows that this apparent enhandemen
in the rms fluctuations results in a broadening of the mass PDF
recovered in the redshift comoving space. Thus, fiiece of
peculiar velocities is to shrink overdense regions andftatim
underdense regions, enhancing the probability of havirgela
Log(y) density fluctuations (both positive and negative).
Fig. 9. Onepoint PDFs of dark matter fluctuations (shaded area) com- We finally compare, in various redshift intervals, the accu-
puted using the Hubble volum&CDM cosmological simulation in racy with which the lognormal mass PDF derived in the red-
4 different redshift ranges over a volume which mimics the geoméhift comoving space (by using Eq. (30) in 17) approximates
try of the VVDS sample. The mass PDF has been recovered in @ ppF directly inferred from the Hubble volume simulation
rgdshift comloving space by smoo;[hing the mass-particbihﬂi&ioq (see Fig. 9). On a scale oﬂglMpC' the agreement between
with a TH window of sizeR = 8 hr“Mpc. Note that the plotted his- o 54\ tical and simulated mass PDFs is satisfactoryl at al

togram actually corresponds E(y) = (In10)yf(y) because the bin- . .
: . ; -~ redshifts. This holds true also when the mass PDFs recovered
ning (dlogy = 0.1) is done in lo = log(1 + 6). The dotted line
g (dlogy ) % o(1+ 9) onR = 5 and 10h~Mpc scales are compared.

represents the lognormal approximation derived in theaealoving . "
space using Eq. (16). The solid curve represents the logroam Thus, with a good degree of confidence, we can use
proximation computed adopting the variance parametéshown in  EQ. (30) to predict the PDF of mass fluctuations in redshst di
the inset) theoretically inferred using Eq. (30), which miscbeculiar torted comoving coordinates (the same coordinates where th
velocity distortions as a function of redshift. galaxy PDF is observed) and in a generic cosmological back-
ground. This allows us to speed up computation time and to
frame the results about the biasing function in a generie cos
mological model.
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By combining the previous results we obtain

8,(y) = Sx(NIL + u® (2)]. (29)

which reduces to the Kaiser (1987) correction whken0. 6. Measuring galaxy biasing

The relation between the azimuthally averaged varianggsihis section we describe the method applied to determine
measured in real and redshift comoving space is the relationship between galaxy and mass overdensitias. Th
2 1, 2 galaxy overdensity fieldy depends in principle on various as-
(2 =1+ 3 f(9+ c “@| @. (30) trophysical and cosmological parameters such as spat po
tion (r), underlying matter density fluctuations (scaleR with
We have tested the validity of Eq. (30) in the high redshift dQynich the density field is reconstructed, cosmological t{@e
main using the Hubble volumé-body simulations carried Outgalaxy colors, local gas temperature, non-local envirartme
by the Virgo consortium (Colberg et al. 2000). This is a largsyc
numerical experiment which allows the simulation of mass su ko the purposes of this study, we will rely on the following
veys along the observer past light cone. The simulated magsp|ifying theoretical assumptions:
distribution is computed in ACDM cosmogony with param-
etersQ, = 0.3,Q, = 0.7 andHg = 70 km st Mpc™t. The i) the dficiency of galaxy formation on a given cosmolog-
volume covered by thibl-body simulation is large enough that ical scale is sensitive only to the underlying mass distri-
the mass survey extracted along the diagonal of the sirounlati  bution. This means that the galaxy fluctuation field is in
cubes extends up to the redshift of interest i.e., the rétasiu- a reasonably tight one-to-one relationship with the under-
ered by the first-epoch VVDS data#£ 1.5). In this simulation lying mass fluctuation field, and that the biasing scheme
the mass-particle resolution i2 10'*h~1M,, and the present  may be formally represented via the relationship =
epoch is defined by a linear rms density fluctuation in a sphere b(z 6, R)§. While such an approach represents a non-trivial
of radius 8h~*Mpc of og = 0.9. step forward in understanding the properties of the biasing
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function b (if compared, for example, to constant paranprescriptions of Dekel & Lahav (1999), we characterize the b
eterizations of the biasing relation), it is however evidemsing function as follows:
that the biasing function could show, in principle, a more
. 2
complex functional dependence. b= (P©) 5% (32)
ii) The current theoretical understanding of how clustgrarf (62)
DM proceeds via gravitational instability in the expandin
Universe is well developed, i.e., the PDF of mass fluctu-
ations of the real Universe can be safely derived via ap, _ (0%(6) 6%
alytical models oN-body simulations (see discussion in- = (52)
Sect. 6) In particular, in what follows, we will consider a .
ACDM background mass distribution locally normalized t¥here the parameter measuring the slope of the linear regres-
og(z=0) = 0.9. sion of 55 on ¢, is the natural generalization of the linear bias
iii) The redshift distortions fiect the densities of galaxies andParameter defined in equation 1 ésfdis an “unbiased estima-
mass in a similar way, i.e., there is no velocity bias betwedr" of the linear biasing parameter definedsgs= b%, when

these two Components’ and ga'axies follow the matter ﬂow_e l?iaS relation is deterministic, i.e., non-stochadiie ratio
r = b/b_ is the relevant measure of nonlinearity in the biasing

relation; it is unity for linear biasing, and it is either dgr or
6.1. The method smaller than unity for nonlinear biasing.

As described in Sect. 1, we derive the relationship between The errors in the measured values of the biasing parame-
galaxy and mass overdensities in redshift spéige= 54(5) ter.bL have been computed using independent mock catalogs
as the one-to-one transformation which maps the theotetigdiich implement all the selection functions of the VVDS. Jhi
mass PDF (6) into the observed galaxy PDs,). A similar allows us to i.ncorporate in our error estimates the unaerés
method to derive the biasing function has been proposed &t to cosmic variance.

tested using CDM simulations by Sigad et al. (2000) (see also

Szapudi. & Pan 2004). This same t'echr)ique has been recegtly Testing the method

applied in diferent contexts by Marinoni & Hudson (2002) to

derive the mass-to-light{ = M(L)) and the X-ray-to-optical Before applying the biasing computation scheme (Eq. (31)) t
(L = Lx(L)) functions for a wide mass range of virialized sysVVDS data, we have tested that the method can be meaning-
tems, and by Ostriker et al. (2003) to explore the void phenofflly applied, i.e., it is free of systematics when implertegh

(33)

ena in the context of hydrodynamic simulations. with samples of simulated galaxies which mimic all the obser
Using Eq. (1)—(3), we obtain the biasing functib) as Vational systematics of our sample.
the solution of the following dferential equation The procedure consists of computing the biasing function

ds = b(dp)d, between the density fields reconstructed us-
{59(_1) =-1 ing an s-sample (representing the pseudo-survey samge, se
, _ Sect. 4.1) and the density fluctuati f the corresponding
b'(8)5 + b(6) = f(6)g(5g) ™" p-sample (representing the pseudcfrb:gl Universe). We dlave
where the prime denotes the derivative with respeét tb(s) ready determined the range of redshift, density contrasts a
andg(s) are the PDF of mass and galaxy fluctuations respestnoothing scales where the sample simulating all the VVDS
tively, and the initial condition has been physically sfiediby selection functions (s-sample) trace the underlying dp i
requiring that galaxies cannot form where there is no mass. galaxies (p-sample). We thus expect, for consistency, that
With this approach, we loose information on a possibldat range, the biasing between the two samples derived by
stochasticity characterizing the biasing function. Theamd applying our computation scheme (Eq. (31), using the PDFs
tage is that we can provide a measure, on some characterigtithe s- and p-samples) is independentspfand equal to
scalesR, of thelocal, non-linear, deterministic biasing function b(6p) = 1.
(Eq. (2)) over the continuous redshift intervad & z < 1.5. Results are presented in Fig. 10 for twofeient TH
We have obtained the biasing functib{@) by numerically smoothing scales. Note that a log-log density plot is used in
integrating the dterential Eq. (31), i) in dferent redshift in- order to emphasize the behavior of the biasing function in un
tervals in order to follow the evolution di(6) as a function of derdense regions. We conclude that on sdales8 h-*Mpc the
cosmic time, and ii) using matter and galaxy PDFs obtained bgnsity recovered by a “four-passes” VVDS-like survey is no
smoothing the density fields dd= 5, 8, and 1th~*Mpc in or- biased with respect to the underlying distribution on any-de
der to test the scale dependence of the galaxy biasing umctisity scale and in any redshift interval upze: 1.5. As a matter
The information contained in the non-linear functibf@) of fact, the linear bias parameter with which informatiom-€o
can be compressed into a single scalar which may be easdlined in the biasing function can be at first order approxéuia
compared to the constant values in term of which the biasirggy, ~ 1 and the biasing relation does not show any significant
relation is usually parameterized (see Eq. (1)). Since,dfy ddeviation from linearity as indicated by the fact that thea-
inition, (b(6)s) = 0, the most interesting linear bias estimarameter is also very close to unity.
tors are associated to the second order moments of the PDFs|f the density field is smoothed ont51Mpc, the dfects of
i.e., the variancé&é) and the covarianc@y ). Following the the incompleteness in low-density regions (already dsedis

(31)
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Fig. 10. The simulated biasing function (sollihe) at diferent cosmic epochs, between the density field traced byshenple (GALICS data
simulating the VVDS sample, see Pollo et al. (2005) and Set}.and the density field traced by the p-sample (GALICS datalating the
real underlying distribution of galaxies). represent the linear bias parameter evaluated from théeanlbiasing function using the estimator
given in Eq. (32). The dashed line is drawnbat= 1 and represents the no bias case. The central cross is éoeme€ and represents the
64 = 6 = 0 case. The parameter measures the deviations from the linearity. Blexy overdensities are reconstructed using a TH window of
sizesR = 5 h™*Mpc (upper panel) andR = 8 h™*Mpc (lower panel). The shadowed area representsetrors in the derived biasing function.

in Sect. 4.1, see Figs. 4 and 5) become evident. Underdetise values independently derived in Sect. 3.4 on the basis of
regions (log(k dp) < —0.5) in volumes at redshift greater tharthe results of the analysis of the clustering properties\6D%
1 are poorly sampled with the VVDS survey strategy. galaxies (Paper ).

In the same spirit, we have also solved Eq. (31) to deter- An empirical fit of the biasing function is obtained
mine the biasing relation between the PDF of the Hubble vdly using a formula similar to the one proposed by
ume mass fluctuations and the lognormal approximation givBekel & Lahav (1999)
in Eq. (16). The biasing relation between these tvitedént de- a
scriptions of the mass density field is linear and consistétht  64(5) = {2:20)6(12(32 L g i 8
the no-bias hypothesis between the two representatiorsgeof t 2
density field on the scales we are interestedRre(5 h™*Mpc ~ which best describes the behavior of biasing in underdesse r
and log(1+ 6) > —1). gions ¢ < 0), either the second order Taylor expansion of the

density contrast of dark matter (Fry& Gaztafiaga 1993)

(34)

7. The biasing functionupto z~ 1.5 2. by
Sg= » o (35)
7.1. Results K

The numerical solutions of Eq. (31) for tiédy = —20+51logh  which allows an easier comparison of our results with other

volume-limited VVDS sample are plotted in various redshifitudies. The best fitting parameters of these non-lineaoapp

slices, in Fig. 11 for the cas@= 8 and 10h~*Mpc. Note that imations are quoted in Table 2.

alog-log density plot is used in order to emphasize the behav  The dependence of the shape of the biasing function on

of the biasing function in underdense regions (note thdtese¢ galaxy luminosity is plotted in Fig. 12. Results are shown at

units linear biasing appears as a curved line). the median depth of the VVDS sample (in the redshift bin
The corresponding parametdgsandr (also computed for 0.7 < z < 0.9) where faint objectsXlg < —17.7 + 5logh)

the whole flux-limited sample) are quoted in Table 1, togethare still sampled.

with our estimates of the second moment of the galaxy PDF In Fig. 13 we show the redshift evolution of the linear bi-

or and of the skewness parameter Both these statistics haveasing parametdns_ computed over the redshift intervald0<

been computed as described in Sect. 5. Also note thatthessalen < 1.5 for both the flux and volume limited samples. We

of og measured for the flux-limited sample are consistent wittan conclude that biasing is not changing with cosmic tinte fo
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Table 1.Bias measurements from the VVDS first epoch data.

R Redshift range Mg Nga  br r OR S;3
h-*Mpc
5 04<z<07 No 1583 B7+015 095 094+015 12+0.3
07<z<09 1044 095+0.15 0.96 098+0.15 14+03
09<z<11 759 097+0.13 0.97 03+013 11+03
5 04<2z<07 -18.7 610 6+0.17 0.97 118+0.17 16+03
07<z<09 726 103+0.15 0.97 105+015 16+03
09<z<11 751 100+0.14 0.97 ®7+014 15+03
5 04<2z<07 -20 160 110+0.18 0.97 128+018 14+04
07<z<09 229 112+0.17 0.99 118+0.17 11+03
09<z<11 289 118+0.15 0.97 117+015 14+04
8 07<z<0.9 No 1263 02+020 097 067+020 16+04
09<z<11 864 103+0.16 096 074+0.16 16+03
11<z<13 440 121+012 096 082+0.12 13+03
13<z<15 234 151+010 0.95 06+011 10+03
8 07<z<09 -18.7 879 ®M8+021 098 075021 16+04
09<z<11 813 101+016 0.97 072+0.16 18+03
8 07<z<09 -20 279 17+023 098 089+023 17+04
09<z<11 327 130+017 0.99 094+0.17 18+03
11<z<13 251 133+0.12 096 088+012 12+03
13<z<15 169 156+011 095 099+011 11+0.3
10 07<z<0.9 No 1425 103+022 091 066+022 16+04
09<z<11 955 105+0.18 0.97 064+018 17+04
11<z<13 480 117+013 090 068+0.13 13+03
13<z<15 250 155+0.11 093 084+013 12+03
10 07<z<09 -18.7 991 1D3+025 095 069+025 15+04
09<z<11 900 103+0.18 0.96 063+018 17+03
10 07<z<09 -20 316 114+025 092 075+025 16+04
09<z<11 360 126+020 0.97 078020 18+04
11<z<13 266 136+0.14 0.91 078+0.14 13+03
13<z<15 175 154+0.13 093 084+013 13+03

Table 2. Best fitting parameters of the non linear biasing modelsmgineEgs. (34) and (35). Errors do not include cosmic variance

R Redshift MG a a a az bo b, b,

h~*Mpc range

8 07<z<09 No 036+003 136+011 060+012 -0.01+002 010+0.06 088+0.10 -0.12+0.08
09<z<11 035+003 136+040 108+0.10 -0.08+002 023+0.06 118+0.09 -0.20+0.06
11<z<13 039+004 164+013 114+0.11 -008+002 024+0.07 126+0.10 -0.22+0.06
13<z<15 054+0.05 234+030 146+0.14 -011+0.02 037+012 157+0.15 -0.24+0.08

8 07<z<09 -20 025+005 167+020 125+0.16 -0.09+003 018+0.10 130+0.15 -0.20+0.08
09<z<11 040+0.06 212+033 120+0.16 -005+0.02 023+0.17 129+0.16 -0.12+0.08
11<z<13 045+004 186+013 129+0.13 -011+002 031+008 140+0.13 -0.26+0.06
13<z<15 048+ 005 251+030 146+0.16 -010+002 033+014 155+0.15 -0.22+0.08

10 07<z<09 No 025+0.03 085+010 144+021 -023+0.06 017+007 120+015 -030+0.12
09<z<11 018+002 120+0.08 123+0.13 -018+004 020+0.04 119+0.09 -0.34+0.08
11<z<13 039+0.04 130+011 104+0.13 -008+0.03 026+006 118+0.10 -0.22+0.08
13<z<15 054+004 209+013 141+015 -014+003 039+0.08 155+0.12 -0.32+0.08

10 07<z<09 -20 021+003 133+010 145+0.16 -022+0.04 018+006 126+0.11 -0.28+0.10
09<z<11 018+004 151+015 138+0.16 -013+003 020+0.08 136+0.14 -0.26+0.08
11<z<13 038+004 137+017 150+0.15 -013+003 037+010 150+0.14 -0.26+0.08
13<z<15 022+0.05 176+020 183+0.16 -018+0.03 033+0.12 173+0.17 -0.34+0.08

z < 0.8, while there is a more pronounced evolution of biasing In Fig. 14 we show the dependence of the linear biasing pa
in the redshift interval [0.8, 1.5]. In particular, thefiidérence rameter on galaxy luminosity. Intrinsically brighter geles are
between the value dfi at redshiftz ~ 1.5 andz ~ 0 for a more strongly biased than less luminous ones at every fédshi
population of galaxies with luminosityls < —20+ 5loghis and the dependence of biasing on luminositg at 0.8 is in

Ab_ ~ 0.5+ 0.14, thus significant at a confidence level greatgood agreement with what is observed in the local Universe
than 3r. (Norberg et al. 2001).
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Given the dfference in the restame colors of elliptical is possibly physically caused by the fact that galaxies do no
and irregular galaxies and the fact that the obsedvé@nd form in very low-density mass regions, i.e., below some fi-
corresponds to bluer rest-frame bands at higher redshét, hite mass underdensity the galaxy formatificéency drops to
relative fraction of early- and late-type galaxies in éuvand zero. Using the biasing relation given in Eq. (34) the chimrac
limited survey will change as a function of redshift. istic mass density threshobd below which very few galaxies

Specifically, the observedftierence in thd-band luminos- form (54 < —0.9), can be approximated as
ity function of early- and late-types (Zucca et al. 2005)lies 1+ log(1+ ag)
that the VVDS survey selects preferentially late-type gas log(1+ &) ~ ——M8—-
at higher redshift. It is known that at = 0 late-type galax- &
ies cluster less strongly than early-types (e.g., Giovagiehl. There is evidence that this mass-density threshold, ctearac
1986; Guzzo et al. 1997; Giuricin et al. 2001; Madgwick et ailzing regions avoided by galaxies, increases as a function o
2002; Zehavi et al. 2002), and, thus, we might observe a-variadshift (see Fig. 11) and luminosity (see Fig. 12). If we-con
tion of the amplitude of density fluctuations at high redshifsiderR = 8 h~*Mpc and the redshift bin.@ < z < 0.9 we
just because the morphological composition of our samgiee that while faint galaxies seem to be present even where
changes. the mass density contrast is very low (left panel of Fig. 12,

In order to disentangle the spurious morphological conttdg(1l+ dc) = —0.96+ 0.09),
bution to the observed evolution of the global biasing func- brighter galaxies do not seem to form in deep mass under-
tion we have splitted our sample according to rest frame cdlensities (right panel of Fig. 12, logilé:) = —0.73+ 0.11).
ors, selecting a red B(— 1) > 0.95; 849 galaxies in the Therefore low-density regions are preferentially inhedbiby
4-passes region with > 0.7) and a blue subsample of galaxiow luminosity galaxies.
ies (B - 1)o < 0.68; 1891 galaxies witla > 0.7). These color Moreover the mass-density threshold below which the for-
cuts roughly correspond to selecting, respectively, moigip mation of bright galaxiesXlg < —20 + 5logh) seems to be
ical types< Il and IV according to the classification scheminhibited increases, irrespective of the scale investigjgsee
devised by Zucca et al. 2005 for the VVDS sample. Fig. 11) as a function of redshift. On a sc&e- 8 h-*Mpc, the

Clearly, this subsample selection does not corresponeto tAreshold shifts from log(% ¢c) = -0.73+ 0.10 atz = 0.8 to
ideal case of a redshift survey sampling galaxies accoringlog(1+dc) ~ —0.55+0.07 atz = 1.4 This suggests that galaxies
their rest-frame colors; however, useful information atdifs of a given luminosity were tracing systematically higherssia
ferences in clustering between red and blue populations cuerdensities in the early Universe, i.e, as time progssse
still be inferred. galaxy formation begins to take place also in lower density

Note that the hypothesis on which the technique of corigaks.
paring mass and galaxy density distributions is based (8gct i) Even in regions where the mass density distribution is
can be straightforwardly generalized to compute the bipsiflose to its mean value ¢ ~ 1) bright galaxies are not
between the density distributions offiégirent galaxy types. In unbiased tracer of the mass-overdensity field (Fig. 11)s Thi
particular, we assume that the large scale velocities efdatl can also be seen by settidg= 0 in Eq. (34) and noting that
early types are not dissimilar relative to each other (aséfi Jg(0 = 0) = a > 0 for both analyzed samples (flux- and
fectively observed at = 0 e.g., Dekel 1994; Marinoni et al. volume-limited) in all redshift ranges (see Table 2). Tleisuit
1998) i.e., the two velocity fields are noisy versions of thee IS at variance with what is expected within the simple linear
underlying field. biasing picture, where, by constructi@g(é = 0) = 0.

Results about the color dependence of biasing are summa-iii) In higher matter-density environments«d > 1) galax-
rized in Table 3 and graphically presented in Fig. 15. The ré& were progressively more biased mass tracers in the past,
sample is systematically a more biased tracer of mass tleanitB-, the local slop&(s) systematically increases with redshift
blue one in every redshift interval investigated (il#.,> b?), ©on every scale investigated (Fig. 11). There is some inidicat

but the relative biasing between the two populations islpeathat, at the upper tail of the mass density distributionagials
constantif'/b® ~ 1.4 + 0.1) are anti-biased with respect to mass on all scales (i.elotad

slope ish(s) < 1 for § > 1). Antibiasing in overdense regimes

] ) ] is a feature actually observed in simulations (e.g., Sigad.e
7.2. Analysis and discussion 2000; Somerville et al. 2001) and expected in theoreticalimo
els (e.g., Taruya & Sato 2000). Physically this could be due t
the merging of galaxies which reduces the number density of
Here we examine and interpret the results derived in the pugsible objects in high density regions or because galaxyéo
vious section. We begin by discussing the general shape=of tion is inhibited in regions where the gas is too hot to calap
non-linear biasing function, for the global populationgdiffer- and form stars.
ent density regions. Our results can be summarized as fellow iv) In general the linear approximatiorffers a poor de-

i) in underdense regions L6 <1) the local slope of the scription of the richness of details encoded in the biasimgf
biasing functiorb() is always larger than unity even when thdéion. As a matter of fact the linear biasing function (dottiee
global slope id, < 1 (see for example Fig. 12). The fact thain Figs. 11 and 12) poorly describes, in many cases, the ob-
galaxies in low-mass density regions are always positisely served scaling of the biasing relation (solid line). At the c
ased with respect to the mass distribution (i.e., locally 1) moving scales oR = 5, 8 and 1th~*Mpc, non-linearitiesin the

(36)

7.2.1. Biasing for the global galaxy population
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Fig.11. The observed biasing function (solitie) recovered for the density field smoothed on scétes 8 h™*Mpc (upper panel) and

10 h™*Mpc (lower panel) and for diferent redshift bins (from left to right) in the volume-lirét VVDS sample (g = —20 + 5logh). The
dotted line represents the linear biasing matje: b, ¢ while the no-bias casdy( = 1) is shown with a dashed line. The central cross is for
reference and represents the= 6 = 0 case. The shaded area representsrtors in the derived biasing function. Errors take intooart the
noise in the observed galaxy PDidj)), but do not include uncertainties due to cosmic variance.
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Fig. 12. The biasing function (solid-line) on scalBs= 8 h™'Mpc and in the redshift interval.® < z < 0.9 computed for dferent luminosity
classes. Symbols are as in Fig. 11.

biasing relation are typically (r) < 10% in the redshift range parameteib,. depends on the smoothing scale. Any possible
investigated. We find that the ratip/b; between the quadratic systematic variation, if present, is smaller than the atugé
and linear term of the series approximation given in Eq. (36jour errorbars<{0.15). This scale independence in the biasing
is nearly constant in the redshift rangd & z < 1.5 and does relation extends into the high redshift regimes similaraton
not depend on luminosity (i.e. it is nearly the same forfthe- sions obtained in the local Universe by the 2dFGRS on scales
and volume-limited subsamples) or smoothing scale. We find h~*Mpc (Verde et al. 2002). Moreover our results may
that, on averagéy,/b; ~ —0.15+ 0.04 forR = 8 h"'Mpc and be interpreted as a supporting evidence for theoretical-arg
bo/by ~ —0.19+ 0.04 forR = 10h~*Mpc. ments suggesting that bias is expected to be scale-independ
To facilitate comparison with other studies, which geneen scales larger than a few'Mpc (e.g., Mann et al. 1998;
ally focus on the linear representation of biasing, we nosv diWeinberg et al. 2004).
cuss the properties of the linear approximation of our bigisi  Since we find no evidence of scale-dependent bias, and
function. The general characteristics of the linear patantie  since with diferent R scales we are probing firent red-
can be summarized as follows: shift regimes, in Fig. 13 we have averaged the linear biasing
v) by inspecting Table 1, we do not find any signifparameters measured on 5, 8, andht&Mpc scales (values
icant evidence that the global value of the linear biasirguoted in Table 1) in order to follow, in a continuous way, the
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Linear bias evolution
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Fig. 13. The redshift evolution of the linear biasing paramdderfor  Fig. 14. Comparison between the galaxy linear bias parameter mea-
the volumelimited (M¢, < —20+5 log h) subsample (filled squares) issured in the redshift interval @ < z < 0.9 for 3 different luminosity
compared to the evolution of the biasing parameter for thelevfiux-  classes (squares) and the corresponding local estimateisigd by
limited VVDS-02h sample (empty squares). Since there isigwifs the 2dFGRS (triangles). Points with increasing sizes spoed to
icant evidence of scale dependence in the biasing relatierhave three diterent volume-limited VVDS subsamples, Mg — 5logh <
averaged the biasing parameters measured on 5,8, amd'Mpc -17.7,< -187 and< -20, respectively. For clarity, squares with in-
scales in order to cover the full redshift baselind @ z < 1.5. For creasing size have been progressively displaced rightieaaloid
clarity, only the errorbars corresponding to the volunmeitied sample crowding. Thez~0 measurements have been interpolated by using
are shown. The triangle represents zhe0 bias inferred for 2dFGRS the formula describing the luminosity dependence of the=RIE bias
galaxies having mediab/L* ~ 2 (i.e., the median luminosity of the parameter (Norberg et al. 2001), the bias parameter fordR&RSL*
volume-limited VVDS sample) as explained in the text. sample (i.e.b. = 0.92 (Verde et al. 2002)) and the median luminosity
of the three VVDS subsamplek (L*=0.52,0.82,2.0 respectively).

redshift evolution of the linear galaxy biasing over thegtar
redshift baseline 0.4« z < 1.5. Figure 13 shows thdt out of the hottest (and rarest) regions of the Universe, ithg b
for galaxies brighter thamig = —20 + 5logh changes from ing decreases. Finally, we also note that in order to dehee t
1.10+0.18 atz~ 0.55t0 155+ 0.12 atz~ 1.4. biasing function we have assumed that there is fleidince in

An even steeper variation is observed for the biasing of ttee velocity field of the luminous and matter componentseAft
flux-limited sample, indicating that biasing depends oraggpl galaxies form, they are subject to the same gravitatiomakf®
luminosity. Figure 13 shows that the ratio between the ampéis the dark matter, and thus they tend to trace the dark matter
tude of galaxy fluctuations and the underlying mass fluctudistribution more closely with time as shown by Dekel & Rees
tions declines with cosmic time. This scaling feetively pre- (1987); Fry (1996); Tegmark & Peebles (1998).
dicted within the framework of the peaks-biasing theoedtic  vi) In Fig. 13 we also show, for comparison, the value of
model (Kaiser 1984). At early times, galaxies are expeatedthe 2dFGRS linear biasing parameter inferredzat 0.17
form at the highest peaks of the density field since one needste efective depth of the survey) as the ratio between the
dense enough clump of baryons in order to start forming.stasg value measured by Croton et al. 2004 (in redshift-distorted
Such highe- peaks are highly biased tracers of the underlyirgpace; see their Figs. 3 and 4) for a sample of objects with
mass density field. According to this picture, astime preges —21 < Mg—-5logh < —20 (which actually brackets the median
and the density field evolves, galaxy formation moves to tewduminosity of our volume limited sample2L*), and the rms
o peaks, nonlinear peaks become less rare events and thfumass fluctuations (in redshift-distorted space) iIn@GDM
galaxies become less biased tracers of the mass density fie&tkground (see Sect. 6). This valud 07+ 0.06) is in excel-
Additional “debiasing” mechanisms may contribute to the ollent agreement with what one would independently obtain by
served scaling shown in Fig. 13. It is likely that the densesbmbining the linear bias parameter measured by Verde et al.
regions stop forming new galaxies because their gas becort302) for the whole 2dFGRS (14+0.11) with the bias scaling
too hot, cannot coolféciently, and thus cannot collapse andaw recipe of Norberg et al. (2001), i.é(z= 0.17,L = 2L*) =
form stars (Blanton et al. 1999). As galaxy formation movels07 + 0.13.
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We can conclude that the time dependence of biasingTible 3. The biasing parameters for red and blue VVDS subsamples
marginal (d/b ~ 7 + 25%) forz < 0.8 while it is substan onascal®k =8h"Mpc.
tial (db/b ~ 33 £ 18%) in the resdhift interval [0.8—1.5]. The

observed time evolution of bias is well described by the #mp ~ Redshift Volume  b® by bP
scaling relationshifp, = 1 + (0.03+ 0.01)(1+ 2)33%6 in the range limited
interval O< z < 1.5. 07<z<09 No 13+02 13+05 10x05
. . o . 09<z<11 No 1302 14+05 11+04
Assuming a Ilngar p|e_1s_|ng _scheme, one may note thatthis 11 ., _ 13 No 14102 16+05 12404
result was already implicit in Fig. 7 of Sect. 4. The rmsfluctu 13,15 No 14+03 23+04 16+04
ations of the mass density field on &8 Mpc scale decrease 57<7<09 —20 14+03 15+:06 11:x06
monotonically with redshift by a factor 0f22% and~23% 09<z<11 =20 13+03 16+06 12+05
in the redshift intervals [0.17-0.8] and [0.8-1.4], resjpety; 11<z<13 =20 15+02 20+05 13+04
thus, a nearly constant bias is predicted in the redshifyjgan 13<z<15 -20 13+03 21+04 16+04

z = [0.17-0.8] because the rms fluctuations of the galaxy den-

sity field are also decreasing by a factel6% in this same ) o ) .

interval. Since, insteadss of galaxies is marginally increasing®f redshift of the biasing of bright red and blue objects even
in the rangez = 0.8-1.4 (dr/o ~ 10%, see Table 1), over thisif; because of the large errorbars, this trend is not skedity

redshift baseline the biasing evolves rapidly. significant.

vii) Bright galaxies are more biased mass tracers than the We can compare our results to the biasing measured for

general population (see Fig. 12). This result confirms and egg(tremely red objects (EROS), i.e., objects with extremely

tends into the high redshift domain the luminosity depeltrelenred colors (R — Klvega > 5). Using the results of the cor-

of biasing which is observed in local samples of galaxi%?lation analysis of Firth et al. (2002), we obtain, for thei

(e.g., Benoist et al. 1996; Giuricin et al 2001; Norberg et al ~ vesa> 3. Hvega< 20.5 sample (which has a median blue

i i - _ EROY 5 -
2001; Zehavi et al. 2002). Specifically, in Fig. 14 we show t sm'n%S'WM?h_ 20-?t+ SflnghéapL ¢ SEZ 23021) 2h3i 0‘6|' q
dependence of galaxy biasing from luminosity measureddn t ons elrlng ER?Orgsu'tz 0 Ka e g' (h' h)’ w ﬁl analyze
redshift interval % < z < 0.9 using three dferent volume- a sample o WithR — K)vega > 5 (which roughly cor-

limited VVDS subsamples (i.eMg—5logh < ~17.7, < 187 r?Sgo?ﬁSﬂ;gF!gg( H)vciga2 > 32 Klveqlglh< 19.2|sam?Ie:[r\]/ve Ccl’”'
and <—20 respectively) and compare their linear biasing pg- oc oz ~ L. ) ~ 4+ 1. These values for the galaxy

rameters with those observed locally for a sample of obje @sing are respectively0.5 and 1.8 higher than that mea-

- ; o ed for our sample of brighiMlg < —20+ 5logh) but mod-
having the same median luminosities of the VVDS subsampzelré;tely red galaxiedo[(z ~ 1.2) = 2+ 0.5). One may inter-

ie., L/L* =0. .82, 2. tively). The local estimat : .
(ie.L/ 052, 0.82, 2.0 respectively). The local estimates t this results as an indication for the reddest objedisgbe

have been computed on the basis of the scaling relationsmg ¢ v biased th deratelv red galaxi £ simil
b/b*= 0.85+ 0.15L/L* derived by Norberg et al. (2001) us-1ore strongly biased then moderatély red galaxies ot simiia

ing the 2dFGRS sample, assuming thealue given by Verde luminsity. Anyway, given the large errorbars, the evidetie,

et al. (2002). As shown above for the volume-limited sampl tzt ; 12, tlhet.blasmg f%;ope:t!es 0: ﬂ:e?et.mfdr?ml)]f. se-t
no significant evolution is seen up o~ 0.8 also when the ected populations are lierent 1S not statistically significant.

. C As a matter of fact, the values quoted above are also consiste
dependence of bias from luminosity is analyzed. ) 7 o
P . y ) y i with an alternative hypothesis, i.e., the strength of thé®©BR
_ Finally, we note that, as already discussed in Sect. 5, galg . ations with respect to the mass fluctuations is notexce
les with the same luminosity at flierent redshifts may ac-yjona) when compared to the density fluctuations observed in

tually cor.res.por?d to cﬂierent. populgtiops. Since, as we havg sample of high redshift, moderately red galaxies of simila
shown, biasing increases with luminosity also at high rédShluminosity.

and since the measured value/df for our sample at redshift . specific values of the biasing parameter at each cos-

z= 0.4(1.5) (Paper lI) is fainter(brighter) than the cuffmag- mic epoch are ffiected by large errors due to the sparseness
. o ,
nitude Mg = —20+ Slogh, we can infer thab, (2) for a pop- ¢, yolume-limited subsamples, and to the presence of cos

Iulat!on of objects selec;&d, at T}ny I%'V,e” redshift, k']” a(;n?]rfr mic variance. One way to bypass uncertainties due to cosmic
uminosity range around«(2) should increase with reds Tty ariance consists in computing the relative biasing fuomcti

even more than what we have measured for our volume-limi 5) = b'(6)/b°() between the red and blue subsamples
sainple (see Fig. 13). Amore detailed analysis of the bideing z ye subsamples are drawn from the same volume, this ratio
M’(2) galaxies will be presented in the future, when a Iargghould be minimally fiected by the finiteness of the volume

VVDS data sample will be available. probed by the first epoch VDS data.
Results about the relative biasing between galaxy bédi
7.2.2. Biasing as a function of galaxy color ent colors are graphically shown in the lower panel of Fig. 15

while estimates of the correspondibgare quoted in Table 3.
Results summarized in Table 3 and presented in Fig. 15 showWe do not observe any trend in the relative biasing between
that, on scaleR = 8 h™'Mpc, the red sample is a more bi-red and blue volume-limited subsamples in the redshift@ang
ased tracer of mass than the blue one in every redshift intef? < z < 1.5. Moreover, our best estimahﬁf' ~14+01is
val. Similarly to what we have found for the global populatio in excellent agreement with what is found for nearly the same
there is some indication of a systematic increase as a imctcolor-selected populations both locally (Willmer et al998)
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Fig. 15. Upper panel: redshift evolution of the galaxy bias on a scal

R = 8 h™*Mpc for the red (squares) and blue (triangles) galaxie%’Jl

in the volume limited samples. For clarity, the trianglevehdeen
slightly displaced rightward to avoid crowding. Black diands rep
resent the global bias for galaxies brighter theffy = —20+ 5logh.

Y4

Fig. 16. The redshift evolution of the linear biasing paramegerfor

éhe volume-limited M§ = —20+ 5logh) sample (see Fig. 13) is com-

red to various theoretical models of biasing evolutiome @otted
line indicates the conserving model normalizethdr = 1.4) = 1.28,
the solid and dashed lines represent the star forming angimgenod-
els with the mass thresholds set & & 10** and 24 x 10?h™! M,

Lower panel: the relative bias between the red and blue populatiJﬁSpeCtively'
(b = b /bP) is shown as a function of redshift. The filled and shaded

areas represents ther tonfidence region of the ~ 0 value for the
relative bias derived by Wilmer et al. (1998) and Wild et 2D@5) re-
spectively. The diamond represents the relative bias meady Coll
et al. (2004) in the redshift interval (0.7-1.35).

found that, on a scalR = 8 h™*Mpc, b{®! = b((B - R)oega >
1.3)/b((B — R)ovega < 1.3) = 1.4 + 0.3, while Wild et al.
(2005) using the 2dFGRS found on the same stifle =
b((B—R)ovega> 1.07)/b((B—R)oyega< 1.07) = 1.5+0.07) and
at z~1 (Coil et al. (2004) found, on a scake= 8 h~Mpc, that
bi® = b((B-R)o > 0.7)/b((B-R)o < 0.7) = 1.41+0.10). Thus,
VVDS results suggest that there is no-redshift dependesrce
the relative biasing between red and blue objects up~td..5.
Possible systematics could conspire to produce the olsezve
sults; the linear approximation may not always captureanin
accurate way, all the information contained in the biasumgf
tion, and more importantly, a purely magnitude limited syrv

Thus, we can deduce that in each redshift lieMg <
—20)/bR ~ bB(Mg < —20)/bB. In other terms the biasing be-
tween the most luminous objects of a particular color and the
global population of objects of the same type appears to-be in
dependent of galaxy colors (see Table 3).

8. Comparison with theoretical predictions

In this section we compare our results about the biasingeof th
Mg = -20+ 5logh volume-limited, global galaxy sample,
with predictions of diferent theoretical models.
Since we have found that the distribution of galaxy and

ass fluctuations areftierent and the bias was systematically
g':ronger in the past, we can immediately exclude the sagnari
in which galaxies trace the mass at all cosmic epochs. We thus
consider more complex theoretical descriptions of theilbgas
functions, in particular three filerent pictures based on orthog-
onal ideas of how evolution proceeds: tiomserving, themerg-
ing, and thestar forming biasing models (see e.g., Moscardini

samples the red and blue populations at high redshift Withel"‘al. 1998).

different eficiency (see discussion in Sect. 7.1). In the first model the number of galaxies is conserved as a
In principle, the relative bias could be further studied Foinction of time (Dekel & Rees 1987; Fry 1996). This model
a function of scale. For example, locally, there is evideoite does not assume anything about the distribution and mass of
scale dependence in the relative bias with the bias deagagiark matter halos or their connection with galaxies. In this
as scale increases (Willmer et al. 1998, Madgwick et al. 20&%heme one assumes that galaxies are biased at birth and then
Wild et al. 2005). However, the sample currently availalsle they follow the flow of matter without merging, in other terms
not suficiently large to obtain proper statistics on thi¥eet, they behave as test particles dragged around by the surround
although this should be measurable from the final data set. ing density fluctuations. Because the acceleration on galax
Finally, we note that no dlierences in the value cbfLe' are is the same as that on the dark matter, the gravitationalievol
seen by comparing volume-limited subsamples with the flutien after formation will tend to bring the bias closer to yni
limited one in diferent redshift intervals (see Table 3). as described by Fry (1996) and Tegmark & Peebles (1998).
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Table 4. Best fitting parameters and the correspondiigralues for than suggested by data. Thus, the gravitational debiasiag i

various biasing models. physical mechanism that alone may not fully explain the ob-
served redshift evolution of the biasing, in the sense trsig
Model Best fitting parameters  y*/d.o.f. nificantly underpredicts the rate of evolution.
Conserving  bf(z=14)=128+003 2 The redshift evolution is more pronounced in therging
Merging M =24 x10?h"*M, 5.5 model (specifically, in Fig. 16, we show the bias evolution of

. - o
Starforming M =(32+3)x10%h"M, 0.7 galaxies hosted in halos having mags> 2.4 x 102 h"1M,,).

While this model successfully describes the redshift depen
The evolution of the bias is given by (e.g., Tegmark gence of the biasing of halos (Mo & White 1996; Somerville

Peebles 1998) et al. 2001) it poorly accounts for the redshift evolutiorttod
bias of galaxies (withMg < —20 + 5logh) betweenz = 0
D(z) andz = 15 which is slower than predicteqd = 5.5 for
b(z2 =1 -1)—-= 37
@ +(br-1) D@ (37) the best fitting model). Thus, although merging is an impurta

mechanism for describing the evolution of matter clustgrin
our result implies that merging processéteet galaxies in a

An alternative picture for the bias evolution, which eXp“CI ss dramatic way than halos. Since in the Press & Schechter

itly takes into account galaxy merging, has been proposed : . . L
. . o malism halos are required to merge instantaneouslygn bi
Mo & White (1996) who gave analytical prescriptions for com- : . X ;
er units at the redshift of observation, our result wouldlyn

puting the bias of halos using the Press & Schechterformallsqlsoy that the merger time-scales of galaxies fEedint from

If we explicitly assume that galaxies can be identified wit at of halos. Moreover, selecting galaxies with a fixed lumi

dark matter halos, an approximate expression for the hgas'r%sit threshold mav not correspond. over such a vdidanae
of all halos of mass- M existing at redshiftz(but which col- y y pond, 9

lapsed at redshift greater than the observation redsa#tdss- as that investigated hgre, to selecting halos above a gm.f'
S L mass threshold. In this sense our result would be suggestive
cussion in Matarrese et al. 1997) is given by

evolution in the mass-to-light ratio as a function of time.
1 62 In Fig. 16 we also show the expected redshift evolution for
+ a(m - ) (38)  the star forming model for halos oM > 3.2 x 10° h~M,.

In this case, the agreement between model and observadions i
wherese ~ 1.69 is the linear overdensity of a sphere whichetter ¢2 = 0.7). Clearly this does not mean that we are ana-
collapses in an Einstein-de Sitter Universe ar(dl1, 2) is the |yzing a sample of objects that just collapsed and formers sta
linear rms fluctuations on scales corresponding to M\Ass 5t the time they were observed; as a matter of fact the model
the redshift of observation. cannot capture all the physical processes shaping theniasi

The third model is also framed within the peaks-biasing fofelation. Moreover, the low value fitted for the mass thresh-
malism. It assumes that the distribution of galaxies withiu o|d is somewhat unrealistic for the bright objects we are-con
nosity> L is well traced by halos with massM, and predicts sjdering. Notwithstanding, Blanton et al. (2000) alreadyen
the biasing of objects that just collapsed at the redshifisf that the prediction of this biasing model is not mucHetient
servation (e.g., Blanton et al. 2000). In thiar forming model, from the biasing evolution expected for the general pojarat

Se of galaxies in a hydrodynamical simulation of the large scal
b(M,2) =1+ S2MD) (39) structure.

’ Our analysis seems to suggest the apparent need of more
represents the biasing of galaxies that formed in a narmow ti complex biasing models that better approximate the obderve
interval around redshif(i.e., galaxies which experienced rebiasing evolution. Understanding our results completedyy-
cent star formation at redshi}. ever, will require more discriminatory power in the datagan

Clearly the above models, are based on a set of theoretitals, a larger VVDS sample.
ingredients which represent a crude approximation of tme-co
plex multiplicity of physical phenomena entering the cosm
recipe of galaxy biasing. In this context, our goal is to gwe
tigate the robustness of the simplifying assumptions orcivhiDeep surveys of the Universe provide the basic ingredients
theoretical models are based, and explore the validitywitdi needed to compute the probability distribution function of
of their underlying physical motivations. galaxy fluctuations and to constrain its evolution with casm

Theoretical predictions are compared to observatiotime. The evolution of the galaxy PDF may shed light onto the
(VVDS data plus the local normalization derived from 2dFGR&eneral assumption that structures grows via gravitaltiooa
data) in Fig. 16. The best fitting parameters for each model dapse of density fluctuations that are small at early timeselV
evaluated using g2 statistics and are quoted, together with thehis statistic is combined with analytical CDM predicticios
corresponding minimung? value of the fit, in Table 4. the PDF of mass, useful insights into the biasing functidet+e

The best fitting galaxy conserving model is obtained whemg mass and galaxy distributions can be obtained.
the bias at birth idx(z = 1.4) = 1.28 + 0.03 and the corre- In this paper, we have explored the potentiality of this
sponding normalizeg?-value isy% = 2. As shown in Fig. 16 approach by analyzing the first-epoch data of the VVDS
the redshift evolution predicted by this model is much weaksurvey. This is the largest, purely flux-limited sample of

wherebx is the bias at the formation tine.

b(M,2) = 1

. Summary and conclusions
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spectroscopically measured galaxies, currently avalabla Exploiting the sensitivity of the galaxy PDF to the spe-
continuously connected volume and with a robust sampling gific form of the mass-galaxy mapping, we have derived
to redshiftsz ~ 1.5. The VVDS is probing the high redshiftthe redshift-, density-, and scale-dependent biasingtimc
domain atl < 24 in the VVDS02h-4 field with the same sam-b(z 6, R) between galaxy and matter fluctuations ih@DM
pling rate of pioneer surveys of the local Universe such as tbniverse, by analyzing the Jacobian transformation betwee
CFA (atz ~ 0) and, more recently, the 2dFGRS £at 0.1). their respective PDFs. Particular attention has been paié-

Particular attention has been paid to assess the completse an optimal strategy so that the comparison of the PDFs
ness of the VVDS sample and to test the statistical relighiliof mass and galaxies can be carried out in an objective and
of the PDF of VVDS galaxy fluctuations. In particular: accurate way. Specifically, we have corrected the lognormal
. . . . approximation, which describes the mass density PDF, in or-
3) by applying the VVDS observational selection functions t8er to take into account redshift distortions induced byaggal

GALICS semi-analytical galaxy simulations we have Seculiar velocities at early cosmic epochs where the mappin
plored the region of the parameter space where the PDFGE y P &b

VVDS-like densities traces in a statistically unbiased w bétween redshifts and comoving positions is not linearhis t

a . - i
the parent underlying PDF of the real distribution of galax&i?g;gToLe;:%iliepsredtﬁsggsi:?Q dk;ii?tlrsecglglecompared &eob
overdensities. q pace.

b) we have reconstructed the VVDS galaxy density field o Without a priori parameterizing the form of the biasing
different scale® = [5, 8, 10] h-*Mpc by correcting the unction, we have shown its general non trivial shape, and

density estimator for various VVDS selection functionﬁtUd'ed its evolution as a function of cosmic epoch. Our main

The final density map for the flux-limited sample hagesults about biasing in the high redshift Universe can be
mmarized as follows:

been Wiener filtered in order to minimize the shot-noise"

contribution. i) we detect non-linearfiects in the biasing relation. The ra-

By studying the PDF of galaxies in the high redshift Universe tio between the quadratic and linear term of the biasing ex-
we have found that the peak of the galaxy PDF systematically pansion (cf. Eq. (35)) is ffierent from zero at a confidence

shifts to lower density contrasts as a function of redshifl a
that the probability of observing underdense regions iatgre
atz ~ 0.7 than it was az ~ 1.5. Both these fects provide
strong supporting evidence for the standard assumptiotitba
large scale structure is the result of the gravitationahginaof
small primordial density fluctuations in an expanding ursee
First, within the paradigm of gravitational instabilithe
assembling process of the large-scale structures is thhdagh

level greater than in all the redshift bins and for all the
smoothing scales probed. This result confirms a general
prediction of CDM-based hierarchical models of galaxy
formation (e.g., Sigad et al. 2000; Somerville et al. 2001).
Such non-linear distortions of the biasing function are not
observed locally in the 2dFGRS sample, although indirect
evidence of a non-linear bias at- 0 exists (Benoist et al.
1999, Baugh et al. 2004).

be regulated by the interplay of two competirfpets: the ten- ii) The biasing function rises sharply in underdense regions

dency of local self-gravity to make overdense regions pska (the local slope i$(s) > 1) indicating that below some

and the opposite tendency of global cosmological expansion finite mass density threshold the formatiofii@ency of

to move them apart. A key signature of gravitational evoluti galaxies brighter thammg < —20 + 5logh drops to zero.

of density fluctuations in an expanding Universe is that unde  This threshold shifts towards higher values of the mass den-

dense regions, experiencing the cosmological matter eytflo sity field as the luminosity or the redshift of the galaxy pop-

occupy a larger volume fraction at present epoch than in the ulation increases.

early Universe. Secondly, both thedeeets, the peak shift andiii) We do not observe the imprints of scale-dependency in the

the development of a low density tail, could indicate thesexi  biasing function a behavior in agreement with results de-

tence of a time-evolving biasing between matter and gadaxie rived from more local surveys at~ 0 (Verde et al. 2002).

since galaxy biasing, systematically increasing with héftls iv) By representing the biasing function in linear approxima-

offers a natural mechanism to re-map the galaxy PDF into pro- tion, we have found that the linear biasing paraméter

gressively higher intervals of density contrasts. evolves with cosmic time: it appears that we live in a
This last interpretation is confirmed by our measurements special epoch in which the galaxy distribution traces the

of the evolution properties of the second and third momehts o underlying mass distribution on large scalds (~ 1),

the galaxy PDF. We find that i) the rms amplitude of the fluctua- while, in the past, the two fields were progressively dis-

tions of bright VVDS galaxies is with good approximation eon
stant over the full redshift baseline investigated. Speatify
we have shown that, in redshift spaog,for galaxies brighter
than Mg = -20+ 5logh has a mean value of @ + 0.07 in
the redshift interval @ < z < 1.5; ii) the third moment of the
PDF, i.e., the skewness, increases with cosmic time. liseval
atz ~ 15 is nearly 2 lower than measured locally by the

similar and the relative biasing systematically highere Th
difference between the value bf at redshiftz ~ 1.5
andz ~ 0 for a population of galaxies with luminosity
Mg < =20+ 5logh is significant at a confidence level
greater than @ (Ab. ~ 0.5 = 0.14). In this interval, the
essential characteristics of the time evolution of thedine
bias are well described in terms of the phenomenological

2dFGRS. Both these results, when compared to predictions of relationshipo, = 1 + (0.03+ 0.01)(1+ 2)33+08,
linear and second order perturbation theory, unambigydasl v) Over the redshift baseline investigated, the rate of bias-
dicate that galaxy biasing is an increasing function of héftls ing evolution is a function of redshifz ~ 0.8 is the
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characteristic redshift which marks the transition from eontractual agreement between the Centre National de IaeRee
“minimum-evolution” late epoch to an early period wher&cientifique of France, heading a consortium of French aaichit
the biasing evolution for a population o¥lg < —20 + institutes, and ESO, to design, manufacture and test theO8Nh-
5logh galaxies is substantiat83+ 18% between redshift strument. We thank the GALICS group for privileged accesthéir
0.8 and 1.5). semi-analytic simulations. The mass simulations used is ghper
niere carried out by the Virgo Supercomputing Consortiumgisom-
uters based at the Computing Centre of the Max-Planck §aicie
g]agching and at the Edinburgh parallel Computing Centre.

vi) Brighter galaxies are more strongly biased than less lu
nous ones at every redshift and the dependence of bia:
on luminosity az ~ 0.8 is in good agreement with what is
observed in the local Universe.

vii) By comparing our results to predictions of theoretical mod
els for the biasing evolution, we have shown that the gala@gferences
conserving model (Fry 1996) and haloerging (Mo &  adelberger, K. L., Steidel, C. C., Giavalisco, M., et al. 898pJ, 505,
White 1996) model fier a poor description of our data. 18
This result could suggest that the gravitational debiasifgnouts, S., Cristiani, S., Moscardini, L., et al. E. 199N\RAS, 310,
and the hierarchical merging of halos may not be the only 540
physical mechanisms driving the evolution of galaxy biagagla, J. S. 1998, MNRAS, 299, 417
ing across cosmic epochs. At variance with these resufgsilakos, S., & Plionis, M. 2001, MNRAS, 316, 779
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Appendix A amplitudes (Eq. (44)) and obtain

Here we describe the application of the Wiener filtering techx a1 1 (keri—k T )
. . . oT(K)or(k = =77 LS nin; Ytk FrF;
nique to deconvolve the noise signature from the VVDS de§1-T( 107(K) = G| Zi Zi(niny) Tk

sity map. We de-noise data in Fourier space, noting, however FWWE — pV Xy yelkr Ika;,
that an equivalent filtering can be directly applied in resce N
(e.g., Rybicki & Press 1992; Zaroubi et al. 1995). =PV Z(npe i Wy

Let us assume that the observed smoothed density field
do(x), and the true underlying density fiefd(x), smoothed where
on the same scale, are related via W(K) = 1 fe””d3r. (46)
do(X) = o7(X) + €(x), (40) . o
The mean value of the occupation number is given by (Peebles
where €(x) is the local contribution from shot noise (se@980)
Eq. (8)). The Wiener filtered density field, in Fourier space,

is (ninj) = p2drid®rj[1 + £(ri - rj)]

Sr(k) = 7 (K)do(K). (41) (m)* = (n) = pd’r

F(K) = — (53(k)) 42) where the correlation function may be expressed via thei€our
(62(K)) + (21)3Pe(K) conjugates

where brackets denote statistical averages and whékd =  &(rij) = # fd3kP(k)e‘”<'rij (47)

(27)~3(|€(K)|) is the power spectrum of the noise. Assuming
ergodic conditions for the noise, we can derive its powecspe A
trum asP.(k) = (27)3|&(K)[% P(k) = f d*re(ryetr. (48)

The Power spectrum of the underlying theoretical density
distribution of galaxies, smoothed with the windéwand tak- We convert the sums into integrals over the occupation cells
ing into account the VVDS geometrical constraints, can be daking into account the specific VVDS geometry and obtain
rived from Eq. (5). Specifically, the theoretical overdénseld

smoothed on a certain scaRe which is sampled by an idea|-<5$(k)> = ||fk|2fd3k/p(k')G(k k) 49)
ized survey with no selection functions, is +|IEEI(5V)‘1 T IWk(1— Ifk)z (50)
dg(r,R) = i Z 8P(r —rp) * F('r —prl) -1 (43) were
g 1
P — k) = k2
G(k = K) = 1 x3W(k = K. (51)

If we assume that this density field is periodic on same vol-
umeV, having, for example, the same geometry of the VVDRote that, in the idealized conditions of a survey of infinite

survey, its Fourier transform is spatial extension\( — o0) and no smoothing applied to data
the previous expression reduces to
B9 =5 ) v rF- [ e (40 (K
PV v (07(K)) = (27)°P(K')6~(k - K’). (52)

where the mean theoretical galaxy dengityay be estimated Given the quasi pencil-beam nature of the first season VVDS
averaging over dficiently large volumes the VVDS data cor-data, however, the sample of tisefield can be described,
rected for selection functions and sampling rate (see Bj. (6 t0 a good approximation, as confined to a cylinder of length
In Eq. (44),n; represent the occupation numbers of the i (aligned along the redshift direction) and radRslIn this

finitesimal cells d; in which the VVDS volume can be parti-case the Fourier transform of the survey window function (cf
tioned fy = 0 or 1) and the sum is intended over all the cellEd. (46)) is given by
of the survey volume. The Fourier transform of the smoothing L h(k.R)
window functionF with which the discontinuous galaxy denW = jo(ih‘)zﬁ
sity field is regularized is, in the case of a Top-Hat sphérica +
smoothing filter, wherejo andJ; are the spherical and first kind Bessel functions

and wherek = | [k? + k7.
(45) The convolution integral on the right hand side of Eqg. (50)
can then be evaluated as follows (e.g., Kaiser & Peacock;1991

In order to obtain an estimate of the quan(@(k)) that en- Fisher et al. 1993)
ters the Wiener filter definition (Eq. (42)), we compute theenp . , 2 ™., ., L
semble average of the squares of the modulus of the Fourjerd K P(K)G(k - k') = =y Im d-’/JO(-’/ - kE)F(?/)

(53)

= |SinkR) coskR)
Fk‘3{ kR?® ~ (kR?Z |
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0.12 T T T T T T T T T T T T

We compute the galaxy density field on a regular Cartesian
ool 2=[0.3,1.0] ) z=[1015]  grid of spacing 0.57"Mpc using the smoothing scheme pre-
A sented in Eq. (5). The resulting 3D density map is then Fourie
T 1 transformed in redshift slices having line-of-sight diraiems
Sk dz = 0.1. This partition strategy is implemented in order to de-
scribe consistently, using cylindrical approximatiome tieep
survey volume of the VVDS (whose comoving transversal di-
mensions are an increasing function of distance.) The Wiene

0.08

0.06

G(y)dy

0.041

0.02 , 3 1 £ 1 filter at each wave-vector position is then computed by using
$ N f \,‘ Eqg. (50). Finally, as described in Sect. 3, we select only the

O o o os TR e e Wiener filtered density fluctuations recovered in spheres ha
tog(y) Log(y) ing at least 70% of their volume in the 4-passes, VVDS-02h-4

Fig. A.1. The overdensity distribution reconstructed on a séale field.

8 h™*Mpc and in two diferent redshift intervals using the GtALICS  In Fig. A.1 we use the GALICS semi-analytical simulation
semianalytical simulation (see Sect. 4.1) is plotted as a foncdf (see Sect. 4.1), to show th&ect of the Wiener filter on the
log(1+ dg). The dashed line represent the distribution of overdessit reconstructed galaxy density field. As Fig. A.1 shows, the ne
traced by simulated galaxies withl < —15+5logh. The shaded area effect of the correction is to shift towards low-values the den-
(dotted line) represents thobserved overdensity distribution i.e., the sity contrasts having low signal-to-noise ratio (by defimitF

distribution recovered after applying to the simulatioa ¥WDS flux is always smaller than unity). Figure A.1 shows that i) at the
limit (I < 24) and all the underlying VVDS instrumental selection ef- . . . .
fects (see Sect. 4.1). The solid line represent the disinibof density same density, thefiects of the correction are bigger at high

contrasts after correcting thebserved distribution with the Wiener redshift where the deps!ty field is noisier .(.1ue to the INAreERs
technique. sparseness of a flux-limited sample, and ii) at the same ifedsh

the Wiener filter mostly fliects the low-density tail of the dis-
tribution where the counts within the TH window are small.

whereV = 7R®L is the volume of the cylinder and where |t js also evident from Fig. A.1 that, in the density interval
-1 < log(1+ é4) < 1, the Wiener filtered distributionfters a
00 A/ ’ 2(y 9
F(x) = f p[M]Jl(X )dx’. (54) better approximation of the underlying PDF, than the obeerv
0 R X (uncorrected) overdensity distribution.

Note that the theoretically expected variance of the dgfisitl

in the VVDS volume is derived in real comoving space. Thus,
we have corrected the theoretical predictions (cf. Eq.)(BD)
order to take into account redshift space distortions ieduxy
galaxy peculiar velocities (see discussion in Sect. 5).
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Chapitre 6

Evolution de I’agrégation des galaxies
depuis z~2 : une nouvelle référence

Résumé
6.1 Référence observationelle . . . . . ... ... .......... ... 199
6.2 Implication sur I’évolutiondes galaxies . . . . . ... ... ... ... 208

Ce chapitre résume les principaux résultats obtenus au cours de cette these. Ces tra-
vaux fournissent a la communauté scientifique internationale une nouvelle référence ob-
servationelle quant aux propriétés d’agrégation des galaxies et leur évolution. La deuxiéme
partie de ce chapitre présente les nouvelles contraintes apportées sur les modéles de for-
mation et d’évolution des galaxies.

6.1 Référence observationelle

Le VIMOS-VLT Deep Survey est un sondage profond de I'Univers. La premiére époque
d’observation a fournit I'information multi-couleur et spectroscopique de ~11000 galaxies
jusqu’a z ~ 4 —5. Sa fonction de sélection, Iag = 24 dans sa partie Deep, est la plus
simple possible et n’introduit donc pas de biais supplémentaire sur la sélection de telle ou
telle population de galaxies, contrairement a des sondages sélectionnant les objets selon
des criteres de couleur. De par le volume d’Univers sondé, le VVDS est le pendant a grand
redshift des grands sondages spectro-photométriques de I'Univers local (2dFGRS, SDSS)
et qui ont établi des références sur la distribution des galaxies notamment.

Les données du VVDS ont permis la mesure de I'évolution de la longueur de corrélation
ro, pour différentes populations de galaxies, sur un trés grand domaine en redshifts de
z~0 a z~2, et ceci a partir du méme sondage de galaxies. La longueur de corrélation
de la population globale augmente ainsi lentement avec le redshift de rg~2.2 h_l.l\/lpc
a z~0.3 jusqu'a rg~3.6 h~1.Mpc pour lintervalle en redshift z = [1.3 —2.1] (figure 6.1).
En appliquant la fonction de sélection du sondage DEEP2, les mesures réalisées entre
z=0.7 et z=1.35 sont en excellent accord avec celles de Coil et al. (2004). On notera
cependant que DEEP2 n’est pas représentatif de la population globale des galaxies a ces
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redshifts de par la présélection en couleur d’'une sous population plus rouge de galaxies.
Toutes les mesures réalisées dans les champs profonds VVDS-02h et VVDS-CDFS a
partir des données de la premiére époque du VVDS sont rassemblées dans la table 6.1,
les incertitudes de mesure étant quantifiées a partir de 50 champs indépendants produits
a partir des simulations GallCS.

8 T T T T | T T T T | T T T T T T T T
. O VVDS-02h globale i
| m VVDS-02h Type 1&2 |
- A VVDS-02h Type 3&4 ]
6 - —
5 | o |
o L i
= N
T 4 - 1 |
£ | |
$-|o | o ]
2 - —
O | | | | | | | | | | | | | | | | | | |
0 0.5 1 1.5 2
redshift z

FiG. 6.1 — Evolution de la longueur de corrélation ro(z) de la population globale, de la
population de type 1+2 et de la population de type 3+4 dans le VVDS-02h.

La qualité des données VVDS a ensuite permis de diviser I'échantillon global des ga-
laxies du champ VVDS-02h selon leur type spectral et ensuite leur couleur. La classifica-
tion spectrale a été réalisée sur la base des couleurs observées de chaque objets et de
leur redshift. Les ~6500 galaxies dont la mesure du redshift est sure a plus de 75% (note
de qualité comprise entre 2 et 9) ont été réparties en 4 classes, des galaxies les plus pré-
coces (T1) au plus tardives (T4). Les paramétres de la fonction de corrélation spatiale a
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deux points ont été calculés pour différents intervalles en redshifts jusqu’a z~1.2 pour les
galaxies précoces et z~2 pour les galaxies tardives. La figure 6.1 montre I'évolution des
populations de types T1&2 et T3&4, comparée a celle de la population globale. La figure
6.2 indique I'évolution de chaque type spectral. On observe que quelque soit le redshift,
les galaxies précoces sont plus fortement agrégées que les galaxies tardives. Cette sé-
grégation observée jusqu’a présent dans I'Univers local est maintenant contrainte pour la
premiére fois de z~0 jusqu’'a z ~ 1 — 2. Toutes les mesures obtenues pour chaque type
spectral de galaxies sont répertoriées dans la table 6.2.

8 I I I I | I I I I | I I I I I I I I
. ® VVDS-02h Type 1 ]
I VVDS—-02h Type 2 |
VVDS-02h Type 3
- A VVDS-02h Type 4 ]
6 - —]
~ T =+ | i
o, L i
= |
T4 T ] 7
£ | |
o | | E % |
2 %" % —
O | | | | | | | | | | | | | | | | | | |
0 0.5 1 1.5 2

redshift z

F1G. 6.2 — Evolution de la longueur de corrélation rq(z) des quatre types de populations
définies dans le VVDS-02h

Les données du champs VVDS-02h présentant une distribution bimodale en couleur,
I’échantillon de galaxies a alors été divisé en une population rouge et une population bleue.
La figure 6.3 montre I'évolution de la longueur de corrélation rg mesurée pour ces deux
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populations. Cette bimodalité, observée dans I'Univers local et a grand redshift, est ainsi
étudiée sur une trés grande plage de temps cosmique. La ségrégation entre les deux po-
pulations est ainsi quantifiée depuis z~1. Les différentes valeurs mesurées sont résumées
dans le tableau 6.3.

- A VVDS—-02h population rouge .
. @ VVDS-02h population bleue ]

SN A A T ]
St ]
w [ o ]
<3 L o E
. . E
1 - -
O i | | | | | | | | | | | | | | | | | | | :

0O 02 04 0.6 0.8 1 12 14 16 1.8 2
redshift z

FiG. 6.3 — Evolution de la longueur de corrélation ro(z) des populations rouges et bleues
définies dans le VVDS-02h

Enfin, la combinaison des observations photométriques réalisées dans I'ultraviolet par
le satellite GALEX et les données spectroscopiques du VVDS ont permis une premiéere
détermination des parameétres rg et y de populations de galaxies présentant une formation
stellaire importante, jusqu’a z~1 en NUV et z~0.5 en FUV. La figure 6.4 décrit I'évolution
observée en NUV et FUV. Les valeurs sont rassemblées dans la table 6.4.
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6 T T T | T | T | T |
i m VVDS/GALEX NUV24 ]
. A VVDS/GALEX NUV24.5 A
5 B ® VVDS/GALEX FUV24 ]
- — ¥ VVDS/GALEX FUV24.5 -
T :
/O\ L 7] _
0, - - I ]
= ; i
fe 3 (| 7]
S Sk 4 - 1
2 N J -
1 L - 1 ]
ol o]

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2

redshift z

F1G. 6.4 — Evolution de la longueur de corrélation ro(z) des populations sélectionnées en
NUV et FUV dans le VVDS-02h
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Echantillon Nombre Intervalle  redshift Mg —5log(h) (B —1),—q ro Y ro avec Yy fixé
de galaxies en redshift moyen  (moyennne) (h~1.Mpc) (h~1.Mpc)

VVDS-02h 1258 02-05 0.354 ~17.57 1.34 2237020 1671017 2.2775%! (y=1.76)
VVDS-02h 1443 05-0.7  0.605 —18.68 1.28 2. 69+O 23 1717518 2.511032
VVDS-02h 1398 0.7—-0.9 0810 —19.20 1.36 2. 87*0 21 1721019 9 874020
VVDS-02h 1025 0.9-1.1 0.988 —19.66 1.35 2. 87+0 62 1777523 2.7570:89
VVDS-02h 561 1.1-1.3 1.183 —20.26 1.35 3. 09+0 61 1961357 2.93%023
VVDS-02h 432 13-21 1.477 —20.93 1.25 3. 63+8 32 1. 92+8 g} 3.69 00
VVDS-02h “DEEP2” 1620  0.7—1.35 0.966 —20.00 1.36 3.057023  1.567077 3.171022 (y=1.66)
VVDS-02h “DEEP2’ 687 0.7-0.9 0827 —19.65 1.41 3. 59+0 o4l 1.65702> 3.5970:L7
VVDS-02h “DEEP2’ 933 0.9-1.35 1.068 —20.25 1.32 3. 29+8 2o 1.827012 3137027
VVDS-CDFS 421 04-07 0.584 —19.44 1.30 3197007 145702 331752 (y=1.76)
VVDS-CDFS 372 0.6—0.8  0.693 ~19.74 1.47 4551122 1487528 415t12
VVDS-CDFS 452 08-15 1.060 —20.43 1.34 353129 1667040 349+128

TAB. 6.1 — Tableau récapitulatif des valeurs des longueurs de corrélation rg et pentes Y mesurés dans le VVDS-02h et VVDS-CDFS pour la

population globale au cours de cette these



Echantillon ~ Nombre Intervalle  redshift Mg,z — blog(h) ro Y ro avec v fixé

de galaxies en redshift moyen moyennne médianne (h~!.Mpc) (h~1.Mpc)
Type 1 164 02-0.6 0427 —18.80  —19.02 3.147078 2417033 351709 (y=2.15)
332 06-10 0779 —19.76 ~ —19.82  4.3570%8 2.01752° 3.9310>2
237 08—-12 0964 —2032  —20.35 3.89M1% 20475 3.62M952
Type 2 299 02-0.6 0409 —1835  —18.42 2797077 1.887017 2.767033 (y=1.90)
420 06-1.0 0796  —1953  —1950  4.927072 1827521 4.8970-38
358 08-12 0972 —20.06 —20.12 4.3579% 2007538 4.627082
Type 3 437 02-05 0346 1748  -17.33 269702 1.83701% 2737077 (y=1.78)
470 05-0.7 0606 —18.67 —1860  3.2170% 1.9175-2% 3.337027
473 07-09 0810 1930  -19.21  3.24%08 156%3% 3.21708
439 09-12 1027 —19.84  —19.84 2.88707; 1.83793% 2.82M030
191 12-20 1.394  -20.76 ~ —20.75 3.60795 1.73753% 3.657102
Type 4 507 02-05 0366 —17.26  —17.17 1717937 1807015 1.717030 (y=1.86)
598 05-0.7 0604 —18.28  -18.14 2317078 1.76%315 2287032
534 07-09 0807 —18.94  -1883  246'0% 192733 2497023
591 09-12 103  —1955  —19.49  2.85703% 1.94788 2.917030
289 12-2.0 1.394  —20.44  —2040 3.3070%% 1.927035 327110
Type 1&2 307 02-05 0346 —18.33  —1851  3.21702% 1.947057 3.217070 (y=1.89)
373 05-0.7 0604 —19.00  —19.02 411795 1.94701% 4147023
390 07-09 0814 —19.72  —19.64 480708 1767030 4.4110%2
371 09-12 1032 -2033 -20.38 4.26'05 192%037 4327070
Type 384 943 02-05 0357 1736  —17.23 2127932 1.78%005 2.127033 (y=1.76)
1068 05-0.7 0605 —1845  —1832 266'07: 174700 2.667073]
1007 07-09 0809 —19.11  —19.01 24970722 167751 246704
1030 09-12 1032 1968 -19.63 258%02 1.86%00 2587028
480 12-20 1.394  -2057  —20.51  3.4270%% 1.99752%0 3.2470-3°

TAB. 6.2 — Tableau récapitulatif des valeurs des longueurs de corrélation rg et pentes Y mesurés dans le VVDS-02h en divisant la population
globale par type spectral au cours de cette thése
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Population  Intervalle  redshift Nombre de galaxies ((Mg,, —5log(h))) ro(z) Y

de galaxies en redshift moyen Total dont T1&2 dont T38&4 (h~1.Mpc)

rouge 02-05 0345 270 (—17.86) 221 (—18.18) 49 (—16.40) 3.847057 1.8870%2
05-0.7 0610 277 (-18.79) 253 (-18.89) 24 (-17.65) 435795 1.997022
07-0.9 0809 355(—19.57) 313(-19.71)  42(-18.47) 3.78'570 1.877023
0.9-1.2 1.022 296 (—20.22) 283( 20.26) 3(-19.31) 3.72%59  1.831037

bleue 02-05 0357 981(-17.52) 86 (—18.70) 895( 17.41) 2.077935 1.67700s
0.5-0.7 0.603 1165 (—18.54) 121 (—19.22) 1044 (—18.47) 2557530  1.687022
0.7—0.9 0811 1042(-19.18) 77 (—19.75) 965(—19.14) 2.187935 1.40701%
09-12 1.035 1104 (—19.75) 88(—20.56) 1016 (—19.68) 2.49752% 1.8470-1¢
12-2.0 1.404 574 (-20.65) 94 (—21.08) 480 (—20.57) 3.24%3% 191704

TAB. 6.3 — Tableau récapitulatif des valeurs des longueurs de corrélation rg et pentes y mesurés dans le VVDS-02h pour les populations

rouges et bleues au cours de cette thése



Echantillon ~ Nombre de galaxies Intervalle  redshift M — 5log(h)
total T1&2 T3&4 en redshift moyen Bag NUVag FUVag

ro
(h~1.Mpc)

Y

NUV < 24 223 47 176  0.2-0.4 0.293 —18.27 —16.84 —16.60
263 18 245 0.4-0.7 0.556 —19.41 —-17.95 —17.98
154 2 152 0.7—-1.2 0.875 —20.15 —-18.93 -19.01

+0.32
e
et
1857001

+0.29
.
2003

NUV < 245 320 67 253 0.2-0.4 0.293 —17.98 —-16.52 —-16.28
428 36 392 0.4-0.7 0.562 —19.19 -17.69 —17.62

+0.29
230738
2.39 019

+0.22
ot
2.09"7 15

269 4 265 07-12 0885 —1997 -18.77 —18.69 1.7170¢ 2.6413%
FUV<24 128 26 102 0.1-03 0219 -17.84 -16.40 -16.20 2947020 1.557049
124 13 111 03-0.5 0.364 —18.84 —17.41 1734 411755 1857937

FUV <245 179 39 140 0.1-0.3 0.221 —17.59 -16.12 —15.90
205 22 183 0.3-0.5 0372 —18.56 —17.13 —-17.04

+0.52
oty
4.227079

0.24
o

TAB. 6.4 — Tableau récapitulatif des valeurs des longueurs de corrélation rg et pentes Y mesurés dans le VVDS-02h a partir des échantillons

sélectionnés en ultraviolet avec le satellite GALEX au cours de cette thése
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6.2 Implication sur I’évolution des galaxies

Les mesures de 'agrégation des galaxies réalisées dans le sondage VVDS établissent
maintenant de nouvelles références en la matiére. Ces résultats apportent une vision dé-
taillée de I'évolution de la distribution des galaxies au cours du temps qui doit maintenant
étre prise en compte par les modeles d’évolution.

Linterprétation physique des résultats est complexe. La fonction de sélection du VVDS,
purement en magnitude, implique que la luminosité absolue des populations sondées aug-
mente avec le redshift. Or il est important de comparer des mesures réalisées pour des po-
pulations similaires. Ainsi, 'amplitude de la fonction de corrélation des galaxies du VVDS
détectées a z ~ 1 — 2 était ~2.5 fois plus faible que celle observée localement dans le
2dFGRS pour des galaxies de méme luminosités.

La lente variation de la longueur de corrélation de la population globale a mesure que le
redshift augmente est différente de celle prédite par les modéles d’évolution de la matiére
noire. Nos observations mettent en évidence une forte évolution du biais qui existe entre
la distribution spatiale des galaxies et celle de la matiére noire, en accord avec les simu-
lations prenant en compte I'évolution des structures et les processus physiques internes
aux galaxies. Les galaxies trés lumineuses a z ~ 1 — 2 traceraient alors uniquement les
pics principaux du champs de densité de la matiere noire.

La ségrégation observée entre les galaxies de type précoce et celles de type tardif
est déja trés fortement marquée a z~1. De méme, les galaxies rouges sont plus forte-
ment agrégées que les galaxies bleues. La forte amplitude de la fonction de corrélation
des galaxies de type précoce a z~1 semble donc indiquer que celles-ci sont déja en place
au sein des structures voici ~7 a 9 milliards d’années. Lagrégation des galaxies tardives
continuent par contre a évoluer et la formation stellaire se déplace des régions denses vers
les régions moins denses. Ces résultats sont largement en accord avec un modéle hiérar-
chique de formation des galaxies. Le biais relatif entre les galaxies précoces et tardives
évolue en effet trés peu entre z~1 et z=0, ainsi que prédisent les simulations numériques
(Kauffmann et al., 1999a).



Conclusions et perspectives

Conclusion ...

Ma thése s’est déroulée au sein du consortium franco-italien du VIMOS-VLT Deep
Survey (VVDS). Le VVDS est un relevé spectroscopique profond associé a un relevé pho-
tomeétrique multi-couleur. Un des objectifs majeurs du VVDS consiste a retracer I'évolution
des grandes structures observées dans I'Univers jusqu’a une époque ou celui-ci n’était
agé que de ~10% de son &ge actuel.

Au sein de cette équipe internationale, jai participé a la réduction des données spec-
troscopiques et a la mesure de plus de 6000 redshifts. En paralléle, jai particulierement
travaillé sur la mesure de la fonction de corrélation spatiale, et sur 'estimation des erreurs
de mesure. J'ai réalisé des catalogues fictifs de galaxies reproduisant la géométrie des
champs profonds du VVDS ainsi que la stratégie d’observation employée avec ses dif-
férents biais a partir des simulations GallCS développées a I'Institut d’Astrophysique de
Paris. Ces catalogues m’ont permis de tester le code de calcul de la fonction de corrélation
spatiale & deux dimensions &(r,, ) et de m’assurer de notre capacité a bien corriger les
différents biais observationnels et d’incomplétude du VVDS.

J’ai écris un ensemble de programmes permettant d’automatiser le calcul de la fonction
de corrélation spatiale &(rp, ), sa projection wy(rp), la longueur de corrélation rg, la pente
Y et leurs erreurs associées. Cette distribution et les différents catalogues fictifs ont été mis
a la disposition du consortium et accompagnés d’'une documentation d’utilisation.

Cet ensemble de programme m’a permis de mesurer la fonction de corrélation spatiale
et son évolution depuis redshift z~2 a partir des données spectroscopiques des champs
profonds VVDS-02h et VVDS-CDFS, pour la population globale de galaxies, puis divisée
en types spectraux, en couleur, et pour un sous échantillon sélectionné en ultraviolet. C'est
la premiére fois que de telles mesures sont réalisées sur une si grande plage en redshift.
Elles font maintenant office de nouvelles références dans I'étude des grandes structures
présentes dans I'Univers.

...et perspectives

Les outils que jai développés vont étre utilisé pour conduire plusieurs nouvelles ana-
lyses des données spectroscopiques du sondage VVDS.

Tout d’abord, dans la partie Deep, la mesure de I'agrégation des galaxies va étre réa-
lisée pour un échantillon limité en volume, ou les galaxies sont sélectionnées en fonction
de leur luminosité intrinséque. |l sera possible de quantifier la ségrégation en luminosité
observée dans I'Univers local sur une trés grande plage de temps cosmique et de relier
cette étude a celles présentées dans cette thése. Les données spectroscopiques du VVDS
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permettent aussi une mesure de I'agrégation des galaxies a trés grand décalage spectral
z~ 3—b5 et de comparer les résultats alors obtenus aux observations déja réalisées a
ces redshifts, mais a partir de fonctions de sélection plus restrictives. On observe en effet
dans le VVDS une densité de galaxies supérieure d’'un facteur 2 a 6 a ces redshifts que
ce qui était jusqu’a présent établi, remettant ainsi en cause les modéles de formation et
d’évolution des galaxies (Le Févre et al., 2005b).

Enfin, le champ VVDS-02h a été observé en infrarouge avec le satellite Spitzer, et
dans le cadre d’'une collaboration avec le consortium SWIRE, une mesure de la fonc-
tion de corrélation des objets sélectionné dans ces grandes longueurs d’'onde est prévue.
Lexploitation des données infrarouge permettra d’étudier la distribution des galaxies en
fonction de leur masse et son évolution.

Jusqu’a présent, les données de la seconde époque, et en particulier celles des champs
Wide n’ont pas encore été exploitées. Leur utilisation permettra de mieux contraindre la
variance cosmique et d’étudier les structures sur de trés grandes échelles, de I'ordre de
100 h~1.Mpc & z~1.

Il est aussi prévu une exploitation des redshifts photométriques, maintenant relative-
ment bien contraints grace a la trés large couverture multi-couleur du champs VVDS-02h,
de l'ultraviolet avec GALEX, jusqu’a I'infrarouge lointain avec Spitzer. Ces données élargi-
ront donc la taille des échantillons de galaxies a des millions d’objets.

A moyen terme, le relevé COSMOS permettra d’allier I'information spectroscopique
de VIMOS avec l'information morphologique obtenue a partir des images de la caméra a
haute résolution ACS du télescope spatial Hubble. Il sera alors possible d’identifier jusqu’a
z~1 le type morphologique de chaque galaxie d’'un échantillon de taille sans précédent. La
mesure de la fonction de corrélation de galaxies détectées en bande H permettra d’étudier
la distribution de la masse stellaire, et des analyses similaires a celles présentées ici per-
mettront la encore de bien estimer la variance cosmique. Dans I'avenir, les observations
avec le futur télescope spatial James Webb Space Telescope (JWST) nous révéleront
la distribution et les propriétés physiques des premiéres galaxies, situées a trés grand
redshift, a une période ou I'Univers était 4gé de quelques millions a quelques milliards
d’années. Toutes ces mesures directes de la distribution des galaxies nous permettrons
de retracer la séquence d’évenements et de processus physiques qui ont conduit a la
structuration remarquable de I'Univers.



Annexe A

Correlation Function Tool - release
xi_v0.9.8

Cette annexe présente la documentation qui décrit I'utilisation des différents programmes
de calcul de la fonction de corrélation spatiale &(rp,n), des parameétres rg et v et leurs
erreurs associées. Cette documentation accompagne la suite de programmes mise a la
disposition des membres du consortium VVDS.

Introduction to CFT

The rule of this document is to help the reader to used this “Correlation Function Tool”
(CFT hereafter). The idea is to describe step by step everything he/she must do in order to
get, at the end, the correlation length rg of his/her data and the associated errors.

The part A.1 explains the basic things required to use the CFT. If the reader has a
problem in this part, he should contact the author’. Indeed, the tools will not work. But,
waiting for an update of the tool or more information, the user can of course read the
following parts of this documentation ;-)

The part A.2 describes the programs used to compute &(s) and &(rp, ), with VVDS
data and GallCS simulation.

The part A.3 explains how to measure the quantities the reader is interested in (rg, v,
error coutours, .. .).

The part A.4 is more technical (...) but the user will have to understand it to configure
properly several files. Indeed, even if the CFT is quasi press-button, the user will still have
to change few things by himself.

Then, the part A.5 describes the different GallCS catalogues.

Have fun with CFT and exciting scientific results !'!

baptiste.meneux@oamp.fr
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A.1 Step 1 : What you need with CFT

A.1.1 Libraries

Most of the programs used within the CFT are written in Fortran. You will need libraries
to read FITS file. The cfitsio routines can be found on the same web page where this file
was downloaded . You can find on the official website? the last version. You must install it
before using the different macros (part A.2).

A.1.2 Compiler
Fortran

The default compiler is ifc from Intel Fortran Compiler. If you do not have this compiler,
you can also use any GNU f95 compiler for Linux. Run the macro called

test_compiler

found in the main directory to test if you have one of these compilers and which one will be
used through the macros. If you do not have any of these compilers, send an email to the
author.

If the previous test is ok, you won’t have to do something special to compile the pro-
grams. It will be done automatically with the macro

compiler

found in the directories where the codes are, and called in the different macros (part A.2).

Perl

You need a Perl distribution installed on your machine. If it'’s not the case, you will not be
able to apply a bootstrap resampling method on your data (part A.2.2). You can download
a Perl distribution on the web?®.

A.2 Step 2: &(s) and &(rp, )

The first time the CFT is applied to a set of data, in a redshift bin for a given geometry
(pointings/quadrants), a random sample is built and stored in an appropriate directory. This
sample can be used again, in the same condition. In this case, the computation is faster.

In this part, all the programs described are scripts written in shell. They are explained
here below. Move in the directory MACRO_CODE.

It is advised to redirect the screen output of all the macros in a log file. Here is an
example with a macro using 2 parameters :

macro [parameter1] [parameter2] > macro_parameter1_parameter2.log 2>&1

If the output files are not renamed within a macro, their original name is :

2see http ://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/fitsio/fitsio.html
3see http //www.perl.com/download.csp


http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/fitsio/fitsio.html
http://www.perl.com/download.csp
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fort.11  &(rp,m) (linear, linear)
fort.12  &(rp,m) (log, log)
fort.14 &(rp,m)  (log, linear)
fort13  &(s) (log)
fort17  &(s) (linear)

A.2.1 The VVDS data

To compute &(s) and &(rp,m) from your data, you can use the macro called ma-
cro_data fast. It takes 5 parameters :

macro_data_fast [Field] [z1] [z2] [Qm] [Q2A]

With

— Field : FO2, CDFS, DEEP2, F10, ...

— z1 : minimum redshift of the bin

— zp : maximum redshift of the bin

- Qnm

- Qn

This macro applies the “sspoc” code (see part A.4.1) to the VVDS data. It generates
the random catalog with the good geometry if it does not exist yet. This ramdom sample is
then stored in a directory.

The output files are stored in

./[Field]/Result_Data_[{2m] [Q27)/Slice_[z1] [z2)/

A.2.2 The VVDS data and bootstrap

Now you want to compute the errors of your measured &(s) and &(rp, ), using a boots-
trap resampling method. You can use the macro called macro_bootstrap_fast. It takes 6
parameters :

macro_bootstrap_fast [Field] [z1] [z2] [Nboot] [2m] [Q2A]

With

Field : FO2, CDFS, DEEP2, F10, ...
z1 : minimum redshift of the bin
Zo> : maximum redshift of the bin
Nboot : number of bootstrap loop

- QO

- Qn

This macro builds Nboot times a different input catalogue by bootstrap resampling the
original input catalogue. Then the “sspoc” code (see part A.4.1) is applied to these Nboot
input files.

Input bootstrap files are stored in

./[Field}/Input_bootstrap_files/Slice_[z1] [z>]/
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All these files can be deleted. They are only stored for check-up, if necessary. Output files
are stored in ../[Field]/Result_Bootstrap_[2,]_[Q2A)/Slice_[z1] [z2)/
— XIRPPI_LINLIN
— XIRPPI_LOGLOG
— XIRPPI_SEMILOG
XIS_LIN
XIS_LOG

A.2.3 The GallCS data *

In observing conditions

You have 50 catalogues from the 50 GallCS cones. These catalogues were made
applying your observing strategy (magnitude selection, VIMOS selection, ...). You want to
compute &(s) and &(rp, ) in a given redshift slice for all the cones. You will use the macro
called macro_galics_fast. It takes 3 parameters :

macro_galics_fast [Field] [z1] [z2]

With

— Field : FO2, CDFS, DEEP2, F10, ...

— z1 : minimum redshift of the bin

— Zp : maximum redshift of the bin

Here you can not chose the cosmology which is €, = 0.333 and 25 = 0.667 for the
GallCS simulation.

The macro applies the code to the GallCS data. The random catalogue is generated
for the first cone and then used with all the 50 cones.

Output files are stored in ../[Field])/Result_GallCS/Slice_[z1] [z2]/

— XIRPPI_LINLIN

— XIRPPI_LOGLOG
XIRPPI_SEMILOG
XIS_LIN
XIS_LOG

As a reference

You now want to compute the true underlying &(s) and &(rp, ) without any selection
effects. You can use the macro called macro_galics_true fast. It takes 3 parameters :

macro_galics_true_fast [Field] [z1] [z2]

With
— Field : FO2, CDFS, DEEP2, F10, ...
— z1 : minimum redshift of the bin
— zo : maximum redshift of the bin

4See part A5
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It applies the “true” code (see part A.4.2) that computes the true correlation function
(the reference) from the GallCS files with no photometric mask, no SSPOC selection, . ..

You must define the smaller area that cover all the observed field. You may not need
to do this step if you do not want to know how well you are able to measure the correlation
function in your observing conditions.

The random catalogue is generated for the first cone and then used with all the 50
cones.

Output files are stored in

./GALICS/Result_True/[Field)/Slice_[z1]_[z2)/

A.2.4 In practice

In the directory MACRO_CODE, there is a last shell macro called play. You can edit it.
Then, you just have to uncomment or to add command lines to call the other macros with
the good syntax.

Run play without any argument, in background. If everything is setup correctly, you will
just have to wait for a while | You can not begin the step 2 while this first step is not finished.

A3Step3:rgandy

The different shell macro used to compute and to fit w,(rp) are in the directory MA-
CRO_FIT.

A.3.1 Computation and fit of w,(rp)

The name of the main macro is macro_fit v3. It needs 9 parameters defined below.
This macro computes the best parameters ry and 7 for the function wpy(r,) computed from
a given function &(r,, ™). It uses the fortran program fitwplog_v7.f (see part A.4.4). This
program gives in output the values of w,(rp) and its associated best fit, the corresponding
values rg and 7y and their errors. Everything is computed with and without the covariance
matrix. The error contours are written in binaries files while the values of wy(rp,) are given
in an ASCII file. These output files are moved in the sub-directory FIT of your working
directory [field]. The 9 parameters of this macro are :

1. z1, minimum redshift of the bin
2. zp, maximum redshift of the bin
3. number of the last rj, bin for the fit
4. Tmax, Maximal integration value
5

. — 1 —fitwp(rp) of VVDS data with bootstrap
— 2 — fit wp(rp) of <GallCS sspoc> with GallCS spoc
— 3 — fit wp(rp) of <GallCS true> with GallCS true
— 4 — fit wp(rp) of one GallCS sspoc cone with GallCS spoc
— 5 — fit wp(rp) of one GallCS true cone with GallCS true

6. field (FO2, CDFS,...)
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7. number of the GallCS cone to fit if the 5t parameter is equal to 4 or 5, else 0
8. Qm
9. Qn

A.3.2 The slope y

This macro, fix_slope, allows you to fit a given w,(rp) with a given slope 7. The para-
meter of this macro is your value of .

If you do not give any parameter, the slope will be let free when doing the fit.

This macro must be used before macro_fit v3 (part A.3.1).

A.3.3 The ry, bins not used when fitting

If you do not want to use one or several r, bin(s) to fit w,(rp), you must use the macro
make_pts_to_be removed.

The parameter(s) is(are) the list (with or without any order) of the rj, bin(s) you do not want
to take account for.

It will have no effect if you do not give any parameters to this macro. In this case, all the
rp points (from the first to the last one, defined in parameter 3 of macro_fit v3, part A.3.1)
will be used by default to fit wy(rp).

This macro must be used before macro_fit_v3 (part A.3.1).

A.3.4 The fit of the VVDS and GallCS data

The goal of macro_mix_fit is to compute everything you need to measure the correla-
tion length rg and the slope 7y of your data, in a given redshift bin, with the error contours
computed from GallCS in the same conditions. It applies macro_fit v3 twice with the good
parameters.

Of course you must feed macro_mix_fit with several parameters as the limits of the
redshift bin, the working directory (the field) of your data, ... You can also fix the slope
and/or decide not to use such or such ry bin to fit your data, using the previous macros
(part A.3.2, A.3.3).

A.3.5 In practice

The macro macro_show_all is an exemple of what can be done with the previous ma-
cro. It allows you to compute in an automatic way the fit of several function wy(rp), in
different redshift bins for exemple. Feel free to update this macro by yourselves.

A.3.6 The results with SM routines

Two files can be found in the sub directory called “sm”. This files contain exemple of
Super Mongo routines to plot your result. You will have to adapt them to the result you want
to plot. For more information, fell free to contact the author ;-)
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A.4 Programs

A.4.1 To compute the observed &(s) and &(rp, )

The main program is xi_cosmo_v200.f. It uses many auxiliary files. All these files must
be in a directory called “CODE”, found in the directory where you work, called “F02” for
example. The table A.1 briefly describes the parameters files :

survey_limits.h Definition of the redshift slice
Update : see part A.4.3
datafilename.h Definition of the input files

+ list of pointings
+ random catalogues
Update : see part A.4.3

cosmo.h Definition of the cosmological parameters 2, and Q. For GallCS,
Qm = 0.333 and Q5 = 0.667. (part A.4.3)

bin_sizes.h Definition of the binning (linear and logarithmic)

maskfile.h Definition of the photometric fits file.
Exemple : oldmasks_f02_b4 fits

point List of the pointings. The coordinates of their center is written

in hour,minute,seconde and degree,minute,seconde. The last co-
lumn is the number of the quadrants used for each pointing.

weight_param.h Definition of the value theta used to compute the weight
constants.h Definition of , c, ...

count_param.h Definition of the maximal angular size of the field
gauss_shift.h Parameters to smooth the spectroscopic N(z) to build the random
catalogue

randomvectors.h | Size of the quadrants, nomber of pointings, . ..

TAB. A.1 — Parameters files.

For the FO2 field, the input files are f02_ostateczne (the parent photometric catalogue)
and f02_sspoc (the spectroscopic catalogue). If you work with the CDFS data, their name
must be cdfs _sspoc and cdfs_ostateczne.

The files bin_sizes.h, maskfile.h and point must be changed/checked by the user.
Exemples of files point are given by default in the release : point_for f02_galics and
point_for_f02_vvds. The 5 last files of table A.1 should not be changed.

In case of GallCS, the parent photometric and spectroscopic files are stored in GA-
LICS/INPUT_FILES (see part A.5). Whatever GallCS or VVDS data, the format of these
files are :

*

_sspoc ID o O redshift Iag
_ostateczne | ID o 9§ IAB

*

The right ascenssion o and the declination o are in degree. A directory called
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temporary_random

must always be found in the main directory of the code.

A.4.2 To compute the reference £(s) and (rp, )

The main program is xi_cosmo_naked.f. It uses many auxiliary files. This code is used
to compute the reference &(s) and &(rp, ) from the 50 GallCS cones. This code is in the
directory GALICS/CODE_TRUE. Most of these files are the same than those used with
the “sspoc” code (part A.4.1). The file survey_limits.h stores also the limits in right ascens-
sion/declination of the smaller rectangular area that cover all the field of the spectroscopic
data.

This time the input file, in GALICS/INPUT_FILES (see part A.5), are, for exemple
cone001_without_sspoc. Their format is

cone0 ? ?_without_sspoc | ID o & redshift Iag |

A directory called temporary _random must always be found in the main directory of the
code.

A.4.3 To update files automaticaly

When you want to use a code 100 times, things must be done automaticaly if you do not
want to change by hand all the parameter files. For a given redshift bin, you must change
the file datafilename.h that contains the name of the input files. You must also prepare the
different input bootstrap files. Everything is done through the macros (part A.2). They used
theses following small programs to update the files for you.

the survey limits

When you run a macro in a redshift bin [z; — zp], the program modif_range.f is used to
update the file survey_limits.h. The name of the original file is changed in survey _limits_old.h.

the name of the input files

Whatever you compute &(s) with the VVDS data in only one redshift bin or you decide
to do 100 bootstrap loops on you data, you must update the name of the input file in
datafilename.h. It is done with a call to modif _filename.f. It uses the file tail_datafilename.h.
The old file is stored in datafilename _old.h.

the cosmology

The values of Q,, and €2, are 2 parameters of macros. The small macro macro_cosmo,
found in the directory of the main code, updates the parameter file cosmo.h. In case of
GallCS, the user can not change the cosmology (€2, = 0.333 and 25 = 0.667).
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bootstrap input files

The following files are used to generate a new input file, using a bootstrap resampling
method :

— GenRandom.pl (program in Perl)

— make_input_file.f90 (main program)

— param.h (definition of the z-bin, the number of galaxies, ...)
There are Ng galaxies of the original spectroscopic catalogue in the considered redshift
bin. The code takes randomly Ng galaxies in this list of Ng galaxies to build a new input
file. Several galaxies are choosen twice or more whereas some others are not selected.

A.4.4 To fit wp(r,)

As briefly explained in part A.3.1, the code fitwplog v7.f computes the best parameters
for the fit of wp(rp), computed from a given &(rp, ) (your data).

The fit is done with a classical and a generalised x2 test, using a set of wy(rp) (boots-
trap resampling of the original data or the 50 GallCS cones). This set of functions is used
to compute the errors on the parameters of the fit (correlation length rg, slope v), taking
into account the disperssion of wy(rp) in each r,, bin, or the complex covariance matrix.

A.4.5 To measure the 10 errors for rg and ¢

The program error_v3.f is called in macro_fit_v3. It computes the “projected” 16 error
of the 2 parameters rg and y. The result is written in an ASCII file, parameter. .. .dat. The
name of this file depends if the computation is made with bootstrap, GallCS, ...

The first error contour in the plan (rg,Y) is the 68.3% confidence level, a 16 limit with 2
free parameters. In order to compute the 16 error for only one of these parameters, let’s
say rg, the code searchs the limits of the projection of the xﬁqin + 1 confidence level contour
on the rqp axis. These values correspond to rg + 16 and rg — 16. The same exercice is done
for .

A.4.6 To smooth (1, )

In the directory MACRO_FIT, the macro macro_smoothing xirppi allows to smooth
&(rp, 1) with an isotropic filter of width 3 h~1.Mpc. It takes 4 parameters :

macro_smoothing_xirppi [z1] [z2] [flag] [Field]

With
1. z1, minimum redshift of the bin
2. z»>, maximum redshift of the bin

3. — 1 — smooth &(rp,T) of bootstrap computation
— 2 — smooth &(rp, ) of GallCS sspoc
— 3 — smooth &(rp, ) of GallCS true
— 4 — smooth &(rp, ) of VVDS data

4. field (FO2, CDFS, ...)
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The program schectman.f is called and smooth the linear-linear £(rp,®). The output is
stored in the same directory than the input §(rp, ), with the same name but ended with
“.smoothed”.

A.4.7 To compute w,(rp)

In order to compute and store wy(rp) in an ascii file, the reader can use the macro
macro_compute_wp.

Up to now, this macro allows only to compute wy(rp) in case of GallCS “true” and
GallCS “sspoc”. The syntaxe and the 4 parameters of the macro are :

macro_compute_wp [z1] [z2] [Field] [flag]

With

—_

. Z1, minimum redshift of the bin
Z>, maximum redshift of the bin
. field (FO2, CDFS, ...)

— 1 — compute wp(rp) for &(rp, ) of GallCS true
— 2 — compute wp(rp) for E(rp, ) of GallCS sspoc

A e

The program calls compute_wp.f and the output files are stored in the same directory
than the input &(rp, ), with @ name “wp_conexxx.dat”.

A.5 GallCS input files

For each configuration, with GallCS, you need 3 types of files, explained below. An
exemple of these files can be found on the same web page where you found this docu-
mentation. These files store the GallCS input files with the VVDS-F02 field configuration.
For this exemple, the name of the files are :

— galics_f02_without_sspoc_nov2004.tar.gz

— galics_f02_sspoc_nov2004.tar.gz

— galics_f02_ostateczne nov2004.tar.gz

These 3 files contains the 50 GallCS cones input files for the VVDS-F02 field geometry.
They must be put in the directory GALICS. There are 3 ASCII files per cone, as you can
check when you untar them by

tar -zxvf [file].tar.gz

Fifty directories called INPUT_FILES/conexxx (with xxx=001, 002, ..., 050) will be created.
The files are stored in INPUT_FILES/conexxx/F02/. In case of a CDFS geometry (exemple),
files must be put in INPUT_FILES/conexxx/CDFS, with the same name as F02’s files (with
f02 changed in cdfs).
The redshifts written in the different files are the apparent redshifts found in the Ga-
IICS database® + a random velocity dispersion on the line of sight equal to 300 km.slto
simulate the VIMOS resolution.

Ssee http ://galics.cosmologie.fr
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A.5.1 Spectroscopic catalogues

For each GallCS cone, there is a final spectroscopic catalogue which is the result of
photometric mask, sspoc selection, magnitude incompleteness (as a function of magnitude
Iag ; it corresponds to flags 2,3,4 and 9).

The sspoc selection of the files found in galics_f02_sspoc _nov2004.tar.gz is the same
than for the VVDS-F02 first epoch data, with 20 pointings. The only difference is that all
the 80 quadrants are considered as valid.

175 <Ipg <24

]coneO??_gaIics_sspoc ID o & redshift Iag

A.5.2 Parent photometric catalogues

The photometric catalogue, with photometric mask + stars (ID>900000)
175 <Ipg <24

cone??? ostateczne [ ID o 3§ lag |

The stars come from simulation of Robin et al. (2003). See the technical paper Pollo
et al. (2005) for more information.

A.5.3 One square degree catalogues

The all 1 by 1 degree field of each GallCS cone + stars (ID>900000). The coordinates
are overlapping the FO2 field.

175 <Ipg <24

]coneO??_without_sspoc ID o & redshift Iag
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A.6 Tree structure

A.6.1 directory of your data

temporary_random_0.2_0.5_[Q]_[QA]
temporary_random_0.2_0.5_GallCS
Random .
temporary_random_1.3 2.1_[Qn]_[QA]
temporary_random_1.3_2.1_GallCS

CODE
( Slice 0.2 0.5
) Slice 0.5 0.7
Input_bootstrap_files
| Slice_1.3_2.1
| temporary_random
( Slice 0.2 0.5
XIRPPI_LINLIN

FO2 XIRPPI_LOGLOG

Result_Bootstrap_[Qm]_[Q] ¢ gic 07 0.0 ¢ XIRPPI SEMILOG

XIS_LIN
XIS_LOG
\
. XIRPPI_LINLIN
Result_Data_[Qn]_[Q4] Slice 0.2 0.5 {
. XIRPPI_LINLIN
Result_GallCS { Slice 0.2.0.5 {

FIT
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A.6.2 directories of the GallCS data and the macros

Random { temporary_random_0.2_0.5_True

CODE_TRUE {

temporary_random

F02
INPUT_FILES CDFS

( ( Slice_ 0.2 0.5
Slice 0.5 0.7
XIRPPI_LINLIN
GALICS XIRPPI_LOGLOG
Slice_0.7_0.9 XIRPPI_SEMILOG
F02
Result T XIS _LIN
esult_True XIS LOG
Slice 0.9 1.1
Slice 1.1 1.3
[ Slice_1.3 2.1
. CDFS
| FIT
MACRO_CODE

MACRO_FIT  { sm
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Résumé

Les grands sondages récents de I’'Univers ont mis en évidence la présence de structures dans la distribution
de la matiére, sous forme de filaments et de vides. Pour étudier I'évolution de la distribution spatiale des galaxies,
il est nécessaire de connaitre leur position précise dans I'espace a trois dimensions. Cette thése s’est déroulée
dans le cadre du sondage profond VIMOS-VLT Deep Survey (VVDS). Son but est de mesurer quelques 100000
redshifts pour étudier la formation et I'évolution des galaxies et des structures a grande échelle de I'Univers jus-
qu’a z~5. Apres avoir fait un état des lieux de la connaissance que nous avons de la distribution des galaxies,
puis introduis le sondage VVDS, je présente la mesure et I'évolution de la fonction de corrélation spatiale a deux
points a partir des données de la premiere époque du VVDS, le plus large échantillon (10759 spectres) jamais
acquis a Iag = 24. J'ai développé un ensemble de programmes mis a la disposition du consortium VVDS pour
mesurer facilement la longueur de corrélation spatiale des galaxies dans un intervalle en redshift donné, avec
ses erreurs associées, en corrigeant les effets de la stratégie d’observation du VVDS. Cet outil a permis de
mesurer I'évolution de la fonction de corrélation spatiale de la population globale des galaxies jusqu’a z=2. J'ai
prolongé cette étude en divisant I'échantillon de galaxies par type spectral et par couleur. Enfin, en combinant
les données de GALEX avec celles du VVDS, jai pu mesurer 'agrégation de galaxies sélectionnées en ultravio-
let jusqu’a z~1. C’est la premiére fois que de telles mesures sont réalisées sur une si longue plage de temps
cosmique. Les résultats présentés dans cette thése font ainsi office de nouvelles références pour les travaux
futurs.

Mot-clés : Astronomie - Astrophysique - Cosmologie - Sondages Profond - Spectroscopie - Simulations
Numériques - Grandes structures - Galaxies - Univers

Abstract

The recent surveys of the Universe highlighted the presence of structures in the matter distribution, such as
filaments and voids. To study the evolution of the distribution, it is necessary to know their accu-
rate position in a three dimensional space. This thesis took place within the framework of the VIMOS-VLT Deep
Survey (VVDS). lts goal is to measure some 100000 redshifts to study the formation and evolution of the ga-
laxies and large scale structures of the Universe up to z~5. After having made a review of our knowledge of the
galaxies distribution, then introduced the VVDS, | present the measurement and the evolution of the real-space
two-point correlation function from the first epoch data of the VVDS, the largest sample of 10759 spectra ever
acquired up to Iag = 24. | developed a whole set of programs made available to the VVDS consortium to easily
measure the clustering length of galaxies in a given redshift range, with its associated errors, correcting the
effects of the VVDS observing strategy. This tool enabled to measure the evolution of the real space correlation
function of the global galaxies population up to z=2. | then extended this study dividing the full galaxies sample
by spectral type and color. Finaly, combining the GALEX data to the VVDS has allowed me to measure the
clustering of an ultraviolet-selected sample of galaxies up to z~1. This is the first time that such measurements
are carried out on such a so long range of cosmic time. The results presented in this thesis are thus establishing
a new reference in the field.

Keywords : Astronomy - Astrophysics - Cosmology - Deep Surveys - Spectroscopy - Numerical Simulations
- Large Structures - Galaxies - Universe
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