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Resune sur l'originalit € des recherches

Les amas de galaxies sont les objets les plus grands giranitatlement liés dans I'Univers ayant at-
teint un état d’équilibre. Dans le scénario de formatic@rarchique des structures, dans lequel les petites
structures se forment avant les grandes, les amas repratts objets les plus jeunes. Ils contiennent
encore de I'information sur I'effondrement initial de larpgbation de densité quileur a donné naissance.
Les amas possedent trois composantes majeures: lesagalaxigaz tres chaud et optiquement mince (le
milieu intra-amas — MIA) qui émet dans le domaine des raygret la matiére noire. Comme les amas
sont dominés par la matiére noire, ils fournissent uneodppité unique pour extraire des informations
sur cette sorte de matiére a travers les forces gravitaites qu’elle engendre. La fraction baryonique
dans les amas est similaire a celle de I'Univers dans saemgle. Avec I'information sur la nucléosyn-
theése primordiale, qui donne des contraintes sur la debaityonique?;, dans l'univers, il est possible
de determiner avec la fraction de baryon dans les amas Impaacosmologique de densité de matiere
Q,,, qui donne typiquemeri2,,,=0.2-0.4. Les amas grandissent par fusion avec d’autres ds@a-
laxies, ce qui est lié a la distribution globale de matidans I'Univers. Le MIA est un traceur idéal pour
les processus de fusion et permet a travers ses distrnilsigio densité et en température de reconstruire
I'histoire des amas, ce qui donne de I'information sur larfation des structures. De plus, la comparai-
son des caractéristiques des amas distants avec cellasndesproches permet d’étudier I'évolution de
la formation des structures. Les amas montrent, commeeliitda’ théorie, une forte auto-similarité, ce
qui indique que notre compréhension sur la formation desttres est globallement correcte. Les faits
mentionnés ici montrent que les amas sont des outils pispaur étudier la cosmologie et la formation
des structures, ce qui sera décrit plus en détail danseailtr
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Chapitre 1

Introduction

1.1 Laformation des structures et des amas de galaxies

Le “Big Bang” est I'explosion gigantesque qui a initié I'expansion de l'univers.dmandes
structures qui définissent la morphologie globale ou la carte de notre Univers vielesentr-
densités, qui se sont formées a partir des fluctuations quantiques créeke&igeBang.

Des fluctuations suffisamment denses s’effondrent & un moment donné pour devenir des
objets gravitationnellement liés qui sont observables aujourd’hui. Le temps d’effoedt de
ces objets dépend de leur amplitude initiale. Plus la structure est grandessivenplus grand
est le temps nécessaire pour sa formation. A cause de ceci les objets jidust pedvins massifs
se forment avant les objets massifs (voir par exemple [106]).

Les amas de galaxies ont des masses totales qui dépassent souvent guefqueise
quelquesl0'® fois la masse de notre soleil W et ont des tailles typiques de quelques Mpc,
qui correspondent a quelques millions d’années lumiéres. Ceci fait que lssantdes objets
gravitationnellement liés les plus grands qui ont atteint un état d’équililwie gar exemple
[13]). Ceci en fait aussi les objets les plus jeunes dans I'Univers obsesalgjteurd’hui. Nous
pouvons témoigner de la formation des amas méme dans I'Univers d’aujourd’hundescee
galaxies montrent pour une grande partie des sous-structures [115], qui peuvent &fieddent
comme la fusion avec d’autres groupes de galaxies ou d’amas.

A cause de leur jeune age les processus physiques internes n’ont pas encore eu le temps
d’effacer I'information initiale de la sur-densité et de I'effondremersigiels ils naissent. Ceci
permet d'utiliser les amas de galaxies pour étudier la formation des sesetign méme temps
pour déterminer les parametres cosmologiques (voir [L07] pour une revue).

La masse de I'Univers est dominée par la matiere noire de laquellgpéné est connue
aujourd’hui. La matiere noire n’est pas d’origine baryonique. Des candidats plaugdies
cette matiere sont en ce moment les “WIMPS” (Weakly interactingsivaparticles - voir par
exemple [81]) ou des axions (voir par exemple [104]).

Des simulations numériques ont montré que les amas accretent ou absorbenbrteute s
de matiere sans discrimination ([135] et réferences citéeskt @ur cela que la fraction de
baryon dans les amas peut étre extrapolée a tout I'Univers. Des étwgeseemontrent que
70-80% de la matiere dans les amas et donc 70-80% de la masse totale est eopatiiaé
matiére noire. En conclusion: la matiere dans I'Univers est dominéengesorte de matiere de
laguelle nous connaissons tres peu aujourd’hui.

Les amas contiennent un gaz chaud émettant en X. Ce gaz est la source dominante des
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baryons dans les amas. La masse de ce plasma chaud contribue a 15-20% de laatasise tot
I'amas. Les galaxies, en comparaidgrésentent seulement 5% de la masse totale de I'amas,
ce qui est un facteur 3-4 fois plus petit comparé au gaz chaud. Ce plasma chaudppeksi
milieu intra-amas (MIA) est chauffé a des températures qui nadatrel0” — 108K, ce qui
correspond a des énergies de 1 — 10 keV.

Mesurer la distribution de la densité et de la température du MIA nous peerdetermi-
ner la masse totale de 'amas a travers I'approche hydrostatique entttaigaz comme une
atmosphere. De plus, les investigations du MIA permettent de déterhi@tse dynamique de
'amas. Par exemple la fusion avec une sous-structure peut créer une onde dat@epar
des vitesses de fusion qui excedent la vitesse du son. Ces ondes de choc chauffem¢iidcale
le MIA et peuvent donc étre observées a travers des variations fortetaddistribution de la
température du MIA.

La forte connection entre la luminosité en X et la masse permet de trogwemias distants
les plus massifs par des relevés du ciel en X. L'évolution entre latdedisimas distants avec
le redshift est un outil puissant pour la détermination du parametre cosmoldgig(eef. [19],
[16], [94], [105] et réferences citées) .

1.2 Breve introduction a I'histoire de I'astronomie X

Les rayons X émis par les objets astronomiques sont absorbés par I'atmodpheee
terre. C’est pour cela qu’il faut lancer des satellites pour étudier letsotj ciel Emettant en X.
Lhistoire des satellites X commence avec le lancement du satghiteu? en décembre 1970,
qui a effectué le premier échantillonnage du ciel complet en X (pour une introdudimplete
de I'histoire de I'astrophysique X voir [26]). Apréshuru beaucoup d’autres observatoires X
ont été mis en orbite, commAgiel V (1974),Einstein(1978),EXOSAT(1983),Ginga (1987),
ROSAT(1990),ASCA(1993), etBeppo-SAX1996) et d’autres encore, non cités ici car moins
importants pour I'étude des amas de galaxies.

ROSATa effectué la premiere couverture complete du ciel avec une r&sogatiale d’en-
viron 1 arcmin. Cet échantillonage a fourni un catalogue avec plus de 100000 nouvellessourc
L'amas de galaxies le plus lumineux trouvé aujourd’hui. RXJ1347 [113] a un redshif0dé6
a également été trouvé dans le méme echantillonage.

Les satellites les plus récents s@ttandra[131] et XMM-Newton[54], lancés en 1999.
Les deux observatoires ont des détecteurs type “CCD” (charge coupled dewoel,aqui
fournissent a la fois une résolution spatiale et spectrale et qui permetteatd’étudier des
variations spectrales dans I'emission X des objets étendus. La sfgecd&Chandraest d’avoir
une résolution spatiale d’'une seconde d’arc, qui n’était jamais atteinte. aM-Newton
au contraire fournit une combinaison de grande surface collectrice avec une barlogaés
spatiale (4-6 arcsec FWHM) jamais atteinte auparavant. La grandeswdéectrice dans le
cas d’XMM est assurée par trois télescopes X (voir ci-dessous).

1. Le nombre de galaxies dans un amas varie entre quelqulesegapour les groupes peu massifs jusqu’a
quelques milliers de galaxies pour les amas tres massifs.
2. Avant le lancement thurules observations des sources X étaient pratiquées asdasies



1.3. LE DESIGN DES OBSERVATOIRES X 19
1.3 Le design des observatoires X

1.3.1 Les atecteurs X pour la spectro-imagerie

Les photons X sont tres énergétiques. A la difference des photons optiques, un seibdphot
est capable de produire quelques paires d’électrons-ions dans un éléementtiudé&eaisque
le nombre de paires est proportionnel & I'énergie du photon le simple comptage deress pai
suffit pour la détermination de I'énergie du photon X. Cette technique, qui s’alapgectro-
imagerie permet de mesurer a la fois la position et I'énergie du photon X.

Les télescopes X du passé, avec des capacités de spectro-imabgueROSATou Einstein
étaient équipés de compteurs proportionnels, qui ont eu une résolution spatiahalginaison
avec une modeste résolution spectrale [26]. Aujourd’hui les détecteurs alboitélescopes
X sont souvent des CCD’s, qui fournissent comme les compteurs proportionnels a la fois de
l'information spatiale et spectrale. La résolution spectrale des’'€@aur les rayons X est
d’'une meilleure qualité en comparaison avec celle des compteurs proportiguuigdgie plus
de paires electron-ion sont créées.

1.3.2 Optique pour tElescopes X

Puisque la réflection des photons X est difficile, les télescopes X né&eesaine optique
spéciale qui est basée sur de petits angles d’incidence. Pour offrir une bonnensala
probleme, la plupart des observatoires X sont équipés avec un télescope‘tditpel”. Pour
ce type de télescope une coquille de miroir de forme parabolique est suivie par une amuille
miroir de forme hyperbolique. Pour augmenter la surface collectrice, qui sgtdtiée pour une
paire de coquille de miroir, plusieurs coquilles sont nichées les unes dans.|l2ate le cas
de XMM-Newtonpar exemple un télescope est constitué par 58 paires de coquilles.

1.3.3 Le design de ROSAT

ROSAT le satellite X allemand, qui a été lancé en 1990 avec une fusée typetEhvait a
bord un télescope de type Wolter | avec 5 paires de coquilles de miroir nidsasds dans les
autres [125]. Pour ce télescope, il existait deux types d’instruments focdprsiéion sensitive
proportional counter” (PSPC) et le “high resolution imager” (HRI) qui était@etecteur de type
plaque de canaux. Le PSPC fournissait a la fois de la résolution spectrpliatesmodérées
(FWHM d’a peu pres 30 arcsec qui étaient quelque peu dépendantes de I'eéhepfieton X
incident) tandis que le HRI fournissait seulement la résolution spatialdH(#\tfe 5 arcsec).
Un grand avantage du PSPC par rapport au HRI et aussi d’autres déteetaitirson bruit
interne extrémement bas et son grand champ de vue (CDV) d’'un diametre de 2 dedt®V
du HRI, en comparaison, était de seulement 40 arcmin. La combinaisoro@tes détecteur a
bord ROSAT était sensible dans la bande d’énergie 0.1-2.4 keV.

ROSATavait a bord également une caméra sensible dans I'UV, appelée WideCamera
(WFC).

1.3.4 Le design d&XMM-Newton

XMM-Newtonest un satellite X, qui a été lancé en décembre 1999 par une fusée Xriane
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XMM-Newtona trois télescopes type Wolter | & bord (pour une revueXiidM-Newton
voir [54]). Deux de ces trois télescopes ont des grilles pour les rayons X dans leninche
optique, qui agissent simultanément comme des diviseurs de fafsddayphoton traversant
'un ou l'autre des diviseurs de faisceau tombe soit sur la caméra RGS¢Rafl Grating
Spectrometer) [33] qui fournit avec la grille X une haute résolution spectuaiele photon est
détecté par la caméra MOS [126], qui fournit a la fois la résolutioriapagt spectrale, qui est
cependant d'une qualité inférieure a celle de la caméra RGS. Le dé&leisrdpe X a seulement
un détecteur dans son plan focal, la caméra pn [122], qui est constituéelde ill@ninés de
face et qui offre comme les caméras MOS a la fois de la résolutiorrajeeet spatiale.

Les deux caméras MOS combinées avec la caméra pn constituentdeacdite’ European
Photon Imaging Camera (EPIC). Les caméras EPIC sont sensibles dans |aleaiedgie 0.1-
10 keV.

XMM-Newtonpossede a bord également un petit télescope optique, le “optical monitor” —
ou moniteur optique [72].

1.4 Caractristiques generales des amas de galaxies et du MIA

Le MIA est un gaz chaud qui a des températures qui varient éttre 10® K, une faible
densité de particules (typiquement de I'ortlie® — 10~ cm—?) et émet presque exclusivement
par rayonnement de freinage thermifuee rayonnement de freinage thermique suit en absence
des raies la lo¥, « exp(—hv/KT") ou1" est la température du gaz. Pour une introduction au
rayonnement de freinage thermique voir par exemple [108].

Les températures élevées et les densités faibles font que le Mitefye considéré comme
optiquement mince. Il est répartie sur tout 'amas, qui a typiquement un dewh&plusieurs
Mpc, ce qui correspond a plusieurs millions d’années lumieres, et une noéalgecomprise
entre quelques0'® — 10> M. Les amas de galaxies sont constitués de trois composantes
principales: les galaxies, le MIA, et la matiere noire. Les galax@psasentent 5% de la masse
totale d’'un amas, le MIA a peu pres 20% et le reste, environ 75% est cé@nstitwe la matiere
noire.

1.5 Lorganisation du rapport

Apres cette introduction suit un chapitre (chapitre 2) dédié a lam@tation de la masse
des amas de galaxies basée sur I'approche hydrostatique. La connaissance de fatedast
de la masse baryonique est importante: la fraction baryonique peut étre yidiségeterminer
le parametre cosmologiquk, et donne typiquement des valeurs de I'ordréxje= 0.2 — 0.4.
Quelques exemples seront montrés sur la détermination de la fraction lmary@msi qu’une
comparaison de ce type de détermination de masse avec une autre approetetd’&fhtille
gravitationnelle faible. La comparaison avec I'approche qui utilise I'eiéedtamas comme une

3.Pour des images du chemin optigue d¥XMM-Newton et son design voir aussi:
http://xmm vi |l spa. esa. es/ ext ernal / xmm_user _support/docunment ati on/ bui |l d

4. Dans quelques amas, il existe aussi un plasma non-thegreigrelativiste, qui peut-étre observé avec des
telescopes radio. Ce plasma contient uniquement une fretdtion de la masse totale de I'amas (voir par exemple
[40] et réferences incluses pour plus d’information)
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lentille gravitationnelle permet de vérifier la validité de notre hypah&mcernant le MIA,
notamment sa symétrie sphérique et son équilibre hydrostatique.

Les amas peuvent étre considérés comme des objets jeunes. Ils sont ensaue geo-
céssus de formation et beaucoup d’amas montrent des signes de sous-structurdi)iiti
la fusion avec d’autres groupes ou amas de galaxies. Dans le chapitre 3 @@réadacon
dont les sous-structures sont détectées ainsi que la mesure de leur sigstfitistique et leur
importance pour I'état dynamique de I'amas. Plusieurs exemples seront mootirda quan-
tification du contenu des sous-structures dans les amas et pour illustrer Erendomt cette
information peut étre utilisée pour connaitre I'état dynamique de I'amas.

La comparaison des amas distants et proches peut donner une information importante sur
I'évolution des amas, la formation des structures ainsi que sur les paegnsésmologiques.
A titre d’exemple, il est attendu que les amas distants montrent plus de socisHES que les
amas proches. De plus, la fraction du gaz ou la fraction baryonique des amasgdoade-
vrait étre la méme que celle trouvée dans les amas proches, peutlétee piur la calibration
des parametres cosmologiques. Les amas distants apparaissent moins btifjlurg petits que
les amas proches, ce qui fait que le traitement des données et I'extractiqualaités phy-
siques est plus difficile. Les problémes techniques a traiter quand on obseamas distants
sont la statistique limitée des photons X ainsi que le brouillage par les instrsiopgrdant gé-
néralement une résolution spatiale limitée. Le chapitre 4 démmitment prendre en compte ces
effets dans le cadre de plusieurs études des amas distants. Les resuttatcomparés aux
résultats obtenus pour les amas proches et quelques estimations de pararegtodsgiques
seront données.

La théorie simple de la formation des structures prédit I'existence dedléchelle, qui
relient la masse d’'un amas avec sa température et son rayon. @ettie fhrévoit aussi que les
amas présentent une forte auto-similarité. Dans le chapitre 5 sera&moettes amas observés
sont effectivement auto-similaires, ce qui confirme la théorie. Maisiaussi des déviations
aux lois prédites par la théorie comme la relatidp,. — 7' qui est plus pentue que prévu et qui
est responsable du fait que la relatibx — 7' ne suit pas les lois d’échelle attendues.

La connaissance des lois d’échelle et leur évolution avec le redshift pdiatdiser les
amas comme des “bougies standard” pour mesurer la géométrie de I'universdche sera
démontrée brievement a la fin du chapitre 5, ainsi que les premieltatéhasés sur des don-
néesROSATet XMM-Newton.

Ce travail s’acheve avec les perspectives pour le futur préeseat@depitre 6. Les perspec-
tives décrites couvrent des projets a des échelles de temps coustegigedtacer les profils de
masse dans les amas pour la vérification ou la rejection de la théoriBBlue€des échelles
de temps plus longues, tel que I'importancexddJSpour la science des amas a un horizon au
dela de I'année 2010.
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Chapitre 2

La determination de masse des amas

2.1 L'approche hydrostatique

Si un amas possede une symeétrie sphérigue et s'il a atteint I'equilibrestgtique, soit en
d’autre terme si 'amas se trouve dans un épisode calme de son histoire sansifagure,
I'approche hydrostatique basée sur les mesures des caractéristiques duuviB&rpauitilisée
pour la détermination de la masse ainsi que la distribution de matiere’daras| L'équation
hydrostatique peut &tre écrite de la forme suivante:

M(r) = (2.1)

_kTg(r)r (dlnn dInTg)
dinr dinr

Pour résoudre I'équation il est important de connaitre la distribution entéensit en
températurd, du MIA.

Pour la détermination de la distribution en densité, on ajuste couramerofil de brillance
de surfaceb(r) par un modele beta, qui a la forme suivante [23], [24]:

pm,G

S(r) = So(1 4 r?/r?)=30+1/2 (2.2)

S(r) est la brillance de surface a un rayedonné,S, la brillance de surface au centre,
le rayon de cceur €t un parametre de pente. Le modeéle beta permet de traduire facilement la
distribution de brillance de surface en distribution de densité du MIA:

n(r) =no(l +r?/r2)=38/2 (2.3)

Le modele beta est inspiré du profil de King [58], qui est habituellement apghiouéles
amas globulaires. Une des implications physique du modele beta est le fait pakaeetre
(3 décrit le rapport entre I'énergie cinétique des galaxies et I'énergétique du gaz, qui de-
vrait normalement étre de I'ordre de 1, car il est attendu que la méme qudi&itérgie soit
présente dans les galaxies et dans le MIA. En pratique, les valeursd#&es pouys varient
typiquement entre 0.6-0.8. Ceci montre les limitations physiques du modele bé¢aé Ma
fait, les ajustements du modele aux brillances de surface donnent normatirsesmieurs de
x? réduit autour de 1 ce qui donne confiance au modele. Il est maintenant habituelet’igilis
modele beta uniguement comme une fonction d’ajustement, les interprétatiorguaisyléées
au modele n’étant plus valables. Les valeurs typiques powarient entre 100-400 kpc.
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Récemment un grand degré d’auto-similarité des profils X par les amas p@életrouve,
ce qui permet de généraliser la distribution de densité du MIA a towshes [89]. Une bonne
description de cette généralisation est un modele betaave®.67 etr. = 0.13 X 7y 7y
est le rayon viriel qui suit la relation,;. o 7"/? et qui varie typiquement entre 2-3 Mhdl est
facile d’inclure une distribution de densité qui suit un modele beta dans I'equ.2.1.

A part la distribution de densité du MIA, il est aussi nécessaire de cwara distribution
radiale de température du MIA pour I'application de I'approche hydrostatique. Poemipbt
cette distribution, il est de coutume de considérer les photons X de I'obserdatisndes an-
neaux concentriques. Pour chaque anneau le spectre est extrait puis ajusté paelendonod
rayonnement par freinage thermique (pour une introduction au rayonnement de freinage voir
[108]). Les modeles prennent en compte les raies de différents élétalEnigie par exemple
celle du fer-K,, qui a une raie caractéristique a 6.7 keV.

Les incertitudes sur la distribution de température sont souvent tres grapéeifiguement
dans les régions extérieures de 'amas, ou la brillance de surfagal#stdt moins de photons
sont alors disponibles pour I'ajustement spectral. Les barres d’erreurs pgegtograndes li-
mitent la détermination de masse, car elles introduisent des grandasoveride température
et influencent fortement I'équation hydrostatique (equ.2.1).

Une question importante est de savoir comment prendre en compte les incertibsizsaes
dans le profil de température et comment les traduire pour qu’elles deviennenteltitides
sur le profil de masse. Une possibilité est I'utilisation d’'une approche Monte;Gpie j'ai
développée. La premiere application de cette méthode était basées donnéeROSATd'un
groupe de galaxies proche, connu sous le nom de AWM?7 [85]. Larticle se trouve a ladin de
chapitre. AWM7 est un amas de galaxies assez froid avec une tempénatyeane de “seule-
ment” 4 keV. Le profil de température de AWM7 avec ses incertitudeg a@&erminé avec
la méthode décrite precédemment. Le profil est globalement plat & grgod mais présente
une chute de température vers le centre. Ce phénomene s’explique paglesfittemps de
refroidissement dans cette région est tres court.

A partir de I'analyse spectrale, un intervalle de température (qui edomcéon du rayon)
est défini dans lequel le vrai profil de température doit résider. Ensuitgrofés de température
sont calculés par la méthode Monte-Carlo du centre vers les régiongeaxegravec un pas
predéfini, typiquement de I'ordre de 100 kpk.chaque pas, la tempeérature est déterminée
au hasard avec la contrainte qu’elle doit se trouver dans l'intervallaid&fparavant. Pour
éviter des oscillations trop importantes du profil de température, quiated¢ des variations
artificielles dans I'amas, I'hypotheése hydrostatique ne serait donc plus ealalkempérature
au rayonr; doit étre comprise dans un certain intervallé' autour de la température trouvée
ar,_,. Apres la détermination de la températlreau rayonr; la masse correspondante est
calculée a ce rayon suivant I'equation hydrostatique. Pour s’assurer queda msgmente de
facon monotone, la masse calculée au raya@st comparée a la masseren,. Si M; < M;_,
la température est rejetée et une nouvelle température egndéte.

Ainsi beaucoup de profils de température et de masse correspondant peuvelt@és-€a
dans le cas de AWM7 1000 profils ont été cré‘épartir de ces 1000 profils, pour chaque rayon
r; la masse moyenne et les intervalles de confiance a 90% peuvent étre c&legiédonne a
la fois le profil de la masse moyenn® (r;)) ainsi que les barres d’erreurs correspondantes. Au
lieu d’utiliser un niveau de confiance a 90%, il est également possible dderdie déviation

1. Dans une étude récente de [36] basée sur des donmaespant du satellitBeppo-Saxa relationr
T0-47£0.07 g gté trouvee.
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standard de la masse a chaguet de calculer les incertitudes d’une autre facon.

Le grand avantage de cette méthode Monte Carlo pour la détermination desiea deexs
les amas est le fait qu’elle est tres indépendante du modele. Comméth@de permet une
bonne traduction des incertitudes des températures en des incertitudes elecetésapproche
peut &tre utilisée pour comparer le profil de masse avec les prédictionodétesithéoriques
et leurs formes. Ceci est spécialement important dans le cas de la edsopaavec les profils
de masse basés sur la matiére noire froide (cold dark matter - CDM) [884). Ceci est une
possibilité pour vérifier si la matiere noire est réellement “froigeir aussi ci-dessous).

2.2 Des esultats sur les profils de temprature

Jusqu’a présent notre connaissance de la matiere noire est limitéexp&sences en la-
boratoire pour sa détection n’ont pas encore la sensibilité nécessairagurrles particules
sensées constituer la matiere noire. Le fait que les amas soient dquaini@ matiere noire est
une possibilité unique pour étudier la physique de la matiere noire. Le modelesésajour-
d’hui est la matiere noire froide (ou cold dark matter - CDM). Le termeitf” fait réféerence au
fait que les particules sont non-relativistes. Ceci est le contraire powatlanenoire chaude (ou
hot dark matter — HDM), dans ce cas-la les particules de la matiere owiides vitesses relati-
vistes. Des simulations numériques des halos de CDM ([84], [80]) prédisenbume tinique
pour le profil de densité, qui chute en pente raide du centre vers les régionsw@egriune
facon de vérifier la validité de cette prédiction pour les profils de endges amas est de compa-
rer les profils prédits avec ceux observés pour les amas de galaxies. Rollesehécessaire
d’avoir des données de tres bonne qualité, c’est-a-dire beaucoup de photons pouindétie
maniere précise les quantités nécessaires au calcul de la masse

Avant le lancement dXMM-Newtonet Chandra, la détermination de la distribution en
température dans les amas était difficile. Les observatoires Xxned®SATou Einstein, qui
ont eu larésolution spatiale nécessaire n’ont pas eu nila couvertur&solation spectrale né-
cessaire pour assurer une détermination précise du profil de temp@@tuges amas chauds.
Des observatoires X tel queSCAou Beppo-SAXau contraire possédaient une résolution spa-
tiale qui changeait avec I'eénergie, provoquant des interferences ergrdgfégentes régions
de mesure de la température. La détermination des profils de tenmgélaenait malheureu-
sement extréemement difficile avec des barres d’erreurs systématigses grandes. |l existe
d’ailleurs aujourd’hui une controverse sur les résultats obtenus. Quelques chieratiksant
des donnéeASCAou Beppo-SAXrouvent des profils de température qui décroisent, comme
par exemple [69] ou [32], d’autres ont trouvé des profils de température plus ou phaiss
[53]. La forme exacte des profils est importante, car elle intervient direstedans le calcul
de la masse via les valeurs de la température et de son gradient. Pour tragidludes diffé-
rences entre les masses basées sur un profil de température plat et Weproidsant comme
celui trouvé par [69] different d’un facteur deux au rayon viriel (calculéla base donnée par
[35]) et & la moitié du rayon viriel la difféerence reste d’un facteur Yalr(aussi [89]).

XMM-Newtonet Chandra, avec leur meilleures résolutions spatiales facilitent considérabl
ment la détermination des profils de température. Des résultatstegbasés sur des données de
XMM-Newtonpour des amas difféerents comme I'amas Coma [9], Abell 1795 [11], Abell 1835
[67], et Abell 2163 [101] sont compatibles avec un profil plat jusqu’a la moitié du raiyea.

Des résultats obtenus avE€handrasur Abell 2163 [71] sont en accord avec les observations
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de [101]. Des résultats obtenus pour Abell 1835 avbandra[114] et une étude sur un échan-
tillon d’amas de galaxies observés aw&tandra[3] suggerent aussi un profil de température
plat dans les régions extérieures de 'amas. Un travail récent [10@]doasles donnée&M-
Newtond’Abell 1413 trouve des indications pour un profil de température qui décroit lentement
avec le rayon et confirme en général les profils de matiere noire ppatiles simulations nu-
mériques basés sur CDM ([84], [80]). Pour cette analyse la méthode origm&ente-Carlo
développée pour AWM7 [85] a été utilisée avec quelques modifications peuxmeprésenter
le profil de densité d’Abell 1413. Ce résultat renforce 'idée que la netidire est “froide®.
Jusqu’a présent il existe peu d’études détaillees d’amas qui fournessehis des résultats
précis pour des rayons au dela de la moitié du rayon viriel. Dans quelques aguéed, il
y aura plus de profils de température disponibles, une approche statistique donepromer”
sur les questions suivantes: a) y a-t-il un profil unique de la densité de madieecjusqu’a
grand rayon? et b) s'il existe, sa forme exacte fournira-t-elle, comme omexéiauparavant,
une information unique sur la nature de la matiére noire?

2.3 Lafraction de baryon dans les amas

Des simulations numériques cosmologiques sur la formation des structures et danades
([135] et références citées) ont montré que les amas accretenstotéede matiere sans tenir
compte de son origine (baryonigue ou non-baryonique). Donc, on peut supposer que la fraction
de baryon dans un amas est égale a la fraction de baryon dans I'Univers. luaesgetie des
baryons dans un amas se trouve dans le MIA. Ceci est basé sur les études quictmpeasse
totale des galaxies avec la masse totale du MIA (c.f. [7], [14]). Il est ¢mssible d’écrire
comme une bonne approximatioVy,./M:,: = Qvaryon/m, OU M, €1 M,,. SONt la masse to-
tale etla masse du gaz (MIA) de 'amagkt, ... et2,, sont la densité baryonique et de matiere
dans I'Univers normalisées a la densité critique de I'Univers. Ipessible et courant d’utili-
ser le modele beta pour contraindvg, .. Les connaissances sur la nucléosynthese primordiale
et sur 'abondance des éléments a faible masse permettent de conttaingre et donnent
Dparyon = 0.080 £ 0.008h5; (voir [21] et références citées). Connaidig, ./ M., qui peut &tre
considéré comme la fraction baryonigfiedans les amas est suffisant pour contraindre:

1
o
De bonnes connaissances sur la valguet évidemment sur celle de,,,,., sont néces-
saires pour obtenir des résultats précis(syr Dans I'analyse de AWM7 aveROSAT[85] une
fraction de baryon de I'ordre dg = 0.14 — 0.32 a été trouvée, ce qui donfig, = 0.2 — 0.6.
Evidemment des résultats plus récents obtenus avec des dotiiésdNewtondonnent des
barres d’erreurs plus petites poly,. Par exemple dans I'étude d&VM-Newtonde I'amas
Abell 1835 [67]f, = 0.207 4 0.04 a été trouvée, ce que donfig, = 0.4 £ 0.1. Ce résultat est
en bon accord avec I'analyse de Abell 1413 basée sur les doXiMdsNewton[102], qui ob-
tient également, ~ 0.2. De plus, des résultats obtenus avec des dorbiasdra[4] donnent

Qm — Qbaryon X (24)

2. Des résultats récents @dandraconcernant I'amas proche Hydra A [31] sont également egzassn ac-
cord avec les résultats des simulations numériqueebas& CDM. Une étude récente d’'un amas a z=0.33, EMSS
1358+6245, observé av&handraexclut de la matiere noire auto-interagissant avec urfaceieffective d'inter-
action> 0.1cm?g~! [5].
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pour un échantillon d’'amasy,, = 0.3015:93, ce qui est en bon accord avec les résultats obtenus
avecXMM-Newtonainsi que celui obtenu pour AWM7 av&OSAT.

2.4 Comparaison des estimations de masse

La connaissance de la masse totale est importante pour la déterminatiofmadziden ba-
ryonigue des amas et le calcul flg,. Pour la détermination de la masse avec I'approche hy-
drostatique, il est nécessaire de supposer que les amas ont une symétiigiei&u’ils sont
dans un état d’équilibre. Il est nécessaire de connaitre la valielites hypotheses. Si elles sont
fausses, elles meneront a des résultats incorrects. Une approcheeedfitale comparer les
résultats obtenus avec I'approche hydrostatique avec des résultats basaatses méthodes,
telle que I'approche utilisant les amas comme des lentilles gravitatioan€iidte derniere ap-
proche a l'avantage d’étre indépendante de I'état dynamique de I'amas [43]I'Byaproche de
lentille gravitationnelle la distorsion de I'image des galaxies derrianads étudié peut étre uti-
lisee pour calculer la distribution de masse dans I'amas ([42] aeréfés citées). On distingue
I'effet de lentille gravitationnelle fort ou les galaxies sont défoespour devenir des arclets ou
des arcs tres longs et minces, et I'effet de lentille gravitationnéliéefeDans ce dernier cas, il
n'est pas possible d’observer la distorsion d’'une galaxie individuelle car le sigjried faible.
Mais une approche statistique qui implique toutes les galaxies de fond et plus pr&tida
détermination de leur ellipticité et leur orientation, permet de meseisgnal et de déterminer
la distribution de masse en conséquence. Leffet de lentille gravitatienioet peut unique-
ment étre observé au centre d’'un amas, ou la densité de masse et gguennses effets de la
gravité sont importants. L'effet de lentille gravitationnelle faible pete &bservé jusqu’a des
rayons large et est uniquement limité par la taille et la qualité des indigigsnibles pour le
traitement des données. Un facteur assez limitant pour les analyssanitileffet de lentille
gravitationnelle faible sont les conditions difficiles de “seeing”, qui peuvent rangressible
la détermination de I'orientation des galaxies. Lavantage de I'effé¢aii@le gravitationnelle
faible est qu’il ne requiert pas a priori un modele de la distribution de massane c’est le
cas pour I'effet de lentille gravitationnelle fort. Leffet de lentille gitationnelle faible permet
de reconstruire la distribution de la matiere dans le plan du ciel en deuxsiioms, ceci peut
étre utilisé pour tracer les sous-structures dans les amas de galakiespple deux maxima
dans la distribution de densité indiquent la présence d’'un deuxieme amas et ubkegossin
des objets.

Pour comparer I'approche hydrostatique avec I'effet de lentille gravitationfagtlie deux
amas de galaxies ont été choisis: Abell 2218 [118], un amas de galaxies a ufft bl 8
qui montre au centre les effets de lentille gravitationnelle forts, et A36B (z=0.201) [119]
qui est parmi les amas les plus chauds et donc les plus massifs connus aujourd’hui (kT=13 keV
- [6]). Larticle sur Abell 2163 se trouve a la fin de ce chapitre.

Pour I'analyse de l'effet de lentille gravitationnelle I'approche developé&eKadser &
Squires [57] a été utilisée, et pour 'approche hydrostatique la méthode Mante-G&ja dé-
crite auparavant. Pour une comparaison de ces deux approches, il est néckespatjeter le
profil de masse obtenu par I'approche hydrostatique sur la ligne-de-visée (pour athténiy.
Les résultats de ces deux approches pour la détermination de masse sontldesgiagont en
bon accord dans les barres d’erreurs pour les deux amas, A2218 et A2163.

Pour A2163 plus spécifiquement les résultats basés sur I'approche de lemitatiwn-
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nelle ont donné des masses plus basses que les masses obtenues avec I'approchelbgdrosta
Ceci peut étre expliqué par la petite taille de I'image utilisée powmalgse de lentille gravita-
tionnelle en comparaison avec la taille de I'amas. Les régions extésiele I'amas n’ont pas pu
étre prise en compte propreméniPour corriger I'estimation de masse de cet effet les résultats
obtenus avec I'approche hydrostatique dans les régions extérieures ont &s. Alies cette
correction la masse déterminée avec I'effet de lentille grawiiaelle augmente d’un facteur
deux et les deux profils de masse sont en bon accord et montrent aussi des fosregsitre
laires. Evidemment cette correction retire le caractére indépendant des dehrdes. Le fait
gue la masse de lentille gravitationnelle non-corrigée soit inferieeebse obtenue avec les
rayons X est un argument en faveur du fait que la masse obtenue par I'approche hydrastatique
peut pas étre beaucoup plus basse que la réalité. Il semble peu probable guselaoitamus-
estimée par un facteur deux ou plus sinon les fractions baryoniques impliqueraeieiers
,, de I'ordre de 1. Ceci est rassurant quand on regarde I'état dynamique de la régiatece
de cet amas: la reconstruction de la masse obtenu avec I'effet de Igrdiigationnelle montre
plusieurs maxima, qui indiquent la fusion et plus précisément la présence d’ugrenye,
qui trés probablement a recemment traversé le coeur de I'amas prirf@ipsti.dans ce genre
de scénario que les hypotheses d’équilibre hydrostatique et de symétrie ne sosagabless.
La masse obtenue avec I'approche hydrostatique differe donc de la massé teelliacteur
deux [112].

La fraction baryonique obtenue pour A2163 gst= (0.08 — 0.45)h5_03/2. L'estimation
de 2,, donne:Q,, = 0.1 — 0.6. Si la masse totale de I'amas était surestimée d’'un facteur
deux, ce qui pourrait &étre le cas lors d’'une fusion de plusieurs amas, ceci impltoqyes la
fraction baryonique déterminée serait trop basse. Cofynest inversement proportionnelle a
f» l'estimation2,, < 0.6 est une limite supérieure assez conservatrice.

Si, d’autre part, la masse totale basée sur I'hypothese hydrostatigitedgtdiassef, serait
trop élevée et en conséquerieg trop bas. Mais ceci semble peu probable car dans ce cas-
14, il est difficile d'imaginer que la masse obtenue avec l'effet de lergitavitationnelle non
corrigée soit d’'un facteur deux inférieure & la masse obtenue avecylessrX. La masse
obtenue par l'effet de lentille serait alors biaisée vers des valeu&nesnent basses, ce qui
n’est pas observé pour d’autres amas.

3. Lanalyse par lentille gravitationnelle a besoin d’'umaau de contrdle, qui doit se trouver dans le champs de
vue (CDV) de I'image optique et qui devrait ideéalemene@arcalisé a un rayon plus grand que la taille de I'amas,
car il faut supposer que cet anneau ne contient pas de massdll@stration: dans le cas spécifique d’A2163 le
diametre de I'amas est d’environ 36 arcmin et le CDV de 7 arcivieffet est générallement connu sous le nom
de “mass sheet degeneracy” .
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Chapitre 3

L’ etat dynamique des amas de galaxies

3.1 Comment cetecter et mesurer les sous-structures dans un
amas

Les amas sont des objets relativement jeunes et sont encore souvent dans lepbaess
crétion de matiere. Puisque les amas se forment par fusion avec d'stuitsres plus petites,
beaucoup d’amas devraient montrer des sous-structures liées aux groupes et galasiee
qui tombent sur 'amas principal.

Une question importante est comment détecter et comment quantifier la gaiarstpré-
sente dans un amas. Un bon point de départ est de regarder un amas relaxguahiislg a
aucune trace de fusion. Cet amas présente soit une symétrie sphérique sigihees!’ellipti-
cité. Lémission X de cette source peut étre bien représentée paodeale beta (voir chapitre
2) soit symétrique soit elliptique (la forme elliptigue du modele beta estgmtée dans [86], qui
se trouve ala fin de ce chapitre). Si un autre amas s’approche de cet aawasitsera d’abord
détecté comme une deuxieme composante car la sous-structure est encdredeirtre de
I'amas principal. Plus la sous-structure s’approche de I'amas principal,| gesai difficile de
la considérer comme une deuxieme composante, et a un moment donné, dérdessiamas
principal sera plus importante que I'émission de cette sous-structure. Laquamee est que
la sous-structure ne montre plus un maximum local dans I'émission X mais quesliaontre
seulement une élongation dans la direction de la sous-structure. Un déptacencentre des
isophotes sera perceptible: les isophotes avec une grande intensité sonsaanicéatre de
I'amas principal et les isophotes dans les régions plus extérieures montregplaneiment de
leur centre dans la direction de la sous-structure. Il est tres diffi@leatlier 'impact de la sous-
structure qui tombe sur I'amas principal avec seulement le decompte des isopktetgeures,
car plusieurs parametres jouent un réle important: le rapport de massesargrgtructure et
amas principal, la pente du profil de brillance de surface au centre (c.EtBexie d’'un courant
de refroidissement), et la position exacte de la sous-structure.

Une approche plus simple pour la détection des sous-structures dans les amanest de
déliser la composante principale et de la soustraire de I'observationétielsis indiquent des
sous-structures qui interagissent avec I'amas. Une telle approche &vétéppée dans I'étude
[86], ou un modele beta elliptique a été ajusté a I'image de I'amais, soustrait de I'obser-
vation. L'avantage d’'un modele elliptique en comparaison d’'un modele &tsgnsphérique
est que I'ellipticité intrinseque d’'un amas ne sera pas faussement idertifimme étant une
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sous-structure

3.2 La sous-structure dans I'amas distant CLO016+16

CL0016+16, qui se trouve a un redshift de z=0.55 est I'un des amas distants lesidlas ét
aujourd’hui. Il semble étre entouré par de grandes structures, comme d’auaEsagroupes
de galaxies ainsi que par des filaments ([61], [29], [52]), similaires auxtstagtrouvées au-
tour de 'amas Coma [133] (voir ci-dessous). La température de CLO016+16 est’.2 keV,
et également similaire a la température trouvée pour Coma.

L'approche pour trouver des sous-structures appliquée aux doR@ERATde CLO016+16
montre un résidu (I'article sur CL0O016+16 se trouve a la fin de ce chapitaejulestion sui-
vante est de savoir si ce résidu est significatif ou non. La sous-structstepeiat-étre qu’une
fluctuation statistique liée a la statistique limitée de I'obséovatPour contraindre la realité
physique de ce résidu une méthode a été developée. Elle permet de détéarprobabilité de
realité sur la base d’une statistique de Poisson en utilisant un filtre gauksilgorithme exact
se trouve dans I'annexe de l'article sur CLO016+16. La probabilité est calenlg@ennant
en compte I'emission de I'amas principal ainsi que I'émission du fond. ethade appliquée
aux données de CL0016+16 indique que le résidu est assez signifieatib(4 I'observation
du ROSAT/PSPC). La structure représente un petit groupe de galaxies tomblizarnsst Ce
résultat est en bon accord avec une étude utilisant I'approche de lentilieagomnelle faible
[116], qui montre aussi I'existence d’une sous-structure a la méme position. Le gtegze
laxies est tres petit comparé a I'amas principal, qui appartient avecenmgerature autour
de 8 keV a la catégorie des amas chauds et tres massifs. Une estimatitne que la sous-
structure contribue a moins de 5% a la masse totale de CLO016+16. La sous-sesttorc
peu massive et n'a probablement pas un grand impact sur I'état dynamiquelgenBamas
principal.

3.3 Létat dynamique d’Abell 2218

CL0016+16 n’était pas le seul amas sur lequel I'analyse des sous-structteespdiguée.
Elle a été également utilisée pour les observatR@SATI'Abell 2218, un amas qui a déja été
présenté auparavant (voir chapitre 2).

A2218 est avec un redshift de z=0.18 plus proche que CLO016+16. C’est un des amas qui
montrent des arcs et arclets spectaculaires liés a I'effet ddldegrtavitationnelle ([96], [59],
[60]).

Avant notre analyse de cet amas, dont I'article se trouve a la fin de ce eN&gily d’autres
analyses sur sa morphologie avaient été publiées: dans I'approche de lentillatigranelle
faible par [118] plusieurs maxima dans la distribution en densité ont étérmésidence. Dans

1. La formation des amas est dominée au début par le proxdsselaxation violente [66]. Dans ce processus
le potentiel gravitationnel est une fonction du tempsendrgie totale d’'une particule change aussi avec le temps.
L'échelle de temps de la relaxation violente est de I'odlréemps nécessaire au son pour traverser I'amas (autour
de 10 années). Ce processus est beaucoup plus rapide que siorodintre deux ou plusieurs particules. Comme
les écarts initiaux a la symétrie sphérique sont umugre effacés par des collisions de particules qui ont bed®i
beaucoup de temps, ceci explique pourquoi un grand nomigrardas montre des signes d’ellipticité en absence
de sous-structure mesurable.
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un travail basé sur des données optiques d’abord présenté par [62], [46] onttesirédences

d’'une morphologie bimodale de 'amas. De plus, dans une étude des données ROSAT/HRI, [68]
a montré que la partie centrale de 'amas peut étre résolue en plusieypesanmtes, qui sont

soit liees a une fusion, soit liees a I'effet de lentille gravitatioteel

L'approche basée sur les résidus a été appliquée aux observie@BKATd’A2218 de la
méme maniere que dans le cas de CLO016+16. La carte des résidus n’est pas poapté
déterminer les structures centrales a petite échelle, maiseetévele plus efficace pour trouver
des structures plus grandes, tel que des sous-amas. Donc, ce travail estamtgile au travail
de [68] déja mentionné, qui s’est concentré sur la partie centralgalyse des résidus montre
plusieurs résidus significatifs avec une composante principale a I'est etdeyposantes moins
importantes au sud-est. La sous-structure la plus importante est en bon aecard enaximum
trouvé dans I'analyse par lentille gravitationnelle [118]. Il ne peut pas non pleiggtiu qu’il
existe une contamination d’'une galaxie spirale, qui se trouve sur la ligne de visée.

La carte des résidus montre des indications fortes que la sous-structure intgpdetd’est
tombe sur I'amas principal: les iso-contours sont comprimés dans la directioante ce
'amas, et dans la direction opposée les contours sont étalés. Cettarstrgei ressemble un
peu a une comete peut étre causée par I'effet d’épluchage par la pressiamglymguand le
gaz de la sous-structure “ressent” la pression du MIA de I'amas principaigélaxies qui se
trouvent a la méme position que la sous-structure dans I'est ont une vitesse moyenatre
une difference de 2000-3000 km/s comparée a la vitesse de I'amas principal. 2000-3000 km/s
sont des vitesses typiques rencontrées dans les fusions avancées d’amas [111].

Pour déterminer I'impact de la sous-structure sur I'etat dynamique de $'pmiacipal le
rapport de flux entre la sous-structure principale et I'amas principal estiealts’avere que
uniguement 4% du flux total provient de la sous-structure. Ceci indique, commerai@j@ t
pour CLO016+16, que la sous-structure n’est pas treés importante et qu'il est présbable
gu’elle ait un impact majeur sur I'état dynamique de I'amas principal.

3.4 L'amas Coma obsere avecXMM-Newton

Le MIA émettant en X est un traceur idéal pour étudier I'état dynamigeexdes. Dans la
phase de fusion le MIA est chauffé localement a des températuré&eglgvace aux ondes de
choc ou par I'effet de compression. Les variations de température peurenbgervées en X
par la spectro-imagerie.

Lamas Coma (z=0.023) est I'un des amas les plus massifs de notre voisinagsmeCom
prédit par la théorie de formation des structures, cet amas se trouveisentent de plusieurs
filaments (c.f. [51]),

Lamas Coma a été observé pdMM-Newtonen mode mosaique, car sa taille est plus
grande que le champ de vue &M-Newton[20], [9]. Pour trouver les sous-structures dans
cet amas nous ajustons, comme avant, un modele beta elliptique aux dompiest ensuite
soustrait de I'image de I'amas. La probabilité de realité physique desigtegatestantes est
ensuite calculee. Comm&IM-Newtonpossede une résolution spectrale supérieure a celle de
ROSATet également une couverture spectrale plus large, il est aussi possibkedéaaarte
de rapport de dureté spectraigui est un indicateur des variations de la température. La com-

2. les valeurs des parameétres du modele beta sont medas I'article [93] qui se trouve a la fin de ce chapitre
3. Pour le rapport de dureté I'image obtenue dans la bar@edjie 2-5 keV est divisée par I'image obtenue
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binaison de la carte de résidus avec la carte de rapport de dureté permet dindomgncore
mieux contraindre I'état dynamique dans les amas de galaxies.

Les résultats obtenus avec I'approche des résidus sont présentés ci-dessaadicles
correspondants se trouvent a la fin de ce chapitre:

— I'émission étendue du sous-groupe & a NGC 4839: NGC 4839 est un groupe de
galaxies, qui est localisé dans le sud-ouest de 'amas Coma a une distanceod’envi
1.6 Mpc. L'émission X distincte connectée a ce groupe a été d’abordtéétavec les
donnéesROSAT[134]. A un certain moment dans le passé est apparue une controverse
sur la trajectoire de ce groupe de galaxies. Les premieres études ont conaigougpde
entame sa premiere approche de I'amas Coma. Une analyse plus tardive paoj2dija c
gue le sous groupe avait déja traverseé le centre de I'amas et eefaigae en ce moment
de 'amas. Cette analyse était basée sur des simulations hydrodynamiques.

Dans une étude encore plus récente [92] le scénario de la premiere approche-du sous
groupe vers I'amas a été confirmée. Ce travail était basé sur dedlesdannéeXMM-
Newton. Il a été demontré que le MIA lié au groupe était déplacé par rapdargjalaxie
dominante de ce groupe, NGC 4839. Le gaz se trouve plus loin de I'amas principal que
les galaxies du groupe. Ce déplacement peut étre uniguement expliqué pahggauc

par la pression dynamique, qui agit moins sur les galaxies et plus sur le MIA, qui possede
un volume plus grand et une densité beaucoup moins élevée que celle des galaxies. Il
a été possible de calculer le déplacement du gaz des galaxies par un calculgqiyna
simple qui correspond a la fusion avec un parametre d’impact nul du sous groupe sur
'amas. De plus la distribution en température autour de la galaxie NGC 4i@39eme

est en bon accord avec le comportement des galaxies étudiées dans lesmsimbia
drodynamiques, qui tombent sur un amas de galaxies et qui rencontrent le MIA de cet
amas [121]. Les résultats confirment que le groupe de galaxies autour de NGC 4839 est
dans son premier rapprochement de I'amas, et non pas qu'il s’éloigne de Coma comme
prédit par [22]. Le groupe de galaxies autour de NGC 4839 n’est pas trés grand comparé
a 'amas Coma. Le groupe contribue uniqguement de quelques pour cent a la masse totale
de Coma.

— une structure significative a I'ouest a été trouvée dans l'analyse des sous-structures.
Elle est localisée entre le centre du Coma et NGC 4839 (a une distance dgp©0.9 M
du centre de Coma). La structure est allongée dans la direction nord-sud avedlene
d’environ 50 arcmin dans cette direction, qui correspond a une taille physique de 1.7 Mpc
La largeur de cette structure dans la direction est-ouest est de 20 arcmthMp®.La
région entre cette structure, et le centre du Coma est plus chaude que &atmg’
moyenne de I'amas (cette réegion montre des températures supéridlrke\g bien que
la température moyenne de Coma soit de 8 keV) et suggere qu’elle est chzarfles
effets de compression créés par la sous-structure sur sa trajectolianggme vers le
centre de I'amas. Il est tres probable que cette structure ait une diegetrés similaire
a celle du groupe autour de NGC 4839, la premiere étant déja plus proche du centre de
Coma.

La structure est tres déformée et rend la détermination de ssenti@s difficile. Elle
vient trés probablement du méme filament que le sous groupe autour de NGC 4839. Ce

dans la bande d’énergie 0.5-2.0 keV. Le fond observatiestel’abord soustrait de ces deux images.
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filament relie 'amas Coma avec un autre amas de galaxies, Abell 1367, quiuse tr
dans le sud-ouest de Coma. Supposant que cette structure est similaire au sous-groupe de
NGC 4839, elle ne contribue aussi qu’'a quelques pour cent de la masse totale de Coma.

— un résidu en forme de filament dans I'est de 'amas.e gaz dans cette région autour
des galaxies NGC 4911 et NGC 4921 est plus froid que la moyenne de Coma. Un résidu
de forme similaire a la méme position a été déja trouvé par [1278 dae analyse par
ondelettes des donnéBOSAT. La structure est étalée en direction est-ouest et courbée
vers le nord a son extrémité est. Une analyse de la trajectoire destreitture dans Coma
indique qu’elle ne tombe pas directement sur le centre de I'amas, mais qu'déplsee
dans une direction nord-est (pour détails voir [93]).

La longueur projetée de cette structure filamentaire est de I'ordre de 28deuinicor-
respond & 1 Mpc) et la largeur de I'ordre de 6 arcmin (200 kpc). La tempédsansscette
structure est estimée autour de 1 keV, soit une température projetéged@gmn autour

de 6 keV. La masse de gaz dans cette structure filamentaire est de I'ordreqleegu@l'

Mg . Supposant une fraction de gaz de 10% la masse totale de cette structure devrait ét
de quelqueg0'* M. Ceci n’est pas trés important comparé a la masse totale de Coma
(autour del0'®> My).

— un excees déemission centra) qui est lié au potentiel gravitationnel des deux galaxies
centrales, NGC 4874 et NGC 4889. Une étude détaillee de cette régiérpeeéentée
par [130] basée sur des donn&sandra.

3.5 Resune sur lesetudes des sous-structure dans les amas

Dans ce chapitre des études sur trois amas de galaxies differents ostétées, CLO016+16,
un amas distant a z=0.55, A2218 a un redshift z=0.18, et I'amas proche trés consu Com
(z=0.02). Pour chaque amas des indications de la présence de sous-structurestronk &t”
vées. Malgré leur caractere statistiquement significatif, lasses calculées dans ces structures
contribuent uniquement a quelques pour cent de la masse totale de I'amas. Ceci indique que
les structures ont un impact limité sur I'etat dynamique de I'amas prineipgle les amas
dans leur globalité sont proches d’un état d’équilibre hydrostatique. Ce faiéestiportant et
rassurant pour la détermination de masse et I'estimation de la frdx@fgonique des amas ba-
sées sur I'approche hydrostatique, qui suppose que les amas sont dans un état d'éepiilibre
chapitre 2).
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Chapitre 4

Les amas de galaxies distants

Observer les amas de galaxies lointains est important pour étudier |'@votlés structures
(voir aussi chapitre 5). Les amas de galaxies lointains sont plus jeunes que $egrantes, et
permettent donc I'observation des amas a des époques différentes.

Une question intéressante est par exemple si les amas distants montrdatggus-structures
que les amas proches. La connaissance de la quantité et de la signifiance desistussst
dans les amas en fonction du redshift peut donner des informations importantesautite
de la formation des structures.

Des simulations numériques ([135] et références citées) ont montresjaenias accretent
toute sorte de matiere, la matiere noire et la matiere visible ou baypyenil est donc attendu
que la fraction de baryons dans les amas soit similaire a celle que I'on tronsd’daivers en
moyenne et qu’elle soit indépendante du redshift. Si les effets non-gravitaticamtlaégli-
geables dans les amas (voir aussi chapitre 5) tous les amas devraient donaa&oiel&action
baryonique. Puisque la détermination de la fraction de gaz ou barydregtisensible aux pa-
rametres cosmologiques, il est inversement possible de calibrer lesgiega cosmologiques
en imposant que la fraction de baryons reste constante avec le redshift.chexeenple: si les
amas montrent une décroissance de la fraction baryonique avec le redshiftdispe que les
amas sont en fait plus éloignés que supposé dans la cosmologie choisie. Supposezwne val
plus grande pour la constante cosmologiqueou baisser la valeur powt,, donne des dis-
tances calculées plus élevées, qui menent a des fractions baryoniqueleydes. Inversement
si la fraction baryonique augmente avec le redshift, ceci indique que les anagslsint en
fait plus proches que prédit dans la cosmologie adoptée. Une valeur plus grandg, poeut
diminuer ou annuler I'effet d’augmentation de fraction baryonique. La mesure ad¢isfisba-
ryonigues pour la détermination des parametres cosmologiques étaited@ptiée par [97].
Le probleme avec cette approche est, qu’il faut des mesures tres preciseles températures
et pour les brillances de surface des amas.

Comme les amas de galaxies a grand redshift sont tres distants ils sont nitzintstat les
observations des amas a grand z souffrent souvent d’une statistique de photonsétgselli
est donc important d’adapter et de créer des outils pour la réduction des données pisr des
servations avec un rapport signal a bruit faible afin d’assurer I'extradgédnute I'information
disponible.

Mais il ne s’agit pas seulement de la statistique, qui limite les obsensties amas dis-
tants. Les amas distants apparaissent beaucoup plus petits dans le ciel quaslpsozhes. La

1. Le MIA est le constituent principal des baryons dans unsaiviair aussi chapitre 2.
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résolution spatiale devient donc importante. A titre d’exemple, le ROSRTAIXMM-Newton
fournissent une résolution spatiale de I'ordre de quelques (4-6) arcsec (FWHM)re&dshift

de z=0.01 ceci correspond a une taille physique de 1-2 kpc (sur la base d’un universiEinstei
de-Sitter aved{, = 50km/s/Mpc). A un redshift de z=1, ceci correspond a 40-50 kpc. Donc, il
faut prendre en compte que les télescopes X brouillent les observations des starats @t il

est selon les performances du télescope X, nécessaire d’appliquer gesions. Un profil de
brillance de surface convolué avec une “point spread function” -PSF montre undayeur
plus grand que le profil d’origine non-convolué. Si le rayon de coeur intrinseque de kmthas
grand comparé a la PSF, I'effet de brouillage est négligeable. Par cné&eayon de coeur
est du méme ordre de grandeur que la résolution spatiale, I'effet de brouillagétpe extré-
mement important. En conséquence un ajustement d’'un modele beta appliquéddilutepr
brillance de surface qui ne prend pas en compte I'effet de la PSF fournit dessvataur-.

et 3 plus élevées. Un calcul de masse basé sur les valeurseade? a pour conséquence que
la masse est surestimée car elle est directement proportionneli@bela des (— voir aussi
chapitre 2.).

En résumé: les amas distants sont des sources tres intéressantestpoumer les para-
metres cosmologiques et pour étudier I'évolution de la formation des stractdéanmoins,
I'extraction de parametres physiques des observations X des amas distantsvest difficile
a cause d’une statistique limitée ainsi qu’une résolution spatiale somgerffisante.

Par la suite I'etude de deux amas distants est montrée, elle repond alenpeshgrésentés
ci-dessus. Les deux articles correspondants se trouvent a la fin de ce chagitleux études
sont basées sur les données ROSAT/HRI.

4.1 3C295 un amas avec courant de refroidissemeatz=0.46

L'amas de galaxies 3C295 (z=0.46), connu aussi sous le nom CL1409+526, est un exemple
d’amas qui a dans son centre une source radio intense.

3C295 est un amas bien étudié, qui fait par exemple partie d’'une analyse eed&féntille
gravitationnelle faible basée sur 12 amas de galaxies observés &baiolke Space Telescope
[116]. Dans une étude sur I'évolution de la relation entre luminosité ) et température, [82]
la température a été déterminééA = 7.17%1 keV; un résultat qui est en assez bon accord
avec des résultats plus récents par [2] basés sur les doBhaedra.

Dans un travail par [88], qui se trouve a la fin de ce chapitre, la dynamique deasteété
étudiée avec les données ROSAT/HRI. Des modeles beta sphérigiliptefue ont été ajustés
aux données de I'amas.

Comme I'amas est assez distant, sa taille est petite et les éfdesPSF jouent un role
important. Afin de corriger de cet effet, la PSF du ROSAT/HRI étaitepes compte pour
I'ajustement du modele elliptigdedans un processus itératif pour trouver les meilleurs pa-
rametres de I'ajustement chague modele est convolué avec la PStFeesaite comparé aux
données. Cette approche permet d’obtenir les meilleurs résultats en precantpte les effets
de la PSF.

Pour I'estimation des barres d’erreur du modele elliptique, une méthode Namte-est
appliquée: apres avoir obtenu les résultats pour I'ajustement, du bruit deédigsen est rajouté
a I'image dans un processus aléatoire. Sur la nouvelle image obtenue I'ausdimmodele

2. Pour I'étude de 3C295 I'ajustement du modele beta &tadifié
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elliptique est encore une fois appligué en prenant en compte les effets de.|®® SEtte
maniere 100 images et ajustements ont &té réalisés prenant en camstptéstigue de Poisson
et la PSF. La dispersion de tous les parametres du modele est catldéakeviation standard
determinée est utilisee comme barre d’erreur correspondant®alies effets de la PSF dans
le cas de 3C295 ne sont pas uniquement importants a cause de la petite taille dentaisia
également parce que I'émission X au centre est tres piquée. Le mtdffbégque pour un amas
qui possede un courant de refroidissement au centre. On parle de la présenceudam de
refroidissement quand le temps de refroidissement du MIA (a cause du rayonn€)resit
suffisamment petit pour qu’il ne puisse plus étre négligé (pour une introduction aant®de
refroidissement voir [37]). Pour 3C 295 un temps de refroidissement de I'ordré’ denées
a été déterminé au centre. L'age de cet amas a ce redshéftpest pres x 10° années. La
perte d’énergie par rayonnement est donc importante et un apport en energie doit la @mpens
pour éviter un effondrement. Supposant que la conduction thermique est largement seipprimé
dans les amas a cause de la présence de champs magnétiqdest [a8jon-existence d’un
chauffage lié & un noyau actif de galaxie, des accrétions de masse de I'ordfe-€e600
M /y sont nécessaires pour compenser la perte d’énergie par rayonfe@etté valeur est
fortement dépendante de la pente du profil de brillance de surface au centreeteomningr la
forme correcte de ce profil, il est encore une fois important de prendre en comptietesie
la PSF.

Lamas de galaxies 3C295 semble, comme beaucoup d’autres amas avec un courant de
refroidissement, &tre dans un état dynamique relaxé: en soustrayant elemidigiique ajusté
aux données de 'amas il N’y a pas de traces de résidus importants, qui powgtta@émterprétés
comme des sous-structufes

Une analyse pour déterminer la masse et la fraction baryonique de I'amas floane
0.215:35, qui est en bon accord avec des valeurs typiques trouvées pour les amas pfpehes (
20.1 £+ 1.6% [8]). Malheureusement a cause des barres d’erreurs assez grandesias’pes-
sible de poser des contraintes sur les parametres cosmologiques tirésadéda fvaryonique
de 'amas, comme décrit auparavant. Malgré ceci, la fraction baryogiguée, est en soi une

3. Il n’est pas possible de calculer les barres d’erreurs EvenéthodeA x? directement dans ce cas, car les
incertitudes pour chaque pixel ne sont pas distribuéesednaniere Gaussienne et souvent ont une valeur égale a
zéro. Pour plus de détails veuillez regarder I'articla &in de ce chapitre

4. La conduction thermique est réalisée par les élestr8na cause de la présence de champs magnétiques les
électrons ne peuvent pas bouger librement, la condudiemtique peut étre supprimée completement.

5. Des modeles de courant de refroidissement avant lert@rtedeXMM-Newtonet Chandraont prédit la
présence d’'un gaz multiphase avec des températuressaottede 1 keV jusqu’a des températures comme on les
trouve dans des parties extérieures des amas, qui pextvedie 10 keV. L'émission thermique au-dessous de 2 keV
est dominée par les raies. Contrairement aux anciersctiges X, qui n’ont pas fourni une résolution spectrale
suffisante pour résoudre ces raies, le RGS a boxMigl-Newtorpossede la résolution spectrale nécessaire pour
mesurer la présence de ce gaz “froid”. Les observatidiisl-Newtordes amas Abell 1835[99], Abell 1795 [123],
ainsi qu’Abell S 1101 [56] ont recemment montré que les éhesl proposés dans le passé ne sont pas valables.
Un travail encore plus récent [100] présente une étudéédaur 14 amas, ayant un courant de refroidissement au
centre, observés avec le RGS. Cette analyse confirmesigi$ais obtenus avant: la présence d'un gaz a 2 keV est
confirmée mais aucune trace d'un gaz a des températudsssous de 1-2 keV n’a pu étre trouvée. Une étude sur
M87, le centre de I'amas Virgo, donne des résultats qumément similaires [109]. De plus les analyses basées
sur XMM-NewtonEPIC ont trouvé que la température du gaz décroit rapéthe vers le centre. Le MIA semble
étre isotherme a un rayon donné et ne montre aucune tiahiade la présence d'un gaz multiphase [75], [79].

6. Dans un travail recent basé €hmandra[2] montre que les lobes de la source radio dans I'amas gissent
avec le MIA sur une échelle de quelques secondes d’arc. €&®pfene ne présente pas de sous-structures a grande
échelle qui indiqueraient une fusionn.
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forte indication pour une valeur basseftle, comme déja demontré au chapitre 2.

4.2 MS1054-03 un amas lumineua z=0.83

MS1054-03 est I'amas le plus distant qui a été détecté dabsm$tein Medium Sensitivity
Survey(EMSS-[45]) a un redshift de z=0.83. |l fait partie des rares amaditstants qui ont
été détectés dans le domaine des rayons X. MS1054-03 possede une tempéstuée de
ET = 12.3%751 keV ([34], — obtenue aveASCA, ce qui indique que I'amas est trés massif.
Ce fait est confirmé par la détection d’un signal fort de lentille graeitetelle qui a été trouvé
dans la direction de I'amas [65].

Une premiére étude de cet amas [34] avec les données du ROSAT/HRI d'eealéu20 ks
a conclu que la morphologie de cet amas est tres complexe: le maximum en X ekt tgintre
Supposeé, ou se trouvent les galaxies les plus brillantes. Dans une réanatgseddenées en
rajoutant 70 ks de temps de pose, I'état dynamique de MS1054 était encore une fei$ddi
(voir aussi l'article a la fin de ce chapitre). Dans cette analyse utieatié par ondelettes a été
appliquée aux données de I'amas et le résultat obtenu était que MS10%kgBbtvablement
dans une phase de fusion. Le maximum trouvé dans les rayons X, décalé du centneade I'a
est le centre d’'une sous-structure qui tombe sur I'amas principal. Le centanusliui-méme
est tres proche de la position des galaxies les plus lumineuses de I'amas. tsirgouse
contribue a 10% du flux total de I'amas. Ceci est petit, mais plus élevéequaleurs trouvées
pour les sous-structures détectées dans les amas proches comme Coma 2218bell

Dans une étude basée sur les donr@&esndra[55], le scénario de fusionnement proposé
par [90] a été confirmé.

Dans I'etude de [90] sur 'amas MS1054 la fraction baryonique était aussiésstifour
cela la masse totale était calculée, a partir de I'estimatioia température ave8SCA([34])
et des ajustements du modele beta sphérique et elliptigue prennant en cargifetiede la
PSF. La fraction de gaz obtenue gst= 14 + 3% pour kT = 12.3 keV etQ},, = 1. Cette
valeur est assez basse et indique que soit la température mesur@&@AEst trop élevée, ou
bien que?,,, = 1 n'est pas la valeur correcte. Une température élevée au-dessus dé@faike
réecemment confirmée par [55] avec des donr@&esndra. En utilisant(?,, = 0.3 etA = 0.7
au lieu def?,,, = 1 la fraction de gaz augmente par un facteur 1.5 et dginre 21%, ce qui est
en bon accord avec les résultats obtenus pour les amas prochgs avee.1 + 1.6% [8].

Linterprétation de nos résultats est que nous vivons tres probablement dans ersUiav
faible densité avec une constante cosmologique non nulle en accord avec d’autrestioinse
(par exemple de Supernovee type la—[98]).

4.3 Les amas massifs et distants et la valeur de,,

La présence des amas distants et massifs est fortement liee lala da<?,, [103]. Plus
ce parametre de densité de I'univers est faible, plus il existe d’amssifima grand redshift.
Comme I'émission X du MIA est fortement couplée a la masse totaleatiesls, la recherche
des amas massifs dans le domaine des X est une approche naturelle pour la déberdafig,
(voir par exemple [94]). Plusieurs approches pour la déterminatidh,davec cette méthode
ont déja été entreprises mais les résultats trouvés ont encoredetitudes assez grandes mais
indiguent généralemef,, < 1 (voir par exemple [18]).
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Pour I'utilisation de cette méthode qui aide a la déterminatidn,gléd est nécessaire de bien
connaitre la masse des amas distants basée sur une bonne estimation derktueengbtenue
avec les données X. Avec les anciens observatoires X, teA§@, il était extrément difficile
de déterminer la température des amas distants a cause d’'une génsikdlune résolution
spatiale limitées produisant une confusion de sources et introduisant des biaisstamation
de la température.

Récemment un grand nombre de nouveaux résultats ont été publiés sur les staras di
observés ave€handra: trois amas distants dans le champs du Lynx ont été observés, avec
deux de ces trois amas a un redshift plus grand que z=1 [120].

Dans une étude de [47] basée sur des donXd#id-Newtondu Lockman Hole [48] un
amas distant (z=1.26) a pu étre analysé. Lamas montre une morphologie elaitgmodale.
Ceci suggere que les amas au dela de z=1 possedent des sous-structuresitiespetrgu’ils
sont donc dans un processus de formation.

L'amas le plus distant qui a été détecté en X comme une source étendue jpsegent est
I'amas autour de la source radio 3C294 a z=1.8, qui a été observ€haadra[38].
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Chapitre 5

L'auto-similarit € des amas et ses
Implications

5.1 Lauto-similarit € dans le domaine des X

Les amas se forment a partir de perturbations de densité initiales. Si on suppmoses
perturbations ont une sur-densité constante peut écrireM/* = const, ouM o« R* (M
est la masse d’'un amas Btson rayon). De plus, il est possible d’appliquer le theoréeme du
viriel, quidonneM « RT'. Prenant en compt® o k>, on obtient:M o 7%/ et R oc TY? (T
est la température du MIA). Il faut également prendre en compte Uéeol due au décalage
spectral (redshift;) qui donne:

M o T3?(1 4 2)7%/2 (5.1)

Roc TY(1 4 2)73/2 (5.2)

Ceci décrit le scénario le plus simple pour la formation des amas eigjnepdjue les amas
chauds sont plus massifs et plus grands que les amas froids. Une question importdate est
savoir si ces lois d’échelle sont effectivement verifiées par I'alagiem des amas de galaxies.
La réponse confirmera ou contredira le scénario actuel de formation des amas

Dans I'étude de [89], qui se trouve a la fin de ce chapitre, un échantillon d’proekes
(0.04 < z < 0.06) observés aveBROSATa été étudié. L'échantillon se constitue d’amas carac-
téerisés par des températures entre 3.5-10 keV. En tracant les prdfiidlaiece de surface de
ces amas en fonction de leur taille physique, il a été trouvé qu’au dela-de2 R, les profils
montrent une similarité remarquaBléPour les régions centrales £ 0.2R), une grande dis-
persion des profils est observée, celle-ci est liée a la présencealwant de refroidissement
au centre de certains amas.

En normalisant le rayon physique au rayon viriel (voir equ.5.2) et en convertiesgnrbfils
de brillance de surface en mesure d’émissjarous trouvons une auto-similarité encore plus

1. Sur-densité’Ap/p, ou Ap est la densité de la perturbatiorgdin densité critique de I'univers

2. R est le rayon qui entoure la sur-densité 200. Ce rayon a été choisi parce qu'il inclut toute la regien d
I'amas en équilibre. Ceci est basé sur les simulationsddyhamiques des amas de galaxies. Les régions au-dela
de ce rayon ne peuvent pas étre considérées a I'erpidibause de I'accrétion de matériel.

3. La mesure d’émission est la densité du gaz au cargiiee sur la ligne de visée.
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importante.

Les profils de mesure d’émission tracent le potentiel gravitationnel etti@bdison de la
masse dans I'amas qui est dominée par la matiere noire. L'auto-stenidas profils implique
également que les profils de la matiere noire dans les amas ont des formagesrcomme
prédit par des simulations numériques basé sur CDM [84], [80].

Lauto-similarité suggere fortement que la théorie simple de la ftomale structure est
valable.

En plus de I'étude sur I'auto-similarite, des modeles de type beta oajusties aux profils
de brillances et une corrélation tres étroite entre les deux pamsndajustement a pu étre
identifiée: le parametre de penieet le rayon de cceur.. La relation suit la loi5 = Go(1 +
r?/r?) avecl, = 0.61 etr, = 1020 kpc. Il découle de cette relation que les profils de masse
dans les amas de I'échantillon montrent une dispersion minimale a un rayoade3R. Le
fait que la dispersion soit minimale a cette valeur du rayon est uniquereent lnodele beta:
le modele beta est uniquement whescriptionpossible de la distribution du MIA. La relation
entre les parametres indique que le profil “réel” possede uniquement un seuéparhlome et
non deux, comme supposé dans le cas du modele beta.

Cette étude est en accord avec des travaux effectués par d’au@sacbmme par exemple
[76], qui ont regardé la relation entre la taille et la température aesau [128] qui ont exa-
miné la pente des profils X dans les régions extérieures des amas.

5.2 Lauto-similarit € etla relation Ly — T

L'auto-similarité des amas prédit également une relation dntret 7', qui peut étre écrite
de la fagon suivante:

M2
Ly o MT)Q(T) 5~ (5.3)
A(T) est la fonction de refroidissement, dont une approximation dans notre gamme de tem-
pératures de quelques keV égtl’) « 7'/2, Q(T') est un facteur de forme, qui dépend uni-
quement de la forme des profils du MIA. L'auto-similarité dorp€/’) =const. . Il est nor-
mal de supposer que la masse de gaz est proportionnelle & la masse totale. Legong. 1
M,,. o T*/%. Dans le cadre de I'auto-similarité, |a relation suivante est vaiabl
T3
Ly TWW =177 (5.4)
L'auto-similarité prédit dond x ~ 7. Cependant, la relatiohy — 7' observée est y
T3 ([8]), et montre une dispersion faible qui exclut compléetement la relatiedier.”
Qu’est ce qui pourrait réconcilier I'auto-similarité observée pour ledilprd’'un coté et
Ly o 1% de l'autre coté? Répondre a cette question était le but d’'une étude [91¢ tause
a la fin de ce chapitre et qui est présentée maintenant.
Dans le cas auto-similaire il est possible d’écrire la relation datreesure d’émission (la
densité du gaz intégrée sur la ligne de visée), la masse du gaz et le rapdiagen suivante:

M
EM(r) o« =22 T2 (5.5)



5.2. LAUTO-SIMILARITE ET LA RELATION Ly — T 43

Ceci peut étre interprété de la maniere suivante: pour un rayon donné efiséraoarayon

viriel — défini en equ.5.2 — tous les profils de mesure d’émission des amasetié\danner:

EM o T2, Ceci peut &tre vérifie avec I'echantillon d’amas déja présen [89]. Il est pos-

sible de tracer les mesures d’émission diviséesigat a un rayon donné en fonction de la
température. Une courbe plate impliquerait i o 7''/? est tout a fait valable, par contre,

s'il existe une autre dépendance, la courbe ne devrait pas étre plate: PoOr3 R la rela-

tion EM/T'/? « T a été mise en évidence, et non pasy/T"'/?=const. comme prédit. ||

est important de savoir si cette relation est uniquement valable a un rayoe, dtans notre

casr = 0.3R, ou si elle est indépendante du rayon. C’est pourquoi tous les profils de mesure
d’émission, divisés paf'/?, sont tracés en fonction du rayon normalisé au rayon viriel, et éga-
lement les mémes profils divisés &l 2 au lieu deT'/2. Les profils divisés pat®/? montrent

une dispersion de 20%, réduite d’un facteur deux par rapport aux profils divis&3/pddis-
persion 40%). Le résultat peut étre interprété de la maniére suivanfex 7°/? est correcte

et non past M ~ T'/2. En regardant equ5.5, il y a deux possibilités: la relatiép. — T

ou la relationk — T' ne correspond pas aux predictions. Une étude récente de [36] montre que
R ~ T'/? est trés proche de la réalité. Donc la seule solution est de supphserx 72 au

lieu deM,,. « T°/2. Ce résultat est en bon accord avec d’autres résultats tel que [77], qui ont
regardé les propriétés liees au domaine X basées sur un échantifoasiproches, ou [128],

qui ont, comme signalé auparavant, étudié les régions extérieures ded @ake de profils

de mesure d’émission a I'avantage sur d’autres études que la mesuresiberag tres sensible
aM,,. carEM o M?,.. Cette relation fournit donc de trés fortes contraintes.

Le fait que la relationV/,,. — 7' ne suive pas la relation prédite change la relation trouvée
en equ.5.4. Au lieu dé. y o 772, Ly TI/QTTS—Z = 7% est trouvé. Ceci est identique a la
relation Ly — T observée. Donc, le fait que les amas montrent une auto-similarité et qu’ils
suiventLy o 7% est lié au fait que la relatiof/,,. — 7' ne suive pas les lois d’échelle. Cette
limitation du modele auto-similaire est treés probablement lié a oneaissance incompléte de
la physique interne de I'amas et ne veut pas dire que les lois d’échelle soientcabjgkhux
amas.

Il est donc maintenant connu que la relatigp,. — 7' s’écarte des prédictions. En supposant
que larelationV — T suit avecl,,; o 1>/ lathéorie simple de la formation des structures, ceci
implique que la fraction de gaz dans les amas est une fonction de la tempéfature ''/?).

Une autre possibilité serait de supposer gjiie est constante et que la relatidh — 7' suit le
méme comportement que la relatidfy,. — 7', ce qui est assez improbabldes simulations
numeériques suggerent une legere augmentation de la pente de la réfatioit avec M o
T1-5-1.7 [73] [15], et donc moins pentue que la relatidfy,, — 7' trouvée.

Des simulations hydrodynamiques prenant en compte les effets de préchauffagexdes gala
dans les amas trouvent que la relatibf),. — 7 montre une pente avel/,,, oc T1-90%007
[15]. Ceci est assez cohérent avec nos résultats. D’apres destsimalaydrodynamiques, le
préchauffage n’a pas d’influence sur la relatign— 7' [15], ce qui implique que la fraction de
gaz augmente avec la température.

Malgré tout cela il reste une question ouverte: est-ce que le préchauffagmldeges
conserve l'auto-similarité dans les amas telle qu’elle est observée

Une autre explication pour la relatioi,,. — 7' observée peut étre trouvée dans la phy-
sique de la formation de I'amas lui-méme. Dans un travail théoriquentgf25], basé sur la

4. LarelationM — T a été recemment étudiée par [50].
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croissance des amas, il a pu étre trouvé que la fraction de gaz augmenta #rapérature.
La raison de ce comportement est que le chauffage par ondes de chocs est plus effitéice qua
deux amas de masses égales fusionnent. Car il est plus probable pour un amas ps&tinde f
ner avec un autre amas de masse égale que dans le cas d’'un amas grand (sinmaletee
fait qu’il existe beaucoup plus d’amas peu massifs que massifs), le chauffagespehocs est
systématiqguement plus efficace pour les amas petits et le gaz peut étr&etpsifacilement.

En résumé: il semble tres probable que la fraction de gaz augmente aeerplarature et
que la relatiomV — 7' suit largement les prédictions de la théorie de formation des structures.
D’avantage de données et plus de modélisations nous permettront de connalise |lexcecte
de ce phénomene.

5.3 Les amas comme “bougies standard”

Il est prouvé que les amas montrent une forte auto-similarité jusqu’a grastiftdz < 0.8)
[10], [78]°. Ceci impligue la validité des lois d’échelle (equ5.1 et equ5.2) jusqu’a z=0.8.

L'évolution avec le redshift est telle que les amas a grand redshift sositpgtits et plus
denses que les amas proches, et qu’ils ont donc une densité du MIA plus élevée. Ransigue
sion X est proportionnelle a la densité au carré, un amas a grand redslifhaméme tempé-
rature qu’'un amas proche devrait étre plus lumineux.

La forte corrélation entre température, rayon et masse dans lesfaingse la connais-
sance d’une quantité est suffisante pour contraindre toutes les autres. Cetiepetilige pour
mesurer la géometrie de l'univers. Lapproche montre des similan&s lautilisation de su-
pernovee type la comme des bougies standards ([98] et références inclusedjustoation:
premierement il faut déterminer la relation entre la forme et phtude des profils X et la tem-
pérature pour les amas proches. Ceci a été fait par [89] et [91] et donne Urdendféerence
pour les amas proches. Ensuite il faut mesurer les profils X et la tempegiur un échan-
tillon d’amas distants. La forme et la normalisation des profils des am@astisiépendent des
parametres cosmologiques. Les profils des amas distants et le profil @amoef@our les amas
proches sont comparés pour des parametres cosmologiques différents. Larmediacidence
entre les amas distants et le profil des amas proches est idéalement obtdabepahoix des
parametres cosmologiques,( et la constante cosmologiqug. Par conséquent plus nous au-
rons des observations d’amas a grand redshift et de profils d’'amas plus les tpes&lneet
A seront contraints. Cette méthode a été appliquée pour la premiere f¢piphasée sur un
échantillon d’amas distants observés aR€SAT. Les résultats suivants ont été obtenus pour
les parametres cosmologiquéks, = 0.407015 (90 % de niveau de confiance) sur la base d’un
univers plat avec une constante cosmologique non nulle (dans Qg,ea3, = 1). Les données
des amas distants ont une statistique assez limitée et on peut prévoir gaaveBes données
basées suthandraet XMM-Newtornvont améliorer de fagon significative la statistique de cette
étude. Une premiéere étude basée uniqguement sur un amas distant, RXJ1120, [t&]quent
les amas a z=0.6 sont remarquablement similaires aux amas proches jusguand rayon
(~ 0.7r,;), une fois les lois d’échelle appliquées. Ceci donne beaucoup de confiance au fait
gue dans I'avenir on ne sera pas seulement capable de contraindre les paraossiras-
giques avec cette approche mais qu’il sera également possible de vérifgidite des lois

5. Malgré ceci une étude basé sur deux amas a z=0.8 mméset demontré que les lois d’échelle ne sont
peut-&tre plus valables a des redshifts plus élevds [49
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d’échelles a dans les régions extérieures des amas, et leur évolrgmle aedshift.

45
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Chapitre 6

Perspectives

6.1 L état actuel des recherches et les questions ouvertes

Nous connaissons ces dernieres années une convergence entre les difféesates des
parametres cosmologiques. Les résultats présentés dans ce dua\soht basés sur la fraction
baryonique des amas, la non-évolution de la fraction de gaz avec redshift aifisafion des
amas comme bougies standards pour mesurer la géometrie de I'univers donnent uss vale
autour def2,, = 0.3 et A = 0.7. Ceci est en trés bon accord avec des résultats obtenu avec
WMAP, un satellite qui mesure le fond diffus cosmologique [117] ainsi que desaéshtsés
sur les études de Supernovee de type la [98].

Les amas de galaxies permettent de vérifier la théorie de la formatiostidetures dans
I'Univers. La grande auto-similarité trouvée jusqu’a z=0.8 confirmé&éatie. Par contre peu
de choses sont connues sur les amas au-dela de z=0.8. Vers des redshifts entre zgt—2 on
proche du moment de I'effondrement initial des amas et avant ce temps il n’eattpadu
gue les amas soient auto-similaires. Le moment précis de I'effondremsntaie la physique
du collapse initial est lié a la distribution de la masse (homogene gmfatée) avant I'ef-
fondrement, qui définit également la maniere selon laquelle des amas geart@digec le temps
jusqu’a aujourd’hui. L'étude des amas tres distants nous aidera a dételeneraps de I'effon-
drement des structures ainsi que la morphologie des structures initiales. @gssam longeur
d’onde optique ainsi que le satelli®danck(voir ci-dessous) nous permettront de detecter des
amas distants au-dela de z=1. Les satellites X du futur teX@léSen combinaison avec les
dispositifs interferometrique tels que SKA ou ALMA (voir ci-dessous) fourmita sensibilité
nécessaire pour déterminer I'état dynamique de ces amas distants.

Pour étudier I'évolution de la formation des structures il est important dedaienaitre la
physique de la fusion dans les amas de galaxidVl-Newtonet Chandranous permettent de
contraindre globalement I'état dynamique d’'un amas de galaxies a traverstieosipgagerie.

Par contre ces téléscopes ne fournissent pas une résolution spectradensuffiSne pour dé-
terminer en grand détail la dynamique de fusion et notamment de détermaoecextitude les
vitesses liees a la fusion, qui est crucial pour la création des ondes de ttochauffement

du MIA. Ce chauffaget est peut-étre la raison pour laquelle la relatipn — 7' ne suit pas

les prédictions de la théorie de la formation des structures (voir ch&pitRour déterminer en
grand détail la physique liee a la fusion ou a la croissance des amasalt@ndre la prochaine
génération de satellites X avec une résolution spectrale suffisahiranne, tel qUASTRO-EIJ
Constellation-Xou XEUS. Ces téléscopes du futur permettront aussi d’étudier plus en détail les
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centres des amas, dans lesquels se trouve souvent un courant de refroidissement.

La création des ondes de chocs dans les amas est fortement liée au procdssice-de
leration des particules. Les halos radios observés dans les amas desgatgi®bablement
aussi I'émission non-thermique au-dela de 10 keV, qui a été detectée dapsislasnas sont
les preuves gu’il existe une population d’électrons relativistes dans les &eagarticules
doivent étre reaccelérées régulierement, notamment par les ondesode gqui propagent dans
les amas de galaxies pendant une fusigtudier la relation entre ces particules et la fusion
dans les amas permet de mieux connaitre le processus d’accelération, tuplies champs
magnétiques dans les amas ainsi que la dissipation des ondes de chocs dans le MIA.

Les amas fournissent €galement une voie royale pour obtenir de I'information sati¢sen
noire qui est leur composant principal. Par exemple I'étude de la distributi@rdatiere noire
dans les amas peut donner des contraintes sur I'origine de la matiere noire.

6.2 Lesetudes pour l'avenir

6.2.1 Tracer le profil de la matiere noire pour confirmer ou rejeter le
CDM

Les amas, qui sont dominés par la matiere noire, offrent une opportunité extisitediétu-
dier cette sorte de matiere qu’on connait jusqu’a maintenant si peu. Deasansinumeériques
des halos de matiere noire (CDM) pour des objets de la taille de petites gglesqes des
grands amas de galaxies montrent que ces halos suivent un profil unique de densité [84], [80].
Veérifier si les amas observés suivent le méme profil de masse estyrutesant pour savoir si
la matiere noire est réellement du CDM. Des premiers essais pailieetes profils de masse
ont été entrepris ( [31], [5] et [102] ), mais ces études étaient basgales donnéd&shandra
ou XMM-Newtonseules. Dans le cas @handrales données n’allaient pas a des rayons suffi-
samment grands pour donner de bonnes contraintes dans les parties extérieures eagales le ¢
XMM-Newtonla résolution spatiale limitée n'a pas permis une bonne détermination du profi
de la masse au centre.

Pour résoudre efficacement le probleme des profils de masse il est imeagssambiner les
donnée<handraet XMM-Newton. Ceci permet d’avoir une échelle dynamique suffisamment
large pour tracer le profil et pour comparer avec les profils prédits par le endd&DM. Pour
obtenir une bonne statistique avec des barres d’erreur petites et afin d'&pemadant de la
physique interne d’'un amas particulier, il est nécessaire d’entreprendrealyseChandraet
XMM-Newtoncombinée sur un échantillon d’amas bien choisis.

Limpact d’'une telle étude est évident. En supposant que les profils de masssstdauns les
amas suivent les modeles prédits du CDM, ceci renforcera directéer@biM. Si au contraire,
le profil du CDM ne s’ajuste pas aux observations les profils observés peuveuntigtés pour
la comparaison avec les profils liés a d’autres modeles de matigee noi

L'approche de la comparaison des profils de masse est une méthode qui permet d’obtenir
des informations concernant la physique de la matiere noire sans I'avoiréeegciaboratoire.
Les informations trouvées pourront peut-étre s’avérer utiles pour adaptechkeerches afin de
détecter la matiere noire en laboratoire.
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6.2.2 Laphysique interne des amas

— Trouver l'origine de la relation M,,, — T

Les amas montrent une auto-similarité tres prononcée et suivent donotlie sienple de

la formation des structures. Malgré ceci la relatidp,. — T' s’écarte des prédictions. Au

lieu de trouverM,,. o T°/% larelationM,,. « 77 a pu étre identifiée. A quoi cela est-il

dd? Est-ce que ceci indique que notre compréhension de la formation des strustures e
fausse, ou est-il plus probable que des processus internes aux amas soient regfonsable
En supposant que la théorie de formation des structures est correcte, urismecdoit

exister qui systématiquement expulse du gaz des amas froids ou qui empéche amkeparti

la matiere baryonique qui entoure les amas de tomber sur 'amas. Le gaz expués€ devr
étre poussé dans des régions extérieures de I'amas, probablement au-dgtzndurrel

pour assurer que les profils X des amas gardent leur auto-similaritée. Unediagérifier

cette hypothese est de regarder un échantillon d’amas ayant des tengsaddtarentes

et de regarder si on peut tracer du gaz dans les régions extérieures et si i@ gisace

gaz est plus abondante pour les amas froids que pour les amas chauds. L'existence d’un
tel gaz serait la preuve, que c’est la physique interne qui est responsable dsitanrel
M,,. — T observée et pas une mauvaise compréhension de la formation des structures.
Une explication pour cet effet est par exemple le préchauffage (voir augstrend) ou

le fait que les chocs liés a la fusion des amas sont systématiquement paursants pour

les systemes froids que pour les systemes chauds [25].

Si aucune trace d’'un gaz dans les parties extérieures n’est trouvée (en stiguesk
non-détection n’est pas liée a des limitations statistiques), ceadigbimdiquer qu’il faut
modifier ou rejeter la simple théorie de la formation des structures.

Une autre solution pourrait étre que du refroidissement est responsable datilanrel
M,,. — T observée, et qu’il existe un processus qui assure un lien entre température
intrinseque de I'amas et le montant du gaz qui refroidit a des températuikest dif-
ficlement détectable. Si c’était le cas, ceci serait en coafb I'auto-similarité trouvée

et cela est donc peu probable.

— La physique des courants de refroidissement

Récemment les observations des amas possédant un courant de refroidissemetnea

avec le RGS suKMM-Newton, ont démontré la non-existence d’une composante froide
au dessous de 1-2 keV (voir aussi chapitre 4), prédite par des modeles. @eggés
sement des doutes importants sur notre compréhension du courant de refroidissement e
général. Avant les découvertes faites par le RGS, on pensait gaedaation thermique

était largement supprimée a cause de la présence de champs magnétiguesdatre

des amas. Mais, le manque d’'une composante froide peut indiquer que la conduction n’est
pas totalement supprimée et qu’elle est responsable du transfert d’énergiarties ex-
térieures vers le centre. Une facon de vérifier si la conduction thyeerpeut &tre suffi-
samment efficace au centre des amas de galaxies, méme lors de la@dEsehamps
magnétiques compensant la perte d’énergie liee au rayonnement X, estuiemtre des
simulations magnéto-hydrodynamiques, qui sont jusqu’a aujourd’hui, difficilesiaeéal

Une explication alternative de support énergétique dans les régions d’un courant de
froidissement est le chauffage par le noyaux actif de la galaxie centrale damss|’
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Récemment plusieurs articles ont été publiés sur ce sujet [27],[1H,ilméest pas en-
core trés clair comment le noyau actif et le gaz interagissent et comenanyau actif
“sait” exactement combien d’énergie est nécessaire pour soutenir eaddenergie du
MIA dans la région du courant de refroidissement.

Etudier les fronts froids

Chandraa démontré que les amas montrent souvent des chutes brutales dans leur brillance
de surface ([70], [71], [74], [129], [130]). Ces structures, qui ont souvent dgsues de

I'ordre de quelques 100 kpsont maintenant appelées des “fronts froids”. Le nom vient

du fait que I'émission avant la chute a une température moins élevéa gegion apres

la chute qui possede toujours une température plus élevée. A cause de tebigtidis

des températures, la présence de chocs importants peut &étre exclieyraxistence
impliquerait que la région moins dense serait plus froide que la région plus’déise

sieurs scénarii sont en ce moment proposés pour I'explication de ce phénoesérants
peuvent étre créés par des chocs modérés, qui ont un nombre de Mach de 'ordre de un,
ou bien les fronts sont liés a la partie centrale de 'amas qui ne resgeyrasndroit fixe,

mais qui oscille. Dans ce dernier cas les vitesses relatives sont pltespie dans le
scénario des chocs. Une explication pour le fait que la chute en intensitpasestfacée

par la conduction thermique est, encore une fois, la présence des champs magnétique
qui peuvent supprimer efficacement la conduction.

Pour vérifier ces théories liees au “fronts froids” il est utile de cétine¢es vitesses dans
ces régions. ASTROE-II, qui sera lancé en 2005 aura a bord une matrice deebel®om”
X, qui fournira a la fois une résolution spatiale modérée avec une résolspiectrale
suffisamment bonne pour résoudre les difféerences en vitesses dans le MIA de dlerdr
1000 km/s, similaire a la vitesse du son dans les amas. Les observatiorRIDESI| per-
mettront donale savoir si ces fronts froids sont liés aux chocs ou lies aux oscillations de
la partie centrale des amas. La connaissance de I'origin de ces fronts Boiapertante
pour bien connaitre I'état dynamique au centre des amas.

6.2.3 La physique de I'acceadration

— Etudier I' évolution de la relation entre la temperature mesurée en X et la puissance

du halo radio

Récemment une forte corrélation entre les températures mesur&est la puissance des
halos radio dans les amas a été demontrée [63]. Il est attendu quedssddib soient
liés aux processus de fusion dans les amas. Les ondes de choc, qui sont crékekalors
fusion, peuvent (ré-)accélerer des particules a des vitessesistdast{39]. Les électrons
relativistes dans les champs magnétiques présents dans un amas)taedtéanission
synchrotron. Cette émission synchrotron peut étre détectée efficaceams le domaine
radio et est responsable des halos radio observés.

En prennant en compte que nous vivons dans un univers de faible densité, les fusions dans
les amas ont di étre plus fréquentes dans le passé. Il est donc logique de supposer que
I'accélération des particules dans les amas était plus forte dansdée pa’aujourd’hui.

1. Les ondes de chocs fortes créent une discontinuitéldatistribution de la pression dans le gaz.
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De ce fait, on peut supposer qu'a la méme température un amas distant rayande pl
puissance en radio qu’un amas proche.

Pour vérifier si c’est réellement le cas, il est important de regandéchantillon d’amas
distants aux longueurs d’ondes radio. Puisque les halos radios sont normalement des
sources avec un spectre tres pentu, ils émettent fortement a basgssnfres. Avec la
construction du “low frequency array” (LOFAR), il sera possible de traéeniksion de

halos radio jusqu’a des fréquences tres basses avec une grande serik#glitedonc
possible de tracer les halos radio des amas distants, ce qui n'est a I'htawgkegeas
totalement réalisable, et de déterminer également le spectre thalos.

Mis a part la puissance globale de I'émission radio, il est également iantale regarder

si la pente du spectre radio change avec le redshift. Des particulesmecgiaccélérées
montrent un spectre moins pentu parce que les particules a haute énergie n'onbpas enc
eu suffisamment de temps pour rayonner toute leur é€nergie. L'évolution des hatostradi
leur spectre donnera des informations importantes sur les processus liésttelation

des particules mais surtout sur la physique de fusion dans les amas.

— L'exces démission en X durs obseré dans les amas et I'impact de SIMBOL-X

Quelques études basées sur des observationBappo-Sad 3] [44] ont montré I'exis-

tence d’'un exces d’émission au-dessus de 10 keV pour plusieurs amas. Cet akéé®pe
interprété comme de la diffusion Compton inverse des photons venant du fond cosmolo-
gigue millimétrique (cosmic microwave background, CMB) quand ils travel&angas

et interagissent avec les particules relativistes, qui sont en ménps tesponsables des
halos radios. Les photons du CMB peuvent dans ce processus gagner beaucoup d’éner-
gie et sont treés probablement responsables de I'excés d’énergie observé arteagte.
Linstrument a bord ddeppo-Saxqui a détecté cette émission dans le domaine des X
durs n’a pas fourni d’information sur la distribution spatiale de cette éamissi donc il

n’est pas completement exclu que cette émission ne vient pas d’'un milias i#is de
sources ponctuelles comme par exemple des noyaux actifs qui se trouvent dans I'amas.
Un instrument qui pourrait aider a déterminer I'origine de cette émissioaute énergie

est le satellite proposBIMBOL-X(lancement prévu en 2010). Les performances instru-
mentales, permettront de réaliser de la spectro-imagerie jusqu’a 7@kp¥rmettront

de vérifier facilement si I'émission dans le domaine des X-durs estlééeet vient d’'un

milieu diffus ou si elle vient d’'une ou plusieurs sources ponctuelles.

6.2.4 Laformation des structures

— Limportance des amas distants et peu massifs pougtudier la formation des struc-
tures

ROSAT a permis de détecter les amas distants massifs, ce qui est importana jiéur |
termination des parametres cosmologiques. Pour étudier la formation deseaies
grandes structures, qui est liee aux forces gravitationnelles et a I'oxgii@ matiere
noire il est également important d’examiner les amas distants peu massifs

Une question importante est comment trouver ces amas a la fois distantissét pet
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Plusieurs approches sont en train d’étre réalisées pour détecaendsde type “serendi-
pitous” dans les observations d&M-Newton. La sensibilitt deXMM-Newtonpermet
d’aller a des intensités X plus faibles que celles precédemmentsitiessaveROSAT.
Malgré ceci, la limitation de la couverture du ciel ave®IM-Newtonfait qu'il est peu
probable de trouver des amas massifs extremement distants parce que cedobjets
rares. Il est plus probable de trouver les amas moins lumineux a des redsluttsjus
z=0.5 ou un petit peu plus distants. Ces sources en combinaison avec des aamas dist
et massifs déja connus donneront une échelle suffisamment grande pour étudier I'é
tion des amas et la physique impliquée en fonction de la taille ou de la tatopede
'amas. Ces informations seront trés importantes pour la compréhensionatenktibn
des structures en général.

— Etudier I'effondrement des amasa grand redshift

Les amas montrent une grande auto-similarité au moins jusqu’a z=0.8. Trestpemnu
pour les amas au dela de ce redshift. Plus le redshift est grand plus on tetel wers
ment de I'effondrement initial de I'amas. Donc a un redshift spécifique, gpend de

la masse de I'amas il est théoriquement possible de voir les amas avaeffandre-
ment. Ces objets sont déja observés: ce sont des proto-amas dans les longueurs d’onde
optique ou infrarouge, ou ils se présentent sous forme de sur-densités de g&laxies
contre ces structures n'ont pas encore eu le temps d’établir un puits de poteatiel gr
vitationnel. Ceci implique que le MIA n’est pas encore chauffé a des terypésagui
permettent la détection du MIA en X. L'époque a laquelle les amas farome puits de
potentiel est fortement liée a la dynamique et a la distribution du mebtkr 'amas avant
I'effondrement.

Pour illustration: si un amas massif se forme a partir des amas moins ou gssifsn
qui ont déja eu le temps de former un puits de potehtiabir par exemple [106], de
I'émission X étendue dans ces unités devrait étre déja déteaabt un observatoire X
de sensibilité suffisante. Mais, si un amas massif se forme initeateapartir d'un grand
proto-amas, et grandit par la suite uniguement par la fusion avec des sous-sériresire
peu massives, il ne sera pas possible d’observer de I'émission X éteratuéeffondre-
ment qui aurait lieu plus tard. Donc I'observation des amas trés distants peut desne
information importantes sur le temps d’effondrement de ces objets. Ceci eseeme
fois fortement lié & la formation des structures et pourrait potentielténa long terme,
donner des contraintes sur la formation hiérarchique des structures et sasdimi

Pour obtenir de I'information sur ce sujet il est important d’avoir a la fois des &ksap-
tique/infrarouge et des observations X avec une grande sensibilité. La meedlganmoche

est d’avoir des données de type relevé du ciel dans plusieurs longueurs d’ondes dans la
méme région du ciel pour éviter de possibles biais observationnels. Leepsarievés

sont actuellement en cours. Il reste par contre une question ouverte, a sé@®ins-
truments tels que ceux a bord @aandraou XMM-Newtonont une sensibilité suffisante

pour détecter 'émission X de ces petits sous amas potentiels, qui fusionpkretard

pour devenir des amas plus grandsCBandraet XMM-Newtonn’ont pas la sensibilité
nécessaire, il faudrait attendre des télescopes X de nouvelleagjenéels queXEUS qui

2. Le temps d’effondrement est plus court pour les petitssagoi@ pour les grands amas
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auront une surface collectrice d’un facteur 150 fois supérieure a celdvild-Newton
(voir aussi ci-dessous).

— Limpact du satellite “Planck”

Planckest un satellite que sera lancé en 2007 par I'agence spatiale européeAhetES
qui tracera le CMB a des longueurs d’ondes millimetriques et submillimetrgpresut

le ciel. Le but principal dé’lanckest de déterminer les parametres cosmologiques avec
une grande précisiorRlanck permettra également de détecter des anisotropies secon-
daires, telles que I'effet Sunyaev-Zeldovich dans des amas de galaxies$E36l effet

SZ thermique décrit le processus de la diffusion Compton inverse des photonsdenant
CMB quand ils traversent le MIA et gagnent de I'énergie. Le spectre du CMBgeha
dans la direction d’'un amas: la région du spectre Rayleigh-Jeans souffreefioih eh
emission et la partie du spectre aux plus hautes énergies est plus pronoeitéeest

plus fort pour les amas chauds et grands que pour les amas froids et petits. La puissance
du signal SZ est indépendante du redshift de I'amas. Puisque la tempétdtutaike

d’'un amas sont fortement couplées avec sa masse, il est possiblBlanekde sélec-
tionner les amas les plus massifs de tout le ciel indépendamment de leurtrélahitk
fournira un catalogue d’amas massifs et distants, qui pourra &tre utilisé @uuaiadre

Q,, a travers I'évolution de la densité des amas avec redshift (voir eloapitre 4).

Il est attendu qu@lanckdétectera quelques milliers d’amas de galaxies ([1] — le nombre
exact dépend des parametres cosmologiques supposés). La détection d8Zignet
Plancksera directe, par contre il prendra beaucoup plus de temps de mesurer ensuite le
redshift de tous ces amas avec des télescopes optiques. Une alternativiegtoeida re-

garder ces objets avec des télescopes X, soitévid-Newton Chandra, Constellation-

X, (la prochaine mission américaine dans le domaine des XEWS(voir ci-dessous).
L'application des lois d’échelle sur les données X de ces amas (voir ahapjpermettra
probablement de poser des contraintes sur leur redshift sans avoir besoins des observa-
tions optiques.

Un catalogue d’amas purement sélectionnés sur la base de leur massadiadégpet du
redshift est une source d’information importante pour des études futures et donnera la
réponse finale a la question de I'existance des amas tres chauds et @assifgrand
redshift (comme z=2).

— L'impact de “XEUS”

XEUSest une mission dans le domaine des rayons X proposée par 'ESA. La mission
consiste en deux modules, un module miroir et un module instrumental, qui se trouvera
dans le plan focal du miroir. Le lancemefiEUSest prévu au-dela de 2010EUSaura

une surface collectrice, qui sera d’un facteur 150 fois plus grande que cel&iik
Newton. La sensibilité élevée permettra d’observer des amas encore plusirisiet

avec plus de détail qu'auparavant. Un des objectifs scientifiques majeEdi8 est

de regarder les petits groupes de galaxies a redshift zXEQSpermettra d’étudier le
contenu en éléments lourds du MIA de ces groupes, et fournira des informatisns tre
importantes sur les processus d’enrichissement liés a la formationalles et des su-
pernovee dans les galaxies des amas. Les mécanismes pour I'enrichissemétdien
interviennent dans le chauffage non-gravitationnel des amas. L'évolution de cesspice
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n’est pas encore bien comprise, malgré des modeles déja existamétudes basées sur
des donnéeROSATet ASCAont suggéré la présence d’'un seuil d’entropie dans le MIA
[64] créé par les processus non-gravitationnels, comme par exemple les \Vadtisjgas

[132] [30] [124] qui se sont formés avant que le gaz ne tombe dans le puits gravitationnel
de I'amas (cet effet est aussi nommé préchauffage). La valeur pour ledsntropie
trouvée était de I'ordre de 10@01/3 keV cnt et elle peut étre observée plus facilement
dans les amas peu massifs et froids, et donc montrent des valeurs entropiquesseisis bas
gue les amas chauds. Une étude récente par [41] a montré que le préchauffagersi pr”
uniguement a des redshifts au-dessous de 2.5 et peut donc étre considéré comme
“instantané”. Mais une étude tres récente utilisant des donki&dsé-Newtonseme des
doutes sur I'existence du seuil entropique et le préchauffage associé: dans yse pagl

[83] de deux groupes de galaxies, NGC 2563 et NGC 4325, il a pu étre démontré que I'en-
tropie augmente d’une facon monotone du centre vers les régions extérieuresietigu’a
“seuil” n'est présent. Par conséquent, les capacitésléSseront trés importantes pour
contraindre les effets de préchauffage et son évolution.

De plus,XEUSpermettra d’étudier et de déterminer la température de tous lesdenas
tectés dans les relev&IM-Newtonet Planck Il sera également possible de déterminer
si, par exemple, la relatiohy — 7' change de pente avec le redshift. Si oui, ceci indique-
rait que la pente de la relatioi,,. — T' dépend également du redshift. Si tel est le cas
il y aurait des processus internes dans les amas qui agissent en fonction destequps,
changent le contenu du gaz dans les amas avec le redshift.

Sur un point complétement différent: les capacités extraordinaird&EtS permettront
également de tracer en détail les régions de courant de refroidissemsitgslamas et de
résoudre I'énigme actuelle concernant le support énergétique pour compernsatdss
d’énergie liees au rayonnement X.

Résoudre les amaa grand redshift avec le “Square Kilometer Array” et I’ “Atacama
Large Milimeter Array”

Le Square Kilometer Array3KA et I'’Atacama Large Milimeter ArrayALMA) qui sont

en ce moment discutés seront des dispositifs interferométrique de saatsnne in-
dividuelle. Lemploi de temps d$KA prévoit de commencer la construction en 2010.
Pour ALMA I'emploi de temps prevoit une construction de 2006 jusqu’a 201&K3

ou ALMA sont sensibled aux fréquences dans lesquels I'effet SZ peut étre obdervés,
seront des outils uniques pour résoudre les détails des amas sur une échelsoas-des
la seconde d’arcXEUS par contre aura une résolution spatiale limitée de 2—3 arcsec.

SKA ALMA et XEUSseront donc complémentaireaKAet ALMA fourniront une réso-
lution spatiale quasi-illimitee eXEUSaura la capacité de mesurer les spectres X avec
grande précision.

La liste des perspectives présentée ici est loin d’étre exhauStwvebut est de montrer que

les amas de galaxies restent des objets tres intéressants a étudemguoerplusieurs dizaines
d’années. Heureusement, il y a toujours des surprises et peut-étre dfpittss non mention-
nés ici vont étre encore plus importants pour I'etude des amas en partetdidormation des
structures en général.
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