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Résuḿe sur l’originalit é des recherches

Les amas de galaxies sont les objets les plus grands gravitationnellement liés dans l’Univers ayant at-
teint un état d’équilibre. Dans le scénario de formationhiérarchique des structures, dans lequel les petites
structures se forment avant les grandes, les amas représentent les objets les plus jeunes. Ils contiennent
encore de l’information sur l’effondrement initial de la perturbation de densité qui leur a donné naissance.
Les amas possèdent trois composantes majeures: les galaxies, un gaz très chaud et optiquement mince (le
milieu intra-amas – MIA) qui émet dans le domaine des rayonsX, et la matière noire. Comme les amas
sont dominés par la matière noire, ils fournissent une opportunité unique pour extraire des informations
sur cette sorte de matière à travers les forces gravitationnelles qu’elle engendre. La fraction baryonique
dans les amas est similaire à celle de l’Univers dans son ensemble. Avec l’information sur la nucléosyn-
thèse primordiale, qui donne des contraintes sur la densité baryonique
b dans l’univers, il est possible
de determiner avec la fraction de baryon dans les amas le paramètre cosmologique de densité de matière
m, qui donne typiquement
m=0.2-0.4. Les amas grandissent par fusion avec d’autres amas de ga-
laxies, ce qui est lié à la distribution globale de matière dans l’Univers. Le MIA est un traceur idéal pour
les processus de fusion et permet à travers ses distributions en densité et en température de reconstruire
l’histoire des amas, ce qui donne de l’information sur la formation des structures. De plus, la comparai-
son des caractéristiques des amas distants avec celles desamas proches permet d’étudier l’évolution de
la formation des structures. Les amas montrent, comme le pr´edit la théorie, une forte auto-similarité, ce
qui indique que notre compréhension sur la formation des structures est globallement correcte. Les faits
mentionnés ici montrent que les amas sont des outils puissants pour étudier la cosmologie et la formation
des structures, ce qui sera décrit plus en détail dans ce travail.
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Étude d’un amas de galaxies avec le satelliteXMM-Newton

Encadrement des thèses de doctorat:
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[19] S. de Grandi, H. Böhringer, L. Guzzo, S. Molendi, G. Chincarini, C. Collins, R. Cruddace,
D. Neumann, S. Schindler, P. Schuecker, and W. Voges. A Flux-limited Sample of Bright
Clusters of Galaxies from the Southern Part of the ROSAT All-Sky Survey: The Catalog
and LOG N-LOG S.ApJ, 514:148–163, March 1999.

[20] D. M. Neumann and H. Böhringer. A Detailed Analysis of the Dynamical State of the
Cluster of Galaxies A2218 in X-Rays.ApJ, 512:630–635, February 1999.

[21] H. Boehringer, D. M.Neumann, S. Schindler, and J. P. Huchra. Stripped Spiral Galaxies
as Promising Targets for the Determination of the Cepheid Distance to the Virgo Cluster.
ApJ, 485:439–446, August 1997.

[22] D. M. Neumann and H. Bohringer. X-ray properties of the distant cluster Cl0016+16.
MNRAS, 289:123–135, July 1997.



9

[23] G. Squires, D. M.Neumann, N. Kaiser, M. Arnaud, A. Babul, H. Boehringer, G. Fahlman,
and D. Woods. Weak Gravitational Lensing and X-Ray Analysisof Abell 2163. ApJ,
482:648–658, June 1997.

[24] S. Schindler, M. Hattori, D. M.Neumann, and H. Boehringer. ROSAT/HRI and ASCA
observations of the most luminous X-ray cluster RX J1347.5-1145. A&A, 317:646–655,
February 1997.

[25] L. Feretti, H. Boehringer, G. Giovannini, and D.Neumann. The radio and X-ray proper-
ties of Abell 2255.A&A, 317:432–440, January 1997.

[26] M. Hattori, Y. Ikebe, I. Asaoka, T. Takeshima, H. Boehringer, T. Mihara, D. M.Neumann,
S. Schindler, T. Tsuru, and T. Tamura. A dark cluster of galaxies at redshift z=1.Nat.,
388:146–148, 1997.

[27] H. Boehringer, D. M.Neumann, S. Schindler, and R. C. Kraan-Korteweg. Abell 3627: A
Nearby, X-Ray Bright, and Massive Galaxy Cluster.ApJ, 467:168–174, August 1996.

[28] G. Squires, N. Kaiser, A. Babul, G. Fahlman, D. Woods, D.M. Neumann, and
H. Boehringer. The Dark Matter, Gas, and Galaxy Distributions in Abell 2218: A Weak
Gravitational Lensing and X-Ray Analysis.ApJ, 461:572–586, April 1996.

[29] D. M. Neumannand H. Boehringer. ROSAT observations of the galaxy group AWM 7.
A&A, 301:865–872, September 1995.

[30] S. Schindler, L. Guzzo, H. Ebeling, H. Boehringer, G. Chincarini, C. A. Collins, S. de
Grandi, D. M.Neumann, U. G. Briel, P. Shaver, and G. Vettolani. Discovery of an arc
system in the brightest ROSAT cluster of galaxies.A&A, 299:L9–L12, July 1995.

[31] A. C. Edge, H. Boehringer, L. Guzzo, C. A. Collins, D.Neumann, G. Chincarini, S. de
Grandi, R. Duemmler, H. Ebeling, S. Schindler, W. Seitter, P. Vettolani, U. Briel, R. Crud-
dace, R. Gruber, H. Gursky, G. Hartner, H. T. MacGillivray, P. Schuecker, P. Shaver,
W. Voges, J. Wallin, A. Wolter, and G. Zamorani. A giant arc ina ROSAT-detected cluster
of galaxies.A&A, 289:L34–L36, September 1994.

[32] H. Boehringer, W. Voges, A. C. Fabian, A. C. Edge, and D. M. Neumann. A ROSAT HRI
study of the interaction of the X-ray-emitting gas and radiolobes of NGC 1275.MNRAS,
264:L25–L28, October 1993.



10

Articles des conf́erences

[1] S. Majerowicz, D. M. Neumann, and T. H. Reiprich. XMM-NEWTON Observation of
Abell 1835 : Temperature, Mass and Gas Mass Fraction Profiles. In ASP Conf. Ser. 268:
Tracing Cosmic Evolution with Galaxy Clusters, page 403, 2002.

[2] U. G. Briel, J. P. Henry, M. Arnaud, and D. Neumann. The Coma Cluster of Galaxies
Observed by XMM-Newton. InASP Conf. Ser. 268: Tracing Cosmic Evolution with
Galaxy Clusters, page 199, 2002.
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[7] L. Guzzo, H. Böhringer, C. A. Collins, P. Schuecker, G. Chincarini, R. Cruddace, S. de
Grandi, D. M. Neumann, S. Schindler, P. A. Shaver, and W. Voges. The clustering of
clusters of galaxies in the REFLEX survey.Memorie della Societa Astronomica Italiana,
72:853, 2001.

[8] P. Gondoin, B. Aschenbach, C. Erd, D. H. Lumb, S. Majerowicz, D. Neumann, and J. L.
Sauvageot. In-orbit calibration of the XMM-Newton telescopes. InProc. SPIE Vol. 4140,
p. 1-12, X-Ray and Gamma-Ray Instrumentation for AstronomyXI, Kathryn A. Flanagan;
Oswald H. Siegmund; Eds., pages 1–12, December 2000.

[9] P. Schuecker, H. Bohringer, L. Guzzo, C. A. Collins, D. M.Neumann, S. Schindler, W. Vo-
ges, G. Chincarini, G. Cruddace, S. De Grandi, A. C. Edge, H. T. Macgillivary, P. A.



11

Shaver, and G. Vettolani. Eigenmode and Fourier Analyses ofREFLEX Cluster Number
Density Fluctuations. InLarge Scale Structure in the X-ray Universe, Proceedings ofthe
20-22 September 1999 Workshop, Santorini, Greece, eds. Plionis, M. & Georgantopoulos,
I., Atlantisciences, Paris, France, p.403, page 403, March 2000.

[10] D. M. Neumann and E. Pantin. X-ray Profiles of Clusters - Beyond the b-Model. In
Large Scale Structure in the X-ray Universe, Proceedings ofthe 20-22 September 1999
Workshop, Santorini, Greece, eds. Plionis, M. & Georgantopoulos, I., Atlantisciences,
Paris, France, p.391, page 391, March 2000.

[11] M. Arnaud, D. Neumann, N. Aghanim, A. Evrard, and A. Blanchard. Cluster Scaling
Laws & Mass Content. InLarge Scale Structure in the X-ray Universe, Proceedings ofthe
20-22 September 1999 Workshop, Santorini, Greece, eds. Plionis, M. & Georgantopoulos,
I., Atlantisciences, Paris, France, p.77, page 77, March 2000.

[12] P. D. Lynam, C. A. Collins, P. A. James, H. Böhringer, and D. M. Neumann. X-ray Clus-
ters and the Search for Cosmic Flows. InASP Conf. Ser. 201: Cosmic Flows Workshop,
page 146, 2000.

[13] D. Neumann, M. Arnaud, M. Joy, and S. Patel. A New Investigation of MS1054 in X-
Rays. InASP Conf. Ser. 200: Clustering at High Redshift, page 438, 2000.
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Chapitre 1

Introduction

1.1 La formation des structures et des amas de galaxies

Le “Big Bang” est l’explosion gigantesque qui a initié l’expansion de l’univers. Les grandes
structures qui définissent la morphologie globale ou la carte de notre Univers viennentdes sur-
densités, qui se sont formées à partir des fluctuations quantiques crées après le Big Bang.

Des fluctuations suffisamment denses s’effondrent à un moment donné pour devenir des
objets gravitationnellement liés qui sont observables aujourd’hui. Le temps d’effondrement de
ces objets dépend de leur amplitude initiale. Plus la structure est grande ou massive, plus grand
est le temps nécessaire pour sa formation. A cause de ceci les objets plus petits et moins massifs
se forment avant les objets massifs (voir par exemple [106]).

Les amas de galaxies ont des masses totales qui dépassent souvent quelques1014 voire
quelques1015 fois la masse de notre soleil (M�) et ont des tailles typiques de quelques Mpc,
qui correspondent à quelques millions d’années lumières. Ceci fait que les amas sont les objets
gravitationnellement liés les plus grands qui ont atteint un état d’équilibre (voir par exemple
[13]). Ceci en fait aussi les objets les plus jeunes dans l’Univers observables aujourd’hui. Nous
pouvons témoigner de la formation des amas même dans l’Univers d’aujourd’hui: les amas de
galaxies montrent pour une grande partie des sous-structures [115], qui peuvent être identifiées
comme la fusion avec d’autres groupes de galaxies ou d’amas.

À cause de leur jeune âge les processus physiques internes n’ont pas encore eu le temps
d’effacer l’information initiale de la sur-densité et de l’effondrement desquels ils naissent. Ceci
permet d’utiliser les amas de galaxies pour étudier la formation des structures et en même temps
pour déterminer les paramètres cosmologiques (voir [107] pour une revue).

La masse de l’Univers est dominée par la matière noire de laquelle très peu est connue
aujourd’hui. La matière noire n’est pas d’origine baryonique. Des candidats plausiblespour
cette matière sont en ce moment les “WIMPS” (Weakly interacting massive particles - voir par
exemple [81]) ou des axions (voir par exemple [104]).

Des simulations numériques ont montré que les amas accrètent ou absorbent toute sorte
de matière sans discrimination ([135] et réferences citées). C’est pour cela que la fraction de
baryon dans les amas peut être extrapolée à tout l’Univers. Des études récentes montrent que
70-80% de la matière dans les amas et donc 70-80% de la masse totale est constituée par la
matière noire. En conclusion: la matière dans l’Univers est dominée parune sorte de matière de
laquelle nous connaissons très 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 à 15-20% de la masse totale de
l’amas. Les galaxies, en comparaison1 présentent seulement 5% de la masse totale de l’amas,
ce qui est un facteur 3-4 fois plus petit comparé au gaz chaud. Ce plasma chaud, aussiappelé
milieu intra-amas (MIA) est chauffé à des températures qui varient entre107 � 108K, ce qui
correspond à des énergies de 1 – 10 keV.

Mesurer la distribution de la densité et de la température du MIA nous permet de détermi-
ner la masse totale de l’amas à travers l’approche hydrostatique en traitant le gaz comme une
atmosphère. De plus, les investigations du MIA permettent de déterminer l’état dynamique de
l’amas. Par exemple la fusion avec une sous-structure peut créer une onde de choc initiée par
des vitesses de fusion qui excèdent la vitesse du son. Ces ondes de choc chauffent localement
le MIA et peuvent donc être observées à travers des variations fortes dansla distribution de la
température du MIA.

La forte connection entre la luminosité en X et la masse permet de trouver les amas distants
les plus massifs par des relevés du ciel en X. L’évolution entre la densité d’amas distants avec
le redshift est un outil puissant pour la détermination du paramètre cosmologique
m (c.f. [19],
[16], [94], [105] et réferences citées) .

1.2 Brève introduction à l’histoire de l’astronomie X

Les rayons X émis par les objets astronomiques sont absorbés par l’atmosphèrede notre
terre. C’est pour celà qu’il faut lancer des satellites pour étudier les objets du ciel émettant en X.
L’histoire des satellites X commence avec le lancement du satelliteUhuru2 en décembre 1970,
qui a effectué le premier échantillonnage du ciel complet en X (pour une introduction complète
de l’histoire de l’astrophysique X voir [26]). AprèsUhuru beaucoup d’autres observatoires X
ont été mis en orbite, commeAriel V (1974),Einstein(1978),EXOSAT(1983),Ginga (1987),
ROSAT(1990),ASCA(1993), etBeppo-SAX(1996) et d’autres encore, non cités ici car moins
importants pour l’étude des amas de galaxies.

ROSATa effectué la première couverture complète du ciel avec une résolution spatiale d’en-
viron 1 arcmin. Cet échantillonage a fourni un catalogue avec plus de 100000 nouvelles sources.
L’amas de galaxies le plus lumineux trouvé aujourd’hui. RXJ1347 [113] à un redshift de z=0.46
a également été trouvé dans le même echantillonage.

Les satellites les plus récents sontChandra[131] et XMM-Newton[54], lancés en 1999.
Les deux observatoires ont des détecteurs type “CCD” (charge coupled device) àbord, qui
fournissent à la fois une résolution spatiale et spectrale et qui permettentdonc d’étudier des
variations spectrales dans l’émission X des objets étendus. La spécificité deChandraest d’avoir
une résolution spatiale d’une seconde d’arc, qui n’était jamais atteinte avant. XMM-Newton
au contraire fournit une combinaison de grande surface collectrice avec une bonne résolution
spatiale (4-6 arcsec FWHM) jamais atteinte auparavant. La grande surface collectrice dans le
cas d’XMM est assurée par trois télescopes X (voir ci-dessous).

1. Le nombre de galaxies dans un amas varie entre quelques galaxies pour les groupes peu massifs jusqu’à
quelques milliers de galaxies pour les amas très massifs.

2. Avant le lancement d’Uhuru les observations des sources X étaient pratiquées avec des fusées
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1.3 Le design des observatoires X

1.3.1 Les d́etecteurs X pour la spectro-imagerie

Les photons X sont très énergétiques. A la différence des photons optiques, un seul photon X
est capable de produire quelques paires d’électrons-ions dans un élément de détecteur. Puisque
le nombre de paires est proportionnel à l’énergie du photon le simple comptage de ces paires
suffit pour la détermination de l’énergie du photon X. Cette technique, qui s’appelela spectro-
imagerie permet de mesurer à la fois la position et l’énergie du photon X.

Les télescopes X du passé, avec des capacités de spectro-imagerie, tel queROSATouEinstein
étaient équipés de compteurs proportionnels, qui ont eu une résolution spatiale encombinaison
avec une modeste résolution spectrale [26]. Aujourd’hui les détecteurs à borddes télescopes
X sont souvent des CCD’s, qui fournissent comme les compteurs proportionnels à la fois de
l’information spatiale et spectrale. La résolution spectrale des CCD’s pour les rayons X est
d’une meilleure qualité en comparaison avec celle des compteurs proportionnels,puisque plus
de paires electron-ion sont créées.

1.3.2 Optique pour t́elescopes X

Puisque la réflection des photons X est difficile, les télescopes X nécessistent une optique
spéciale qui est basée sur de petits angles d’incidence. Pour offrir une bonne solution à ce
problème, la plupart des observatoires X sont équipés avec un télescope de type“Wolter I”. Pour
ce type de télescope une coquille de miroir de forme parabolique est suivie par une coquillede
miroir de forme hyperbolique. Pour augmenter la surface collectrice, qui est très petite pour une
paire de coquille de miroir, plusieurs coquilles sont nichées les unes dans l’autre. Dans le cas
deXMM-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 type DELTA II avait à
bord un télescope de type Wolter I avec 5 paires de coquilles de miroir nichées les unes dans les
autres [125]. Pour ce télescope, il existait deux types d’instruments focaux: le“position sensitive
proportional counter” (PSPC) et le “high resolution imager” (HRI) qui était un détecteur de type
plaque de canaux. Le PSPC fournissait à la fois de la résolution spectrale et spatiale modérées
(FWHM d’à peu près 30 arcsec qui étaient quelque peu dépendantes de l’énergiedu photon X
incident) tandis que le HRI fournissait seulement la résolution spatiale (FWHM de 5 arcsec).
Un grand avantage du PSPC par rapport au HRI et aussi d’autres détecteurs, ´etait son bruit
interne extrêmement bas et son grand champ de vue (CDV) d’un diamètre de 2 degrés. Le CDV
du HRI, en comparaison, était de seulement 40 arcmin. La combinaison télescope – détecteur à
bord ROSAT était sensible dans la bande d’énergie 0.1-2.4 keV.

ROSATavait à bord également une caméra sensible dans l’UV, appelée Wide-Field Camera
(WFC).

1.3.4 Le design deXMM-Newton

XMM-Newtonest un satellite X, qui a été lancé en décembre 1999 par une fusée ArianeV.
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XMM-Newtona trois télescopes type Wolter I à bord (pour une revue deXMM-Newton
voir [54]). Deux de ces trois télescopes ont des grilles pour les rayons X dans leur chemin
optique, qui agissent simultanément comme des diviseurs de faisceau3. Un photon traversant
l’un ou l’autre des diviseurs de faisceau tombe soit sur la caméra RGS (Reflection Grating
Spectrometer) [33] qui fournit avec la grille X une haute résolution spectrale, soit le photon est
détecté par la caméra MOS [126], qui fournit à la fois la résolution spatiale et spectrale, qui est
cependant d’une qualité inférieure à celle de la caméra RGS. Le dernier télescope X a seulement
un détecteur dans son plan focal, la caméra pn [122], qui est constituée de CCD’s illuminés de
face et qui offre comme les caméras MOS à la fois de la résolution spectrale et spatiale.

Les deux caméras MOS combinées avec la caméra pn constituent la cam´era dite European
Photon Imaging Camera (EPIC). Les caméras EPIC sont sensibles dans la banded’énergie 0.1-
10 keV.

XMM-Newtonpossède à bord également un petit télescope optique, le “optical monitor” –
ou moniteur optique [72].

1.4 Caract́eristiques ǵenérales des amas de galaxies et du MIA

Le MIA est un gaz chaud qui a des températures qui varient entre107 � 108 K, une faible
densité de particules (typiquement de l’ordre10�2�10�4 cm�3) et émet presque exclusivement
par rayonnement de freinage thermique4. Le rayonnement de freinage thermique suit en absence
des raies la loiI� / exp(�h�=kT ) où T 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 MIA peut être considéré comme
optiquement mince. Il est répartie sur tout l’amas, qui a typiquement un diamètre de plusieurs
Mpc, ce qui correspond à plusieurs millions d’années lumières, et une masse totale comprise
entre quelques1013 � 1015 M�. Les amas de galaxies sont constitués de trois composantes
principales: les galaxies, le MIA, et la matière noire. Les galaxies représentent 5% de la masse
totale d’un amas, le MIA à peu près 20% et le reste, environ 75% est constitué par de la matière
noire.

1.5 L’organisation du rapport

Après cette introduction suit un chapitre (chapitre 2) dédié à la détermination de la masse
des amas de galaxies basée sur l’approche hydrostatique. La connaissance de la masse totale et
de la masse baryonique est importante: la fraction baryonique peut être utiliséepour determiner
le paramètre cosmologique
m et donne typiquement des valeurs de l’ordre de
m = 0:2�0:4.
Quelques exemples seront montrés sur la détermination de la fraction baryonique ainsi qu’une
comparaison de ce type de détermination de masse avec une autre approche: l’effet de lentille
gravitationnelle faible. La comparaison avec l’approche qui utilise l’effetde l’amas comme une

3. Pour des images du chemin optique deXMM-Newton et son design voir aussi:
http://xmm.vilspa.esa.es/external/xmm�user�support/documentation/build

4. Dans quelques amas, il existe aussi un plasma non-thermique et relativiste, qui peut-être observé avec des
télescopes radio. Ce plasma contient uniquement une petite fraction de la masse totale de l’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 hypothèse concernant le MIA,
notamment sa symétrie sphérique et son équilibre hydrostatique.

Les amas peuvent être considérés comme des objets jeunes. Ils sont encore dans un pro-
céssus de formation et beaucoup d’amas montrent des signes de sous-structures, qui indiquent
la fusion avec d’autres groupes ou amas de galaxies. Dans le chapitre 3 sera décrit la façon
dont les sous-structures sont détectées ainsi que la mesure de leur signifiancestatistique et leur
importance pour l’état dynamique de l’amas. Plusieurs exemples seront montréspour la quan-
tification du contenu des sous-structures dans les amas et pour illustrer la manière dont cette
information peut être utilisée pour connaı̂tre l’état dynamique de l’amas.

La comparaison des amas distants et proches peut donner une information importante sur
l’évolution des amas, la formation des structures ainsi que sur les paramètres cosmologiques.
A titre d’exemple, il est attendu que les amas distants montrent plus de sous-structures que les
amas proches. De plus, la fraction du gaz ou la fraction baryonique des amas distants, qui de-
vrait être la même que celle trouvée dans les amas proches, peut être utilisée pour la calibration
des paramètres cosmologiques. Les amas distants apparaissent moins brillants et plus petits que
les amas proches, ce qui fait que le traitement des données et l’extraction des quantités phy-
siques est plus difficile. Les problèmes techniques à traiter quand on observe les amas distants
sont la statistique limitée des photons X ainsi que le brouillage par les instruments qui ont gé-
néralement une résolution spatiale limitée. Le chapitre 4 décritcomment prendre en compte ces
effets dans le cadre de plusieurs études des amas distants. Les résultatsseront comparés aux
résultats obtenus pour les amas proches et quelques estimations de paramètres cosmologiques
seront données.

La théorie simple de la formation des structures prédit l’existence de lois d’échelle, qui
relient la masse d’un amas avec sa température et son rayon. Cette th´eorie prévoit aussi que les
amas présentent une forte auto-similarité. Dans le chapitre 5 sera montré que les amas observés
sont effectivement auto-similaires, ce qui confirme la théorie. Mais il y a aussi des déviations
aux lois prédites par la théorie comme la relationMgaz � T qui est plus pentue que prévu et qui
est responsable du fait que la relationLX � T ne suit pas les lois d’échelle attendues.

La connaissance des lois d’échelle et leur évolution avec le redshift permet d’utiliser les
amas comme des “bougies standard” pour mesurer la géométrie de l’univers. L’approche sera
démontrée brièvement à la fin du chapitre 5, ainsi que les premiers résultats basés sur des don-
néesROSATet XMM-Newton.

Ce travail s’achève avec les perspectives pour le futur présentéesau chapitre 6. Les perspec-
tives décrites couvrent des projets à des échelles de temps courtes, tels que tracer les profils de
masse dans les amas pour la vérification ou la rejection de la théorie du CDM et des échelles
de temps plus longues, tel que l’importance deXEUSpour la science des amas à un horizon au
delà de l’année 2010.
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Chapitre 2

La détermination de masse des amas

2.1 L’approche hydrostatique

Si un amas possède une symétrie sphérique et s’il a atteint l’équilibre hydrostatique, soit en
d’autre terme si l’amas se trouve dans un épisode calme de son histoire sans fusion majeure,
l’approche hydrostatique basée sur les mesures des caractéristiques du MIA peut être utilisée
pour la détermination de la masse ainsi que la distribution de matière dans l’amas. L’équation
hydrostatique peut être écrite de la forme suivante:M(r) = �kTg(r)r�mpG �dlnn

dlnr + dlnTg
dlnr � (2.1)

Pour résoudre l’équation il est important de connaı̂tre la distribution en densité n et en
températureTg du MIA.

Pour la détermination de la distribution en densité, on ajuste couramment le profil de brillance
de surfaceS(r) par un modèle beta, qui a la forme suivante [23], [24]:S(r) = S0(1 + r2=r2c )�3�+1=2 (2.2)S(r) est la brillance de surface à un rayonr donné,S0 la brillance de surface au centre,rc
le rayon de cœur et� un paramètre de pente. Le modèle beta permet de traduire facilement la
distribution de brillance de surface en distribution de densitén(r) du MIA:n(r) = n0(1 + r2=r2c )�3�=2 (2.3)

Le modèle beta est inspiré du profil de King [58], qui est habituellement appliquépour les
amas globulaires. Une des implications physique du modèle beta est le fait que leparamètre� décrit le rapport entre l’énergie cinétique des galaxies et l’énergiecinétique du gaz, qui de-
vrait normalement être de l’ordre de 1, car il est attendu que la même quantit´e d’énergie soit
présente dans les galaxies et dans le MIA. En pratique, les valeurs déterminées pour� varient
typiquement entre 0.6-0.8. Ceci montre les limitations physiques du modèle beta. Malgré ce
fait, les ajustements du modèle aux brillances de surface donnent normalementdes valeurs de�2 réduit autour de 1 ce qui donne confiance au modèle. Il est maintenant habituel d’utiliser le
modèle beta uniquement comme une fonction d’ajustement, les interprétations physiques liées
au modèle n’étant plus valables. Les valeurs typiques pourrc varient entre 100–400 kpc.
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Récemment un grand degré d’auto-similarité des profils X par les amas proches a été trouvé,
ce qui permet de généraliser la distribution de densité du MIA à tous lesamas [89]. Une bonne
description de cette généralisation est un modèle beta avec� = 0:67 et rc = 0:13 � rvir. rvir
est le rayon viriel qui suit la relationrvir / T 1=2 et qui varie typiquement entre 2-3 Mpc1. Il est
facile d’inclure une distribution de densité qui suit un modèle beta dans l’equ.2.1.

À part la distribution de densité du MIA, il est aussi nécessaire de connaˆıtre la distribution
radiale de température du MIA pour l’application de l’approche hydrostatique. Pour obtenir
cette distribution, il est de coutume de considérer les photons X de l’observationdans des an-
neaux concentriques. Pour chaque anneau le spectre est extrait puis ajusté par un modèle du
rayonnement par freinage thermique (pour une introduction au rayonnement de freinage voir
[108]). Les modèles prennent en compte les raies de différents élémentstels que par exemple
celle du fer-K�, qui a une raie caractéristique à 6.7 keV.

Les incertitudes sur la distribution de température sont souvent très grandes, spécifiquement
dans les régions extérieures de l’amas, où la brillance de surface est faible et moins de photons
sont alors disponibles pour l’ajustement spectral. Les barres d’erreurs parfoistrès grandes li-
mitent la détermination de masse, car elles introduisent des grandes variations de température
et influencent fortement l’équation hydrostatique (equ.2.1).

Une question importante est de savoir comment prendre en compte les incertitudes présentes
dans le profil de température et comment les traduire pour qu’elles deviennent des incertitudes
sur le profil de masse. Une possibilité est l’utilisation d’une approche Monte-Carlo, que j’ai
développée. La première application de cette méthode était baséesur les donnéesROSATd’un
groupe de galaxies proche, connu sous le nom de AWM7 [85]. L’article se trouve à la fin dece
chapitre. AWM7 est un amas de galaxies assez froid avec une températuremoyenne de “seule-
ment” 4 keV. Le profil de température de AWM7 avec ses incertitudes a ét´e déterminé avec
la méthode décrite précédemment. Le profil est globalement plat à grand rayon mais présente
une chute de température vers le centre. Ce phénomène s’explique par le faitque le temps de
refroidissement dans cette région est très court.

À partir de l’analyse spectrale, un intervalle de température (qui est unefonction du rayon)
est défini dans lequel le vrai profil de température doit résider. Ensuite desprofils de température
sont calculés par la méthode Monte-Carlo du centre vers les régions extérieures avec un pas
prédéfini, typiquement de l’ordre de 100 kpc.À chaque pas, la température est déterminée
au hasard avec la contrainte qu’elle doit se trouver dans l’intervalle défini auparavant. Pour
éviter des oscillations trop importantes du profil de température, qui créeraient des variations
artificielles dans l’amas, l’hypothèse hydrostatique ne serait donc plus valable, la température
au rayonri doit être comprise dans un certain intervalle�T autour de la température trouvée
à ri�1. Après la détermination de la températureTi au rayonri la masse correspondante est
calculée à ce rayon suivant l’équation hydrostatique. Pour s’assurer que la masse augmente de
façon monotone, la masse calculée au rayonri est comparée à la masse enri�1. SiMi < Mi�1
la température est rejetée et une nouvelle température est déterminée.

Ainsi beaucoup de profils de température et de masse correspondant peuvent être calculés —
dans le cas de AWM7 1000 profils ont été créés.À partir de ces 1000 profils, pour chaque rayonri la masse moyenne et les intervalles de confiance à 90% peuvent être calculés. Ceci donne à
la fois le profil de la masse moyenne (M(ri)) ainsi que les barres d’erreurs correspondantes. Au
lieu d’utiliser un niveau de confiance à 90%, il est également possible de calculer la déviation

1. Dans une étude récente de [36] basée sur des données provennant du satelliteBeppo-Saxla relationr /T 0:47�0:07 a été trouvée.
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standard de la masse à chaqueri et de calculer les incertitudes d’une autre façon.
Le grand avantage de cette méthode Monte Carlo pour la détermination de la masse dans

les amas est le fait qu’elle est très indépendante du modèle. Comme laméthode permet une
bonne traduction des incertitudes des températures en des incertitudes de masse, cette approche
peut être utilisée pour comparer le profil de masse avec les prédictions des modèles théoriques
et leurs formes. Ceci est spécialement important dans le cas de la comparaison avec les profils
de masse basés sur la matière noire froide (cold dark matter - CDM) ([84], [80]). Ceci est une
possibilité pour vérifier si la matière noire est réellement “froide” (voir aussi ci-dessous).

2.2 Des ŕesultats sur les profils de temṕerature

Jusqu’à présent notre connaissance de la matière noire est limitée. Lesexpériences en la-
boratoire pour sa détection n’ont pas encore la sensibilité nécessaire pour tracer les particules
sensées constituer la matière noire. Le fait que les amas soient dominés par la matière noire est
une possibilité unique pour étudier la physique de la matière noire. Le modèle favorisé aujour-
d’hui est la matière noire froide (ou cold dark matter - CDM). Le terme “froid” fait référence au
fait que les particules sont non-relativistes. Ceci est le contraire pour la matière noire chaude (ou
hot dark matter – HDM), dans ce cas-là les particules de la matière noire ont des vitesses relati-
vistes. Des simulations numériques des halos de CDM ([84], [80]) prédisent une forme unique
pour le profil de densité, qui chute en pente raide du centre vers les régions extérieures. Une
façon de vérifier la validité de cette prédiction pour les profils de masse des amas est de compa-
rer les profils prédits avec ceux observés pour les amas de galaxies. Pour cela il est nécessaire
d’avoir des données de très bonne qualité, c’est-à-dire beaucoup de photons pour déterminer de
manière précise les quantités nécessaires au calcul de la masse.

Avant le lancement deXMM-Newtonet Chandra, la détermination de la distribution en
température dans les amas était difficile. Les observatoires X, commeROSATou Einstein, qui
ont eu la résolution spatiale nécessaire n’ont pas eu ni la couverture ni la résolution spectrale né-
cessaire pour assurer une détermination précise du profil de températurepour des amas chauds.
Des observatoires X tel queASCAou Beppo-SAXau contraire possédaient une résolution spa-
tiale qui changeait avec l’énergie, provoquant des interférences entres les différentes régions
de mesure de la température. La détermination des profils de température devenait malheureu-
sement extrêmement difficile avec des barres d’erreurs systématiquesassez grandes. Il existe
d’ailleurs aujourd’hui une controverse sur les résultats obtenus. Quelques chercheurs utilisant
des donnéesASCAou Beppo-SAXtrouvent des profils de température qui décroisent, comme
par exemple [69] ou [32], d’autres ont trouvé des profils de température plus ou moinsplats
[53]. La forme exacte des profils est importante, car elle intervient directement dans le calcul
de la masse via les valeurs de la température et de son gradient. Pour une illustration: les diffé-
rences entre les masses basées sur un profil de température plat et un profildécroissant comme
celui trouvé par [69] diffèrent d’un facteur deux au rayon viriel (calculé sur la base donnée par
[35]) et à la moitié du rayon viriel la différence reste d’un facteur 1.4 (voir aussi [89]).

XMM-NewtonetChandra, avec leur meilleures résolutions spatiales facilitent considérable-
ment la détermination des profils de température. Des résultats récents basés sur des données de
XMM-Newtonpour des amas différents comme l’amas Coma [9], Abell 1795 [11], Abell 1835
[67], et Abell 2163 [101] sont compatibles avec un profil plat jusqu’à la moitié du rayonviriel.
Des résultats obtenus avecChandrasur Abell 2163 [71] sont en accord avec les observations
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de [101]. Des résultats obtenus pour Abell 1835 avecChandra[114] et une étude sur un échan-
tillon d’amas de galaxies observés avecChandra[3] suggèrent aussi un profil de température
plat dans les régions extérieures de l’amas. Un travail récent [102] bas´e sur des donnéesXMM-
Newtond’Abell 1413 trouve des indications pour un profil de température qui décroit lentement
avec le rayon et confirme en général les profils de matière noire prédits par les simulations nu-
mériques basés sur CDM ([84], [80]). Pour cette analyse la méthode originalede Monte-Carlo
développée pour AWM7 [85] a été utilisée avec quelques modifications pour mieux représenter
le profil de densité d’Abell 1413. Ce résultat renforce l’idée que la matière noire est “froide”2.

Jusqu’à présent il existe peu d’études détaillées d’amas qui fournissenten plus des résultats
précis pour des rayons au delà de la moitié du rayon viriel. Dans quelques années,quand il
y aura plus de profils de température disponibles, une approche statistique donnera la r´eponse
sur les questions suivantes: a) y a-t-il un profil unique de la densité de matièrenoire jusqu’à
grand rayon? et b) s’il existe, sa forme exacte fournira-t-elle, comme mentionné auparavant,
une information unique sur la nature de la matière noire?

2.3 La fraction de baryon dans les amas

Des simulations numériques cosmologiques sur la formation des structures et donc desamas
([135] et références citées) ont montré que les amas accrètent toutesorte de matière sans tenir
compte de son origine (baryonique ou non-baryonique). Donc, on peut supposer que la fraction
de baryon dans un amas est égale à la fraction de baryon dans l’Univers. La majeure partie des
baryons dans un amas se trouve dans le MIA. Ceci est basé sur les études qui comparent la masse
totale des galaxies avec la masse totale du MIA (c.f. [7], [14]). Il est doncpossible d’écrire
comme une bonne approximation:Mgaz=Mtot = 
baryon=
m, oùMtot etMgaz sont la masse to-
tale et la masse du gaz (MIA) de l’amas et
baryon et
m sont la densité baryonique et de matière
dans l’Univers normalisées à la densité critique de l’Univers. Il estpossible et courant d’utili-
ser le modèle beta pour contraindreMgaz. Les connaissances sur la nucléosynthèse primordiale
et sur l’abondance des éléments à faible masse permettent de contraindre
baryon et donnent
baryon = 0:080� 0:008h�250 (voir [21] et références citées). Connaı̂treMgaz=Mtot, qui peut être
considéré comme la fraction baryoniquefb dans les amas est suffisant pour contraindre:
m = 
baryon � 1fb (2.4)

De bonnes connaissances sur la valeurfb et évidemment sur celle de
baryon sont néces-
saires pour obtenir des résultats précis sur
m. Dans l’analyse de AWM7 avecROSAT[85] une
fraction de baryon de l’ordre defb = 0:14 � 0:32 a été trouvée, ce qui donne
m = 0:2 � 0:6.
Évidemment des résultats plus récents obtenus avec des donnéesXMM-Newtondonnent des
barres d’erreurs plus petites pour
m. Par exemple dans l’étude deXMM-Newtonde l’amas
Abell 1835 [67]fb = 0:207 � 0:04 a été trouvée, ce que donne
m = 0:4 � 0:1. Ce résultat est
en bon accord avec l’analyse de Abell 1413 basée sur les donnéesXMM-Newton[102], qui ob-
tient égalementfb � 0:2. De plus, des résultats obtenus avec des donnéesChandra[4] donnent

2. Des résultats récents deChandraconcernant l’amas proche Hydra A [31] sont également en assez bon ac-
cord avec les résultats des simulations numériques basées sur CDM. Une étude récente d’un amas à z=0.33, EMSS
1358+6245, observé avecChandraexclut de la matière noire auto-interagissant avec une surface effective d’inter-
action> 0:1cm2g�1 [5].
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pour un échantillon d’amas:
m = 0:30+0:04�0:03, ce qui est en bon accord avec les résultats obtenus
avecXMM-Newtonainsi que celui obtenu pour AWM7 avecROSAT.

2.4 Comparaison des estimations de masse

La connaissance de la masse totale est importante pour la détermination de lafraction ba-
ryonique des amas et le calcul de
m. Pour la détermination de la masse avec l’approche hy-
drostatique, il est nécessaire de supposer que les amas ont une symétrie sphérique et qu’ils sont
dans un état d’équilibre. Il est nécessaire de connaı̂tre la validitéde ces hypothèses. Si elles sont
fausses, elles mèneront à des résultats incorrects. Une approche efficace est de comparer les
résultats obtenus avec l’approche hydrostatique avec des résultats basés surd’autres méthodes,
telle que l’approche utilisant les amas comme des lentilles gravitationnelles. Cette dernière ap-
proche a l’avantage d’être indépendante de l’état dynamique de l’amas [42]. Dans l’approche de
lentille gravitationnelle la distorsion de l’image des galaxies derrière l’amas étudié peut être uti-
lisée pour calculer la distribution de masse dans l’amas ([42] et références citées). On distingue
l’effet de lentille gravitationnelle fort où les galaxies sont déformées pour devenir des arclets ou
des arcs très longs et minces, et l’effet de lentille gravitationnelle faible. Dans ce dernier cas, il
n’est pas possible d’observer la distorsion d’une galaxie individuelle car le signal est trop faible.
Mais une approche statistique qui implique toutes les galaxies de fond et plus précisement la
détermination de leur ellipticité et leur orientation, permet de mesurer le signal et de déterminer
la distribution de masse en conséquence. L’effet de lentille gravitationnelle fort peut unique-
ment être observé au centre d’un amas, où la densité de masse et par conséquent les effets de la
gravité sont importants. L’effet de lentille gravitationnelle faible peut être observé jusqu’à des
rayons large et est uniquement limité par la taille et la qualité des imagesdisponibles pour le
traitement des données. Un facteur assez limitant pour les analyses utilisant l’effet de lentille
gravitationnelle faible sont les conditions difficiles de “seeing”, qui peuvent rendreimpossible
la détermination de l’orientation des galaxies. L’avantage de l’effet delentille gravitationnelle
faible est qu’il ne requiert pas a priori un modèle de la distribution de masse,comme c’est le
cas pour l’effet de lentille gravitationnelle fort. L’effet de lentille gravitationnelle faible permet
de reconstruire la distribution de la matière dans le plan du ciel en deux dimensions, ceci peut
être utilisé pour tracer les sous-structures dans les amas de galaxies: par exemple deux maxima
dans la distribution de densité indiquent la présence d’un deuxième amas et une possible fusion
des objets.

Pour comparer l’approche hydrostatique avec l’effet de lentille gravitationnellefaible deux
amas de galaxies ont été choisis: Abell 2218 [118], un amas de galaxies à un redshift z=0.018
qui montre au centre les effets de lentille gravitationnelle forts, et Abell2163 (z=0.201) [119]
qui est parmi les amas les plus chauds et donc les plus massifs connus aujourd’hui (kT=13 keV
- [6]). L’article sur Abell 2163 se trouve à la fin de ce chapitre.

Pour l’analyse de l’effet de lentille gravitationnelle l’approche developée par Kaiser &
Squires [57] a été utilisée, et pour l’approche hydrostatique la méthode Monte-Carlo, déjà dé-
crite auparavant. Pour une comparaison de ces deux approches, il est nécessaire de projeter le
profil de masse obtenu par l’approche hydrostatique sur la ligne-de-visée (pour obtenirM(�)).
Les résultats de ces deux approches pour la détermination de masse sont compatibles et sont en
bon accord dans les barres d’erreurs pour les deux amas, A2218 et A2163.

Pour A2163 plus spécifiquement les résultats basés sur l’approche de lentille gravitation-
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nelle ont donné des masses plus basses que les masses obtenues avec l’approche hydrostatique.
Ceci peut être expliqué par la petite taille de l’image utilisée pour l’analyse de lentille gravita-
tionnelle en comparaison avec la taille de l’amas. Les régions extérieures de l’amas n’ont pas pu
être prise en compte proprement3. Pour corriger l’estimation de masse de cet effet les résultats
obtenus avec l’approche hydrostatique dans les régions extérieures ont été utilisés. Après cette
correction la masse déterminée avec l’effet de lentille gravitationnelle augmente d’un facteur
deux et les deux profils de masse sont en bon accord et montrent aussi des formes très simi-
laires.Évidemment cette correction retire le caractère indépendant des deux m´ethodes. Le fait
que la masse de lentille gravitationnelle non-corrigée soit inférieure à la masse obtenue avec les
rayons X est un argument en faveur du fait que la masse obtenue par l’approche hydrostatiquene
peut pas être beaucoup plus basse que la réalité. Il semble peu probable que la masse soit sous-
estimée par un facteur deux ou plus sinon les fractions baryoniques impliqueraient des valeurs
m de l’ordre de 1. Ceci est rassurant quand on regarde l’état dynamique de la région centrale
de cet amas: la reconstruction de la masse obtenu avec l’effet de lentillegravitationnelle montre
plusieurs maxima, qui indiquent la fusion et plus précisément la présence d’un sous-groupe,
qui très probablement a récemment traversé le cœur de l’amas principal.C’est dans ce genre
de scénario que les hypothèses d’équilibre hydrostatique et de symétrie ne sont plusvalables.
La masse obtenue avec l’approche hydrostatique diffère donc de la masse “réelle” d’un facteur
deux [112].

La fraction baryonique obtenue pour A2163 estfb = (0:08 � 0:45)h�3=250 . L’estimation
de 
m donne:
m = 0:1 � 0:6. Si la masse totale de l’amas était surestimée d’un facteur
deux, ce qui pourrait être le cas lors d’une fusion de plusieurs amas, ceci impliquerait que la
fraction baryonique déterminée serait trop basse. Comme
m est inversement proportionnelle àfb l’estimation
m < 0:6 est une limite supérieure assez conservatrice.

Si, d’autre part, la masse totale basée sur l’hypothèse hydrostatique était trop basse,fb serait
trop élevée et en conséquence
m trop bas. Mais ceci semble peu probable car dans ce cas-
là, il est difficile d’imaginer que la masse obtenue avec l’effet de lentille gravitationnelle non
corrigée soit d’un facteur deux inférieure à la masse obtenue avec les rayons X. La masse
obtenue par l’effet de lentille serait alors biaisée vers des valeurs extrêmement basses, ce qui
n’est pas observé pour d’autres amas.

3. L’analyse par lentille gravitationnellea besoin d’un anneau de contrôle, qui doit se trouver dans le champs de
vue (CDV) de l’image optique et qui devrait idéalement être localisé à un rayon plus grand que la taille de l’amas,
car il faut supposer que cet anneau ne contient pas de masse. Pour illustration: dans le cas spécifique d’A2163 le
diamètre de l’amas est d’environ 36 arcmin et le CDV de 7 arcmin. L’effet est générallement connu sous le nom
de “mass sheet degeneracy” .
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Chapitre 3

L’ état dynamique des amas de galaxies

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

Les amas sont des objets relativement jeunes et sont encore souvent dans le processus d’ac-
crétion de matière. Puisque les amas se forment par fusion avec d’autresstructures plus petites,
beaucoup d’amas devraient montrer des sous-structures liées aux groupes et amas degalaxies
qui tombent sur l’amas principal.

Une question importante est comment détecter et comment quantifier la sous-structure pré-
sente dans un amas. Un bon point de départ est de regarder un amas relaxé, dans lequel il n’y a
aucune trace de fusion. Cet amas présente soit une symétrie sphérique soit dessignes d’ellipti-
cité. L’émission X de cette source peut être bien représentée par unmodèle beta (voir chapitre
2) soit symétrique soit elliptique (la forme elliptique du modèle beta est pr´esentée dans [86], qui
se trouve à la fin de ce chapitre). Si un autre amas s’approche de cet amas relaxé, il sera d’abord
détecté comme une deuxième composante car la sous-structure est encore loindu centre de
l’amas principal. Plus la sous-structure s’approche de l’amas principal, plus il sera difficile de
la considérer comme une deuxième composante, et à un moment donné, l’émission de l’amas
principal sera plus importante que l’émission de cette sous-structure. La conséquence est que
la sous-structure ne montre plus un maximum local dans l’émission X mais que l’amas montre
seulement une élongation dans la direction de la sous-structure. Un déplacement du centre des
isophotes sera perceptible: les isophotes avec une grande intensité sont centrées au centre de
l’amas principal et les isophotes dans les régions plus extérieures montrent un déplacement de
leur centre dans la direction de la sous-structure. Il est très difficile d’évaluer l’impact de la sous-
structure qui tombe sur l’amas principal avec seulement le décompte des isophotes exterieures,
car plusieurs paramètres jouent un rôle important: le rapport de masses entresous-structure et
amas principal, la pente du profil de brillance de surface au centre (c.f. l’existence 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 amas est demo-
déliser la composante principale et de la soustraire de l’observation. Les résidus indiquent des
sous-structures qui interagissent avec l’amas. Une telle approche a été développée dans l’étude
[86], où un modèle beta elliptique a été ajusté à l’image de l’amas,puis soustrait de l’obser-
vation. L’avantage d’un modèle elliptique en comparaison d’un modèle à sym´etrie sphérique
est que l’ellipticité intrinsèque d’un amas ne sera pas faussement identifiée comme étant une
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sous-structure1.

3.2 La sous-structure dans l’amas distant CL0016+16

CL0016+16, qui se trouve à un redshift de z=0.55 est l’un des amas distants les plus étudiés
aujourd’hui. Il semble être entouré par de grandes structures, comme d’autres amas ou groupes
de galaxies ainsi que par des filaments ([61], [29], [52]), similaires aux structures trouvées au-
tour de l’amas Coma [133] (voir ci-dessous). La température de CL0016+16 estkT = 8:2 keV,
et également similaire à la température trouvée pour Coma.

L’approche pour trouver des sous-structures appliquée aux donnéesROSATde CL0016+16
montre un résidu (l’article sur CL0016+16 se trouve à la fin de ce chapitre). La question sui-
vante est de savoir si ce résidu est significatif ou non. La sous-structure n’est peut-être qu’une
fluctuation statistique liée à la statistique limitée de l’observation. Pour contraindre la realité
physique de ce résidu une méthode a été developée. Elle permet de déterminer la probabilité de
realité sur la base d’une statistique de Poisson en utilisant un filtre gaussien. L’algorithme exact
se trouve dans l’annexe de l’article sur CL0016+16. La probabilité est calculéeen prennant
en compte l’émission de l’amas principal ainsi que l’émission du fond. La m´ethode appliquée
aux données de CL0016+16 indique que le résidu est assez significatif (4� pour l’observation
du ROSAT/PSPC). La structure représente un petit groupe de galaxies tombant surl’amas. Ce
résultat est en bon accord avec une étude utilisant l’approche de lentille gravitationnelle faible
[116], qui montre aussi l’existence d’une sous-structure à la même position. Le groupede ga-
laxies est très petit comparé à l’amas principal, qui appartient avec unetempérature autour
de 8 keV à la catégorie des amas chauds et très massifs. Une estimationmontre que la sous-
structure contribue à moins de 5% à la masse totale de CL0016+16. La sous-structureest donc
peu massive et n’a probablement pas un grand impact sur l’état dynamique général de l’amas
principal.

3.3 L’état dynamique d’Abell 2218

CL0016+16 n’était pas le seul amas sur lequel l’analyse des sous-structures a été apliquée.
Elle a été également utilisée pour les observationsROSATd’Abell 2218, un amas qui a déjà été
présenté auparavant (voir chapitre 2).

A2218 est avec un redshift de z=0.18 plus proche que CL0016+16. C’est un des amas qui
montrent des arcs et arclets spectaculaires liés à l’effet de lentille gravitationnelle ([96], [59],
[60]).

Avant notre analyse de cet amas, dont l’article se trouve à la fin de ce chapitre [87], d’autres
analyses sur sa morphologie avaient été publiées: dans l’approche de lentille gravitationnelle
faible par [118] plusieurs maxima dans la distribution en densité ont été misen évidence. Dans

1. La formation des amas est dominée au début par le processus de relaxation violente [66]. Dans ce processus
le potentiel gravitationnel est une fonction du temps et l’´energie totale d’une particule change aussi avec le temps.
L’échelle de temps de la relaxation violente est de l’ordredu temps nécessaire au son pour traverser l’amas (autour
de109 années). Ce processus est beaucoup plus rapide que la collision entre deux ou plusieurs particules. Comme
les écarts initiaux à la symétrie sphérique sont uniquement effacés par des collisions de particules qui ont besoin de
beaucoup de temps, ceci explique pourquoi un grand nombre des amas 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] ont trouvédes évidences
d’une morphologie bimodale de l’amas. De plus, dans une étude des données ROSAT/HRI, [68]
a montré que la partie centrale de l’amas peut être résolue en plusieurs composantes, qui sont
soit liées à une fusion, soit liées à l’effet de lentille gravitationnelle.

L’approche basée sur les résidus a été appliquée aux observationsROSATd’A2218 de la
même manière que dans le cas de CL0016+16. La carte des résidus n’est pas adaptée pour
déterminer les structures centrales à petite échelle, mais elle se révèle plus efficace pour trouver
des structures plus grandes, tel que des sous-amas. Donc, ce travail est complémentaire au travail
de [68] déjà mentionné, qui s’est concentré sur la partie centrale. L’analyse des résidus montre
plusieurs résidus significatifs avec une composante principale à l’est et deuxcomposantes moins
importantes au sud-est. La sous-structure la plus importante est en bon accord avec un maximum
trouvé dans l’analyse par lentille gravitationnelle [118]. Il ne peut pas non plus être exclu 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 importante de l’est
tombe sur l’amas principal: les iso-contours sont comprimés dans la direction du centre de
l’amas, et dans la direction opposée les contours sont étalés. Cette structure qui ressemble un
peu à une comète peut être causée par l’effet d’épluchage par la pression dynamique quand le
gaz de la sous-structure “ressent” la pression du MIA de l’amas principal. Les galaxies qui se
trouvent à la même position que la sous-structure dans l’est ont une vitesse moyenne,qui montre
une différence de 2000–3000 km/s comparée à la vitesse de l’amas principal. 2000-3000 km/s
sont des vitesses typiques rencontrées dans les fusions avancées d’amas [111].

Pour déterminer l’impact de la sous-structure sur l’état dynamique de l’amas principal le
rapport de flux entre la sous-structure principale et l’amas principal est calculé. Il s’avère que
uniquement 4% du flux total provient de la sous-structure. Ceci indique, comme déjà trouvé
pour CL0016+16, que la sous-structure n’est pas très importante et qu’il est très improbable
qu’elle ait un impact majeur sur l’état dynamique de l’amas principal.

3.4 L’amas Coma observ́e avecXMM-Newton

Le MIA émettant en X est un traceur idéal pour étudier l’état dynamique des amas. Dans la
phase de fusion le MIA est chauffé localement à des températures élevées grâce aux ondes de
choc ou par l’effet de compression. Les variations de température peuvent être observées en X
par la spectro-imagerie.

L’amas Coma (z=0.023) est l’un des amas les plus massifs de notre voisinage. Comme
prédit par la théorie de formation des structures, cet amas se trouve au croisement de plusieurs
filaments (c.f. [51]),

L’amas Coma a été observé parXMM-Newtonen mode mosaı̈que, car sa taille est plus
grande que le champ de vue deXMM-Newton[20], [9]. Pour trouver les sous-structures dans
cet amas nous ajustons, comme avant, un modèle beta elliptique aux données2, qui est ensuite
soustrait de l’image de l’amas. La probabilité de realité physique des structures restantes est
ensuite calculée. CommeXMM-Newtonpossède une résolution spectrale supérieure à celle de
ROSATet également une couverture spectrale plus large, il est aussi possible de cr´eer la carte
de rapport de dureté spectrale3 qui est un indicateur des variations de la température. La com-

2. les valeurs des paramètres du modèle beta sont montrées dans l’article [93] qui se trouve à la fin de ce chapitre
3. Pour le rapport de dureté l’image obtenue dans la bande d’énergie 2–5 keV est divisée par l’image obtenue
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binaison de la carte de résidus avec la carte de rapport de dureté permet de contraindre encore
mieux contraindre l’état dynamique dans les amas de galaxies.

Les résultats obtenus avec l’approche des résidus sont présentés ci-dessous. Les articles
correspondants se trouvent à la fin de ce chapitre:

– l’ émission étendue du sous-groupe líe à NGC 4839: NGC 4839 est un groupe de
galaxies, qui est localisé dans le sud-ouest de l’amas Coma à une distance d’environ
1.6 Mpc. L’émission X distincte connectée à ce groupe a été d’abord détectée avec les
donnéesROSAT[134]. À un certain moment dans le passé est apparue une controverse
sur la trajectoire de ce groupe de galaxies. Les premières études ont conclu que le groupe
entame sa première approche de l’amas Coma. Une analyse plus tardive par [22] a conclu
que le sous groupe avait déjà traversé le centre de l’amas et en fait s’éloigne en ce moment
de l’amas. Cette analyse était basée sur des simulations hydrodynamiques.

Dans une étude encore plus récente [92] le scénario de la première approche du sous-
groupe vers l’amas a été confirmée. Ce travail était basé sur des nouvelles donnéesXMM-
Newton. Il a été démontré que le MIA lié au groupe était déplacé par rapportà la galaxie
dominante de ce groupe, NGC 4839. Le gaz se trouve plus loin de l’amas principal que
les galaxies du groupe. Ce déplacement peut être uniquement expliqué par l’épluchage
par la pression dynamique, qui agit moins sur les galaxies et plus sur le MIA, qui possède
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 calcul dynamique
simple qui correspond à la fusion avec un paramètre d’impact nul du sous groupe sur
l’amas. De plus la distribution en température autour de la galaxie NGC 4839 elle-même
est en bon accord avec le comportement des galaxies étudiées dans les simulations hy-
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 l’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 très grand comparé
à l’amas Coma. Le groupe contribue uniquement de quelques pour cent à la masse totale
de Coma.

– une structure significative à l’ouest a été trouvée dans l’analyse des sous-structures.
Elle est localisée entre le centre du Coma et NGC 4839 (à une distance de 0.9 Mpc
du centre de Coma). La structure est allongée dans la direction nord-sud avec unetaille
d’environ 50 arcmin dans cette direction, qui correspond à une taille physique de 1.7 Mpc.
La largeur de cette structure dans la direction est-ouest est de 20 arcmin ou 0.6 Mpc. La
région entre cette structure, et le centre du Coma est plus chaude que la temp´erature
moyenne de l’amas (cette région montre des températures supérieures à10 keV, bien que
la température moyenne de Coma soit de 8 keV) et suggère qu’elle est chaufféepar les
effets de compression créés par la sous-structure sur sa trajectoire quil’amène vers le
centre de l’amas. Il est très probable que cette structure ait une trajectoire très similaire
à celle du groupe autour de NGC 4839, la première étant déjà plus proche du centre de
Coma.

La structure est très déformée et rend la détermination de sa masse très difficile. Elle
vient très probablement du même filament que le sous groupe autour de NGC 4839. Ce

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

– un résidu en forme de filament dans l’est de l’amas: Le 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 à la même position a été déjà trouvé par [127] dans une analyse par
ondelettes des donnéesROSAT. La structure est étalée en direction est-ouest et courbée
vers le nord à son extrémité est. Une analyse de la trajectoire de cette structure dans Coma
indique qu’elle ne tombe pas directement sur le centre de l’amas, mais qu’elle sedéplace
dans une direction nord-est (pour détails voir [93]).

La longueur projetée de cette structure filamentaire est de l’ordre de 28 arcmin (qui cor-
respond à 1 Mpc) et la largeur de l’ordre de 6 arcmin (200 kpc). La températuredans cette
structure est estimée autour de 1 keV, soit une température projetée de cette région autour
de 6 keV. La masse de gaz dans cette structure filamentaire est de l’ordre de quelques1011
M�. Supposant une fraction de gaz de 10% la masse totale de cette structure devrait être
de quelques1012 M�. Ceci n’est pas très important comparé à la masse totale de Coma
(autour de1015 M�).

– un exc̀es d’́emission central, qui est lié au potentiel gravitationnel des deux galaxies
centrales, NGC 4874 et NGC 4889. Une étude détaillée de cette région a été présentée
par [130] basée sur des donnéesChandra.

3.5 Résuḿe sur lesétudes des sous-structure dans les amas

Dans ce chapitre des études sur trois amas de galaxies différents ont été discutées, CL0016+16,
un amas distant à z=0.55, A2218 à un redshift z=0.18, et l’amas proche très connu Coma
(z=0.02). Pour chaque amas des indications de la présence de sous-structures ont ét´e trou-
vées. Malgré leur caractère statistiquement significatif, les masses calculées dans ces structures
contribuent uniquement à quelques pour cent de la masse totale de l’amas. Ceci indique que
les structures ont un impact limité sur l’état dynamique de l’amas principalet que les amas
dans leur globalité sont proches d’un état d’équilibre hydrostatique. Ce fait est très important et
rassurant pour la détermination de masse et l’estimation de la fractionbaryonique des amas ba-
sées sur l’approche hydrostatique, qui suppose que les amas sont dans un état d’équilibre(voir
chapitre 2).
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Chapitre 4

Les amas de galaxies distants

Observer les amas de galaxies lointains est important pour étudier l’évolution des structures
(voir aussi chapitre 5). Les amas de galaxies lointains sont plus jeunes que les amas proches, et
permettent donc l’observation des amas à des époques différentes.

Une question intéressante est par exemple si les amas distants montrent plusde sous-structures
que les amas proches. La connaissance de la quantité et de la signifiance des sous-structures
dans les amas en fonction du redshift peut donner des informations importantes sur l’évolution
de la formation des structures.

Des simulations numériques ([135] et références citées) ont montré que les amas accrètent
toute sorte de matière, la matière noire et la matière visible ou baryonique. Il est donc attendu
que la fraction de baryons dans les amas soit similaire à celle que l’on trouve dans l’Univers en
moyenne et qu’elle soit indépendante du redshift. Si les effets non-gravitationnelssont négli-
geables dans les amas (voir aussi chapitre 5) tous les amas devraient donc avoir lamême fraction
baryonique. Puisque la détermination de la fraction de gaz ou baryonique1 est sensible aux pa-
ramètres cosmologiques, il est inversement possible de calibrer les paramètres cosmologiques
en imposant que la fraction de baryons reste constante avec le redshift. A titred’exemple: si les
amas montrent une décroissance de la fraction baryonique avec le redshift, ceci indique que les
amas sont en fait plus éloignés que supposé dans la cosmologie choisie. Supposer une valeur
plus grande pour la constante cosmologique,�, ou baisser la valeur pour
m donne des dis-
tances calculées plus élevées, qui mènent à des fractions baryoniques plus ´elevées. Inversement
si la fraction baryonique augmente avec le redshift, ceci indique que les amas distants sont en
fait plus proches que prédit dans la cosmologie adoptée. Une valeur plus grande pour
m peut
diminuer ou annuler l’effet d’augmentation de fraction baryonique. La mesure des fractions ba-
ryoniques pour la détermination des paramètres cosmologiques était déjà démontrée par [97].
Le problème avec cette approche est, qu’il faut des mesures très précises, pour les températures
et pour les brillances de surface des amas.

Comme les amas de galaxies à grand redshift sont très distants ils sont moins brillants et les
observations des amas à grand z souffrent souvent d’une statistique de photons assez limitée. Il
est donc important d’adapter et de créer des outils pour la réduction des données pour desob-
servations avec un rapport signal à bruit faible afin d’assurer l’extractionde toute l’information
disponible.

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

1. Le MIA est le constituent principal des baryons dans un amas. Voir aussi chapitre 2.
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résolution spatiale devient donc importante. A titre d’exemple, le ROSAT/HRI etXMM-Newton
fournissent une résolution spatiale de l’ordre de quelques (4-6) arcsec (FWHM). Aun redshift
de z=0.01 ceci correspond à une taille physique de 1–2 kpc (sur la base d’un univers Einstein-
de-Sitter avecH0 = 50km/s/Mpc). A un redshift de z=1, ceci correspond à 40-50 kpc. Donc, il
faut prendre en compte que les télescopes X brouillent les observations des amas distants et il
est selon les performances du télescope X, nécessaire d’appliquer des corrections. Un profil de
brillance de surface convolué avec une “point spread function” -PSF montre un rayonde cœur
plus grand que le profil d’origine non-convolué. Si le rayon de cœur intrinsèque de l’amasest
grand comparé à la PSF, l’effet de brouillage est négligeable. Par contresi le rayon de cœur
est du même ordre de grandeur que la résolution spatiale, l’effet de brouillage peut-être extrê-
mement important. En conséquence un ajustement d’un modèle beta appliqué à un profil de
brillance de surface qui ne prend pas en compte l’effet de la PSF fournit des valeurs pourrc
et � plus élevées. Un calcul de masse basé sur les valeurs derc et � a pour conséquence que
la masse est surestimée car elle est directement proportionnelle à lavaleur de� (– voir aussi
chapitre 2.).

En résumé: les amas distants sont des sources très intéressantes pour déterminer les para-
mètres cosmologiques et pour étudier l’évolution de la formation des structures. Néanmoins,
l’extraction de paramètres physiques des observations X des amas distants estsouvent difficile
à cause d’une statistique limitée ainsi qu’une résolution spatiale souvent insuffisante.

Par la suite l’étude de deux amas distants est montrée, elle répond aux probl`emes présentés
ci-dessus. Les deux articles correspondants se trouvent à la fin de ce chapitre. Les deux études
sont basées sur les données ROSAT/HRI.

4.1 3C295 un amas avec courant de refroidissementà z=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 de l’effet de lentille
gravitationnelle faible basée sur 12 amas de galaxies observés avec leHubble Space Telescope
[116]. Dans une étude sur l’évolution de la relation entre luminosité X (LX) et température, [82]
la température a été déterminée àkT = 7:1+2:1�1:3 keV; un résultat qui est en assez bon accord
avec des résultats plus récents par [2] basés sur les donnéesChandra.

Dans un travail par [88], qui se trouve à la fin de ce chapitre, la dynamique de cet amas a été
étudiée avec les données ROSAT/HRI. Des modèles beta sphérique etelliptique ont été ajustés
aux données de l’amas.

Comme l’amas est assez distant, sa taille est petite et les effetsde la PSF jouent un rôle
important. Afin de corriger de cet effet, la PSF du ROSAT/HRI était prise en compte pour
l’ajustement du modèle elliptique2: dans un processus itératif pour trouver les meilleurs pa-
ramètres de l’ajustement chaque modèle est convolué avec la PSF et est ensuite comparé aux
données. Cette approche permet d’obtenir les meilleurs résultats en prenanten compte les effets
de la PSF.

Pour l’estimation des barres d’erreur du modèle elliptique, une méthode Monte-Carlo est
appliquée: après avoir obtenu les résultats pour l’ajustement, du bruit de typePoisson est rajouté
à l’image dans un processus aléatoire. Sur la nouvelle image obtenue l’ajustement du modèle

2. Pour l’étude de 3C295 l’ajustement du modèle beta était modifié
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elliptique est encore une fois appliqué en prenant en compte les effets de la PSF. De cette
manière 100 images et ajustements ont été réalisés prenant en compte la statistique de Poisson
et la PSF. La dispersion de tous les paramètres du modèle est calculéeet la déviation standard
déterminée est utilisée comme barre d’erreur correspondant à 1� 3. Les effets de la PSF dans
le cas de 3C295 ne sont pas uniquement importants à cause de la petite taille de l’amas mais
également parce que l’émission X au centre est très piquée. Le profil est typique pour un amas
qui possède un courant de refroidissement au centre. On parle de la présence d’un courant de
refroidissement quand le temps de refroidissement du MIA (à cause du rayonnementX) est
suffisamment petit pour qu’il ne puisse plus être négligé (pour une introduction aux courants de
refroidissement voir [37]). Pour 3C 295 un temps de refroidissement de l’ordre de109 années
a été déterminé au centre. L’âge de cet amas à ce redshift està peu près8 � 109 années. La
perte d’énergie par rayonnement est donc importante et un apport en energie doit la compenser
pour éviter un effondrement. Supposant que la conduction thermique est largement supprimée
dans les amas à cause de la présence de champs magnétiques [28]4 et la non-existence d’un
chauffage lié à un noyau actif de galaxie, des accrétions de masse de l’ordre de_M = 600
M�/y sont nécessaires pour compenser la perte d’énergie par rayonnement5. Cette valeur est
fortement dépendante de la pente du profil de brillance de surface au centre. Pour d´eterminer la
forme correcte de ce profil, il est encore une fois important de prendre en compte leseffets de
la PSF.

L’amas de galaxies 3C295 semble, comme beaucoup d’autres amas avec un courant de
refroidissement, être dans un état dynamique relaxé: en soustrayant un mod`ele elliptique ajusté
aux données de l’amas il n’y a pas de traces de résidus importants, qui pourraient ˆetre interprétés
comme des sous-structures6.

Une analyse pour déterminer la masse et la fraction baryonique de l’amas donnefb =0:2+0:1�0:05, qui est en bon accord avec des valeurs typiques trouvées pour les amas proches (fb =20:1� 1:6% [8]). Malheureusement à cause des barres d’erreurs assez grandes il n’estpas pos-
sible de poser des contraintes sur les paramètres cosmologiques tirés de la fraction baryonique
de l’amas, comme décrit auparavant. Malgré ceci, la fraction baryoniqueélevée, est en soi une

3. Il n’est pas possible de calculer les barres d’erreurs avec la méthode��2 directement dans ce cas, car les
incertitudes pour chaque pixel ne sont pas distribuées d’une manière Gaussienne et souvent ont une valeur égale à
zéro. Pour plus de détails veuillez regarder l’article àla fin de ce chapitre

4. La conduction thermique est réalisée par les électrons. Si à cause de la présence de champs magnétiques les
électrons ne peuvent pas bouger librement, la conduction thermique peut être supprimée complètement.

5. Des modèles de courant de refroidissement avant le lancement deXMM-Newtonet Chandraont prédit la
présence d’un gaz multiphase avec des températures au-dessous de 1 keV jusqu’à des températures comme on les
trouve dans des parties extérieures des amas, qui peuvent ˆetre de 10 keV. L’émission thermique au-dessous de 2 keV
est dominée par les raies. Contrairement aux anciens télescopes X, qui n’ont pas fourni une résolution spectrale
suffisante pour résoudre ces raies, le RGS à bord deXMM-Newtonpossède la résolution spectrale nécessaire pour
mesurer la présence de ce gaz “froid”. Les observationsXMM-Newtondes amas Abell 1835 [99], Abell 1795 [123],
ainsi qu’Abell S 1101 [56] ont récemment montré que les modèles proposés dans le passé ne sont pas valables.
Un travail encore plus récent [100] présente une étude basée sur 14 amas, ayant un courant de refroidissement au
centre, observés avec le RGS. Cette analyse confirme les résultats obtenus avant: la présence d’un gaz à 2 keV est
confirmée mais aucune trace d’un gaz à des températures au-dessous de 1-2 keV n’a pu être trouvée. Une étude sur
M87, le centre de l’amas Virgo, donne des résultats qualitativement similaires [109]. De plus les analyses basées
sur XMM-NewtonEPIC ont trouvé que la température du gaz décroı̂t rapidement vers le centre. Le MIA semble
être isotherme à un rayon donné et ne montre aucune indication de la présence d’un gaz multiphase [75], [79].

6. Dans un travail recent basé surChandra[2] montre que les lobes de la source radio dans l’amas interagissent
avec le MIA sur une échelle de quelques secondes d’arc. Ce phénomène ne présente pas de sous-structures à grande
échelle qui indiqueraient une fusionn.
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forte indication pour une valeur basse de
m, comme déjà démontré au chapitre 2.

4.2 MS1054-03 un amas lumineux̀a z=0.83

MS1054-03 est l’amas le plus distant qui a été détecté dans leEinstein Medium Sensitivity
Survey(EMSS-[45]) à un redshift de z=0.83. Il fait partie des rares amas trèsdistants qui ont
été détectés dans le domaine des rayons X. MS1054-03 possède une températuremesurée dekT = 12:3+3:1�2:2 keV ([34], – obtenue avecASCA), ce qui indique que l’amas est très massif.
Ce fait est confirmé par la détection d’un signal fort de lentille gravitationnelle qui a été trouvé
dans la direction de l’amas [65].

Une première étude de cet amas [34] avec les données du ROSAT/HRI d’une dur´ee de 120 ks
a conclu que la morphologie de cet amas est très complexe: le maximum en X est loin du centre
supposé, où se trouvent les galaxies les plus brillantes. Dans une réanalyse deces données en
rajoutant 70 ks de temps de pose, l’état dynamique de MS1054 était encore une fois étudi´e [90]
(voir aussi l’article à la fin de ce chapitre). Dans cette analyse une méthode par ondelettes a été
appliquée aux données de l’amas et le résultat obtenu était que MS1054 est très probablement
dans une phase de fusion. Le maximum trouvé dans les rayons X, décalé du centre de l’amas
est le centre d’une sous-structure qui tombe sur l’amas principal. Le centre de l’amas lui-même
est très proche de la position des galaxies les plus lumineuses de l’amas. La sous-structure
contribue à 10% du flux total de l’amas. Ceci est petit, mais plus élevé que les valeurs trouvées
pour les sous-structures détectées dans les amas proches comme Coma ou Abell2218.

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

Dans l’étude de [90] sur l’amas MS1054 la fraction baryonique était aussi estimée. Pour
cela la masse totale était calculée, à partir de l’estimation dela température avecASCA([34])
et des ajustements du modèle beta sphérique et elliptique prennant en compte les effets de la
PSF. La fraction de gaz obtenue estfg = 14 � 3% pour kT = 12:3 keV et
m = 1. Cette
valeur est assez basse et indique que soit la température mesurée avecASCAest trop élevée, ou
bien que
m = 1 n’est pas la valeur correcte. Une température élevée au-dessus de 10 keV était
récemment confirmée par [55] avec des donnéesChandra. En utilisant
m = 0:3 et� = 0:7
au lieu de
m = 1 la fraction de gaz augmente par un facteur 1.5 et donnefg = 21%, ce qui est
en bon accord avec les résultats obtenus pour les amas proches avecfg = 20:1 � 1:6% [8].

L’interprétation de nos résultats est que nous vivons très probablement dans un Univers de
faible densité avec une constante cosmologique non nulle en accord avec d’autres observations
(par exemple de Supernovæ type Ia – [98]).

4.3 Les amas massifs et distants et la valeur de
m
La présence des amas distants et massifs est fortement liée à la valeur de
m [103]. Plus

ce paramètre de densité de l’univers est faible, plus il existe d’amas massifs à grand redshift.
Comme l’émission X du MIA est fortement couplée à la masse totale de l’amas, la recherche
des amas massifs dans le domaine des X est une approche naturelle pour la détermination de
m
(voir par exemple [94]). Plusieurs approches pour la détermination de
m avec cette méthode
ont déjà été entreprises mais les résultats trouvés ont encore des incertitudes assez grandes mais
indiquent généralement
m < 1 (voir par exemple [18]).
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Pour l’utilisation de cette méthode qui aide à la détermination de
m il est nécessaire de bien
connaı̂tre la masse des amas distants basée sur une bonne estimation de la température obtenue
avec les données X. Avec les anciens observatoires X, tel queASCA, il était extrêment difficile
de déterminer la température des amas distants à cause d’une sensibilité et d’une résolution
spatiale limitées produisant une confusion de sources et introduisant des biais dans l’estimation
de la température.

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

Dans une étude de [47] basée sur des donnéesXMM-Newtondu Lockman Hole [48] un
amas distant (z=1.26) a pu être analysé. L’amas montre une morphologie clairement bimodale.
Ceci suggère que les amas au delà de z=1 possèdent des sous-structures importantes et qu’ils
sont donc dans un processus de formation.

L’amas le plus distant qui a été détecté en X comme une source étendue jusqu’à présent est
l’amas autour de la source radio 3C294 à z=1.8, qui a été observé avecChandra[38].
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Chapitre 5

L’auto-similarit é des amas et ses
implications

5.1 L’auto-similarit é dans le domaine des X

Les amas se forment à partir de perturbations de densité initiales. Si on suppose que ces
perturbations ont une sur-densité constante1, on peut écrire:M=R3 = const, ouM / R3 (M
est la masse d’un amas etR son rayon). De plus, il est possible d’appliquer le théorème du
viriel, qui donneM / RT . Prenant en compteM / R3, on obtient:M / T 3=2 etR / T 1=2 (T
est la température du MIA). Il faut également prendre en compte l’évolution due au décalage
spectral (redshift,z) qui donne: M / T 3=2(1 + z)�3=2 (5.1)R / T 1=2(1 + z)�3=2 (5.2)

Ceci décrit le scénario le plus simple pour la formation des amas et implique que les amas
chauds sont plus massifs et plus grands que les amas froids. Une question importante estde
savoir si ces lois d’échelle sont effectivement verifiées par l’observation des amas de galaxies.
La réponse confirmera ou contredira le scénario actuel de formation des amas.

Dans l’étude de [89], qui se trouve à la fin de ce chapitre, un échantillon d’amasproches
(0:04 < z < 0:06) observés avecROSATa été étudié. L’échantillon se constitue d’amas carac-
térisés par des températures entre 3.5–10 keV. En traçant les profils debrillance de surface de
ces amas en fonction de leur taille physique, il a été trouvé qu’au delà der > 0:2R, les profils
montrent une similarité remarquable2. Pour les régions centrales (r < 0:2R), une grande dis-
persion des profils est observée, celle-ci est liée à la présence d’uncourant de refroidissement
au centre de certains amas.

En normalisant le rayon physique au rayon viriel (voir equ.5.2) et en convertissantles profils
de brillance de surface en mesure d’émission3, nous trouvons une auto-similarité encore plus

1. Sur-densité=��=�, où�� est la densité de la perturbation et� la densité critique de l’univers
2.R est le rayon qui entoure la sur-densité� = 200. Ce rayon a été choisi parce qu’il inclut toute la région de

l’amas en équilibre. Ceci est basé sur les simulations hydrodynamiques des amas de galaxies. Les régions au-delà
de ce rayon ne peuvent pas être considérées à l’équilibre à cause de l’accrétion de matériel.

3. La mesure d’émission est la densité du gaz au carré int´egrée sur la ligne de visée.
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importante.
Les profils de mesure d’émission tracent le potentiel gravitationnel et la distribution de la

masse dans l’amas qui est dominée par la matière noire. L’auto-similarité des profils implique
également que les profils de la matière noire dans les amas ont des formes similaires, comme
prédit par des simulations numériques basé sur CDM [84], [80].

L’auto-similarité suggère fortement que la théorie simple de la formation de structure est
valable.

En plus de l’étude sur l’auto-similarité, des modèles de type beta ont étéajustés aux profils
de brillances et une corrélation très étroite entre les deux paramètres d’ajustement a pu être
identifiée: le paramètre de pente� et le rayon de cœurrc. La relation suit la loi:� = �0(1 +r2c=r2s ) avec�0 = 0:61 et rs = 1020 kpc. Il découle de cette relation que les profils de masse
dans les amas de l’échantillon montrent une dispersion minimale à un rayon der = 0:3R. Le
fait que la dispersion soit minimale à cette valeur du rayon est uniquement li´e au modèle beta:
le modèle beta est uniquement unedescriptionpossible de la distribution du MIA. La relation
entre les paramètres indique que le profil “réel” possède uniquement un seul paramètre libre et
non deux, comme supposé dans le cas du modèle beta.

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

5.2 L’auto-similarit é et la relationLX � T
L’auto-similarité des amas prédit également une relation entreLX etT , qui peut être écrite

de la façon suivante: LX / �(T )Q(T )M2gazR3 (5.3)�(T ) est la fonction de refroidissement, dont une approximation dans notre gamme de tem-
pératures de quelques keV est�(T ) / T 1=2. Q(T ) est un facteur de forme, qui dépend uni-
quement de la forme des profils du MIA. L’auto-similarité donneQ(T ) =const. . Il est nor-
mal de supposer que la masse de gaz est proportionnelle à la masse totale. L’equ.5.1donneMgaz / T 3=2. Dans le cadre de l’auto-similarité, la relation suivante est valable:LX / T 1=2 T 3T 3=2 = T 2 (5.4)

L’auto-similarité prédit doncLX / T 2. Cependant, la relationLX � T observée estLX /T 3 ([8]), et montre une dispersion faible qui exclut complètement la relation pr´edite.
Qu’est ce qui pourrait réconcilier l’auto-similarité observée pour les profils d’un côté etLX / T 3 de l’autre côté? Répondre à cette question était le but d’une étude [91], qui se trouve

à la fin de ce chapitre et qui est présentée maintenant.
Dans le cas auto-similaire il est possible d’écrire la relation entrela mesure d’émission (la

densité du gaz intégrée sur la ligne de visée), la masse du gaz et le rayon de la façon suivante:EM(r) / M2gazR5 / T 1=2 (5.5)
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Ceci peut être interprété de la manière suivante: pour un rayon donné et normalisé au rayon
viriel – défini en equ.5.2 – tous les profils de mesure d’émission des amas devraient donner:EM / T 1=2. Ceci peut être vérifié avec l’échantillon d’amas déjà présenté en [89]. Il est pos-
sible de tracer les mesures d’émission divisées parT 1=2 à un rayon donné en fonction de la
température. Une courbe plate impliquerait queEM / T 1=2 est tout à fait valable, par contre,
s’il existe une autre dépendance, la courbe ne devrait pas être plate. Pourr = 0:3R la rela-
tion EM=T 1=2 / T a été mise en évidence, et non pas,EM=T 1=2=const. comme prédit. Il
est important de savoir si cette relation est uniquement valable à un rayon donn´e, dans notre
casr = 0:3R, ou si elle est indépendante du rayon. C’est pourquoi tous les profils de mesure
d’émission, divisés parT 1=2, sont tracés en fonction du rayon normalisé au rayon viriel, et éga-
lement les mêmes profils divisés parT 3=2 au lieu deT 1=2. Les profils divisés parT 3=2 montrent
une dispersion de 20%, réduite d’un facteur deux par rapport aux profils divisés parT 1=2 (dis-
persion 40%). Le résultat peut être interprété de la manière suivante: EM / T 3=2 est correcte
et non pasEM / T 1=2. En regardant equ5.5, il y a deux possibilités: la relationMgaz � T
ou la relationR � T ne correspond pas aux predictions. Une étude récente de [36] montre queR / T 1=2 est très proche de la réalité. Donc la seule solution est de supposerMgaz / T 2 au
lieu deMgaz / T 3=2. Ce résultat est en bon accord avec d’autres résultats tel que [77], qui ont
regardé les propriétés liées au domaine X basées sur un échantillon d’amas proches, ou [128],
qui ont, comme signalé auparavant, étudié les régions extérieures des amas. L’étude de profils
de mesure d’émission a l’avantage sur d’autres études que la mesure d’émission est très sensible
àMgaz carEM /M2gaz. Cette relation fournit donc de très fortes contraintes.

Le fait que la relationMgaz � T ne suive pas la relation prédite change la relation trouvée
en equ.5.4. Au lieu deLX / T 2, LX / T 1=2 T 4T 3=2 = T 3 est trouvé. Ceci est identique à la
relationLX � T observée. Donc, le fait que les amas montrent une auto-similarité et qu’ils
suiventLX / T 3 est lié au fait que la relationMgaz � T ne suive pas les lois d’échelle. Cette
limitation du modèle auto-similaire est très probablement lié à une connaissance incomplète de
la physique interne de l’amas et ne veut pas dire que les lois d’échelle soient inapplicable aux
amas.

Il est donc maintenant connu que la relationMgaz�T s’écarte des prédictions. En supposant
que la relationM�T suit avecMtot / T 3=2 la théorie simple de la formation des structures, ceci
implique que la fraction de gaz dans les amas est une fonction de la température (fgaz / T 1=2).
Une autre possibilité serait de supposer quefgaz est constante et que la relationM � T suit le
même comportement que la relationMgaz � T , ce qui est assez improbable4. Des simulations
numériques suggèrent une légère augmentation de la pente de la relationM � T avecM /T 1:6�1:7 [73] [15], et donc moins pentue que la relationMgaz � T trouvée.

Des simulations hydrodynamiques prenant en compte les effets de préchauffage des galaxies
dans les amas trouvent que la relationMgaz � T montre une pente avecMgas / T 1:90�0:07
[15]. Ceci est assez cohérent avec nos résultats. D’après des simulations hydrodynamiques, le
préchauffage n’a pas d’influence sur la relationM � T [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 préchauffage desgalaxies
conserve l’auto-similarité dans les amas telle qu’elle est observée?

Une autre explication pour la relationMgaz � T observée peut être trouvée dans la phy-
sique de la formation de l’amas lui-même. Dans un travail théorique récent, [25], basé sur la

4. La relationM � T a été récemment étudiée par [50].



44 CHAPITRE 5. L’AUTO-SIMILARITÉ DES AMAS ET SES IMPLICATIONS

croissance des amas, il a pu être trouvé que la fraction de gaz augmente avecla température.
La raison de ce comportement est que le chauffage par ondes de chocs est plus efficace quand
deux amas de masses égales fusionnent. Car il est plus probable pour un amas petit de fusion-
ner avec un autre amas de masse égale que dans le cas d’un amas grand (simplement par le
fait qu’il existe beaucoup plus d’amas peu massifs que massifs), le chauffage par des chocs est
systématiquement plus efficace pour les amas petits et le gaz peut être expulsé plus facilement.

En résumé: il semble très probable que la fraction de gaz augmente avec la température et
que la relationM � T suit largement les prédictions de la théorie de formation des structures.
D’avantage de données et plus de modélisations nous permettront de connaı̂tre la cause exacte
de ce phénomène.

5.3 Les amas comme “bougies standard”

Il est prouvé que les amas montrent une forte auto-similarité jusqu’à grand redshift (z < 0:8)
[10], [78]5. Ceci implique la validité des lois d’échelle (equ5.1 et equ5.2) jusqu’à z=0.8.

L’évolution avec le redshift est telle que les amas à grand redshift sont plus petits et plus
denses que les amas proches, et qu’ils ont donc une densité du MIA plus élevée. Puisquel’émis-
sion X est proportionnelle à la densité au carré, un amas à grand redshift avec la même tempé-
rature qu’un amas proche devrait être plus lumineux.

La forte corrélation entre température, rayon et masse dans les amasfait que la connais-
sance d’une quantité est suffisante pour contraindre toutes les autres. Ceci peut être utilisé pour
mesurer la géometrie de l’univers. L’approche montre des similarités avec l’utilisation de su-
pernovæ type Ia comme des bougies standards ([98] et références incluses). Pour illustration:
premièrement il faut déterminer la relation entre la forme et l’amplitude des profils X et la tem-
pérature pour les amas proches. Ceci a été fait par [89] et [91] et donne un profil de référence
pour les amas proches. Ensuite il faut mesurer les profils X et la température pour un échan-
tillon d’amas distants. La forme et la normalisation des profils des amas distants dépendent des
paramètres cosmologiques. Les profils des amas distants et le profil de référence pour les amas
proches sont comparés pour des paramètres cosmologiques différents. La meilleure coı̈ncidence
entre les amas distants et le profil des amas proches est idéalement obtenue par le bon choix des
paramètres cosmologiques (
m et la constante cosmologique�). Par conséquent plus nous au-
rons des observations d’amas à grand redshift et de profils d’amas plus les paramètres
m et� seront contraints. Cette méthode a été appliquée pour la première fois par[10] basée sur un
échantillon d’amas distants observés avecROSAT. Les résultats suivants ont été obtenus pour
les paramètres cosmologiques:
m = 0:40+0:15�0:12 (90 % de niveau de confiance) sur la base d’un
univers plat avec une constante cosmologique non nulle (dans ce cas
m+
� = 1). Les données
des amas distants ont une statistique assez limitée et on peut prévoir que lesnouvelles données
basées surChandraetXMM-Newtonvont améliorer de façon significative la statistique de cette
étude. Une première étude basée uniquement sur un amas distant, RXJ1120, [12] montre que
les amas à z=0.6 sont remarquablement similaires aux amas proches jusqu’àun grand rayon
(� 0:7rvir), une fois les lois d’échelle appliquées. Ceci donne beaucoup de confiance au fait
que dans l’avenir on ne sera pas seulement capable de contraindre les paramètrescosmolo-
giques avec cette approche mais qu’il sera également possible de vérifier lavalidité des lois

5. Malgré ceci une étude basé sur deux amas à z=0.8 a récemment démontré que les lois d’échelle ne sont
peut-être plus valables à des redshifts plus élevés [49].
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d’échelles à dans les régions extérieures des amas, et leur évolution avec le redshift.
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Chapitre 6

Perspectives

6.1 L’état actuel des recherches et les questions ouvertes

Nous connaissons ces dernières années une convergence entre les différentesmesures des
paramètres cosmologiques. Les résultats présentés dans ce travail,qui sont basés sur la fraction
baryonique des amas, la non-évolution de la fraction de gaz avec redshift ainsi l’utilisation des
amas comme bougies standards pour mesurer la géometrie de l’univers donnent des valeurs
autour de
m = 0:3 et � = 0:7. Ceci est en très bon accord avec des résultats obtenu avec
WMAP, un satellite qui mesure le fond diffus cosmologique [117] ainsi que des résultats basés
sur les études de Supernovæ de type Ia [98].

Les amas de galaxies permettent de vérifier la théorie de la formation des structures dans
l’Univers. La grande auto-similarité trouvée jusqu’à z=0.8 confirme la théorie. Par contre peu
de choses sont connues sur les amas au-delà de z=0.8. Vers des redshifts entre z=1–2 onap-
proche du moment de l’effondrement initial des amas et avant ce temps il n’est pasattendu
que les amas soient auto-similaires. Le moment précis de l’effondrement ainsi que la physique
du collapse initial est lié à la distribution de la masse (homogène ou fragmentée) avant l’ef-
fondrement, qui définit également la manière selon laquelle des amas grandissent avec le temps
jusqu’à aujourd’hui. L’étude des amas très distants nous aidera à déterminer le temps de l’effon-
drement des structures ainsi que la morphologie des structures initiales. Les surveys au longeur
d’onde optique ainsi que le satellitePlanck(voir ci-dessous) nous permettront de detecter des
amas distants au-delà de z=1. Les satellites X du futur tel queXEUSen combinaison avec les
dispositifs interférometrique tels que SKA ou ALMA (voir ci-dessous) fourniront la sensibilité
nécessaire pour déterminer l’état dynamique de ces amas distants.

Pour étudier l’évolution de la formation des structures il est important de bien connaı̂tre la
physique de la fusion dans les amas de galaxies.XMM-Newtonet Chandranous permettent de
contraindre globalement l’état dynamique d’un amas de galaxies à travers la spectro-imagerie.
Par contre ces téléscopes ne fournissent pas une résolution spectrale suffisament fine pour dé-
terminer en grand détail la dynamique de fusion et notamment de déterminer avec certitude les
vitesses liées à la fusion, qui est crucial pour la création des ondes de chocs et le chauffement
du MIA. Ce chauffaget est peut-être la raison pour laquelle la relationMgaz � T ne suit pas
les prédictions de la théorie de la formation des structures (voir chapitre5). Pour déterminer en
grand détail la physique liée à la fusion ou à la croissance des amas il faut attendre la prochaine
génération de satellites X avec une résolution spectrale suffisamment bonne, tel queASTRO-EII,
Constellation-XouXEUS. 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 processus del’acce-
lération des particules. Les halos radios observés dans les amas de galaxies, et probablement
aussi l’émission non-thermique au-delà de 10 keV, qui a été detectée dans plusieurs amas sont
les preuves qu’il existe une population d’électrons relativistes dans les amas. Ces particules
doivent être reaccelérées régulièrement, notamment par les ondes de chocs, qui propagent dans
les amas de galaxies pendant une fusion.Étudier la relation entre ces particules et la fusion
dans les amas permet de mieux connaı̂tre le processus d’accelération, la physique des champs
magnétiques dans les amas ainsi que la dissipation des ondes de chocs dans le MIA.

Les amas fournissent également une voie royale pour obtenir de l’information sur la matière
noire qui est leur composant principal. Par exemple l’étude de la distribution de la matière noire
dans les amas peut donner des contraintes sur l’origine de la matière noire.

6.2 Lesétudes pour l’avenir

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

Les amas, qui sont dominés par la matière noire, offrent une opportunité extraordinaire détu-
dier cette sorte de matière qu’on connaı̂t jusqu’à maintenant si peu. Des simulations numériques
des halos de matière noire (CDM) pour des objets de la taille de petites galaxiesjusqu’à des
grands amas de galaxies montrent que ces halos suivent un profil unique de densité [84], [80].
Vérifier si les amas observés suivent le même profil de masse est un test puissant pour savoir si
la matière noire est réellement du CDM. Des premiers essais pour étudier les profils de masse
ont été entrepris ( [31], [5] et [102] ), mais ces études étaient basées sur des donnéesChandra
ou XMM-Newtonseules. Dans le cas deChandrales données n’allaient pas à des rayons suffi-
samment grands pour donner de bonnes contraintes dans les parties extérieures et dans le cas de
XMM-Newtonla résolution spatiale limitée n’a pas permis une bonne détermination du profil
de la masse au centre.

Pour résoudre efficacement le problème des profils de masse il est nécessaire de combiner les
donnéesChandraet XMM-Newton. Ceci permet d’avoir une échelle dynamique suffisamment
large pour tracer le profil et pour comparer avec les profils prédits par le modèle du CDM. Pour
obtenir une bonne statistique avec des barres d’erreur petites et afin d’être indépendant de la
physique interne d’un amas particulier, il est nécessaire d’entreprendre une analyseChandraet
XMM-Newtoncombinée sur un échantillon d’amas bien choisis.

L’impact d’une telle étude est évident. En supposant que les profils de masse trouv´es dans les
amas suivent les modèles prédits du CDM, ceci renforcera directementle CDM. Si au contraire,
le profil du CDM ne s’ajuste pas aux observations les profils observés peuvent être utilisés pour
la comparaison avec les profils liés à d’autres modèles de matière noire.

L’approche de la comparaison des profils de masse est une méthode qui permet d’obtenir
des informations concernant la physique de la matière noire sans l’avoir détectée en laboratoire.
Les informations trouvées pourront peut-être s’avérer utiles pour adapter les recherches afin de
détecter la matière noire en laboratoire.



6.2. LESÉTUDES POUR L’AVENIR 49

6.2.2 La physique interne des amas

– Trouver l’origine de la relation Mgaz � T
Les amas montrent une auto-similarité très prononcée et suivent donc la théorie simple de
la formation des structures. Malgré ceci la relationMgaz �T s’écarte des prédictions. Au
lieu de trouverMgaz / T 3=2 la relationMgaz / T 2 a pu être identifiée. A quoi cela est-il
dû? Est-ce que ceci indique que notre compréhension de la formation des structures est
fausse, ou est-il plus probable que des processus internes aux amas soient responsables?
En supposant que la théorie de formation des structures est correcte, un mécanisme doit
exister qui systématiquement expulse du gaz des amas froids ou qui empêche une partie de
la matière baryonique qui entoure les amas de tomber sur l’amas. Le gaz expulsé devrait
être poussé dans des régions extérieures de l’amas, probablement au-delà du rayon viriel
pour assurer que les profils X des amas gardent leur auto-similarité. Une façonde vérifier
cette hypothèse est de regarder un échantillon d’amas ayant des températures différentes
et de regarder si on peut tracer du gaz dans les régions extérieures et si la quantité de ce
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 de la relationMgaz � T observée et pas une mauvaise compréhension de la formation des structures.
Une explication pour cet effet est par exemple le préchauffage (voir aussi chapitre 5) ou
le fait que les chocs liés à la fusion des amas sont systématiquement plus importants pour
les systèmes froids que pour les systèmes chauds [25].

Si aucune trace d’un gaz dans les parties extérieures n’est trouvée (en supposant que la
non-détection n’est pas liée à des limitations statistiques), ceci pourrait indiquer qu’il faut
modifier ou rejeter la simple théorie de la formation des structures.

Une autre solution pourrait être que du refroidissement est responsable de la relationMgaz � T observée, et qu’il existe un processus qui assure un lien entre température
intrinsèque de l’amas et le montant du gaz qui refroidit à des températures où il est dif-
ficilement détectable. Si c’était le cas, ceci serait en conflitavec l’auto-similarité trouvée
et cela est donc peu probable.

– La physique des courants de refroidissement

Récemment les observations des amas possédant un courant de refroidissement au centre,
avec le RGS surXMM-Newton, ont démontré la non-existence d’une composante froide
au dessous de 1–2 keV (voir aussi chapitre 4), prédite par des modèles. Ces résultats
sèment des doutes importants sur notre compréhension du courant de refroidissement en
général. Avant les découvertes faites par le RGS, on pensait que la conduction thermique
était largement supprimée à cause de la présence de champs magnétiques dans le centre
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’énergie des parties ex-
térieures vers le centre. Une façon de vérifier si la conduction thermique peut être suffi-
samment efficace au centre des amas de galaxies, même lors de la présence de champs
magnétiques compensant la perte d’énergie liée au rayonnement X, est d’entreprendre des
simulations magnéto-hydrodynamiques, qui sont jusqu’à aujourd’hui, difficiles à réaliser.

Une explication alternative de support énergétique dans les régions d’un courant dere-
froidissement est le chauffage par le noyaux actif de la galaxie centrale dans l’amas.



50 CHAPITRE 6. PERSPECTIVES

Récemment plusieurs articles ont été publiés sur ce sujet [27],[17], mais il n’est pas en-
core très clair comment le noyau actif et le gaz interagissent et comment le noyau actif
“sait” exactement combien d’énergie est nécessaire pour soutenir la perte d’énergie du
MIA dans la région du courant de refroidissement.

– Étudier 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 des largeurs de
l’ordre de quelques 100 kpc, sont maintenant appelées des “fronts froids”. Le nom vient
du fait que l’émission avant la chute a une température moins élevée que la région après
la chute qui possède toujours une température plus élevée. A cause de cette distribution
des températures, la présence de chocs importants peut être exclue, car leur existence
impliquerait que la région moins dense serait plus froide que la région plus dense1. Plu-
sieurs scénarii sont en ce moment proposés pour l’explication de ce phénomène: les fronts
peuvent être créés par des chocs modérés, qui ont un nombre de Mach de l’ordre de un,
ou bien les fronts sont liés à la partie centrale de l’amas qui ne reste pas `a un endroit fixe,
mais qui oscille. Dans ce dernier cas les vitesses relatives sont plus petites que dans le
scénario des chocs. Une explication pour le fait que la chute en intensité n’estpas effacée
par la conduction thermique est, encore une fois, la présence des champs magnétiques,
qui peuvent supprimer efficacement la conduction.

Pour vérifier ces théories liées au “fronts froids” il est utile de connaı̂tre les vitesses dans
ces régions. ASTROE-II, qui sera lancé en 2005 aura à bord une matrice de bolom`etres
X, qui fournira à la fois une résolution spatiale modérée avec une résolution spectrale
suffisamment bonne pour résoudre les différences en vitesses dans le MIA de l’ordre de
1000 km/s, similaire à la vitesse du son dans les amas. Les observation d’ASTROE-II per-
mettront donc̀de savoir si ces fronts froids sont liés aux chocs ou liés aux oscillations de
la partie centrale des amas. La connaissance de l’origin de ces fronts froids est importante
pour bien connaı̂tre l’état dynamique au centre des amas.

6.2.3 La physique de l’acceĺeration

– Étudier l’ évolution de la relation entre la temṕerature mesuŕee en X et la puissance
du halo radio

Récemment une forte corrélation entre les températures mesuréesen X et la puissance des
halos radio dans les amas a été démontrée [63]. Il est attendu que les halos radio soient
liés aux processus de fusion dans les amas. Les ondes de choc, qui sont créées lorsde la
fusion, peuvent (ré-)accélerer des particules à des vitesses relativistes [39]. Les électrons
relativistes dans les champs magnétiques présents dans un amas, émettent de l’émission
synchrotron. Cette émission synchrotron peut être détectée efficacement dans 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 dû être plus fréquentes dans le passé. Il est donc logique de supposer que
l’accélération des particules dans les amas était plus forte dans le passé qu’aujourd’hui.

1. Les ondes de chocs fortes créent une discontinuité dansla distribution de la pression dans le gaz.
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De ce fait, on peut supposer qu’à la même température un amas distant rayonne plus de
puissance en radio qu’un amas proche.

Pour vérifier si c’est réellement le cas, il est important de regarderun échantillon d’amas
distants aux longueurs d’ondes radio. Puisque les halos radios sont normalement des
sources avec un spectre très pentu, ils émettent fortement à basses fréquences. Avec la
construction du “low frequency array” (LOFAR), il sera possible de tracer l’émission de
halos radio jusqu’à des fréquences très basses avec une grande sensibilité.Il sera donc
possible de tracer les halos radio des amas distants, ce qui n’est à l’heure actuelle pas
totalement réalisable, et de déterminer également le spectre de ces halos.

Mis à part la puissance globale de l’émission radio, il est également important de regarder
si la pente du spectre radio change avec le redshift. Des particules récemment accélérées
montrent un spectre moins pentu parce que les particules à haute énergie n’ont pas encore
eu suffisamment de temps pour rayonner toute leur énergie. L’évolution des halos radio et
leur spectre donnera des informations importantes sur les processus liés à l’accéleration
des particules mais surtout sur la physique de fusion dans les amas.

– L’excès d’́emission en X durs observ́e dans les amas et l’impact de SIMBOL-X

Quelques études basées sur des observations avecBeppo-Sax[43] [44] ont montré l’exis-
tence d’un excès d’émission au-dessus de 10 keV pour plusieurs amas. Cet excès peut être
interprété comme de la diffusion Compton inverse des photons venant du fond cosmolo-
gique millimétrique (cosmic microwave background, CMB) quand ils traversentl’amas
et interagissent avec les particules relativistes, qui sont en même temps responsables des
halos radios. Les photons du CMB peuvent dans ce processus gagner beaucoup d’éner-
gie et sont très probablement responsables de l’excès d’énergie observé à haute énergie.
L’instrument à bord deBeppo-Sax, qui a détecté cette émission dans le domaine des X
durs n’a pas fourni d’information sur la distribution spatiale de cette émission, et donc il
n’est pas complètement exclu que cette émission ne vient pas d’un milieu diffus mais de
sources ponctuelles comme par exemple des noyaux actifs qui se trouvent dans l’amas.
Un instrument qui pourrait aider à déterminer l’origine de cette émissionà haute énergie
est le satellite proposéSIMBOL-X(lancement prévu en 2010). Les performances instru-
mentales, permettront de réaliser de la spectro-imagerie jusqu’à 70 keV,et permettront
de vérifier facilement si l’émission dans le domaine des X-durs est étendue et vient d’un
milieu diffus ou si elle vient d’une ou plusieurs sources ponctuelles.

6.2.4 La formation des structures

– L’importance des amas distants et peu massifs pouŕetudier la formation des struc-
tures

ROSAT a permis de détecter les amas distants massifs, ce qui est important pour la dé-
termination des paramètres cosmologiques. Pour étudier la formation des amas et des
grandes structures, qui est liée aux forces gravitationnelles et à l’originede la matière
noire il est également important d’examiner les amas distants peu massifs.

Une question importante est comment trouver ces amas à la fois distants et petits?
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Plusieurs approches sont en train d’être réalisées pour détecter lesamas de type “serendi-
pitous” dans les observations deXMM-Newton. La sensibilité deXMM-Newtonpermet
d’aller à des intensités X plus faibles que celles précédemment accessibles avecROSAT.
Malgré ceci, la limitation de la couverture du ciel avecXMM-Newtonfait qu’il est peu
probable de trouver des amas massifs extrêmement distants parce que ces objetssont très
rares. Il est plus probable de trouver les amas moins lumineux à des redshifts jusqu’à
z=0.5 ou un petit peu plus distants. Ces sources en combinaison avec des amas distants
et massifs déjà connus donneront une échelle suffisamment grande pour étudier l’évolu-
tion des amas et la physique impliquée en fonction de la taille ou de la température de
l’amas. Ces informations seront très importantes pour la compréhension de la formation
des structures en général.

– Étudier l’effondrement des amasà grand redshift

Les amas montrent une grande auto-similarité au moins jusqu’à z=0.8. Très peuest connu
pour les amas au delà de ce redshift. Plus le redshift est grand plus on tend versle mo-
ment de l’effondrement initial de l’amas. Donc à un redshift spécifique, qui d´epend de
la masse de l’amas il est théoriquement possible de voir les amas avant leur effondre-
ment. Ces objets sont déjà observés: ce sont des proto-amas dans les longueurs d’onde
optique ou infrarouge, où ils se présentent sous forme de sur-densités de galaxies. Par
contre ces structures n’ont pas encore eu le temps d’établir un puits de potentiel gra-
vitationnel. Ceci implique que le MIA n’est pas encore chauffé à des températures qui
permettent la détection du MIA en X. L’époque à laquelle les amas forment un puits de
potentiel est fortement liée à la dynamique et à la distribution du matériel de l’amas avant
l’effondrement.

Pour illustration: si un amas massif se forme à partir des amas moins ou peu massifs,
qui ont déjà eu le temps de former un puits de potentiel2, voir par exemple [106], de
l’émission X étendue dans ces unités devrait être déjà détectable avec un observatoire X
de sensibilité suffisante. Mais, si un amas massif se forme initialement à partir d’un grand
proto-amas, et grandit par la suite uniquement par la fusion avec des sous-structures très
peu massives, il ne sera pas possible d’observer de l’émission X étendue avant l’effondre-
ment qui aurait lieu plus tard. Donc l’observation des amas très distants peut donner des
information importantes sur le temps d’effondrement de ces objets. Ceci est encore une
fois fortement lié à la formation des structures et pourrait potentiellement, à long terme,
donner des contraintes sur la formation hiérarchique des structures et ses limitations.

Pour obtenir de l’information sur ce sujet il est important d’avoir à la fois des données op-
tique/infrarouge et des observations X avec une grande sensibilité. La meilleure approche
est d’avoir des données de type relevé du ciel dans plusieurs longueurs d’ondes dans la
même région du ciel pour éviter de possibles biais observationnels. Les premiers relevés
sont actuellement en cours. Il reste par contre une question ouverte, à savoir si les ins-
truments tels que ceux à bord deChandraouXMM-Newtonont une sensibilité suffisante
pour détecter l’émission X de ces petits sous amas potentiels, qui fusionnerontplus tard
pour devenir des amas plus grands. SiChandraet XMM-Newtonn’ont pas la sensibilité
nécessaire, il faudrait attendre des télescopes X de nouvelle génération tels queXEUS, qui

2. Le temps d’effondrement est plus court pour les petits amas que pour les grands amas
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auront une surface collectrice d’un facteur 150 fois supérieure à celle deXMM-Newton
(voir aussi ci-dessous).

– L’impact du satellite “Planck”

Planckest un satellite que sera lancé en 2007 par l’agence spatiale européenne (ESA) et
qui tracera le CMB à des longueurs d’ondes millimetriques et submillimetriquessur tout
le ciel. Le but principal dePlanckest de déterminer les paramètres cosmologiques avec
une grande précision.Planck permettra également de détecter des anisotropies secon-
daires, telles que l’effet Sunyaev-Zeldovich dans des amas de galaxies [136] (SZ). L’effet
SZ thermique décrit le processus de la diffusion Compton inverse des photons venantdu
CMB quand ils traversent le MIA et gagnent de l’énergie. Le spectre du CMB change
dans la direction d’un amas: la région du spectre Rayleigh-Jeans souffre d’un d´eficit en
émission et la partie du spectre aux plus hautes énergies est plus prononcée. L’effet est
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 l’amas. Puisque la température et la taille
d’un amas sont fortement couplées avec sa masse, il est possible avecPlanckde sélec-
tionner les amas les plus massifs de tout le ciel indépendamment de leur redshift. Planck
fournira un catalogue d’amas massifs et distants, qui pourra être utilisé pour contraindre
m à travers l’évolution de la densité des amas avec redshift (voir aussichapitre 4).

Il est attendu quePlanckdétectera quelques milliers d’amas de galaxies ([1] – le nombre
exact dépend des paramètres cosmologiques supposés). La détection du signalSZ avec
Plancksera directe, par contre il prendra beaucoup plus de temps de mesurer ensuite le
redshift de tous ces amas avec des télescopes optiques. Une alternative pourrait être de re-
garder ces objets avec des télescopes X, soit avecXMM-Newton, Chandra, Constellation-
X, (la prochaine mission américaine dans le domaine des X) ouXEUS(voir ci-dessous).
L’application des lois d’échelle sur les données X de ces amas (voir chapitre 5) permettra
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 masse indépendament du
redshift est une source d’information importante pour des études futures et donnera la
réponse finale à la question de l’existance des amas très chauds et massifsà très grand
redshift (comme z=2).

– L’impact de “XEUS”

XEUSest une mission dans le domaine des rayons X proposée par l’ESA. La mission
consiste en deux modules, un module miroir et un module instrumental, qui se trouvera
dans le plan focal du miroir. Le lancementXEUSest prévu au-delà de 2010.XEUSaura
une surface collectrice, qui sera d’un facteur 150 fois plus grande que celle deXMM-
Newton. La sensibilité élevée permettra d’observer des amas encore plus lointains et
avec plus de détail qu’auparavant. Un des objectifs scientifiques majeurs deXEUSest
de regarder les petits groupes de galaxies à redshift z=1-2.XEUSpermettra d’étudier le
contenu en éléments lourds du MIA de ces groupes, et fournira des informations très
importantes sur les processus d’enrichissement liés à la formation des étoiles et des su-
pernovæ dans les galaxies des amas. Les mécanismes pour l’enrichissement enmétaux
interviennent dans le chauffage non-gravitationnel des amas. L’évolution de ces processus
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n’est pas encore bien comprise, malgré des modèles déjà existants. Des études basées sur
des donnéesROSATet ASCAont suggéré la présence d’un seuil d’entropie dans le MIA
[64] créé par les processus non-gravitationnels, comme par exemple les vents galactiques
[132] [30] [124] qui se sont formés avant que le gaz ne tombe dans le puits gravitationnel
de l’amas (cet effet est aussi nommé préchauffage). La valeur pour le seuil d’entropie
trouvée était de l’ordre de 100h�1=350 keV cm2 et elle peut être observée plus facilement
dans les amas peu massifs et froids, et donc montrent des valeurs entropiques plus basses
que les amas chauds. Une étude récente par [41] a montré que le préchauffage se pr´esente
uniquement à des redshifts au-dessous dez � 2:5 et peut donc être considéré comme
“instantané”. Mais une étude très récente utilisant des donnéesXMM-Newtonsème des
doutes sur l’existence du seuil entropique et le préchauffage associé: dans une analyse par
[83] de deux groupes de galaxies, NGC 2563 et NGC 4325, il a pu être démontré que l’en-
tropie augmente d’une façon monotone du centre vers les régions extérieures et qu’aucun
“seuil” n’est présent. Par conséquent, les capacités deXEUSseront très importantes pour
contraindre les effets de préchauffage et son évolution.

De plus,XEUSpermettra d’étudier et de déterminer la température de tous les amasdé-
tectés dans les relevésXMM-Newtonet Planck. Il sera également possible de déterminer
si, par exemple, la relationLX � T change de pente avec le redshift. Si oui, ceci indique-
rait que la pente de la relationMgaz � T dépend également du redshift. Si tel est le cas
il y aurait des processus internes dans les amas qui agissent en fonction de temps,et qui
changent le contenu du gaz dans les amas avec le redshift.

Sur un point complètement différent: les capacités extraordinaires deXEUSpermettront
également de tracer en détail les régions de courant de refroidissement dans les amas et de
résoudre l’énigme actuelle concernant le support énergétique pour compenser lespertes
d’énergie liées au rayonnement X.

– Résoudre les amas̀a grand redshift avec le “Square Kilometer Array” et l’ “Atacama
Large Milimeter Array”

Le Square Kilometer Array (SKA) et l’Atacama Large Milimeter Array (ALMA) qui sont
en ce moment discutés seront des dispositifs interférométrique de stationsd’antenne in-
dividuelle. L’emploi de temps duSKAprévoit de commencer la construction en 2010.
PourALMA l’emploi de temps prevoit une construction de 2006 jusqu’à 2010. SiSKA
ou ALMA sont sensibled aux fréquences dans lesquels l’effet SZ peut être observés,ils
seront des outils uniques pour résoudre les détails des amas sur une échelle au-dessous de
la seconde d’arc.XEUS, par contre aura une résolution spatiale limitée de 2–3 arcsec.

SKA, ALMA et XEUSseront donc complémentaires:SKAet ALMA fourniront une réso-
lution spatiale quasi-illimitée etXEUSaura la capacité de mesurer les spectres X avec
grande précision.

La liste des perspectives présentée ici est loin d’être exhaustive.Son but est de montrer que
les amas de galaxies restent des objets très intéressants à étudier pourencore plusieurs dizaines
d’années. Heureusement, il y a toujours des surprises et peut-être d’autrespoints, non mention-
nés ici vont être encore plus importants pour l’étude des amas en particulieret la formation des
structures en général.
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