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A mon père,
«... Un professeur, un simple professeur

Qui pense que savoir est un grand trésor,
Et que les moins que rien n’ont pour s’en sortir

Que l’école et le droit qu’a chacun de s’instruire...»?

? Texte adapté de la chanson«Il changeait la vie»de J.-J. Goldman.





Provenant d’un professeur de physique du debut du siècle :

«J’ai été contacté par un collègue à propos d’un étudiant. Il estimait qu’il devait lui donner un zéro à une question de physique, alors que

l’étudiant réclamait un 20. Le professeur et l’étudiant se mirent d’accord pour choisir un arbitre impartial et je fus choisi.

Je lus la question de l’examen :

- Montrez comment il est possible de déterminer la hauteur d’un gratte-ciel à l’aide d’un baromètre.

L’étudiant avait répondu :

- On met le baromètre en haut du gratte-ciel, on l’attache une corde, on le fait glisser jusqu’au sol, ensuite on le remonte et on calcule la

longueur de la corde. La longueur de la corde donne la hauteur du gratte-ciel.

L’étudiant avait raison puisqu’il avait répondu juste et complètement à la question. D’un autre côté, je ne pouvais pas lui mettre ses points :

dans ce cas, il aurait reçu son diplôme de physique alors qu’il ne m’avait pas montré de connaissances en physique. J’ai proposé de donner une

autre chance à l’étudiant en lui donnant six minutes pour répondre à la question avec l’avertissement que pour la réponse il devait utiliser ses

connaissances en physique. Après cinq minutes, il n’avait encore rien écrit. Je lui ai demandé s’il voulait abandonner mais il répondit qu’il avait

beaucoup de réponses pour ce problème et qu’il cherchait la meilleure d’entre elles. Je me suis excusé de l’avoir interrompu et lui ai demandé

de continuer. Dans la minute qui suivit, il se hâta pour me répondre :

- On place le baromètre à la hauteur du toit. On le laisse tomber en calculant son temps de chute avec un chronomètre. Ensuite en utilisant la

formule :x= gt2=2, on trouve la hauteur du gratte-ciel.

A ce moment, j’ai demandé à mon collègue s’il voulait abandonner. Il me répondit par l’affirmative et donna presque 20 à l’étudiant.

En quittant son bureau, j’ai rappelé l’étudiant car il avait dit qu’il avait plusieurs solutions à ce problème.

- Hé bien, dit-il, il y a plusieurs façons de calculer la hauteur d’un gratte-ciel avec un baromètre. Par exemple, on le place dehors lorsqu’il y a

du soleil. On calcule la hauteur du baromètre, la longueur de son ombre et la longueur de l’ombre du gratte-ciel. Ensuite, avec un simple calcul

de proportion, on trouve la hauteur du gratte-ciel.

- Bien, lui répondis-je, et les autres ?

- Il y a une méthode assez basique que vous allez apprécier. On monte les étages avec un baromètre et en même temps on marque la longueur du

baromètre sur le mur. En comptant le nombre de traits, on a la hauteur du gratte-ciel en longueur de baromètre. C’est une méthode très directe.

Bien sûr, si vous voulez une méthode plus sophistiquée, vous pouvez pendre le baromètre à une corde, le faire balancer comme un pendule et

déterminer la valeur de g au niveau de la rue et au niveau du toit. A partir de la différence de g, la hauteur du gratte-ciel peut être calculée. De

la même façon, on l’attache à une grande corde et en étant sur le toit, on le laisse descendre jusqu’à peu près le niveau de la rue. On le fait

balancer comme un pendule et on calcule la hauteur du gratte-ciel à partir de la période de précession.

Finalement, il conclut :

- Il y a encore d’autres façons de résoudre ce problème. Probablement la meilleure est d’aller au sous-sol, frapper à la porte du concierge et lui

dire : « J’ai pour vous un superbe baromètre si vous me dites quelle est la hauteur du gratte-ciel. »

J’ai ensuite demandé à l’étudiant s’il connaissait la réponse que j’attendais. Il a admis que oui mais qu’il en avait marre du collège et des

professeurs qui essayaient de lui apprendre comment il devait penser. »

Pour l’anecdote, l’étudiant était Niels Bohr (Prix Nobel de Physique 1922) et l’arbitre Ernest Rutherford (Prix Nobel de Chimie 1908).
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Résumé

Malgré de nombreux efforts tant sur le plan observationnel que théorique, nous ne connaissons
que très peu de choses sur la nature des sources X très lumineuses qui n’appartiennent pas au
noyau de la galaxie hôte et qui semblent dépasser (ou dépassent) très largement la limite d’Ed-
dington d’un objet de quelques masses solaires.
Ce travail présente dans une première partie l’étude multi-longueurs d’onde d’un échantillon
de certains de ces objets à travers les observations X des satellites ROSAT et XMM-Newton
et les résultats d’observations optiques menées à l’Observatoire de Haute-Provence, à l’ESO
et au CFHT. Ces objets ont été étudiés depuis des décennies mais on ne connaît pourtant que
peu de choses à leur sujet, et pour la première fois de nombreuses nébuleuses en émission ont
été découvertes à proximité de la source X. Et plus encore, une de ces nébuleuses semble être
photoionisée par les rayons X, ce qui tend à prouver par la même occasion que l’émission X
de l’objet dépasse largement la limite d’Eddington d’un objet de quelques dizaines de masses
solaires !
Une deuxième partie de ce travail est consacrée à une tâche plus technique qui fut l’écriture d’un
programme intégré à une chaîne de traitement automatique des données du satellite européen
XMM-Newton.

PREMIÈRE PARTIE

La fonction de luminosité des sources X accrétantes du Groupe Local présente une coupure très
nette qui correspond à la limite d’EddingtonLE = 1;3� 1038M=M�ergs�1 pour un objet de
masseM. Au-delà deLE, l’accrétion stable ne serait plus possible car la pression de radiation
repousserait toute la matière loin de l’étoile compacte.
Cependant, un grand nombre de sources non-nucléaires sont recensées dans les galaxies proches,
avec des luminosités X plus grandes que 1039ergs�1 pouvant aller jusqu’à quelques 1040ergs�1

(ce qui est supérieur à l’émission totale du Groupe Local). De telles luminosités nécessitent des
des objets compacts d’au moins plusieurs dizaines de masses solaires si on considère que la
limite d’Eddington est respectée, or les modèles d’évolution stellaire actuellement disponibles
ne sont pas capables de produire des objets compacts aussi massifs.
Ces objets, considérés par quelques auteurs comme des trous noirs de masse intermédiaire,
entre les tous noirs stellaires et les noyaux actifs de galaxie (102� 104M�), sont dénommés
de diverses façons, dont UltraLuminous X-ray sources (ULX). Les ULX regroupent diverses
catégories d’objets qui ne sont ni des étoiles d’avant-plan ni des NAG d’arrière-plan, ni des
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supernovæ récentes ou de jeunes restes de supernova (pour lesquels la limite d’Eddington ne
s’applique évidemment pas). Beaucoup d’ULX (y compris celles précédemment considérées
comme des restes de supernova) sont variables sur de courtes périodes de temps comprises
entre quelques heures et quelques jours, ce qui suggère que l’objet est de nature compacte.
Une solution possible à ce problème est de considérer une émission fortement anisotrope, col-
limatée dans la ligne de visée de l’observateur, ce qui réduit la quantité d’énergie réellement
émise par la source, conduisant alors à des accréteurs plus conventionnels (� 10M�) qui res-
pectent la limite d’Eddington.
Les spectres X de plusieurs ULX observées par ASCA ont été ajustés avec succès par des mo-
dèles de «disque corps noir» (souvent complétés par une loi de puissance) en considérant un
disque d’accrétion épais. Le modèle représente bien les spectres de candidats trous noirs galac-
tiques, et cela a souvent été considéré comme une preuve que certaines ULX sont des trous noirs
accrétants. Cependant, cette interprétation rencontre certaines difficultés dont, parmi d’autres,
un rayon intérieur du disque trop petit.
Seule l’observation XMM-Newton de la galaxie NGC 5408 a pu être délivrée par l’ESA au
cours de cette thèse. Le spectre de cette source est bien ajusté par un modèle de disque corps
noir additionné d’une loi de puissance. Les observations ROSAT provenant des archives ou
des demandes de temps fournissent peu de détails quant au type spectral des autres sources et
leur résolution instrumentale est à la limite des facteurs permettant d’établir l’étendue spatiale
de l’objet. Il a également fallu corriger l’astrométrie de certaines observations, ce qui n’a été
possible que dans le cas ou des étoiles d’avant-plan étaient présentes dans le champ. Les obser-
vations Chandra disponibles ont fournit des informations plus précises quant à l’astrométrie.
Beaucoup d’idées concernant la nature des ULX ne resteront que des spéculations jusqu’à ce
que nous ayons des éléments provenant d’observations à d’autres longueurs d’onde. C’est pour-
quoi un progamme d’observations a été mené au cours de cette thèse afin d’identifier les contre-
parties optiques de certaines ULX et d’étudier la population stellaire et interstellaire locale.
Les observations optiques effectuées durant cette thèse ont permis la surprenante découverte
de nébuleuses en émission à la position de plusieurs ULX. Certaines ont précédemment été in-
terprétées comme étant des restes de supernova mais la variabilité de leur émission X semble
écarter cette hypothèse. Ces nébuleuses ont un diamètre de quelques centaines de parsecs et
montrent des raies en émission de haute et de basse ionisation. Le gaz doit être soit photo-
ionisé par le continu XUV dur, soit ionisé par les chocs dans les bulles en expansion. Les
nébuleuses ont des âges cinématiques de quelques millions d’années et semblent être soit direc-
tement liées au processus hautement énergétique de formation de l’objet compact, soit gonflées
par les vents/jets de l’activité stellaire. La découverte de la raie nébulaire intense de recombinai-
son He IIλ4686 accompagnée de la forte émission [O I]λ6300 autour de l’ULX variable dans
la galaxie naine Holmberg II, permet de montrer que le milieu interstellaire «voit» et reprocesse
une grande part des� 1040ergs�1 mesurés aux longueurs d’onde X, si on considère une émis-
sion isotrope. La forte collimation dans la ligne de visée invoquée jusque là pour éviter de telles
luminosités peut donc être rejetée, au moins pour cette source.
Cette thèse ne représente que le début d’une nouvelle approche observationnelle de l’étude des
ULX, et de la compréhension des processus de formation et d’évolution des sources X com-
pactes lumineuses en général.
Comme cela a déjà été constaté par de précédents travaux, les ULX semblent préférer les régions
de formation d’étoiles, et certaines galaxiesstarbursten possèdent même plusieurs. Cependant,
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les bulles dans Holmberg IX et NGC 1313 sont situées loin d’autres objets jeunes. Il existe vrai-
semblablement deux populations d’ULX...
Parmi les galaxies plus «calmes», on trouve plutôt les ULX dans des galaxies naines de faible
métallicité. Par exemple, dans le groupe de M 81, on ne trouve qu’un de ces objets dans M 81
elle-même, mais on en voit dans IC 2574, NGC 2403, Holmberg II et Holmberg IX. Il est bien
connu que l’évolution stellaire des objets massifs est différente dans de tels environnements,
principalement parce que la perte de masse est fortement réduite pour les étoiles de faible mé-
tallicité durant la phase de pré-supernova. Cela mène à des précurseurs beaucoup plus massifs
qui s’effondrent à leur tour en trous noirs plus massifs.

La nature des ULX demeure une véritable énigme, et cette thèse sera vraisemblablement une
des clés qui serviront à la résoudre.

DEUXIÈME PARTIE

Une partie de ce travail de thèse est directement liée aux activités du XMM-Newton Survey
Science Center (SSC), à travers le développement d’une procédure qui génère un des produits
de l’Archival Catalogue Database System (ACDS).
Le SSC est chargé , au nom de l’ESA, de traiter les données scientifiques du satellite XMM-
Newton. Les produits résultants sont retournés au XMM-Newton Science Operation Center
(SOC) pour l’archivage et la redistribution à l’observateur. Ils constituent le point de départ des
recherches de l’observateur et sont archivés pour être rendus public par la suite.
A partir d’une observation d’XMM-Newton lepipelinegénère un ensemble de produits qui
comprend les fichiers de données, les images et des liens hypertexte. Les principaux produits
sont les listes d’évènements calibrées, qui fournissent un point de départ pour les analyses à
venir. De plus, des produits comme les images, les listes de sources sont également délivrés,
tout comme les produits de l’ACDS : les corrélations croisées avec des catalogues d’archives,
un graphe montrant leur position sur l’image de la caméra EPIC, une carte de pointage pour
chaque source détectée et l’image comparative entre ROSAT et XMM-Newton du champ ob-
servé.
Le module,xmmrosat, développé au cours de cette thèse, est une procédure IDL qui génère un
produit graphique sur lequel les isocontours d’une image de la caméra EPIC d’XMM-Newton
sont superposés à une ou plusieurs images des archives de ROSAT qui sont des observations
pointées si elles existent, ou une image provenant du ROSAT All-Sky Survey.
Ce produit permet à l’observateur de comparer directement le flux ROSAT et celui d’XMM-
Newton, il peut ainsi voir en un seul coup d’œil si de nouvelles sources sont découvertes par
XMM-Newton, ou si l’une d’entre elles est variable.
Une plus petite partie de ce travail a également été consacrée à une mission d’observation au
William Herschel Telescope de l’Isaac Newton Group of Telescopes pour le bénéfice du pro-
gramme "An XMM-Newton International Survey (AXIS)" du SSC, dont le but est d’identifier
optiquement un grand nombre de sources X provenant d’un échantillon sélectionné parmi les
observations d’XMM-Newton.
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Chapitre 1

Propriétés des émetteurs X dans les
galaxies
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L’observatoire X ROSAT a fait la moisson de milliers de sources parmi lesquelles certaines
sont extêmement lumineuses. Certaines d’entre elles sont connues comme étant des noyaux
de galaxies (noyaux actifs ou quasars), mais, par ailleurs, il se dégage une classe de sources
X très brillantes (LX > 1039ergs�1, sources X ultra-lumineuses ou ULX) appartenant à des
galaxies proches et bien distinctes du noyau. Les galaxies hôtes sont d’une part des galaxies el-
liptiques mais surtout des galaxies naines, bleues, de faible métallicité, ou des galaxies spirales
hébergeant des régions de formation d’étoiles intenses. Ces dernières sont communémment dé-
nomméesstarburst.
La définition des galaxiesstarburstreste floue. A l’origine, les galaxies qualifiées destarburst
sont les galaxies dont le flux infrarouge observé par IRAS est supérieur à leur luminosité dans
le bleuLIR > LB

1. La grande majorité des galaxies lumineuses en infrarouge correspond à des
galaxies spirales riches en gaz en interaction forte (mergers) et d’autre part, les forts sursauts de
formation d’étoiles doivent être impliqués pour une grande part la luminosité infrarouge (San-
ders & Mirabel 1996, Leithereret al. 1999). En effet, lors du sursaut de formation d’étoiles

1Les galaxies starburst classiques M 82 et NGC 253 par exemple, ont des rapportsLIR=LB de 3 et 5 respective-
ment, alors que la valeur moyenne estLIR=LB� 0;4 pour les galaxies spirales (Sanders & Mirabel 1996).
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LIR augmente plus vite queLB. La luminositéLB est représentative de la population stellaire
jeune alors queLIR provient du chauffage des poussières par l’émission UV qui réémettent dans
l’infrarouge. Ces objets correspondent à des sursauts de formation d’étoiles dans les galaxies
poussiérieuses ou à des galaxies renfermant un noyau actif (NAG).
La nature de certaines galaxies hébergeant les sources X analysées dans cette thèse est diffé-
rente. Tout d’abord, pour nombre d’entre ellesLB > LIR, car leur métallicité est très faible (et
contiennent donc moins de poussières),Z� Z�, ce qui conduit à une absorption moindre des
rayons UV et par conséquent à une réémission moindre en infrarouge.
D’autre part, ces sources X sont situées en dehors du noyau de la galaxie hôte, dans des régions
HII isolées ou appartenant au disque de la galaxie. La question principale concernant l’émission
de ces sources X extrêmement lumineuses est de savoir quels sont les mécanismes qui sont à
son origine. L’émission X provient-elle du gaz chaud ou de binaires X ? Selon Fourniol (1997),
l’émission X observée est trop importante par rapport à la luminosité Hα pour être expliquée
par les SNR et les vents d’étoiles massives, restent les binaires X pour expliquer la différence
entre l’observation et la théorie.

Ce chapitre propose un résumé des propriétés connues des émetteurs X, à travers une présenta-
tion des divers processus et des divers objets à l’origine de l’émission X.

1.1 Le rayonnement X

1.1.1 L’astronomie X

L’étude du rayonnement X est une discipline de l’astronomie ayant pour objectif la détection,
l’étude et l’analyse des sources émettant un rayonnement de grande énergie, situé dans la partie
X du spectre électromagnétique : X mous de 0,05 à 1 keV, X moyens de 1 à 10 keV et X durs
de 10 keV à 100 keV2.
Au-dessous de quelques dizaines de kilomètres d’altitude, l’atmosphère terrestre est opaque au
rayonnement X, ce qui nécessite l’emploi de techniques spatiales3 pour l’observation astrono-
mique. L’utilisation de ballons est également possible pour les rayons X durs� 40 keV.

1.1.2 Origine du rayonnement X

Un plasma chauffé à des températures de 1 à 100 millions de Kelvins émet un rayonnement
thermiqueBremsstrahlung(rayonnement libre-libre, lié-libre) correspondant à un continu dans
la partie X du spectre électromagnétique. D’autre part, le spectre X d’un plasma possède aussi
des raies d’émission dues aux éléments composant le plasma - voir par exemple les modèles de
Raymond & Smith (1977) et Meweet al.(1995). La prédominance du continu ou des raies dans
un spectre X dépend de la température et de la métallicité.

21eV= 1;6021910�19J= 1;6021910�12erg.
3Fusées-sondes, satellites, observatoires spatiaux.
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Entre 0;1 et 10keV on observe surtout les transitions des éléments allant de C à Fe pour la
couche K et de Si à Fe pour la couche L, pour un gaz de métallicité solaire, ce qui correspond à
des températuresT � 105�108K.
Le rayonnement synchrotron peut également contribuer au continu du spectre d’une source X.
De manière générale, les spectres X sont très sensibles aux conditions physiques du milieu
émetteur.

Le rayonnement X se rencontre dans la couronne solaire, dans les restes de supernovae (SNR)4,
dans les noyaux actifs de galaxies et dans le gaz des amas de galaxies. Le rayonnement X est
également émis lors de fortes accélérations des électrons et ions piégés dans un champ magné-
tique (rayonnement synchrotron, non-thermique) : c’est le cas des boucles X de la couronne
solaire et également des SNR lors de la propagation d’ondes de choc. Le rayonnement X peut
également être produit près d’un objet compact5 associé en système binaire à une étoile évo-
luée, qui transfère de la matière par l’intermédiaire de son vent ou d’un disque d’accrétion
lorsqu’elle déborde de son lobe de Roche (binaires X), le rayonnement provenant de la perte
d’énergie potentielle de la matière dans le fort champ gravitationnel de l’objet compact. Les
binaires X peuvent être les sources de rayons X les plus brillantes après les NAG.

1.2 L’émission X des galaxies

Cette partie est principalement inspirée des articles de Long & van Speybroeck (1983), Fab-
biano (1989) et Fabbiano (1996).

La luminosité des galaxies normales, dans la bande X de 2 à 10 keV, varie approximativement
de 1038ergs�1 pour les galaxies naines à 1042ergs�1 pour les galaxies géantes.
Les galaxies sont des sources X complexes composées de sources individuelles brillantes (bi-
naires accrétantes, restes de supernova, supernovæ), de composantes gazeuses complexes et
parfois de noyaux actifs. Les sources les plus lumineuses de ces galaxies peuvent être obser-
vées individuellement (comme les sources super-Eddington, Section 1.7).
L’observation X des galaxies est importante pour les raisons suivantes :
- la connaissance des sources très lumineuses comme les sources X super-Eddington (SES) éga-
lement dénommées sources X ultra-lumineuses (ULX) ;
- l’amélioration de la compréhension de la formation et de l’évolution des binaires X ;
- l’étude du milieu interstellaire des galaxies spirales ;
- l’approfondissement de nos connaissances sur le potentiel gravitationnel et la formation des
galaxies ;
- l’étude de l’activité des noyaux de galaxies ;
- l’exploration de l’enrichissement en métaux du milieu intergalactique et la compréhension de
la nature de la forêt Lymanα des quasars.

4Le spectre X de telles nébuleuses recèle des raies de nombreux métaux ionisés.
5Naine blanche, étoile à neutrons ou trou noir
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Comme les sources X lumineuses ne sont pas communes6 il peut se révéler utile de les étu-
dier dans d’autres galaxies que la nôtre pour améliorer notre connaissance du phénomène, pour
déterminer la dépendance de la probabilité de formation d’une source X en fonction de la po-
pulation stellaire et de la morphologie galactique, ainsi que pour découvrir de nouvelles classes
d’objets rares.

1.3 La composante gazeuse et les vents stellaires

L’émission X d’une composante chaude du milieu interstellaire a été découverte par le satellite
Einstein et confirmée par ROSAT. La température de la composante gazeuse est de quelques
millions de Kelvins.
Le phenomène essentiel ayant lieu dans les galaxiesstarburstest la conversion d’énergie ciné-
tique en énergie thermique par des chocs, dans une superbulle. La création d’une superbulle ne
peut se faire qu’après un sursaut de formation d’étoiles. Après ce sursaut, les étoiles les plus
massives explosent en supernovæ. Lorsque le taux d’énergie cinétique injecté est assez grand
pour que le milieu interstellaire dustarburstsoit totalement rempli d’un gaz ténu, chauffé par
les vents stellaires et les supernovæ, les collisions, ou le choc entre les éjections stellaires et
le milieu interstellaire convertissent l’énergie cinétique de ces dernières en énergie thermique.
L’action collective de l’ensemble des supernovæ et des vents stellaires va alors créer une super-
bulle de gaz chaud (Chevalier & Clegg 1985). Sa pression étant plus grande que celle du milieu
interstellaire environnant, elle entre en expansion.
La figure 1.1 montre le schéma d’une superbulle. A l’intérieur de cette bulle, l’action des
vents et des supernovæ commence par pousser le gaz interstellaire à une vitesse supersonique
(v� quelques103kms�1). Il se crée alors un choc (C2) et la vitesse du vent commence à dimi-
nuer. L’énergie cinétique du vent se transforme en énergie thermique grâce à la création d’un
second choc dans le vent lui-même. En effet, la matière interstellaire accumulée dans la région
(4) fait obstacle au vent ce qui crée le choc-retour (C1) qui se déplace beaucoup moins vite que
le choc principal, c’est à dire vers les étoiles et supernovæ du centre relativement à (C2). Ce
choc est très important car la vitesse des vents est grande.
Différents modèles permettent de déterminer les paramètres de cette structure (rayon, vitesse,
pression). On peut s’appuyer pour cela sur le travail de Weaveret al. (1977), entre autres, qui
traite le cas d’une bulle interstellaire créée autour d’une étoile simple. Il s’apparente au cas
idéal d’une superbulle sphérique composée d’un milieu de densité uniforme, gonflée par l’éner-
gie injectée à taux constant qui est fournie par un ensemble d’étoiles massives distribuées dans
une région dont la taille est bien plus petite que celle de la superbulle. Dans ce cas très simple,
les relations de Weaveret al. (1977) permettent de déterminer le rayon et la vitesse d’expan-
sion de la superbulle comme fonction du taux d’injection d’énergie cinétique, de la densité du
gaz ambiant et de l’âge de la bulle. Les équations de conservation du moment et de l’énergie
peuvent être utilisées pour relier le rayonR de la bulle et sa vitessėR au taux d’énergie méca-
niqueLmech= 1=2ṀV2 produite par les vents stellaires et les supernovæ (McCray 1983). Soit

6quelques dizaines dans notre galaxie dont aucune n’est une ULX et il en va de même dans les autres galaxies
du Groupe Local
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Gaz compressé

Milieu ambiant

Gaz chaud

Choc 2

Etoiles et supernovae

Vent supersonique

Choc 1

1
2

3

4

5

C2

C1

FIGURE 1.1 – SCHÉMA D’ UNE SUPERBULLE. La structure d’une superbulle peut être dé-
composée de la manière suivante :
(1)- La région dans laquelle l’ensemble des étoiles et des supernovæ injecte de la masse et
de l’énergie.
(2)- Région de vent supersonique.
(C1)- Choc-retour.
(3)- Cette région de gaz chaud est la combinaison des vents de la zone (2) qui ont traversé
le choc-retour (C1) mélangés au matériel évaporé par le gaz chaud qui se trouve à la limite
interne de la zone (4) et/ou à des nuages interstellaires engloutis par la superbulle.
(4)- Enveloppe mince et dense formée par le gaz ambiant qui a été balayé, choqué et com-
pressé, et ainsi refroidit radiativement tandis que le gaz chaud de la zone (3) sétend à une
vitesse supersonique dans le milieu ambiant.
(C2)- Choc principal.
(5)- Milieu ambiant.

l’équation de conservation du moment (seconde loi de Newton) :

d
dt
(MṘ) = 4πR2P (1.1)

où M = (4πR3=3)1;4mH n0 est la massse de l’enveloppe,mH �mp la masse d’un atome d’hy-
drogène,n0 la densité du milieu ambiant etP la pression intérieure de la bulle. L’équation de
conservation de l’énergie est déterminée en supposant que l’énergie totale thermique de la bulle
est égale au taux d’énergie mécanique fournie par les vents stellaires et les supernovæ moins
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la perte d’énergie (le travailPdV = 4πR2PṘ) due à la rencontre du gaz chaud avec le milieu
ambiant (expansion) :

d
dt

(Eth:totale) = Lmech(t)�4πR2PṘ (1.2)

La combinaison des équations 1.1 et 1.2, sachant que(Eth:totale) =
�
4πR3=3

�
(3=2P) donne :

R4
�

dR̈
dt

�
+12R3

�
dR
dt

��
dṘ
dt

�
+15R2

�
dR
dt

�3

=
3

2π
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n0
(1.3)

Pour une luminosité du vent constanteLmech(t) = L0, il existe une solution auto-similaire :
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et
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soit

L = 41029R2
(pc) v3

(kms�1)n0ergs�1 (1.8)

oùL36 = L0=1036ergs�1 et t6 = t=106ans. Pour cette solution 5=11emede la luminosité du vent
sert à accroître l’énergie interne de la bulle et 6=11emeva au travailPdV. L’énergie de la bulle
Eb augmente donc commeEb(t) = 5L0t=11 et la pression de la bulle est :

Pb

k
=
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2π kR3 = 3;12104L
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5
36n
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5
0 t

�
4
5

6 cm3K (1.9)

ce qui est environ dix fois la pression thermique moyenne du milieu interstellaire.
Ce modèle est cependant fortement limité en ce qui concerne la température intérieure dans le
sens où le refroidissement radiatif et les effets du champ magnétique sont négligés. Shull (1993)
propose une discussion concernant ces points.
La densité caractéristiquenb et la températureTb de l’intérieur de la bulle sont déterminés par
l’apport de masse du gaz qui s’évapore de la coquille et des autres sources (matière interstellaire
entraînée, nuages qui pénètrent dans la bulle, etc...). Si on considère seulement l’évaporation de
la coquille, la perte de massėMb est

Ṁb =
16πµR(610�7T

5
2

b )κ0

25k
(1.10)
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où µ = 0;609mH est la masse moyenne des particules pour un gaz totalement ionisé avec
He=H = 0;1. Ce calcul fait l’hypothèse d’une conductivité classique (Spitzer 1962) en uni-
tés cgs, multipliée par le facteur d’échelle sans dimensionκ0 � 1 pour tenir compte d’une
éventuelle suppression magnétique. Pour les profils de température intérieureT(r) = Tb[1�
(r=R)]2=5 et de densitén(r) = nb[1� (r=R)]�2=5 on trouveMb = (125π=39)(1;4mHnbR3) et
Tb = (PR3=Mb)(µ=k)(125π=39). En intégrantṀb avec les expressions précédentes deR(t),
P(t) etTb(t) on arrive aux expressions :

Mb = 46L
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où nb = P=2;3kTb pour la densité des noyaux d’hydrogène. Il faut remarquer que les effets
de suppression magnétique de la conductivité devraient être très forts (κ0� 1) pour produire
un accroissement important de la température intérieure. Plus vraisemblablement, la densité
intérieure et la température sont régulées par l’entraînement et la pénétration de nuages inter-
stellaires qui survivent à la photo-évaporation due aux étoiles O. Ces nuages engloutis dans la
bulle provoquent une diminution de la température et une augmentation de la densité.

1.4 Les supernovæ et restes de supernova

Le phénomène supernova (SN) se produit lors de la phase explosive d’étoiles au terme de leur
évolution et s’accompagne d’une spectaculaire libération d’énergie (Ecinétique� 1051erg). Pen-
dant quelques semaines, ces étoiles émettent une puissance (ou luminosité) comparable à celle
d’une galaxie de plusieurs milliards d’étoiles.

Le type Ia de SN, ne présente aucune signature de l’hydrogène dans le spectre. Le modèle
accepté est le suivant : l’étoile précurseur est généralement une naine blanche appartenant à un
système binaire et privée de son enveloppe d’hydrogène, dissipée lors d’une phase antérieure
de perte de masse intense. L’accrétion de matière provenant de l’étoile compagnon augmente
la masse de l’objet compact jusqu’au seuil critique de 1,4 M� (limite de Chandrasekhar). Une
catastrophe thermonucléaire s’enclenche alors. Cette explosion, accompagnée d’une libération
importante de neutrinos, engendre des ondes de choc qui chauffent les débris jusqu’à une tem-
pérature d’un million de Kelvins et les accélèrent jusqu’à des vitesses d’une dizaine de milliers
de kilomètres par seconde. Leur courbe de lumière après le maximum décroît lentement.

Le second type de SN, dit de typeII (ex :SN1987A), présente la signature spectrale de l’hydro-
gène dans le spectre émis au maximum de lumière. Ces SN de sont en général deux magnitudes
absolues plus faibles que les SN de typeI . L’hypothèse retenue pour modéliser ce second type
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de SN suppose que les précurseurs sont des étoiles massives de 8 à 25 M� dans le stade de
supergéante rouge ou bleue. L’effondrement gravitationnel du cœur de fer (accompagné d’une
libération importante de neutrinos), qui conduit à former une étoile à neutrons ou un trou noir,
engendre une onde de choc expulsant l’enveloppe du précurseur à des vitesses de l’ordre de
5000kms�1. Ces SN de typeII sont surtout observées dans les galaxies spirales. Les progé-
niteurs des SN de typeIb et Ic sont également des étoiles massives, probablement des étoile
Wolf-Rayet qui ont perdu respectivement leur enveloppe d’hydrogène et leur enveloppe d’hé-
lium à cause de leur fort vent, ce qui explique qu’on ne voit pas d’hydrogène dans le spectre de
ces SNR.

Pour les deux types d’évènements, les restes de supernova (SNR) sont observables dans les
domaines radio et X pendant environ 105 ans, c’est à dire jusqu’à ce que le SNR se mélange au
milieu interstellaire ou à d’autres SNR.
Le phénomène SN est un mécanisme efficace qui injecte dans le milieu interstellaire des élé-
ments lourds synthétisés préalablement par l’étoile ou au cours de l’explosion supernova. Ce
processus enrichit ainsi le matériau interstellaire à partir duquel les futures générations d’étoiles
vont se former. Les supernovæ contribuent aussi significativement au chauffage du milieu inter-
stellaire lors de la dissipation d’énergie des ondes de choc.

L’observation des SNR, en rayons X pour la phase chaude et en optique pour la phase «tiède»,
fournit des informations quant à la composition de l’éjecta qui nourrit le milieu interstellaire des
galaxies. Le spectre X de ces sources est mou comparé à celui des sources de même luminosité.
Par ailleurs, les supernovæ de typeII sont des sources très lumineuses en X.
L’explosion en supernova d’une étoile massive au terme de son évolution thermonucléaire en-
gendre une nébuleuse en expansion. Cette couche de gaz est parfois observée dans le visible
et parfois par son émission thermique X7 ou radio non thermique8. En effet, la propagation de
cette coquille de matière dans le milieu interstellaire engendre des ondes de choc9, chauffant le
gaz qui se refroidit en émettant un rayonnement X, UV et optique.
Dans le domaine des rayons X, les restes de supernova émettent selon trois mécanismes dis-
tincts. L’émission X de la coquille de gaz des SNR est principalement produite par le milieu
interstellaire chauffé par les chocs et l’éjecta riche en métaux, de sorte que son spectre X est
dominé par unBremsstrahlungthermique et de nombreuses raies d’émission atomiques. La
température caractéristique du plasma qui émet en X est 0;3�2keV, et les raies d’émission de
divers éléments lourds n’ont pas encore atteint l’équilibre d’ionisation collisionnelle dans les
jeunes SNR. Les autres types de SNR sont similaires à la Nébuleuse du Crabe, dont le spectre X
est représenté par une loi de puissance dont l’index de photonΓ� 2;0. Le mécanisme d’émis-
sion est la radiation synchrotron alimentée par une étoile à neutrons en rotation en son centre.
Une composante en loi de puissance plus dure est également observée dans quelques SNR,
comme SN 1006 (Koyamaet al.1995). Elle est expliquée comme étant une émission synchro-
tron due à des électrons accélérés jusqu’à� 1014eV par des processus de Fermi à l’intérieur
des chocs. Cette composante forme une «aile dure», superposée à l’émission molle du plasma.

7LX � 1035
�1037ergs�1

8Rayonnement synchrotron.
9v� 5108cms�1� cS(MIS)
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1.4 Les supernovæ et restes de supernova 15

La configuration physique du reste de supernova change plusieurs fois au cours de son évo-
lution, de ce fait, l’expansion est généralement caractérisée par plusieurs étapes (Woltjer 1972).
Si on considère que l’expansion obéit à une loi de puissance en fonction du temps, où le rayon
du chocRS ∝ tη , et t est mesuré depuis le moment de l’explosion, on peut identifier ces étapes
par les différentes valeurs que prend l’exposantη.
On peut ainsi décomposer la croissance du reste de supernova en trois phases.
Initialement, la masse et le moment du matériel éjecté domine l’évolution et celui-ci est en
expansion libreηe j = 1. En plus du choc créé à l’avant de l’éjecta et qui rencontre le milieu
interstellaire, un choc en retour se propage également à rebours vers l’éjecta (McKee 1974).
Après quelques milliers d’années, les restes de supernovæ entrent dans la phase adiabatique, où
la masse du reste de supernova est dominé par le matériel interstellaire balayé par l’éjecta. Cette
phase est celle de Sedov-Taylor (Sedov 1959 et Taylor 1950) pour laquelleηST =

2
5 :

R= 80;8E
1
5
51n

�
1
5

0 t
2
5
6 pc (1.14)

V = 31;5E
1
5
51n

�
1
5

0 t
�

3
5

6 kms�1 (1.15)

où le rayon du SNRR et sa vitesse d’expansionV sont donnés enpc et kms�1 respectivement,
l’énergie de la SNE51 = E=1051erg et l’âge du SNRt6 = t=106ans. Le matériel choqué se
refroidit et forme une fine coquille qui joue le rôle d’un «chasse-neige» («snowplow») à tra-
vers le milieu interstellaire, conduit par son moment propre et par la pression de l’intérieur
chaud et globalement isobare (Cox 1972, Chevalier 1974). AtPDS, quand la vitesse du fluide
après le choc s’approche de la vitesse du choc (cas d’un choc isotherme), la phase radiative ou
pressure-driven snowplow(PDS) commence. En absence de refroidissement intérieur, les solu-
tions analytiques standard donnentRS ∝ t

2
7 (McKee & Ostriker 1977).

Le stade ultime de cette évolution intervient lorsque la vitesse du choc décroît jusqu’à la vitesse
du son du gaz environnant, la coquille se casse et le reste de supernova se fond dans le milieu
interstellaire.
Cioffi et al. (1988) ont examiné l’évolution d’un SNR d’un point de vue numérique et analy-
tique, et ont montré une structure analytique simple qui reproduit l’évolution cinétique d’un
reste de supernova au cours des différents stades. Pour cela, ils considèrent un modèle simple :
pression du milieu extérieur négligeable, symétrie sphérique, milieu interstellaire (MIS) homo-
gène et uniforme, refroidissement par la poussière négligeable et pas de conduction thermique.
Ils ont alors effectué une simulation numérique et développé un modèle analytique pour le rayon
et la vitesse du choc extérieur du SNR pendant la phasepressure-driven snowplow(PDS) pour
t � tPDS :

R= 56E0;22
51 n�0;257

0 t0;3
6 pc (1.16)

V = 16;9 E0;22
51 n�0;257

0 t�0;7
6 kms�1 (1.17)

où R est le rayon etV la vitesse d’expansion du SNR après 106 t6ans, E51 l’énergie de l’explo-
sion en unités de 1051erg et n est la densité interstellaire (cm�3) du milieu dans lequel le SNR
s’étend. SiR etV peuvent tous deux être mesurés, on peut résoudre pourE :

E = 6;81043R3;16
(pc)V

1;35
(kms�1)

n1;16erg (1.18)
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16 Chapitre 1. Propriétés des émetteurs X dans les galaxies

Ces résulats seront appliqués à l’observation de la bulle proche de la position de NGC 1313 X-2
et comparés à ceux correspondant à une superbulle (Section 1.3) dans le chapitre 4.

1.5 Les binaires X

1.5.1 Nature des binaires X

Les articles de van den Heuvel (1992), King (1995), Verbunt & van den Heuvel (1995) et White
et al. (1995) ont servis de base pour la rédaction de cette section.

La moitié des étoiles sont associées en systèmes binaires. Les binaires X, ou variables X, sont
des systèmes binaires d’étoiles dont l’émission est observée principalement dans le domaine X
du spectre électromagnétique. Ces systèmes sont des binaires serrées au sein desquelles un phé-
nomène d’accrétion transfère une fraction de masse de l’étoile compagnon à un objet compact.
Sous l’effet du champ gravitationnel puissant de l’objet compact, la matière est transférée depuis
l’étoile vers ce dernier, dont la perte d’une partie de son énergie potentielle produit l’émission X
observée. L’échange de matière peut se faire par l’intermédiaire d’un disque d’accrétion10. En
effet, le moment angulaire de la matière accrétante ne se dissipe pas facilement ce qui forme un
disque d’accrétion où la matière décrit des orbites képlériennes. La variabilité observée résulte
des propriétés de l’aspect de la binaire («pulsations», orbite) et de ses propriétés intrinsèques
(instabilité du disque d’accrétion, variation du taux d’accrétion, etc).
Beaucoup de binaires X sont des sources transitoires visibles quelques jours, puis décroissent
dans un délai de quelques dizaines à quelques centaines de jours. Ceci peut provenir d’une in-
stabilité dans le disque d’accrétion ou d’une éjection soudaine de matière du compagnon. Ces
phénomènes peuvent être quasi-périodiques ou aléatoires.
Les facteurs importants déterminant les propriétés de l’émission d’un objet compact accrétant
sont la nature de l’objet central (trou noir ou étoile à neutrons11) et la géométrie du flux d’ac-
crétion depuis le compagnon. Tout ceci détermine si la région d’émission est une petite région
autour du pôle magnétique de l’étoile à neutrons, ou un disque chaud d’accrétion autour d’un
trou noir, une région de choc dans un flux sphérique, ou la limite entre un disque d’accrétion et
la surface d’une étoile à neutrons. Deux autres facteurs influents sont la masse de l’objet central
et le taux d’accrétion dont dépendent la luminosité globale, la forme spectrale et le temps de
variabilité de l’émission.
La luminosité engendrée par l’accrétion vaut

L =
∆Eaccretion

∆t
(1.19)

avec

E =
Z ∞

R
FG(r)dr =

Z ∞

R
�G

M∆m
r2 dr = G

M∆m
R

(1.20)

10ou accrétion à partir du vent, disque circumstellaire.
11Dans le cas d’une étoile à neutrons, la force et la géométrie du champ magnétique sont déterminants.
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1.5 Les binaires X 17

où FG est la force de gravité exercée sur une particule élémentaire de masse∆m située à une
distancer du centre de l’objet accrétant de masseM et de rayonR, G étant la constante de
gravitation.
L’expression de la luminositéL est donc donnée par

L =
GM
R

∆m
∆t

=
GM
R

Ṁ (1.21)

où Ṁ est le taux d’accrétion.
D’autre part, on a également

L = ηṀc2 (1.22)

oùη est le rendement, on voit queη = GM
Rc2

, ce qui, dans le cas d’une étoile à neutrons de masse
M = 1M� et de rayonR= 10km, donneη � 0;15. A titre de comparaison, on peut noter que
lors de la fusion nucléaire de quatre atomes d’hydrogène de massemH en un atome d’hélium
de massemHe, on aη = 4mH�mHe

4mH
� 0;007. On remarque donc que l’accrétion sur une étoile

à neutrons est un processus de conversion d’énergie 20 fois plus efficace que la fusion nucléaire.

Par ailleurs, une étoile à neutrons à fort champ magnétique verra la matière de son compa-
gnon suivre les lignes de son champ et arriver sur ses pôles magnétiques. Dans le cas où l’axe
magnétique et l’axe de rotation ne sont pas alignés, des pulsations X seront observées si l’émis-
sion des pôles passe par la ligne de visée. Si le champ magnétique est plus faible, le disque
d’accrétion peut toucher ou s’approcher très près de la surface de l’étoile à neutrons. L’énergie
qui s’échappe de la surface de l’étoile, de l’intérieur du disque d’accrétion et de la couche sé-
parant le disque et l’étoile à neutrons domine l’émission. Si l’objet central est un trou noir12,
le rayonnement X provient de l’intérieur du disque résultant d’un échauffement visqueux et de
l’effet Compton-inverse.
Les binaires X de plus grande masse13 associent un objet compact massif14 à une géante ou
une supergéante de type spectral récent15. Pour les binaires X les moins massives (Figure 1.2),
l’objet compact est accompagné d’une étoile de la séquence principale de type spectral tardif
ou intermédiaire. Le tableau 1.1 présente une comparaison sommaire entre les binaires X de
grande masse et les binaires X de faible masse.

Le type spectral du compagnon détermine le mode de transfert de masse vers l’objet compact
et la nature du voisinage de l’objet compact. Dans le cas des binaires X de faible masse, le
compagnon est plus tardif que le type A, et peut, dans certains systèmes évolués, être une naine
blanche. Une étoile de type tardif ou dégénéré ne possède pas de vent suffisamment fort pour
produire la source X observée. Un transfert de masse significatif ne pourra être observé que si
le compagnon remplit le lobe de potentiel gravitationnel critique, le lobe de Roche.
Dans les binaires X de grande masse, l’étoile O ou B possède un vent stellaire important de
10�9 à 10�6M�an�1 avec une vitesse de plus de 1000kms�1. Une étoile à neutrons ou un trou
noir sur une orbite relativement proche capture une fraction importante de ce vent, en plus de

12qui ne possède pas de surface.
13telles Centaurus X-3 et Cygnus X-1.
14étoile à neutrons ou trou noir.
15O ou B
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18 Chapitre 1. Propriétés des émetteurs X dans les galaxies

FIGURE 1.2 – BINAIRE X DE FAIBLE MASSE.

TABLEAU 1.1 – COMPARAISON SOMMAIRE ENTRE LES BINAIRESX DE GRANDE MASSE

ET LES BINAIRES X DE FAIBLE MASSE.

Binaires X de grande masse Binaires X de faible masse

La contrepartie optique correspond à
un type d’étoile massif et lumineux, le
spectre est de type O ou B et la lumino-
sité optique est plus grande que la lu-
minosité X.

La contrepartie optique est faible et
rouge (type K ou M) et la luminosité
optique vaut moins d’un dixième de la
luminosité X.

Ces couples sont concentrés dans le
plan galactique, ce qui correspond à
une population stellaire jeune (moins
de quelques 107 ans).

Ces sources sont concentrées près du
centre galactique, ce qui correspond
à une population stellaire ancienne
(> 108 ans).

Le spectre X est relativement dur (tem-
pérature caractéristiquekT � 15keV
dans la bande 2-20 keV).

Le spectre X est plus mou (tempéra-
ture caractéristiquekT � 10keV dans
la bande 2-20 keV).

la matière qui déborde du Lobe de Roche. Les rayons X doivent traverser le vent, créant une
absorption photoélectrique dans le spectre aux yeux de l’observateur.

1.5.2 Evolution des binaires X

Les systèmes binaires serrés peuvent évoluer selon différents scénarii pour devenir des binaires
X (van den Heuvel 1983). Ces différentes situations sont répertoriées comme le Cas A, où le dé-
bordement du Lobe de Roche a lieu pendant la combustion de l’hydrogène de l’étoile primaire,
le Cas B, où celui-ci se produit après la fin de la combustion de l’hydrogène mais avant le début
de celle de l’hélium et le Cas C, pendant la combustion de l’hélium et avant celle du carbone
(les cas B et C sont les plus fréquents).
La nature de l’objet compact qui se forme dépend à la fois de la masse initiale des précurseurs
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1.5 Les binaires X 19

et de la période de la binaire. Lorsque la primaire a transféré son enveloppe d’hydrogène il ne
reste plus que son cœur composé principalement d’hélium.
Si sa masseMHe est de moins de 2M�, le cœur CO dégénère pendant la combustion de l’hélium
et les couches externes se dilatent rapidement. Pour une étoile isolée, lorsque la combustion du
carbone débute le noyau entier est brûlé et explose en supernova de type I. Dans une binaire, ce
type d’évènement ne se produit pas, puisque l’enveloppe a été précédemment transférée sur le
compagnon et il ne reste plus qu’une naine blanche CO.
Si 2M� �MHe < 2;8�3M�, le cœur de CO résultant de la combustion de l’hélium n’est pas
hautement dégénéré et commence la combustion du carbone qui laisse derrière elle un cœur
O-Ne-Mg de 1;2�1;4M�. L’enveloppe d’hélium en combustion autour de ce cœur se dilate et
se perd en dépassant le Lobe de Roche et laisse une naine blanche O-Ne-Mg.
Si MHe� 3M�, le cœur O-Ne-Mg dépasse la limite de Chandrasekhar et évolue à travers tous
les stades de combustion nucléaire jusqu’à la formation d’un cœur de fer qui s’écroule sur lui-
même lors d’une supernova en étoile à neutrons ou en trou noir.
Wellstein & Langer (1999) ont réalisé une grille de modèles aboutissant à la formation d’un
trou noir en fonction de la période et de la masse initiale. D’après leurs résultats, les trous noirs
les plus massifs se forment pour la plus grande masse initiale et la plus longue période. Pour
obtenir les trous noirs les plus massifs, le cœur d’hélium, lorsqu’il brûle, doit être recouvert
d’une couche d’hydrogène qui réduit la perte de masse (Brownet al.2001). La masse des trous
noirs les plus massifs ainsi obtenus avoisine la quinzaine de masses solaires.
En général, on considère que les trous noirs les plus massifs se forment à partir des étoiles qui
ont une masse initiale proche du minimum à partir duquel l’étoile perd son enveloppe d’hydro-
gène dans un vent stellaire et devient une Wolf-Rayet.

1.5.3 Spectres X des binaires X

Binaires X de faible masse

Les binaires X de faible masse brillante montrent un spectre dont la forme est semblable à un
Bremsstrahlungthermique d’une température� 10keV, bien qu’un plasma optiquement mince
ne soit pas approprié aux mécanismes d’émission de ce genre de source compacte.
Mitsudaet al. (1984) ont analysé le spectre 2�30keV de binaires X de faible masse brillantes
obtenus par Tenma, et ont réussi à le séparer en deux composantes, une dure et une molle de
luminosités similaires. La composante molle montre une variabilité plus faible et sa forme est
représenté par le modèle de disque corps-noir multi-couleurs (voir Chapitre 2, Section 2.9, page
54) qui est la superposition de plusieurs éléments rayonnant comme un corps noir représen-
tatifs de morceaux individuels d’un disque d’accrétion optiquement épais autour de l’étoile à
neutrons. La température de la partie interne du disquekTin � 1;5keV. D’un autre côté, la com-
posante dure montre une grande variabilité et son spectre est bien ajusté par un modéle de corps
noir de températurekT� 2keV. Cette composante peut être attribuée à l’émission de la surface
de l’étoile à neutrons.
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20 Chapitre 1. Propriétés des émetteurs X dans les galaxies

Binaires X de grande masse

Le spectre continu, qui est dû à la Comptonisation dans la chaude colonne d’accrétion, est
bien représenté par une loi de puissance avec une coupure exponentielle au-delà d’une certaine
énergie. L’énergie de coupure typique est de 10�20keV ou plus et l’index spectral de photon
Γ = 0;8�1;5 en dessous de cette énergie (Nagase 1989). Dans le domaine relativement moins
énergétique� 10keV, le spectre des binaires X de grande masse est assez bien ajusté par une
loi de puissance deΓ� 1.

Trous noirs dans les binaires X

La plupart des binaires possédant un trou noir (Black Hole Binary, BHB) sont des sources tran-
sitoires, et seulement trois sont connues commme étant des sources persistantes (Cygnus X-1,
LMC X-1 et LMC X-3). Cependant, les deux types de BHB montrent des propriétés spectrales
communes dans le domaine des rayons X. On peut les trouver dans deux états typiques : l’état
bas (dur) et l’état haut (mou). Les BHB sont très variables dans l’état bas. Dans cet état, leur
spectre X est modélisé par une loi de puissance, alors que l’état haut est caractérisé par une com-
posante très molle accompagnée d’une loi de puissance pour les X plus durs. L’index de photon
caractéristique de la loi de puissance est 1;5 dans létat bas et 2;0�2;5 dans l’état haut. Leur
origine n’est pas claire, bien qu’un mécanisme possible soit la Comptonisation dans les parties
optiquement minces du disque d’accrétion, où la température électronique atteint� 100keV
alors que la température des ions peut être beaucoup plus élevée. La composante très molle vue
dans l’état haut est modélisée par un modèle de disque multi-couleurs et représente l’émission
optiquement épaisse du disque d’accrétion autour du trou noir. La température caractéristique
de la partie interne du disquekTin = 0;5�2;0keVest plus basse que celle des binaires de faible
masse.

Bien que l’étude détaillée des spectres et de la variabilité des binaires X ne soit possible que
pour les sources galactiques et quelques unes appartenant aux galaxies proches, l’étude des
sources extragalactiques présente quelques avantages. On peut ainsi éliminer certaines incerti-
tudes, telles le manque de précision quant à l’estimation de la distance des sources, ou l’ab-
sorption le long de la ligne de visée (sauf pour les galaxies très inclinées). De plus, il est facile
d’associer ces sources à des formations plus vastes de la galaxie (bulbes, bras, régions HII , ...).

1.6 Galaxies actives, noyaux actifs et quasars

La classe des galaxies actives contient toutes les galaxies dont le rayonnement outrepasse celui
des galaxies normales : pour celles-ci, la luminosité totale provient de l’émission de matière
(étoile, gaz...) qu’elles contiennent, alors que pour les galaxies actives, le rayonnement supplé-
mentaire émane en général des régions centrales, qui contiennent, selon les hypothèses les plus
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couramment adoptées, un trou noir supermassif de plusieurs millions de masses solaires accré-
tant de la matière.
Les galaxies de Seyfert sont les représentantes d’une classe importante de galaxies actives. Elles
sont caractérisées par la présence d’un noyau actif (NAG), c’est-à-dire d’une région compacte et
extrêmement brillante en optique (109 à 1012L�) située au centre de quelques galaxies spirales
ou spirales barrées16. Les NAG sont également de très fort émetteurs X avec des luminosités
environ comprises entre 1039 et 1045ergs�1. Ces galaxies sont souvent en interaction avec une
galaxie compagnon.
Le noyau actif des galaxies de Seyfert émet un spectre continu non thermique (loi de puissance)
qui s’étend sur tout le spectre électromagnétique et un spectre de raies d’émission, comparables
aux raies d’émission des nébuleuses galactiques (régions HII et SNR), mais considérablement
plus intenses et larges. Ces raies émanent des régions centrales denses et chaudes, ionisées par
le rayonnement ultraviolet des régions plus internes.
Les galaxies de Seyfert ont été subdivisées en deux catégories (type 1 et type 2) selon la largeur
des raies d’émission permises de leur spectre. Les galaxies de type 2 (Seyfert 2) ont un spectre
de raies permises relativement étroites (plusieurs centaines dekms�1) alors que les galaxies de
type 1 (Seyfert 1) ont un spectre combinant des raies permises très larges (103 à 104kms�1)
et des raies comparables à celles des Seyfert 2 (Figure 1.3). Cette différence de largeur de raie

FIGURE 1.3 – SPECTRES DE NOYAUX ACTIFS.
Les spectres de noyaux de galaxies de Seyfert sont
non-stellaires. Il sont composés d’un continu non-
thermique, de raies interdites (faible densité) étroites
(faible vitesse de dispersion) qui ne varient pas dé-
tectablement, de raies permises larges (grande vi-
tesse de dispersion) qui varient sur de relativement
courtes périodes (petite région d’émission). On note
aussi une forte émission radio, infrarouge,UV et X.
Les galaxies de Seyfert ont été classées en deux ca-
tégories. Les Seyfert 1 sont brillantes en optique et
ont dans leurs spectres à la fois des raies étroites et
des raies larges. Les Seyfert 2 sont plus faibles en
optique (mais leur émission IR est aussi forte que
celle des Seyfert 2) et leur spectre ne recèle que des
raies en émission étroites.

provient de l’existence de deux régions distinctes d’émission (Figure 1.4).
Les quasars sont définit comme des objets possédant un noyau apparemment ponctuel (starlike)
possédant des raies larges dont la magnitude absolueMB est plus brillante que�23 (Véron-
Cetty & Véron 2000) et les objets BL Lac (BL Lacertæ) sont des galaxies de Seyfert vue dans
l’axe du jet radio.
Les galaxies de Seyfert se distinguent des galaxies normales par un excès de rayonnement
continu à toutes les longueurs d’onde, notamment en ultraviolet (10 % des galaxies de Mar-
karian sont des galaxies de Seyfert), en infrarouge et en X. Leur émission radio est également

161 % des galaxies spirales sont des galaxies de Seyfert.
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FIGURE 1.4 – MODÉLISATION DES GALAXIES DE SEYFERT. On explique la distinction
entre les différents types de galaxies de Seyfert par les inclinaisons selon lesquelles elles
sont vues. Dans la région des raies larges, les vitesses des orbites képlériennes des nuages
autour du corps central massif sont grandes, ce qui élargit les raies par effet Doppler. D’autre
part, la densité est élevée empêchant l’émission de raies interdites. Dans la région des raies
étroites, les vitesses des orbites képlériennes sont beaucoup plus faibles, les raies sont donc
étroites. Par ailleurs la faible densité permet l’émission de raies interdites. Vu selon la di-
rection 1, le spectre de la galaxie de Seyfert contiendra des raies permises larges, des raies
interdites étroites et un continu brillant provenant de l’objet central : il s’agit d’une Seyfert 1.
Vu selon la direction 2, le spectre ne contient pas de raies permises larges, ni le continu dû
à l’objet central (absorbés par le tore de poussières, sauf en IR et en X en ce qui concerne
l’émission de l’objet central), mais on observe les raies interdites étroites : il s’agit d’une
Seyfert 2.
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supérieure à celle des galaxies normales mais 10 à 100 fois inférieures à celle des radiogalaxies
et des quasars radio. Les régions émettant le rayonnement radio correspondent probablement à
des jets de matière issus des régions internes ; des mouvements superluminiques ont été égale-
ment détectés dans ce type de galaxies. La polarisation du rayonnement optique (polarisation de
quelques %) ainsi que l’importante variabilité de la luminosité (sur des échelles de temps aussi
courtes que 10 minutes) et du spectre d’émisson (d’une semaine à quelques mois pour les raies
larges, de plusieurs années pour les raies étroites) sont également des caractéristiques cruciales
à l’analyse et à l’interprétation de ces galaxies actives.
La modélisation des galaxies de Seyfert, comme celle de toute galaxie active, fait appel à l’exis-
tence d’un trou noir supermassif (de plusieurs millions de masses solaires) dans leur noyau
(Figure 1.4). L’attraction gravitationnelle de la matière au voisinage du trou noir se traduit par
la formation d’un disque d’accrétion responsable, en partie, de l’excès de luminosité observé
aux courtes et moyennes longueurs d’onde ( X, UV, optique et infrarouge) ; ce phénomène d’ac-
crétion est accompagné de phénomènes d’éjection responsable de l’émission radio.

1.7 Les Sources X Ultra-lumineuses

1.7.1 Luminosité

La stabilité d’un objet astrophysique vis à vis de son émission est régie par l’équilibre de deux
forces qui s’opposent : la force gravitationnelleFG qui tend à faire s’effondrer l’objet sur lui-
même et la force radiativeFR qui tend à le faire s’étendre :

FG =
GMmp

r2 ;FR=
L

4πr2c
σT (1.23)

La limite d’EddingtonLE définit le critère de stabilité (FG� FR) de l’objet et vaut donc :

LE =
4πGMmpc

σT
(1.24)

où G est la constante de gravitation,M la masse de l’objet,mp la masse du proton,c la vitesse
de la lumière etσT la section efficace de Thompson.
LE est la limite supérieure de la luminositéL? qu’une étoile peut rayonner selon sa masseM?

pour assurer la stabilité des couches externes de l’étoile :

LE � 34000
M?

M�

L� = 1;31038 M?

M�

ergs�1 (1.25)

avecL� = 3;861026W = 3;861033ergs�1.
Comme on le constate, la limite d’Eddington ne dépend que de la masse de l’objet.
Lorsque la luminosité stellaire outrepasse la limite d’Eddington, les couches extérieures de
l’étoile sont expulsées par la pression du rayonnement (qui s’oppose aux forces attractives de
gravitation).
La limite d’Eddington est aussi la valeur limite de la luminosité d’accrétion de la matière sur un
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objet compact : la matière tombant sur l’objet libère une partie de son énergie gravitationnelle17

dont une grande part est émise sous forme de rayonnement18. Si la luminosité d’accrétion dé-
passe la limite d’Eddington, la pression de radiation s’oppose à l’accrétion, ce qui peut stabiliser
la source de rayonnement.
On peut calculer le taux d’accrétion maximuṁME qu’un objet compact peut supporter avant
d’atteindre la limite d’Eddington en combinant les equations 1.22 et 1.24 :

ṀE =
4π GM mp

σT η c
� 2;210�8 M?

M�

M�an�1 (1.26)

en considérant un rendementη = 0;1.
La limite d’Eddington pour un objet d’1M� est d’environ 1;31038ergs�1 et la limite théorique
de la masse des étoiles à neutrons est de 3M�, ce qui correspond à une limite d’Eddington
d’environ 41038ergs�1. En ce qui concerne les trous noirs, leur masse limite dans une binaire
est d’environ 15M� (voir Section 1.5.2, page 18), ce qui correspond àLE � 21039ergs�1. La
plupart des sources X connues s’inscrivent dans cette limite, mais quelques dizaines d’objets la
dépassant ont été trouvés (sources super-Eddington).
Bien qu’aucune source super-Eddington n’ait été découverte dans notre Galaxie, ni même dans
aucune galaxie du Groupe Local, plusieurs sont connues dans quelques galaxies proches. Les
sources X super-Eddington (SES) ou sources X ultra-lumineuses (ULX) sont des sources X
lumineuses distinctes du noyau de la galaxie hôte, dont la luminosité X est typiquement plus
grande que 1039ergs�1. Elles ont été découvertes initialement par Einstein (Long & van Spey-
broeck 1983 puis Fabbiano 1989) et leur nombre s’est accru avec les observations de ROSAT.
Par ailleurs, leur présence n’est pas limitée à un certain type morphologique de galaxies. Il
semblerait que ces sources soient des supernovæ récentes, mais quelques unes d’entre elles
ressembleraient plutôt à des binaires accrétantes à cause de leur variabilité. Ces sources re-
présenteraient la limite supérieure dans la distribution en luminosité des binaires X pour une
galaxie donnée. La présence de ces sources suggère l’existence d’objets compacts très massifs
(10 à 20M� ou plus19).
L’intérêt de l’étude de telles sources est donc grand. En effet, la théorie nous fournit des masses
limites pour les objets compacts (voir Section 1.5.2) qui induisent une certaine valeur de la li-
mite d’Eddington, or il se trouve que celle-ci semble dépassée par certains objets.
Comment des trous noirs aussi massifs peuvent-ils se former ?
Podsiadlowskiet al. (2002) montrent que les trous noirs formés dans les binaires peuvent ga-
gner beaucoup de masse provenant de leur compagnon même si l’accrétion respecte la limite
d’Eddington. D’un autre côté, Maeder (1992) suggère qu’un environnement de faible métal-
licité favorise la formation de trous noirs plus massifs. L’effet qui domine la perte de masse
du progéniteur est le vent stellaire à cause duquel le progéniteur perd beaucoup de masse dans
un environnement de métallicité solaire. A une métallicité beaucoup plus faible, les vents sont
moins importants et la perte de masse est moindre ce qui conduit à des progéniteurs plus mas-
sifs. Dans ces conditions le trou noir qui avale ce qui reste de l’enveloppe pourrait atteindre une
masse importante (� 80M�). Notons qu’on ne sait pas clairement quelle fraction de la masse

17proportionnelle au taux d’accrétion.
18La luminosité d’accrétion est également proportionnelle au taux d’accrétion.
19trous noirs.
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du progéniteur est éjectée lors de son effondrement.

1.7.2 Spectre X des ULX

Généralement, le spectre X des ULX est bien ajusté par un modèle de disque multi-couleurs
(Mitsudaet al. 1984), ce qui fait penser que la plupart d’entre elles sont des binaires X dont
l’objet compact est un trou noir, accompagné d’une loi de puissance (représentative de l’effet
Compton)20. Cependant, les températureskTin du disque d’accrétion ainsi obtenues, sont géné-
ralement comprises entre 1 et 2keV, ce qui est contadictoire de l’hypothèse que les ULX soient
des binaires comportant un trou noir. Théoriquement, ces températures sont trop élevées pour
un disque standard (Shakura & Sunyaev 1973) autour d’un trou noir de Scharzschild d’une aussi
grande masse (kTin < 1keV). Elles sont aussi plus grandes que les températures observées pour
les disques d’accrétion autour des trous noirs dans les binaires de la Galaxie ou des Nuages de
Magellan (Tanaka & Lewin 1995). La grande température du disque est le plus grand problème
en ce qui concerne les ULX. Plusieurs auteurs proposent que les ULX renferment un trou noir
de Kerr, afin d’éviter ce problème, mais jusqu’à présent, ces discussions portent essentiellement
sur des arguments qualitatifs.
Wataraiet al. (2001) proposent une alternative (slim-disk model) en prenant en considération
le transport d’énergie d’advection pour le régime optiquement épais et la nature transsonique
du flux de matière. Leurs calculs montrent que pour un taux d’accrétion élevé une région appa-
remment compacte d’une tailleRin � 1�3rg (rg étant le rayon de Schwarzschild) rayonne avec
une température de corps noirkTin � 1;8(M=10M�)

1=4keV même dans le cas d’un trou noir
qui n’est pas en rotation. Et plus encore, les auteurs montrent que le rayon interneRin décroît
lorsque le taux d’accrétioṅM croît, contrairement au schéma couramment adopté selon lequel
le bord interne du disque est fixé par la dernière orbite circulaire marginalement stable. Watarai
et al. (2001) ont ainsi construit un diagrammekTin�LX dans lequel on retrouve les masses et
les taux d’accrétion des objets.

A quelle population stellaire les ULX appartiennent-elles ? Leur histoire ne semble pas s’ins-
crire dans les schémas classiques de l’évolution stellaire. Chandra a observé nombre de sources
X Ultra-Lumineuses, d’où il semble se dégager deux populations. La première semble habiter
les galaxies elliptiques où il n’y a pas de régions de formation d’étoiles (population ancienne)
alors qu’on rencontre la deuxième population près des régions HII qui sont les régions de for-
mation d’étoiles abritant les objets de population I.

20Les modèles couramment employés pour modéliser les spectres X sont décrit dans la Section 2.9 du Chapitre
2, page 54.
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Les données analysées dans cette thèse proviennent de divers moyens d’observation. En effet,
cette étude multi-longueurs d’onde a mis en œuvre les derniers observatoires de rayons X et
plusieurs grands télescopes optiques.

2.1 Le télescope X ROSAT

Le 1er juin 1990 l’observatoire ROSAT (Figure 2.1) a commencé sa mission en ouvrant une
nouvelle ère de l’astronomie X. Equipé des plus puissants télescopes X imageurs jamais ins-
tallés jusque là en orbite terrestre, ROSAT a fourni une quantité énorme de nouvelles données
scientifiques.
L’organisation et la responsabilité scientifique de l’instrumentation du plan focal du télescope
ont été confiées auMax-Planck-Institut für extraterrestrische Physik(MPE). C’est également
au MPE que se situe le comité scientifique responsable de l’analyse et de l’interprétation des
données scientifiques acquises par ROSAT.
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FIGURE 2.1 – LE SATELLITE ROSAT

En plus du lancement du satellite, la NASA a également contribué à l’imageur haute résolution
(HRI)1 construit par le Smithsonian Astrophysical Observatory (SAO). Un instrument similaire
avait déjà été monté sur le satellite américain Einstein.

2.1.1 Les objectifs scientifiques de ROSAT

La mission de ROSAT était basée sur deux objectifs scientifiques, une observation systématique
de tout le ciel (all-sky survey) en imagerie X et UV et l’étude détaillée de sources X et UV
sélectionnées.
Comme premier objectif, ROSAT a produit la première couverture totale du ciel (Figure 2.2)
grâce à ses télescopes imageurs dans la bande des rayons X mous 0,1 keV - 2 keV (100 Å-6 Å)
comme dans la bande adjacente UV de 0,04 keV - 0.2 keV (300 Å-60 Å). Cette partie de la
mission a duré six mois et fut achevée en février 1991. On a ainsi detecté des sources dont
l’intensité est des centaines de fois plus faible que celle des plus faibles sources recensées par
les précédents grands relevés. Lors duROSAT all-sky survey, plus de 60 000 sources ont été
détectées de deux ordres de magnitudes plus faibles que les 840 sources du précédent plus
grand relevé du satellite HEAO-1.
Après ce grand relevé, ROSAT a fourni pendant plus de sept ans des observations détaillées de
sources choisies, vis à vis de leur structure spatiale, de leur spectre et le cas échéant, de leur
variabilité temporelle. La localisation des sources peut être déterminée avec une précision d’au
moins 10".
Le temps d’observation total a été distribué à environ mille observateurs du monde entier, ce
qui représente un total de plus de 9 000 observations pointées.

1Un autre imageur XUV à large champ a également été installé sur ROSAT, le WFC (Wide Field Camera).
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FIGURE 2.2 – LE CIEL VU EN RAYONS X PAR LE ROSAT ALL -SKY SURVEY, Freyberg
& Egger (1999). Il s’agit d’une image en trois couleurs où le rouge, le vert et le bleu repré-
sentent respectivement les bandes de 0;1�0;5keV, 0;5�0;9keV et 0;9�2;0keV, projetée
dans le système de coordonnées galactiques.

2.1.2 Les instruments de ROSAT

Le télescope X (XRT) est constitué de quatre miroirs imbriqués de type Wolter 1 d’un dia-
mètre d’entrée de 80 cm et de trois détecteurs situés dans le plan focal (Figure 2.3). Deux de
ces instruments sont des compteurs proportionnels (Position Sensitive Proportional Counter:
PSPC) d’une résolution spatiale d’environ 20" et d’une résolution en énergie s’étendant de 0,1
à 2,4 keV. Le PSPC a un champ de vue de 2 degrés et a servi lors duall-sky survey. Le premier
PSPC a été perdu le 25 janvier 1991, quant au deuxième, il s’est retrouvé à court de gaz en
1993. Le troisième détecteur est un imageur haute résolution (High Resolution Imager: HRI)
d’une résolution spatiale de quelques secondes d’arc sans information sur l’énergie des photons
reçus.

Le PSPC

ROSAT possédait à l’origine deuxPosition Sensitive Proportional Counters, le PSPC-B et le
PSPC-C (le A et le D furent seulement utilisés pour les calibrations au sol). La résolution en
énergie du PSPC avoisine∆E=E = 0;43(E=0;93)�0;5 (FWHM) pour la totalité de la surface
du détecteur (Figure 2.4).
Le champ de vue du PSPC est de 2˚ et sa résolution spatiale de 300µmc.à.d.� 25”. La largeur
à mi-hauteur (Full Width Half Maximum: FWHM) de la fonction d’étalement (Point Spread
Fonction: PSF) est donnée par la figure 2.5.
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FIGURE 2.3 – COUPE DEROSAT

FIGURE 2.4 – RÉSOLUTION

DU PSPC EN FONCTION DE

L’ ÉNERGIE.

Le HRI

Le champ de vue duHigh Resolution Imagerde ROSAT est de 380 et sa résolution de 1;7”. La
FWHM théorique de la PSF du HRI est donnée par la figure 2.6. En réalité l’étude de certaines
observations ne cadrent pas tout à fait avec ces valeurs. En effet, la correction du mouvement
d’oscillation du satellite (wobble), entre autres facteurs, n’est pas toujours d’assez bonne qualité,
et la PSF s’en trouve dégradée. La figure 2.7 montre les mesures de la largeur à mis hauteur de la
PSF qui ont pu être réalisées sur les objets présents dans le champ du HRI pour les observations
pointées de IC2574 et IZw18, comparées à la courbe théorique.
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FIGURE 2.5 – FWHM DE LA

PSF DU PSPCEN FONCTION

DE LA DISTANCE AU CENTRE

DU CHAMP DE VUE.

FIGURE 2.6 – FWHM DE LA

PSFDU HRI EN FONCTION DE

LA DISTANCE AU CENTRE DU

CHAMP DE VUE.

2.2 Le télescope X XMM-Newton

L’observatoire de rayons X XMM-Newton (Figure 2.8), deuxième pierre angulaire du pro-
gramme scientifique Horizon 2000 de l’Agence Spatiale Européenne, a été lancé avec succès le
10 décembre 1999. XMM-Newton est le télescope le plus puissant en rayons X durs, ouvrant
une fenêtre quasiment inexplorée sur l’univers. Sa sensibilité aux rayons X durs (inaccessibles
aux missions précédentes Einstein et ROSAT) permet la détection et l’étude des objets les plus
énergétiques de l’univers. La plupart de ces objets sont profondément enfouis dans de grandes
quantités de gaz absorbant et restent inaperçus à toutes les autres longueurs d’onde. Un des buts
majeurs d’XMM-Newton est d’identifier l’origine du fond X dur dont la composante énergé-
tique domine le fond X mou précédemment étudié par Einstein et ROSAT.
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FIGURE 2.7 – COMPARAISON ENTRE LA FWHM THÉORIQUE DE LA PSFDU HRI EN

FONCTION DE LA DISTANCE AU CENTRE DU CHAMP DE VUE, ET CELLE MESURÉE POUR

LES OBSERVATIONS DEIC2574 (À GAUCHE) ET IZW18 (À DROITE).

XMM-Newton possède quatre instruments (Figure 2.9) qui sont EPIC MOS (European Photon

FIGURE 2.8 – LE SATELLITE XMM-N EWTON, European Space Agency.

Imaging Camera Metal Oxide Semi-conductor) et EPIC pn, le RGS (Reflection Grating Spec-
trometer) et l’OM (Optical Monitor) dont les caractéristiques sont données dans le tableau 2.1.
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EPIC pn

EPIC MOS

RGSOM

FIGURE 2.9 – LES INSTRUMENTS D’XMM-N EWTON, ESA.

TABLEAU 2.1 – CARACTÉRISTIQUES DES INSTRUMENTS D’XMM-N EWTON,ESA.
Instrument EPIC MOS EPIC pn RGS OM
Domaine 0;1�15keV 0;1�15keV 0;35�2;5keV 160�600nm
Sensibilité � 10�14 � 10�14 � 810�5 24mag
Champ de vue 300 300 � 50 170

PSF ( FWHM) 6” 6” N/A � 1”
Taille du pixel 40µm(1:1”) 150µm(4:1”) 81µm(910�3Å) 0:5”
Résolution temporelle 1ms 0;03ms 16ms 50ms
Résolution spectrale 57eV 67eV 0;04=0;025Å 0;5=1;0nm

2.3 Les télescopes optiques

Les données optiques utilisées dans cette thèse proviennent de cinq missions effectuées sur trois
télescopes optiques, deux dans l’hémisphère nord et un dans l’hémisphère sud (Tableau 2.2).
Le choix de l’instrumentation est totalement dépendant de la stratégie employée pour ce travail.
A l’époque des observations, les seules positions connues des sources X provenaient de la mis-
sion ROSAT avec de grandes incertitudes pouvant aller jusqu’à 10 secondes d’arc. C’est pour-
quoi il s’est avéré nécessaire d’employer des instruments permettant de basculer rapidement
de l’imagerie vers la spectroscopie. En effet, l’identification rapide d’un candidat intéressant
a pu être immédiatement suivie de l’acquisition de son spectre. C’est pourquoi, MOS et OSIS
pour les objets situés dans l’hémisphère nord et EMMI pour ceux de l’hémisphère sud, ont été
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TABLEAU 2.2 – CAMPAGNES D’ OBSERVATIONS OPTIQUES.
Observatoire Télescope Instrument Date Durée
European Southern Observatory NTT EMMI 10-11 septembre 1999 2 nuits
Observatoire de Haute-Provence 193 cm CARELEC 24-29 février 2000 6 nuits
Canada-France-Hawaii Telescope CFHT OSIS 10-11 mars 2000 2 nuits
European Southern Observatory NTT EMMI 1-2 novembre 2000 2 nuits
Canada-France-Hawaii Telescope CFHT MOS 28 février-1 mars 2001 2 nuits

employés. Par ailleurs, ces campagnes ont été précédées par quelques nuits à l’Observatoire de
Haute-Provence, où le CARELEC a servi à préparer les missions suivantes.

2.3.1 CARELEC et le 193 cm de l’Observatoire de Haute-Provence

Le spectrographe CARELEC (Figure 2.10) du 193cm de l’OHP est un spectrographe longue
fente (5.5’), à réseau asphérique, ne comportant que des miroirs Il est monté au foyer f/15,5 où

FIGURE 2.10 – Le spectrographe CARELEC,Lemaitre et al. (1990).

l’échelle est de 150µm=”. Le facteur de réduction étant d’environ 6 cela donne 25µm=” sur
le détecteur. Le CCD EEV utilisé possède 2 048�1 024 pixels de 13;5µm. Avec le nouveau
CCD EEV, l’échantillonnage est de 1;7pixel=” le long de la fente et de 1;55 à 1;26pixel=”
perpendiculairement à celle-ci (suivant l’angle de travail du réseau). Les caractéristiques du
CCD EEV sont données dans le tableau 2.3.
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TABLEAU 2.3 – CARACTÉRISTIQUES DE LACCD EEV,Observatoire de Haute-Provence
Gain 1;54e�=ADU
Bruit 4;2e�

Profondeur des puits 105000e�

Linéarité 0;004%FSR
Saturation numérique 32768ADU
Saturation électronique > 32768ADU

50;4% à 3500Å
Rendement 85;9% à 4000Å
quantique 93;0% à 5000Å
(d’après EEV) 85;9% à 6500Å

33;0% à 9000Å

2.3.2 Le Canada-France-Hawaii Telescope

Le CFHT

L’observatoire du CFH abrite un télescope infrarouge/optique de 3;6m. Cet observatoire est
situé au sommet du Mauna Kea à 4200m d’altitude sur l’île d’Hawaii. Le télescope est devenu
opérationnel en 1979. La mission du CFHT est de fournir à la communauté de ses utilisateurs
un outil d’observation souple à la pointe des derniers instruments, pensé pour être le mieux
adapté possible aux buts scientifiques poursuivis par les observateurs et qui exploite totalement
le potentiel exceptionnel du site.
Lors d’une réunion en 1986, la communauté des utilisateurs du CFHT, s’est fixé comme pre-
mière priorité de doter le télescope d’un spectrographe multi-objet de basse résolution. Bien que
les spectrographes de l’époque étaient capables de gérer un flux de données important, et dont
la conception montrait des qualités optiques et mécaniques excellentes, ils étaient couplés à des
détecteurs dépassés. La volonté d’observer de nombreux objets faibles simultanément et la prise
de conscience que la qualité d’image du CFHT est le plus souvent meilleure qu’une seconde
d’arc, ont conduit à la réalisation du spectrographe MOS/SIS, instrument double regroupant le
Multi-Object Spectrographet leSubarcsecond Imaging Spectrographe(Figure 2.11). Il est, en
fait composé de deux spectrographes distincts qui partagent une interface commune avec le té-
lescope sur la bonette Cassegrain : l’un est optimisé pour les observations multi-objets à basse
résolution sur un grand champ (MOS) et l’autre (SIS) pour les observations à haute résolution
spatiale incorporant une stabilisation d’image par optique active. Deux miroirs à 45 degrés per-
mettent de passer de l’un à l’autre.
Durant le deuxième semestre de 1996, SIS a subi une importante transformation optique pour
augmenter l’étendue spectrale de 2µm. SIS est alors devenu OSIS.

MOS

MOS est conçu pour la spectroscopie multi-ouvertures sur un champ de 100�100, tout juste cou-
vert par la CCD EEV1 dont les caractéristiques sont données dans le tableau 2.4. Ceci fournit
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FIGURE 2.11 – LES SPECTRO-IMAGEURS MOS ET OSIS,CFHT.

TABLEAU 2.4 – CARACTÉRISTIQUES DESCCD STIS2ET EEV1,CFHT.
CCD STIS2 EEV1
Taille du pixel 21µm 13;5µm
Gain 4;5e�=ADU 1;894e�=ADU
Bruit 9;3e� 4;6e�

Rendement 82% à 4000Å 78% à 4000Å
quantique 91% à 7000Å 70% à 7000Å

des images dont l’échantillonnement spatial est aux alentours de 0;28”, réalisant ainsi un com-
promis entre la taille du champ et la résolution spatiale. Les longueurs d’onde couvertes vont de
3500 à 10000 Å, et les rendements typiques sont approximativement de 80% pour l’imagerie et
de 60% pour la spectroscopie.

OSIS

Alors que MOS est plutôt destiné à la spectroscopie multi-ouvertures sur un champ de 100�100,
OSIS couvre un champ plus petit (3;60�3;60) avec une meilleure résolution. Conçu pour être
utilisé avec une CCD de 2048�2048pixels, OSIS fournit tout de même de bons résultats avec
la CCD STIS2 (Tableau 2.4). Son étendue spectrale va de 3650 Å à 20000 Å.
De plus, OSIS possède son propre système de guidage, ce qui permet de bénéficier totalement

Thèse, L. Mirioni



2.3 Les télescopes optiques 37

duseeingdu Mauna Kea.

2.3.3 Le New Technology Telescope

Le NTT

Le New Technology Telescopede l’ESO est un télescope de 3;58m qui fut le pionnier de
l’optique active. Son instrumentation actuelle se compose d’EMMI (ESO Multi-Mode Instru-
ment) pour l’imagerie et la spectrocopie optique dans le bleu et le rouge, SuSI2 (Superb Seeing
Imager-2) pour l’imagerie à haute résolution et SofI (Son of Isaac), le spectro-imageur infra-
rouge.
Le télescope a subi une remise à jour totale en 1997, faisant de lui le New ( !) NTT. Cette nou-
velle technologie est en réalité pratiquement identique à celle utilisée plus tard pour les unités
duVery Large Telescope(VLT).

EMMI

EMMI est un instrument multi-mode d’observation optique qui permet d’effectuer les tâches
suivantes :
– imagerie grand champ ;
– spectroscopie par grismes à basse résolution multi-objet ou longue-fente ;
– spectroscopie longue-fente de moyenne résolution par des réseaux ;
– spectroscopie échelle.
La figure 2.12 montre shématiquement l’instrumentation d’EMMI.
Il est possible de passer d’un mode à un autre à n’importe quel moment, la seule limitation

FIGURE 2.12 – EMMI,ESO.
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étant le nombre d’éléments optiques qui peuvent être montés simultanément.
EMMI possède deux bras, l’un optimisé pour le bleu et l’autre pour le rouge (la séparation
intervient à environ 4500 Å). Une lame dichroïde permet, en théorie, de faire de la spectroscopie
dans les deux bras simultanément offrant ainsi cinq possibilités d’observation :
– imagerie et spectroscopie basse résolution dans le rouge (RILD) ;
– imagerie dans le bleu (BIMG) ;
– spectroscopie de moyenne dispersion dans le rouge (REMD) ;
– spectroscopie de moyenne dispersion dans le bleu (BLMD) ;
– spectroscopie de moyenne dispersion dichroïde.
En réalité, il n’est possible d’observer que dans un bras à la fois.
Le tableau 2.5 donne les caractéristiques des deux CCD d’EMMI.

TABLEAU 2.5 – CARACTÉRISTIQUES DESCCD D’EMMI, ESO.
CCD Red #36 Blue #31
Taille du pixel 24µm 24µm
Gain 2;17e�=ADU 2;84e�=ADU
Bruit 5;1e� 5;7e�

2.4 Filtres utilisés pour l’imagerie optique

Chaque objet à été observé dans différentes bandes. Le programme inclut des observations
systématiques dans les bandes B, R et Hα avec parfois l’utilisation supplémentaire des filtres U
et V. Le tableau 2.6 récapitule les propriétés des différents filtres employés.
Il faut remarquer que le seul filtre Hα disponible au CFHT pour l’instrument MOS a une bande

TABLEAU 2.6 – CARACTÉRISTIQUES DES FILTRES OPTIQUES UTILISÉS.
Bande Instrument Longueur d’onde Bande passante

centrale (Å) (Å)
B EMMI, NTT 4139 1098
B OSIS & MOS, CFHT 4337 970
R EMMI, NTT 6410 1542
R OSIS& MOS, CFHT 6493 1305
Hα EMMI, NTT 6568 73
Hα OSIS, CFHT 6570 48
Hα MOS, CFHT 6572 9,3 ( !)
U EMMI, NTT 3542 542
U MOS, CFHT 3541 628
V EMMI, NTT 5426 1098
V MOS, CFHT 5468 876

passante très étroite qui ne permet pas de voir l’émission Hα soumise à un trop grand décalage
vers le rouge. D’autre part, la faible bande passante de ce filtre, le rend très sensible à sa position

Thèse, L. Mirioni



2.5 Réduction des images optiques 39

vis à vis de la CCD. En effet, le parallélisme imparfait du filtre et de la CCD a fait qu’une partie
de la CCD n’a pas enregistré les photons Hα mais les photons d’une longueur d’onde voisine.

2.5 Réduction des images optiques

Les données optiques sont traitées en suivant le même schéma général quelque soit le téles-
cope ou l’instrument. Les étapes principales sont les même pour chaque observation et ont été
réalisées grâce au logiciel MIDAS de l’ESO et à l’utilisation complémentaire d’IDL.

2.5.1 Réductions préliminaires

Une explication plus détaillée est fournie pour la réduction des spectres optiques dans la section
2.6, page 44.
L’acquisition des données comprend l’obtention de plusieurs biais (offset - temps d’exposition
nul) et de plusieurs champs plats (flat fields) pour chaque filtre utilisé, qui servent à corriger
de la réponse de la CCD et des inhomogénéïtés du filtre. Une première étape consiste donc à
produire un biais médian pour la CCD et un champ plat médian pour chaque filtre.
Le biais médian est ensuite soustrait des images brutes, puis l’image résultat de cette opération
est divisée par leflat field. Une dernière correction à apporter aux images concerne les impacts
de rayons cosmiques. En effet, les particules de haute énergie voyageant dans l’atmosphère,
ainsi que celles dues à la radioactivité terrestre et à l’instrument, frappent la CCD et saturent
les pixels touchés. La façon de corriger ces pixels est de remplacer leur valeur par la valeur
médiane des pixels environnants. La détection automatique de ces pixels est délicate et se fait
en plusieurs étapes. Tout d’abord l’algorithme crée une nouvelle image en appliquant un filtre
médian à l’image de base, puis les deux images sont comparées afin de détecter les pixels de très
grande intensitéI > Im+nsσ où Im est l’intensité d’un pixel filtré etσ2 = bruit2

lecture+ I=Gain.
Ces pixels suspects sont réunis en groupes de points contigus, et le pixel le plus brillant de
chacun de ces groupes est remplacé par la moyenne des huit pixels les plus proches, l’ensemble
est alors considéré comme un impact de rayon cosmique. Chaque impact détecté est ensuite
remplacé par la médiane des pixels environnants.

2.5.2 Création des images Hα-continu

Chaque champ a été observé à travers plusieurs filtres : B, R, Hα , U et V, couvrant chacun
différentes bandes de longueur d’onde. Le filtre Hα , comme son nom l’indique, révèle les objets
émetteurs de cette raie, c’est à dire les régions où l’hydrogène est ionisé. Bien évidemment,
la partie de l’émission continue d’un objet comprise dans la bande Hα est également visible
avec ce filtre. Il est donc nécessaire de supprimer les photons provenant du continu et non de
l’émission Hα . Pour cela, on considère que l’image R est représentative de ce continu. Une
fois les niveaux ajustés, elle est soustraite à l’image Hα , révélant ainsi les régions ionisées. Le
réajustement se fait grâce à un échantillon d’étoiles du champ qui n’émettent pas Hα .
En réalité, la soustraction du continu n’est pas parfaite pour les raisons suivantes :

Thèse, L. Mirioni



40 Chapitre 2. Méthodes et moyens mis en œuvre

– Le flux R mesuré pour les étoiles ne représente pas le continu près de Hα . Pour une meilleure
représentation de ce continu, il faudrait réaliser des images dans une bande très proche de Hα
qui ne seraient pas entachées par la couleur des étoiles comme c’est le cas dans la bande R
plus large.

– La forme de l’image d’une étoile dépend fortement duseeinget du filtre, il faut donc adapter
la PSF de l’image R à celle de l’image Hα , ce qui en pratique ne donne que des résultats
approximatifs.

– Certaines étoiles peuvent présenter une absorption importante à cette longueur d’onde, ce qui
peut amener à les soustraire de façon trop importante (elles seront alors représentées par des
pixels négatifs).

– Les nébuleuses émettrices de Hα sont également visibles en R, de ce fait, une part de l’émis-
sion Hα de ces nébuleuses est également soustraite.

On comprend donc, que cette méthode ne permet pas de se débarrasser correctement de toutes
les étoiles et que, de plus, une petite part (�5%) de l’émission Hα est perdue.

2.5.3 Calibration astrométrique

La calibration astrométrique a été effectuée à l’aide du logiciel GAIA (Starlink Project)via une
interface graphique. Ce travail se décompose en deux étapes principales. La première consiste à
calibrer grossièrement l’image afin de pouvoir affiner les positions grâce aux grands catalogues
lors d’une deuxième étape. Pour cela, il s’agit d’assigner à trois ou cinq étoiles les coordonnées
d’une image duDigitized Sky Surveyde l’ESO, correspondant à la même région du ciel. Le logi-
ciel calcule alors une équation de plaque du premier ordre fournissant les informations d’angle
et de taille de pixel nécessaires à l’étape suivante. GAIA permet de charger les positions du
catalogue USNO A-2.0 depuis l’ESO. Il reste alors à ajuster les détections d’étoiles avec les co-
ordonnées de l’USNO. On recherche pour cela le centroïde des étoiles visibles dans le champ et
on élimine les étoiles absentes, trop loin de l’axe de visée (à cause des déformations de champ)
ou les étoiles doubles non distinguées dans le catalogue. Des ajustements successifs permettent
d’affiner la calibration jusqu’à desRMS� 0;5”. Dans les faits, la pauvreté de certains champs
en étoiles brillantes repousse la précision de l’ajustement à� 1;5” pour les plus mauvais.

2.5.4 Création des images trois couleurs

En plus des images obtenues pour chaque filtre, une image composite a été réalisée pour chaque
objet qui réunit les informations des images bleue, rouge et Hα . Ces images, réunies dans l’at-
las de l’annexe A, permettent de voir en seul coup d’œil l’environnement de la source X. On
voit ainsi très facilement la couleur des objets proches de la position X, et la présence ou non,
d’une région ionisée. Les niveaux de chaque image individuelle (B, R et Hα -continu) sont réglés
de sorte à faire ressortir les couleurs des étoiles et la morphologie des régions ionisées. Elles
sont ensuite superposées directement grâce à une calibration astrométrique de bonne qualité. La
position de la source X est matérialisée par une croix entourée du cercle d’erreur correspondant.
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2.5.5 Calibration photométrique

Les champs standards qui ont été observés et réduits en suivant les mêmes procédés que les
images scientifiques, contiennent plusieurs étoiles dont les magnitudes sont connues. Chacun
de ces champs a été observé dans les mêmes conditions instrumentales que les galaxies étudiées
afin de prendre en compte les caractéristiques de chaque filtre. Le but de la calibration photo-
métrique est de déterminer la loi qui permet de passer des flux instrumentaux aux magnitudes
réelles.
Ce travail ce concentre principalement sur les magnitudes B et R qui sont données par les rela-
tions suivantes :

B= c1+c2b+c3(B�R)�abAb (2.1)

R= d1+d2 r +d3(B�R)�ar Ar (2.2)

où B et R sont les magnitudes réelles,b et r les magnitudes instrumentales,ab et ar les valeurs
de la masse d’air au moment de l’observation,Ab etAr les coefficients de l’extinction atmosphé-
rique dans le bleu et le rouge respectivement2 et ci et di les coefficients à déterminer.(B�R)
représente le terme de couleur qui permet de corriger la bande passante du filtre vers le système
standard de Cousins etaA le terme correspondant à la partie du flux absorbée par l’atmosphère.
De plus, on considère généralement que les coefficientsc2 et d2 sont égaux à 1.
Pour déterminer les autres coefficients, il faut mesurer les flux instrumentauxb et r des étoiles
standard. On ramène tout d’abord le temps d’exposition à une seconde afin d’uniformiser les
mesures, la suite des opérations s’effectue grâce au paquetage de procédures IDL inspirées
de DAOPhot qui permettent de réaliser une mesure du flux par le système des ouvertures. Le
programme recherche le centroïde des étoiles en ajustant une gaussienne bidimensionnelle à
la position de chaque étoile standard, le flux est ensuite obtenu par soustraction des pixels de
l’objet matérialisés par un disque et d’une estimation du fond de ciel matérialisé par les pixels
contenus dans un anneau autour de la source. La mesure du flux de chaque étoile standard doit
prendre en compte les effets deseeinget d’étalement du point (Point Spread Function, PSF)
afin de ne pas sous-estimer le nombre de photons. L’algorithme est capable d’obtenir un ciel ac-
ceptable obtenu par élimination statistique des mauvais pixels (pixels morts, rayons cosmiques
mal soustraits) et des pixels contaminés par une source proche. Ce flux est calculé en électrons
(photons) grâce à la valeur du gain fournie. Les magnitudes instrumentalesb et r s’obtiennent
simplement parmag=�2;5log( f lux).
Les coefficients recherchés peuvent ensuite être obtenus par régression linéaire (méthode des
moindres carrés) des équations 2.1 et 2.2 mises sous la forme :

B�b+abAb = c1+c3(B�R) (2.3)

R� r +ar Ar = d1+d3(B�R) (2.4)

2Pour obtenir une bonne estimation de l’absorption il faut observer le même champ standard pour différentes
masses d’air. Pour ce travail de thèse, cette opération n’a pas été réalisée car les valeurs provenant de la documen-
tation des différents observatoires sont d’une précision suffisante.
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On obtient ainsi, pour les divers instruments utilisés,les résultats présentés par les figures 2.13,
2.14, 2.15 et 2.16.
Les magnitudes absoluesMB et MR s’obtiennent en tenant compte de la distanced de l’objet et
de l’absorption sur la ligne de visée, représentée par la colonne de densitéNH par :

MB = B�5log(d(pc))+5�AB (2.5)

et

MR = R�5log(d(pc))+5�AR (2.6)

où AB = 4;1E(B�V) et AR = 2;65E(B�V) (Zombeck 1990) avecNH = 6;71021E(B�
V)cm�2. Il a été tenu compte seulement de l’absorption galactique, la colonne de densitéNH a
été déterminée grâce au programme COLDEN (Chandra X-ray Center) à partir de l’interpola-
tion faite par Dickey & Lockman (1990) sur la densité de l’hydrogène neutre dans la Galaxie.

FIGURE 2.13 – AJUSTEMENT DE LA CALIBRATION PHOTOMÉTRIQUE ENB ET R POUR

LA CAMPAGNE ESODE 1999. On obtient :
B= 24;506�0;008+b�0;04�0;004(B�R)�0;247ab

R= 25;17�0;057+ r�0;031�0;029(B�R)�0;131ar
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FIGURE 2.14 – AJUSTEMENT DE LA CALIBRATION PHOTOMÉTRIQUE ENB ET R POUR

LA CAMPAGNE ESODE 2000. On obtient :
B= 24;922�0;085+b�0;228�0;082(B�R)�0;247ab

R= 25;037�0;112+ r +0;033�0;108(B�R)�0;131ar

FIGURE 2.15 – AJUSTEMENT DE LA CALIBRATION PHOTOMÉTRIQUE ENB ET R POUR

LA CAMPAGNE CFHT DE 2000. Malheureusement, la petitesse du champ n’a permis
de n’avoir que deux étoiles mesurables, ce qui nuit à la fiabilité de l’ajustement. On obtient :

B= 23;627+b�0;262(B�R)�0;16ab

R= 24;052+ r�0;146(B�R)�0;09ar
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FIGURE 2.16 – AJUSTEMENT DE LA CALIBRATION PHOTOMÉTRIQUE ENB ET R POUR

LA CAMPAGNE CFHT DE 2001. On obtient :
B= 24;446�0;30+b�0;014�0;016(B�R)�0;16ab

R= 24;687�0;033+ r�0;032�0;016(B�R)�0;09ar

2.6 Réduction des spectres optiques

2.6.1 Correction des déformations géométriques

Quelques unes des configurations optiques ont malheureusement produit des spectres qui ne
sont pas alignés avec les lignes de pixels de la CCD. Un programme IDL a donc été écrit pour
les rectifier. Celui-ci, mesure la correction à appliquer en se servant de l’observation de l’étoile
standard. Dans un premier temps, l’algorithme passe en revue chaque colonne de l’image et
détermine le centre de la gaussienne qui ajuste le profil du continu de l’étoile standard, on en
déduit ainsi quelle est la trace du spectre sur l’image (Figure 2.17). La correction ainsi détermi-
née est appliquée colonne par colonne à toutes les images observées dans la même configuration
optique avec une précision de 0,1 pixel.

2.6.2 Extraction d’une sous-image

Il est important de ne travailler que sur la partie exposée de la CCD, et d’éliminer également les
bords de l’image. En effet, lors de la calibration en flux, par exemple, des valeurs erronées aux
deux extrémités du spectre de l’étoile standard, pourraient conduire à un mauvais ajustement de
la réponse instrumentale. C’est pourquoi, une sous-image est extraite.
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FIGURE 2.17 – EXEMPLE DE DÉTERMINATION DE LA DÉFORMATION GÉOMÉTRIQUE

D’ UN SPECTRE. La ligne rouge représente le pic de la gaussienne ajustée au profil du spectre
de l’étoile standard pour chaque colonne de l’image. Le trait bleu représente la correction
qui sera appliquée à chaque image afin d’aligner le spectre avec les pixels de l’image. On
remarque que dans la partie bleue du spectre (à gauche du graphique), le flux est trop faible
pour pouvoir détecter la trace de l’étoile, c’est pourquoi on ne rectifiera pas cette partie de
l’image.

2.6.3 Détermination du biais et du flat-field

Le biais médian est déterminé à partir des différents biais obtenus pour chaque CCD (Figure
2.18).
Ce biais est soustrait duflat field médian obtenu de la même façon. On calcule ensuite une

moyenne des lignes de ceflat field qui sera filtré par une gaussienne afin de supprimer les
hautes fréquences. En divisant leflat field médian par cet ajustement, on obtient unflat field
normalisé qui servira à corriger des variations de haute fréquence (Figure 2.19).

2.6.4 Calibration en longueur d’onde

Pour chaque réseau ou chaque grisme, un spectre est obtenu pour les raies d’émission corres-
pondant aux lampes de calibration données, ceci permet de mesurer la dispersion effective sur
la CCD. La plus grande partie des raies est identifiée à partir d’une table de référence et les
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FIGURE 2.18 – CALCUL DU BIAIS . Le biais utilisé pour la réduction est la médiane des
différents biais existants.
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FIGURE 2.19 – CALCUL DU FLAT FIELD NORMALISÉ .

autres raies détectées sont corrélées avec cette même table afin d’obtenir la fonction de dis-
persion en longueur d’onde (Figure 2.20). Ce processus est bidimensionnel, ce qui permet de
calibrer chaque ligne indépendemment, on corrige ainsi les effets de mésalignement de la fente
résiduels et les effets de déformation (vignetting).

2.6.5 Extraction du spectre

Le fichier d’observation est tout d’abord corrigé des rayons cosmiques, le biais est alors soustrait
puis la division par leflat field est effectuée. L’image ainsi obtenue est calibrée en longueur
d’onde. Deux séries de lignes ne contenant que le ciel sont alors extraites de part et d’autre
du spectre de l’objet, et serviront à créer une image ne contenant que les raies du ciel. Cette
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FIGURE 2.20 – CALIBRATION EN LONGUEUR D’ ONDE.

dernière sera soustraite à l’image précédente afin d’obtenir une image corrigée des raies du
ciel. Puis, les lignes comprenant le spectre de l’objet sont extraites et additionnées. Le spectre
ainsi obtenu est ramené à un temps d’exposition d’une seconde puis corrigé pour l’extinction
atmosphérique (Figure 2.22). L’extraction précédente du spectre d’une étoile standard permet
de calculer la réponse de la CCD qui est ensuite utilisée pour calibrer le spectre de l’objet en
flux (Figure 2.21).
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FIGURE 2.21 – CALCUL DE LA RÉPONSE DE LA CCD.

2.6.6 Détermination des paramètres physiques d’une région HII

Les résultats ont été recoupés avec le programme FIVEL développé par De Robertiset al.
(1987) qui réalise une approximation cinq niveaux.
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Division par le flat field

Cal. en longueur d’onde

Soustraction du ciel

Extraction du spectre

Corr. extinction

Calibration en flux

Supress. ray. cosmiques

Soustraction du biais

Temps d’exposition /

FIGURE 2.22 – EXTRACTION ET CALIBRATION D’ UN SPECTRE OPTIQUE.
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Correction pour l’extinction interstellaire

Le spectre ainsi obtenu ne tient pas compte du rougissement. Afin de corriger le spectre en flux
pour l’extinction interstellaire, il faut déterminer la constante d’absorptionC(Hβ ). Pout cela,
on utilise le décrément de Balmer de l’hydrogène dans le cas d’un milieu optiquement large
(cas B) pour le rapport théorique des raies Hβ et Hα d’après Osterbrock (1989). L’éloignement
de ces deux raies permet de mieux mettre en évidence le rougissement dû à l’extinction. Par
exemple, dans le cas d’une nébuleuse pour laquelleTe� 20000K etNe� 102cm�3, Osterbrock
(1989) donne un rapportI(Hα)=I(Hβ) = 2;75. On a :

c(Hβ ) = log

�
I(Hβ )

Fobs(Hβ )

�
(2.7)

oùFobs(Hβ ) est le flux observé de Hβ (absorbé) etI(Hβ ) le flux corrigé.
Le flux corrigéI(λ ) pour l’extinction interstellaire de toutes les autres raies se calcule alors par :

log

�
I(λ )

I(Hβ )

�
= log

�
Fobs(λ )

Fobs(Hβ )

�
+c(Hβ ) f (λ ) (2.8)

où f (λ ) est la loi d’extinction normalisée à Hβ (Tableau 2.7), calculée à partir de la loi d’ex-
tinction de Whitford (1958) (d’après Rayoet al.1982 et Sabbadinet al.1984).

Température électronique

La température électroniqueTe peut être estimée grâce au rapport des raies [OIII] :

Te =
3;29104

ln( R
8;3)

et R=
I([OIII ]λ5007)+ I([OIII ]λ4959)

I([OIII ]λ4363)
(2.9)

Densité électronique

La densité électroniqueNe est déterminée grâce au rapport des raies [SII] :

R[SII] =
I([SII]λ6717)
I([SII]λ6731)

(2.10)

Les valeurs de la densité électroniqueNe sont tirées de Osterbrock (1989) d’après les différentes
valeurs que prendR[SII].

Abondance en oxygène

Le rapport O/H se mesure à partir de l’intensité des raies interdites [OII] et [OIII]. L’émissivité
des ions dépend de la température électroniqueTe de façon exponentielle, [OIII]λ5007 dépend
fortement deTe :

I([OIII ]λ5007)
I(Hβ )

=
NO++

NH+
� f (Te) (2.11)
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TABLEAU 2.7 – COEFFICIENTS D’ EXTINCTION.
Iden. λ (Å) f (λ )
[OII ] 3726+3729 +0,315
H10 3798 +0,290
H9 3835 +0,280
[NeIII] 3869 +0,270
HeI+H8 3889 +0,265
[NeIII]+H7 3967+3970 +0,235
HeI 4026 +0,225
[SII] 4068+4076 +0,210
Hδ 4102 +0,200
Hγ 4340 +0,135
[OIII ] 4363 +0,130
HeI 4388 +0,125
HeI 4471 +0,105
NIII 4640 +0,055
[FeIII ] 4658 +0,050
HeII 4686 +0,045
[FeIII ] 4702 +0,040
[ArIV ]+HeI 4711+4713 +0,035
[ArIV ] 4740 +0,030
Hβ 4861 +0,000
HeI 4922 �0,010
[OIII ] 4959 �0,020
[OIII ] 5007 �0,030
[NI] 5198+5200 �0,075
HeII 5411 �0,115
[NII ] 5755 �0,190
HeI 5876 �0,210
[OI] 6300 �0,285
[OI] 6363 �0,300
[NII ] 6548 �0,330
Hα 6563 �0,335
[NII ] 6583 �0,340
HeI 6678 �0,360
[SII] 6717 �0,370
[SII] 6731 �0,370
HeI 7065 �0,400
[ArIII ] 7135 �0,410
[OII ] 7320+7330 �0,435
[ArIII ] 7751 �0,480
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Pratiquement Pagelet al. (1992) fournissent les approximations trois niveaux suivantes :

12+ log

�
O+

H+

�
= log

�
I([OII ]λ3726)+I([OII ]λ3729)

I(Hβ )

�
+5;890

+1;676
t2
�0;40log(t2)+ log(1+1;35x) (2.12)

12+ log

�
O++

H+

�
= log

�
I([OIII ]λ4959)+I([OIII ]λ5007)

I(Hβ )

�

+6;174+ 1;251
t �0;55log(t) (2.13)

où t = Te=104 , t2 =
2

t�1+0;8 et x= 10�4Net
�0;5
2 .

L’introduction de la températuret2 dans les calculs est due au fait que la températureTe est
représentative de la région de la nébuleuse où on trouve les ionsO++, Ne++ et Ar++, mais
pas de la région où se trouvent les ionsO+, N+ et S+. On introduit donc une correction de
la température électroniqueTe sous la forme du termet2, basée sur les calculs du modèle de
Stasínska (1990), qui permet de prendre en compte la région où se trouvent les ions de plus
basse ionisation.
Le rapport O/H est donné, de façon générale pour les régions HII classiques (où l’oxygène est
sous forme O+ et O++ seulement), par :

O
H

=
N(O+)

N(H+)
+

N(O++)

N(H+)
(2.14)

2.6.7 Création de l’image multi-bandes d’Holmberg II

Dans le cas de l’acquisition d’un spectre de la région HII HSK70 dans Holmberg II, la largeur
de la fente utilisée (6 secondes d’arc) a conservé l’information spatiale réalisant ainsi un spectre
«bidimensionnel». On peut alors reconstituer une image correspondant à chaque raie d’émis-
sion. Pour cela plusieurs traitements sont nécessaires. Il faut bien entendu supprimer les raies
émises par le ciel terrestre. Par ailleurs, la part du continu émis doit également être supprimée.
Pour cela, il suffit de mesurer sa contribution aux endroits où il n’y a pas de raie d’émission,
et d’interpoler les tronçons manquants. Une fois le continu soustrait de l’image, il ne reste plus
que les images de la région dans chaque raie d’émission. Connaissant le décalage vers le rouge
de l’objet, on peut reconstituer des images individuelles de la même portion du ciel. Le résultat
est présenté par la figure 5.7 chapitre 4, page 88.

2.7 Traitement des données X de ROSAT

Certaines données ROSAT sont des observations pointées demandées par notre groupe alors que
d’autres proviennent des archives duMax-Planck-Institut für extraterrestrische Physik(MPE)
rapatriées à Strasbourg viaftp. Ces données sont ensuite traitées grâce au module EXSAS fonc-
tionnant sous MIDAS. L’analyse de ces données permet de déduire plusieurs paramètres phy-
siques des sources observées.
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En utilisant les observations du PSPC, par exemple, on peut obtenir le spectre X d’une source
et ajuster ce dernier à l’aide de différents modèles permettant de déterminer divers paramètres
comme la températurekT (keV), l’index spectral de photonsΓ, le flux, la luminosité,etc. L’uti-
lisation des observations HRI, quant à elle, révèle plus de caractéristiques spatiales sur la source
comme sa position ou son étendue. Dans certains cas, on peut également détecter une variabi-
lité.
Afin d’utiliser ces observations, certaines corrections préalables doivent être effectuées sur les
observations. Elles concernent notemment le mouvement régulier du satellite (wobble), qui a été
introduit afin d’éviter de perdre des photons dans les structures du support du détecteur. D’autre
part, il faut également calibrer les observations pour tenir compte de la sensibilité du détecteur
en fonction de la distance par rapport à l’axe de visée, ainsi que de sa réponse en énergie (dans
la cas du PSPC). Enfin, une dernière correction intervient concernant le temps mort3.

2.7.1 Traitement préalable des observations PSPC et HRI

L’ensemble de fichiers créé par une observation ROSAT contient notemment le fichier des évè-
nements (events) qui relève le temps d’arrivée de chaque photon, sa position, et dans le cas du
PSPC, son énergie. La première étape dans le traitement des données ROSAT est de créer, à
l’aide de ce fichierevents, une image, à partir de laquelle, il sera possible d’extraire plusieurs
informations.

2.7.2 Obtention d’un spectre X observé par le PSPC

Pour créer un spectre PSPC, il suffit d’extraire les photons provenant de la source :Nsourceen sé-
lectionant un disque sur l’image, dans lequel la source est contenue, puis les photons provenant
du fond de ciel et du fond instrumental :Nbkgr en sélectionnant, si possible un anneau autour de
la source4.
La deuxième étape consiste à regrouper les photons de la source dans plusieurs intervalles (bin)
dont la taille est fonction du rapport signal-sur-bruit (S=B) que l’on souhaite obtenir. La statis-
tique de Poisson nous donne :

S
B
=

Nsourcep
Nsource+Nbkgr

(2.15)

On obtient donc un nombre de photons pour chaque intervalle déterminé directement pour un
rapportS=B donné. Un rapportS=B d’au moins 5 est nécessaire afin de pouvoir appliquer la
statistique duχ2 aux ajustements. Malheureusement, l’expérience montre que pour nombre de
sources émettant peu de photons X, ce rapport ne peut être atteint pour un nombre d’intervalles

3Si deux photons arrivent successivement sur le détecteur dans un intervalle de temps inférieur au temps mort,
le deuxième ne sera pas détecté.

4Il faut, bien sûr, éviter d’inclure des photons provenant de la source elle-même ou de toute autre source
avoisinante.
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suffisants vis à vis de la statistique des ajustements. Plus le nombre d’intervalles est faible, plus
le nombre de degrés de liberté est grand ce qui nuit à la qualité de l’ajustement.

2.7.3 Ajustement des observations de spectres X par divers modèles théo-
riques

Les paramètres physiques des sources observées sont obtenus par ajustement de plusieurs mo-
dèles théoriques aux observations. La validité de ces ajustements est fournie par la loi duχ2. On
cherche à minimiser leχ2 en faisant varier les paramètres du modèle, afin de trouver le meilleur
accord possible entre les points observés et ceux fournis par le modèle théorique. La fonction du
χ2 est définie comme une fonction d’un modèley(xi ;a1:::am) dépendant desa1:::am paramètres
et desN quantitésyi (les données) distribués selon une loi normale, où la différence entre le
modèle et les données est normalisée aux déviations standardsσi (les erreurs) des données :

χ2�
n

∑
i=1

�
yi�y(xi ;a1:::am)

σi

�2

(2.16)

Pour définir la qualité d’un ajustement, on se réfère à la valeur duχ2 réduit5 : χ2=ν, où ν est
le nombre de degrés de liberté du système (ν = N�m, m étant le nombre de paramètres du
modèle). D’autre part, l’allure des résidus6 nous dit si les observations sont distribuées réguliè-
rement ou non autour de l’ajustement.
Les principaux modèles utilisés sont décrits dans la section 2.9.

2.8 Traitement des données X d’XMM-Newton

Le XMM-Newton Science Analysing System (SAS) est le logiciel d’analyse des données scien-
tifiques d’XMM-Newton. Il comprend une suite d’outils logiciels pour la réduction, la calibra-
tion et l’analyse des données scientifiques d’XMM-Newton. Le logiciel peut s’utiliser depuis
une ligne de commande ou de manière interactive par une interface graphique. Le SAS est dé-
veloppé et maintenu par le XMM-NewtonScience Operation Centre(SOC) et leSurvey Science
Centre(SSC).
Le SAS effectue le prétraitement initial des données scientifiques d’XMM-Newton et permet
également l’analyse scientifique des observations : les modules sont utilisés dans une configu-
ration fixe pour le traitement des données d’XMM-Newtonvia le pipeline(Chapitre 7, Section
7.1, page 103) et peuvent être utilisés dans une configuration interactive par l’observateur pour
mener à bien ses propres analyses.
Le SAS est divisé en tâches individuelles. Chaque tâche est dédiée à un aspect de l’analyse
des données. Certaines de ces tâches sont associées à travers des chaînes spécifiques aux divers
instruments qui permettent à l’observateur d’appliquer une séquence d’opérations communes
aux données. Ces tâches permettent d’obtenir, au final, des courbes de lumière et des spectres.

5Plus leχ2 réduit est proche de 1, plus l’ajustement est satisfaisant.
6Les résidus sont les différences normalisées à l’ajustement entre le modèle et les observations.
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Les spectres obtenus sont analysés grâce à XSPEC qui permet de réaliser des ajustements de
modèles plus ou moins complexes.
La section suivante décrit brièvement les différents modèles utilisés.

2.9 Principaux modèles théoriques utilisés pour l’ajustement
des spectres X

Le faible taux de comptage des sources étudiées dans cette thèse conduit à utiliser des modèles
simples comme une loi de puissance, une exponentielle, unBremsstrahlungthermique, ou en-
core un modèle d’émission d’un plasma chaud optiquement mince (de type Raymond & Smith
(1977)), combinés à une loi d’absorption galactique. Il est parfois nécessaire de combiner plu-
sieurs de ces modèles pour des sources qui ont des composantes multiples.

2.9.1 Absorption galactique

L’absorption galactique est modélisée en utilisant les sections efficaces de Balucinska-Church
& McCammon (1992) par :

M(E) = e�NH σ(E) (2.17)

oùσ(E) est la section efficace d’absorption photoélectrique etNH la colonne de densité.
Le modèle final sera de la formeM(E)�A(E), oùA(E) est le flux de photons encm�2s�1keV�1

du modèle utilisé.

2.9.2 Loi de puissance

Une loi de puissance ne reflète pas un mécanisme physique en soi, cependant le fait qu’un
spectre soit aussi bien ajusté par une telle loi signifie qu’il peut correspondre à un rayonnement
synchrotron ou à un rayonnement Compton inverse.
Le rayonnement synchrotron produit un spectre continu dû à des électrons très rapides qui
spiralent autour d’une ligne de force magnétique. Il s’agit d’un spectre non thermique observé
en particulier dans les étoiles à neutrons et les quasars.
Le rayonnement Compton inverse correspond à un électron très rapide se dépaçant dans un gaz
de photons, qui entre en collision avec un photon et lui transfère ainsi une partie de son énergie.
Un photon plus énergétique est alors produit à une longueur d’onde plus courte. Cet effet est
observé en particulier dans les galaxies actives.
Pratiquement, le modèle est de la forme :

A(E)dE= K

�
E

1keV

��Γ
dE (2.18)

où K est l’amplitude du flux définie pour l’énergie de référence de 1keV encm�2s�1keV�1 et
Γ l’index spectral de photon.
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2.9.3 Corps noir et disque multi-couleurs

Le spectre d’un objet rayonnant comme un corps noir est représenté par la loi de Planck. On
peut également modéliser un disque d’accrétion comme une superposition de plusieurs lois de
Planck, puisqu’il s’agit d’un objet rayonnant comme un corps noir présentant un gradient de
température, d’où l’appellation de disque multi-couleurs.
Un spectre de corps noir est de la forme :

A(E)dE= K
8;0525E2

T4
�

e
E
kT �1

� dE (2.19)

où kT est la température du rayonnement enkeV et K = L39=D10 où L39 est la luminosité de la
source en unité de 1039ergs�1 et D10 la distance de la source en unités de 10kpc.
Le spectre disque multi-couleurs ou disque corps noir décrit la radiation optiquement épaisse
d’un disque d’accrétion géométriquement mince autour d’un objet compact de masse M.
La luminosité de radiation d’un anneau élémentaire d’épaisseurdr est 4π rdr σ T(r)4 où σ est
la constante de Stefan-Boltzman. En égalant ceci à la libération d’énergie nécessaire à la matière
du disque pour tomber d’une distancedr soit 0;5GMṀ dr=r2, on obtient (Hayakawa 1981) :

T(r) =

�
3GṀ M
8π σ r3

� 1
4

(2.20)

où G est la constante de gravité etṀ le taux d’accrétion. Un traitement plus exact (Shakura &
Sunyaev 1973) donne :

T(r) =

�
3GṀ M
8π σ r3

� 1
4

0
@1� 1q

r
Rc

1
A

1
4

(2.21)

où Rc est le rayon critique (généralement proche de celui de l’objet compact) en dessous du-
quel le moment angulaire est transféré vers l’intérieur. Le spectre composite émis par un tel
disque s’écrit comme la superposition de divers corps noirs provenant des différents anneaux
élémentaires composant le disque. En intégrant du rayon intérieurRin au rayon extérieurRout,
en supposant queRin� Rc, on obtient (Mitsudaet al.1984) :

A(E)dE =
cosθ
D2

Z Rout

Rin

2π rB(E;T)drdE (2.22)

=
8π R2

in cosθ
3D2

Z Tin

Tout

2

�
T
Tin

�� 11
3

B(E;T)
dT
Tin

dE (2.23)

oùB(E;T) est la distribution de Planck,θ l’angle sous lequel on voit le disque etD la distance
qui nous sépare de l’objet.
Pratiquement,Tout est généralement bien en dessous du domaine d’énergie X, et le spectre est
donc essentiellement déterminé par les deux paramètresTin et K = (Rin=D)2cosθ .
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2.9.4 Bremsstrahlung thermique

Le rayonnement modélisé par unBremsstrahlungthermique est de type libre-libre (à l’équilibre
thermique). Les électrons libres arrivent dans un plasma thermique (ions) et sont freinés par
les ions positifs et déviés, provoquant l’émission d’un rayonnement dont l’énergie dépend de la
vitesse des ions. UnBremsstrahlungthermique est aussi produit lorsqu’il y a interaction entre
des particules chargées très rapides et un gaz.
Le spectre est de la forme :

A(E)dE= Ae
E�E0

T
E
E0

g(E;T;HEH)

g(E0;T;HEH)
dE (2.24)

où g est le facteur de Gaunt (Kellogget al.1975),A l’amplitude du flux pour l’énergie de réfé-
renceE0 = 1keVenphotonscm�2s�1keV�1, HEH l’abondance de l’hélium relative à l’hydro-
gène etT la température enkeV. XSPEC fournit deux paramètres qui sontT et l’amplitude de
normalisationK = (3;0210�15=(4π D2))

R
nenI dV exprimée encm�5 où D est la distance de

la source encmet ne, nI la densité électronique et celle des ions respectivement encm�3 avec
une abondance en héliumHe=H = 8;5%.

2.9.5 Plasma Raymond-Smith

Un rayonnement ajusté par un modèle Raymond-Smith (Raymond & Smith 1977) est celui d’un
plasma chaud optiquement mince en équilibre collisionnel. Les spectres calculés par ce modèle
s’appliquent à des régions chaudes du milieu interstellaire, comme les restes de supernova ou
les couronnes stellaires. Ce modèle tient compte du spectre de recombinaison (transitions lié-
libre), du Bremsstrahlung(transitions libre-libre) pour le continu qui est surtout dominé par
l’émission des raies permises (transitions lié-lié).
Un spectre Raymond-Smith est de la forme :

A(E)dE= K Λ(E;T;Metals)dE (2.25)

où T est la température du plasma enkeV, Λ la fonction de refroidissement estK l’amplitude
de normalisation encm�5, K = (10�14=(4π D2))

R
nenH dV où D est la distance de la source

en cm et ne et nH la densité électronique et celle de l’hydrogène respectivement exprimée en
cm�3. L’abondance en hélium est fixée à la valeur cosmique et celle des métaux est donnée par
le paramètreMetals.
Alternativement, on peut également utilisé le modèle MEKAL (Meweet al. 1995) qui utilise
des paramètres mis à jour.

Remarque

La suite de ce texte fait très peu référence aux observations X, car malheureusement, les ob-
servations XMM-Newton des objets étudiés ici sont arrivées très tardivement, et il n’a pas été
possible de procéder à leur réduction dans le temps imparti à ce travail de thèse à part l’ob-
servation de NGC 5408 X-1 (Chapitre 4, Section 4.1.2, page 68) qui a été délivrée à temps.
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Néanmoins, il m’a paru important de parler des méthodes de réduction utilisées pour les obser-
vations X, tant pour les observations de ROSAT qui ont constitué un travail préliminaire que
pour les nouvelles observations obtenues avec XMM-Newton.
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Présentation de l’échantillon
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3.1 Perspectives du suivi optique

On ne trouve des ULX qu’en-dehors du Groupe Local. Ceci implique que leur contrepartie op-
tique est probablement faible, même s’il s’agit de la variété des binaires X massives les plus
brillantes. Une étoile O compagnon (pour laquelleMV ��5) aurait une magnitudeV > 22mag
à la distance de 3Mpcpour l’ULX la plus proche. Cette perpective peu encourageante explique
pourquoi peu de suivis optiques d’ULX aient été rapportés jusqu’à présent.
Les effets des interactions possibles entre les sources X et le milieu interstellaire diffus sont
potentiellement plus spectaculaires. L’exemple le plus connu est la nébuleuse radio W 50 (Dub-
neret al. 1998) autour de l’énigmatique SS 433. Cette nébuleuse galactique non-thermique se
présente comme une bulle sphérique (Figure 3.1) avec deux extensions latérales, les «oreilles»,
qui se sont formées par l’interaction des jets avec le gaz environnant. L’extension spatiale de
60�120pc est celle d’un grand reste de supernova qu’on pourrait facilement résoudre à une
distance de plusieursMpc.
Une autre possibilité d’interaction entre la source X et le milieu interstellaire serait la photoio-
nisation du gaz interstellaire par la source X (Chapitre 5).
Un autre sujet concerne l’association inattendue de plusieurs restes de supernova (SNR) avec
des ULX (Miller 1995, La Parolaet al.2001, Snowdenet al. 2001) qui, dans plusieurs cas, se
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FIGURE 3.1 – IMAGE RADIO DE SS 433 W 50, DUBNER et al. (1998).

révèlent être variables sur de courtes périodes de temps. Il faut noter que le critère de sélection
optique des restes de supernova par Matonick & Fesen (1997) était entièrement basé sur l’in-
tensité relative des raies de basse ionisation[SII] par rapport à la raie de recombinaisonHα . Un
autre point très intéressant concerne la taille impressionnante de certains de ces SNR (Chapitre
4).

3.2 Observations optiques

La première étape de ce travail consiste à sélectionner un échantillon de sources X ultra-
lumineuses appartenant à des galaxies proches (distantes de moins de 10Mpc) principalement
à partir de la liste de Fourniol (1997) et en se basant également sur la compilation de positions
HRI de Roberts & Warwick (2000). A l’époque des observations, aucune position de Chan-
dra n’était disponible, il a donc fallu corriger méticuleusement les positions en superposant le
catalogue HRI aux images de l’atlas du Digitized Sky Survey disponible grâce à Aladin (Bon-
narelet al.2000) à l’Observatoire de Strasbourg. Puisque la plupart des images X contiennent
plusieurs sources qui peuvent être associées à des étoiles d’avant-plan ou à des noyaux actifs
(NAG) d’arrière-plan, il a été possible d’améliorer les positions des sources jusqu’à une préci-
sion de 3” ou mieux.
Pour des raisons évidentes, les ULX situées dans des galaxies vues par la tranche ou dans des
régions très absorbées n’ont pas été observées à quelques exceptions près. Ces sources néces-
sitent l’utilisation d’une instrumentation infrarouge, comme dans le cas de l’ULX dans M 82
dont l’observation infrarouge a révélé un jeune amas d’étoiles compact à la position de la plus
lumineuse des ULX de cette galaxiestarburst(Ebisuzakiet al.2001).
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Les observations optiques ont été menées durant plusieurs campagnes (voir Tableau 2.2, Cha-
pitre 2, page 34) à l’ESO, au CFHT, et à l’OHP. Les possibilités de changement de mode rapide
duESO Multi-Mode Instrument(EMMI) et des instruments MOS et OSIS du CFHT permettant
de passer directement de l’imagerie à la spectroscopie ont été d’une importance capitale. Il était
ainsi possible d’obtenir l’information spectrale sur une source sélectionnée photométriquement
dans une même nuit. Les filtres standards incluaient les bandes B, R et Hα , qui permettent d’ob-
tenir des images couleurs et en bande d’émission, et les bandes U et V dans quelques cas.
Les paragraphes suivants ainsi que les deux prochains chapitres présentent les résultats obte-
nus grâce aux observations optiques de l’environnement des ULX dont certains sont également
présentés dans Pakull & Mirioni (2002). Ces résultats sont classés selon cinq catégories :
– sources d’avant ou d’arrière-plan (Section 3.3) ;
– sources sans contrepartie observée (Section 3.4) ;
– sources avec contrepartie possible (Section 3.5) ;
– sources associées à des bulles de gaz ionisé (Chapitre 4) ;
– sources X qui ionisent le gaz environnant (Chapitre 5).

3.3 Sources X d’avant ou d’arrière-plan

Les luminosités X des différentes sources ont été mesurées en considérant que l’objet appartient
à la galaxie «hôte». Il est bien évident que si la source en question est un objet d’avant-plan la
luminosité X est surestimée. D’un autre côté, il se peut aussi que la source X soit un noyau actif
et donc un objet d’arrière-plan, dans ce cas, la source n’a rien d’une ULX.

3.3.1 NGC 4258 X-24

Certaines des sources sélectionnées se sont révélées être des objets tout à fait «ordinaires»
comme c’est par exemple le cas pour NGC 4258 X-24 (Vogler & Pietsch 1999). L’observation
optique réalisée à l’OHP de la source X dans NGC 4258 a permis d’identifier cet objet comme
étant un noyau actif de galaxie dont la position est 12h19min23:3s +47˚09041”. Ce NAG,
dont le spectre CARELEC (Figure 3.2) donne un décalage vers le rougez= 0;52, est le troi-
sième rescensé dans la direction de NGC 4258 avec les deux quasars déjà connus Q J1219+473,
z= 0;654 et Q J1218+472,z= 0;398 (Véron-Cetty & Véron 2001) qui sont situés de part et
d’autre du noyau de la galaxie.

3.4 Sources X sans identification

Pour quelques ULX, les observations optiques ne montrent pas d’objets intéressants ou de gaz
ionisé dans le voisinage de la source.
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FIGURE 3.2 – SPECTRECARELEC DU QUASAR DANS NGC 4258. L’identification des
raies caractéristiques d’un quasar permet d’estimer son redshift.

3.4.1 NGC 1365 X-1

NGC 1365 est une galaxie spirale barrée considérée comme étant une Seyfert 1,5 par Véron
et al. (1980) qui ont observé une large raie d’émission Hα . Autour du noyau actif, des rapports
de raies correspondant à des régions HII indiquent la présence de régions de formation d’étoiles.
La source NGC 1365 X-1 est une source X très lumineuse (LX = 41040ergs�1) et très variable,
d’un facteur 10 sur quelques mois (Komossa & Schulz 1998). Les observations optiques ne
révèlent aucune émission Hα à la position de cette source mais seulement une concentration
d’étoiles faiblement visible (Section A.5) à la position de la source X (V � 22,MV ��9;6).

3.4.2 NGC 4559 X-10

NGC 4559 est une galaxie spirale proche (d = 9;7Mpc) dont les observations du PSPC de
ROSAT révèlent dix-sept sources dont deux ULX dénommées X-7 et X-10 de luminosité X
respective 61039ergs�1 et 71039ergs�1 (Vogleret al.1997).
X-10 a toujours été associée au noyau de la galaxie, néanmoins, notre analyse des observations
du HRI de ROSAT et les récentes observations Chandra montrent qu’en réalité, la source est
distante du noyau de plus de 8” soit 400pc à la distance de NGC 4559. Les images optiques
(Section A.14) montrent plusieurs régions HII dans le voisinage de la source X, mais aucune
contrepartie évidente. L’environnement de la source est composé de nombreuses régions HII , et
on observe une région de formation d’étoiles dans le centre de la galaxie, on voit également une
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population plus ancienne. Il est imposssible de dire si l’objet appartient à la population jeune
ou à celle plus ancienne.

3.4.3 NGC 4861 X-1

NGC 4861 est une galaxie naine bleue possédant un énorme complexe de régions HII (D �
1kpc) au sud-ouest (Noeskeet al. 2000). Les deux ULX de NGC 4861 X-1 et X-2 (LX �
61039ergs�1, Fourniol 1997) sont très proches l’une de l’autre et semblent faire partie d’une
région HII géante.
X-1 n’est pas exactement dans une région HII mais son environnement est constellé de petites
régions HII . L’émission est très faible dans la boîte d’erreur, et l’émission Hα est peut-être très
légèrement plus forte à la position de la source X.

3.4.4 M 83 X-30

M 83 est une galaxie spirale barrée qui abrite un noyau actif. A part le noyau de M 83, X-30 est
la source la plus lumineuse en X avecLX = 3;81039ergs�1 (Immleret al.1999). Il n’y a pas de
région de formation d’étoiles dans l’environnement de cette source comme Immleret al.(1999)
l’avaient remarqué. On peut voir un objet proche étendu (D = 4” soit D = 170pc à la distance
de M 83, d=8,9 Mpc) qui semble être un amas globulaire.

3.4.5 NGC7714 X-2

NGC 7714 est une galaxie spirale Sb, considérée comme une galaxiestarbursttypique (Weed-
man et al. 1981) en interaction avec la galaxie NGC 7715. Gonzalez-Delgadoet al. (1995)
montrent à travers leur étude spectroscopique dans le domaine optique, que la galaxie toute
entière est le siège d’une intense formation d’étoiles, et plus particulièrement au niveau de son
noyau. X-1 est est le noyau de la galaxie NGC 7714. Par contre X-2 (LX � 81040ergs�1, Papa-
deros & Fricke 1998) se trouve dans un bras de la galaxie, mais les observations ne permettent
pas d’identifier de contrepartie.

3.5 Sources X et contrepartie optique possible

3.5.1 IC 2574 X-1

La morphologie du complexe géant de régions HII de la galaxie naine IC 2574 (appartenant
au groupe de M 81) est similaire à celle observée pour NGC 4559 X-7. L’environnement de
la source est composé de nombreuses régions HII à très haut taux de formation d’étoiles et
sa population stellaire représente la population jeune typique d’unstarburstrécent. La forte
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émission X a été associée à la région étendue de plasma chaud dans une coquille supergéante en
expansion (Walteret al. 1998) et sa position coïncide avec un trou dans l’émission HI. Walter
et al. (1998) estiment la luminosité X de IC 2574 X-1 àLX � 21038ergs�1. Cependant, nos
observations obtenues sur le ROSAT HRI ne mettent en évidence aucune extension de la source,
et l’image Chandra confirme que l’émission est ponctuelle.
Par ailleurs, les observations optiques tendent à attribuer à la source X une contrepartie stellaire
distante de cette région HII . En effet, on observe deux objets très bleus dans le cercle d’erreur
(Section A.11),B�R=�0;24 et�0;18 respectivement.

3.5.2 NGC 4449 X-1

NGC 4449 est une galaxie naine irrégulière de type magellanique qui comporte des sites de
formation d’étoiles liés à des associations OB, des régions HII géantes, des larges structures
de filaments en Hα , des SN et des SNR (Hunter 1984, Hunter & Gallagher 1990 et Hunter &
Gallagher 1992). Vogler & Pietsch (1997) ont réalisé des observations X avec le HRI et le PSPC
de ROSAT et donnent une luminositéLX = 31038ergs�1 pour la source X-1.
Les observations optiques montrent une source très brillante à la position Chandra de la source
X (Section A.12) identifiée comme étant le jeune amas d’étoilesno21 que Gelattet al. (2001)
ont observé avec le télescope spatial Hubble (D� 1” soit D� 3pcetV = 20;5 soitMV =�7).

3.5.3 NGC 4559 X-7

La description de la galaxie est présentée dans la Section 3.4.2, page 62.
X-7 est située dans un complexe de régions HII isolé dans la périphérie de la galaxie, mais sa
position ne correspond à aucune des nébuleuses brillantes. On observe un objet bleu (B� 21;9
etR� 21) près de la position de la source X qui pourrait être la contrepartie recherchée (Section
A.13).

3.5.4 NGC 4631 H7

NGC 4631 est une galaxie spirale proche (d = 7;5Mpc) visible par la tranche qui possède de
nombreuses régions HII dans le plan (Crillon & Monnet 1969) et une région centrale poussié-
reuse qui émet fortement en infrarouge (Aaronson 1978). Ekers & Sancisi (1977) ont découvert
un halo radio non-thermique étendu.
La source X semble appartenir à un complexe de régions HII assez vaste, et sa contrepartie
optique pourrait être l’objet brillant (V � 19) proche de la position X (Section A.15), même si
l’astrométrie de l’image optique n’est pas aussi précise qu’on pourrait le souhaiter, car il n’y a
pas beaucoup d’étoiles référencées dans le catalogue USNO pour ce champ. Vogler & Pietsch
(1996) positionnent la source H7 dans le complexe de régions HII CM37 et CM38 de Crillon &
Monnet (1969), les images optiques obtenues au CFHT montrent que H7 se situe au nord de la
région HII CM37.
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3.5.5 NGC 4861 X-2

Dans le cercle d’erreur sur la position de X-2, on trouve une région HII très intense (Section
A.16) et très grande (D� 1kpc) dans laquelle Dinerstein & Shields (1986) détectent la signature
d’étoiles Wolf-Rayet dans le spectre optique. Motchet al. (1994) y détectent également la raie
étroite HeIIλ4686. Dans le continu, on voit trois objets (Section A.16) qui ne sont pas des
étoiles mais des super-amas d’étoiles (MB � �14 à�13 etMR� �15 à�14) qui pourraient
résulter d’une fusion ou de l’interaction de plusieurs objets.

3.5.6 NGC 7793 P13

NGC 7793 est une galaxie spirale Sd appartenant au groupe de galaxies du Sculpteur. Son noyau
est très mince et montre une structure spirale filamentaire qui se noie dans les très nombreuses
régions HII .
La source X P13 (LX = 91038ergs�1, Read & Pietsch 1999) est située sur le bord sud de la
galaxie. On observe une nébuleuse très faible au nord-ouest de la position X, à la limite du
cercle d’erreur, et quelques objets stellaires très faibles (à la limite de l’instrumentation) autour
de la position X.

3.5.7 M 101 S8

M 101 est une galaxie spirale très similaire à notre Galaxie. De plus, les faits qu’elle soit proche
(d = 7;2Mpc), qu’elle se présente de face et que l’extinction Galactique soit très faible dans
sa direction en fait un excellent laboratoire pour l’étude des propriétés des sources X. M 101
possède cinq régions HII géantes qui avec le noyau semblent être les objets dominants.
M 101 S8 observée par Williams & Chu (1995) est la source individuelle la plus brillante en X
du groupe de galaxies M 101 après NGC 5204 X-1 avecLX = 21039ergs�1 (Wanget al.1999).
Cette source est proche de la région HII Searle 12 (Searle 1971). Néanmoins, on ne trouve dans
le cercle d’erreur que des objets faibles visibles dans le continu dont l’un pourrait être la contre-
partie recherchée (Section A.21).

La nature de ces objets reste un parfait mystère. S’agit-il de binaires X dont la contrepartie
optique est trop faible pour être détectée, ou plus simplement d’objets d’arrière-plan (quasars,
amas de galaxies) qui ne sont pas assez visibles en optique ?
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Chapitre 4

Sources X Ultralumineuses et nébuleuses
ionisées
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La découverte de nébuleuses ionisées dans l’environnement de nombreuses ULX fut une sur-
prise. Ce chapitre présente ces nébuleuses et donne des informations sur les contreparties op-
tiques possibles.

4.1 Observations de nébuleuses et bulles de gaz ionisé

4.1.1 NGC 55 X-7

NGC 55 est une galaxie spirale barrée qui appartient au groupe du Sculpteur qui est vue par la
tranche.
Schlegelet al. (1997) ont observé plusieurs sources X dans NGC 55 avec le PSPC de ROSAT,
dont la source très lumineuse X-7 (LX � 21039ergs�1).
On trouve deux objets dans le cercle d’erreur, dont celui qui est situé le plus au sud est le plus
bleu (Section A.1). L’un de ces deux objets pourrait être la contrepartie recherchée.
Ce qui est plus intéressant, est sûrement la découverte d’une nébuleuse ionisée au sud de la
positon Chandra, d’un diamètreD� 5” soit D� 40pcà la distance de NGC 55 (d = 1;6Mpc).
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4.1.2 NGC 5408 X-1

NGC 5408 est une galaxie naine irrégulière considérée comme une région HII extragalatique qui
semble connaître un violent sursaut de formation d’étoiles (Bohuskiet al.1972). NGC 5408 est
une des premières galaxies naines a avoir été observée avec Einstein. Le fait que cette galaxie
soit très brillante en rayons X et qu’elle soit de faible métallicité a fait pensé que si toutes les
galaxies de ce type sont brillantes en X, elles doivent fortement contribuer au fond X (Griffiths
& Padovani 1990).
La source X NGC 5408 X-1 très lumineuse (LX � 21040ergs�1) a toujours été considérée
comme étant une superbulle (Fabian & Ward 1993, Fourniol 1997) mais l’observation Chandra
montre que la source est ponctuelle. Cependant, les observations Hα révèlent une région HII à
la position X, d’un diamètre de 3” soit 120pc à la distance de NGC 5408 (d = 8Mpc) dont la
luminositéLHα = 61037ergs�1.

Par ailleurs, NGC 5408 X-1 est la seule source pour laquelle l’observation par XMM-Newton a
été délivrée suffisamment tôt pour avoir pu être réduite. Le spectre X est très bien ajusté par un
modèle combinant un disque corps noir et une loi de puissance. L’ajustement donne une tem-
pérature du disquekTin = 0;19� 0;1keV ce qui correspond à un rayon intérieurRin

p
cos i=

11000�3000km(i est l’inclinaison du disque par rapport à l’observateur) et un index de pho-
ton Γ = 2;4, ce qui est très proche des valeurs obtenues par Colbert & Mushotzky (1999) soit
kTin = 0;13keV et Γ = 2;45.
Comme on peut le voir, la températurekTin est très basse. Si on se réfère au diagrammekTin�LX

de Wataraiet al. (2001), le domaine auquel appartient NGC 5408 X-1 n’est même pas repré-
senté. En effet, une températurekTin = 0;19keV et une luminositéLX � 21040ergs�1 corres-
pondrait à un objet de plusieurs centaines de masses solaires avec un taux d’accrétion extrême-
ment faible.
Cette situation est très similaire à celle observée par Chandra pour l’ULX P098 dans la ga-
laxie M 101, pour laquelle Mukaiet al. (2002) trouvent une température de disque corps noir
kTin� 0;18keVet un rayon interne du disqueRin � 4400km. La faible température et la grande
luminosité de ces sources sont toutes deux compatibles avec l’hypothèse d’un trou noir de masse
intermédiaire qui accrète à des taux inférieurs à la limite d’Eddington. Par ailleurs, Mukaiet al.
(2002) observent de grands changements dans le rayon du disque d’accrétion alors que la lumi-
nosité varie peu. Ils comparent cette situation à celle de l’évolution des novæ classiques dans la
phase de luminosité bolométrique constante et à la variabilité X des sourcessuper-soft. L’éner-
gie nucléaire conduit une forte éjection de matière, ce vent est optiquement épais, ce qui fait
que le spectre observé est déterminé par le rayon de dernière diffusion. Quand le taux de perte
de masse est plus grand, le rayon photosphérique effectif est grand, et par conséquent la tempé-
rature observée basse. Quand le taux de perte de masse est plus faible, la photosphère est plus
petite, et on voit donc une température plus élevée.

4.1.3 M 81 X-6

M 81 est une galaxie spirale proche dont le noyau est proéminent et qui possède des bras spiraux
très bien définis. M 81 abrite un noyau Seyfert peu lumineux dont l’émission X a été décrite par
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Elvis & van Speybroeck (1982). Fabbiano (1988) rapporte également la présence de plusieurs
autres sources individuelles observées par Einstein, dont X-6 qui est située au sud de la galaxie,
dans un des bras spiraux. M 81 X-6 a également été observée avec le PSPC et le HRI de ROSAT
- Immler & Wang (2001). La position de cette source très lumineuse (LX = 1;51039ergs�1) a
récemment été affinée par les observations Chandra de Swartzet al. (2002).
Matonick & Fesen (1997) recensent deux nébuleuses Hα autour de la position de la position
X qui dénomment 22 et 23. Ils assimilent ces nébuleuses à des restes de supernova d’après le
rapport [SII]/Hα élevé (0,85 et 1,21 respectivement). L’image de l’environnement de la source
(Figure 4.1) indique que ces deux nébuleuses font partie d’une même bulle de grande dimension

FIGURE 4.1 – M 81 X-6

(� 260�350pc) dont la luminositéLHα = 1;61037ergs�1.
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4.1.4 IC 342 X-1

Cette galaxie spirale très rougie (E(B�V)� 0;4), située à une distanced = 4;5Mpc, possède
deux sources X ultra-lumineuses (ULX) qui, selon Kubotaet al. (2001), montrent des transi-
tions spectrales X mou/dur caractéristiques de candidats trous noirs.
Les positions de ces sources proviennent des observations ROSAT HRI de Bregmanet al.
(1993). La figure 4.2 montre une nebuleuse en forme de «dent» relativement isolée («The Tooth

FIGURE 4.2 – IC342 X-1. Le cercle d’erreur inclue la partie la plus lumineuse de la nébu-
leuse qui montre des raies de basse excitation très fortes.

Nebula», Pakull & Mirioni 2002), à la position de IC 342 X-1 (LX = 0;6� 1;91040ergs�1).
Les dimensions de la nébuleuse sont de� 230�420pc, et notre spectre montre des rapports
d’intensité de raies comparables à ceux d’un SNR : [SII]/Hα=1,2 et [OI]λ6300/Hα=0,4. On
peut voir deux étoiles proches de la position X (B= 20;4 et 20;2) et peut-être une troisième un
peu plus à l’ouest.
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4.1.5 Holmberg IX X-1

Holmberg IX est un compagnon nain de la grande galaxie spirale M 81, ce qui explique que la
source X Holmberg IX X-1 soit aussi connue sous le nom de M 81 X-9.
A la position de cette source, Miller (1995) a remarqué la présence la nébuleuse MH 9/10 (Mil-
ler & Hodge 1994) en forme de coquille (LHα = 81037ergs�1), et a suggéré une nature de SNR
(multiple), bien que sa dimension (250�360pc) soit plutôt grande. Cependant, en analysant les
données X d’archive depuis une vingtaine d’années La Parolaet al. (2001) ont pu montrer que
l’émission X varie grandement avec des changements spectraux correspondant à des candidats
trous noirs.
La figure 4.3 montre que la nébuleuse ionisée présente une morphologie qui ressemble de façon

FIGURE 4.3 – HOLMBERG IX X-1. La nébuleuse LH 9/10 englobe M 81 X-9 dans la galxie
naine compagnon Holmberg IX. Le cercle d’erreur HRI inclue un petit groupe d’objets stel-
laires faibles qui pourraient être associés à la source X variable.

frappante aux images radio de SNR en forme de barrique bilatérale (Gaensler 1998). On dis-
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tingue en effet deux lobes (l’un derrière l’autre et peut-être un troisième beaucoup plus faible
au sud-est) qui font penser à W50 autour de SS433. L’objet le plus brillant dans le petit groupe
d’étoiles bleues remarqué par Miller (1995) a une magnitudeB� 22;7 et pourrait être une étoile
de la séquence principale de type précoce. Néanmoins, la forme de cet objet dans le continu (Fi-
gure 4.4) fait plutôt penser à un objet étendu (groupe d’étoiles ou partie de la nébuleuse Hα ?)

FIGURE 4.4 – HOLMBERG IX X-1. Cette image B montre clairement que l’objet visible
dans le continu semble s’étendre dans la direction de l’est.

qui ressemble à ce qu’on observe pour NGC 1313 X-2 (voir Section 4.1.7).
Le spectre optique montre des rapports de raies typiques d’une ionisation due à des chocs
([SII]/Hα=0,7 et [OI]λ6300/Hα=0,22) et un décrément de Balmer Hα /Hβ classique - et non
la curieuse valeur� 1;6 de Miller (1995). D’autre part, le rapport [OIII]λ5007/Hβ est différent
pour les deux hémisphères est et ouest de la nébuleuse, respectivement 2,0 et 3,1.
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4.1.6 NGC 5204 X-1

Robertset al. (2001) ont récemment décrit leurs observations optiques et Chandra de l’ULX
dans la galaxie magellanique NGC 5204. Ils proposent comme contrepartie optique un objet
stellaire relativement brillant (V=19,7), mais sur la base d’une image HST, les mêmes auteurs
(Goadet al. 2002) trouvent désormais plusieurs objets stellaires plus faibles qui pourraient
également être associés à la source X. Notre image multi-couleurs de la figure 4.5 révèle que

FIGURE 4.5 – NGC 5204 X-1. La région qui entoure l’ULX dans NGC5204 contient
beaucoup de régions HII (dont l’une d’elles est le noyau de la galaxie) et une strycture
remarquablement circulaire centrée sur la source X. La position obtenue d’après les données
du HRI de ROSAT correspond tout à fait à la position plus précise fournie par Chandra.

l’étoile de magnitude B=22,2 située sur le bord est du cercle d’erreur est très bleue et pourrait
donc être considérée comme le candidat le plus probable ce qui a été confirmé par Goadet al.
(2002).
Ce qui est peut-être le plus intéressant, est la découverte d’une bulle émettrice de Hα d’un
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diamètre d’environ 300pc. L’anneau est beaucoup plus large que la cavité (D � 140pc) dans
le gaz ionisé remarquée par Robertset al. (2001). Il faut noter que le champ de vue de leur
spectrographe est légèrement plus petit que le diamètre de la bulle. Généralement, on observe
beaucoup de régions HII dans cette galaxie qui connaît un fort taux de formation d’étoiles.

4.1.7 NGC 1313 X-2

NGC 1313 est une galaxie spirale barrée de type tardif SBd dont les bras spiraux contiennent
un très grand nombre de régions HII (Marcelin & Gondoin 1983). Depuis les premières obser-

FIGURE 4.6 – NGC 1313 X-2

vations Einstein de NGC 1313 et d’autres galaxies proches (Fabbiano & Trinchieri 1987), cette
galaxie spirale proche (d=4,5 Mpc) a attiré l’attention de nombreux observateurs en rayons X.
Cette galaxie possède trois ULX (Colbertet al. 1995, Colbert & Mushotzky 1999 et Schlegel
et al. 2000), l’une d’elle (X-3) est la supernova récente SN 1978K. La source la plus brillante
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(X-1) est proche, mais néanmoins clairement distincte du noyau optique, et finalement la source
X-2 distante de 9 kpc du noyau et loin de toute région de formation d’étoiles récente. Pour une
raison quelconque, cette source X a été autrefois considérée comme un des candidats promet-
teurs d’étoile à neutrons isolée de notre Galaxie (Stockeet al.1995).
NGC 1313 X-2 (LX = 1;71039ergs�1, Colbert & Mushotzky 1999) pose une empreinte op-
tique claire d’une activité ULX sur le milieu interstellaire de cette galaxie. La figure 4.6 montre
l’image Hα ,B et R obtenue au NTT sur laquelle on voit une bulle nébulaire de très grand dia-
mètre (570�400pc) dont la luminositéLHα � 31037ergs�1. La vitesse radiale mesurée pour
cette nébuleuse est� 375�10kms�1 et Ryderet al.(1995) mesurent une vitesse radiale à 21 cm
de 385�5kms�1 dans cette région de la galaxie, ce qui confirme que cet objet est réellement
situé dans NGC 13131.
Le spectre de la région ouest montre de relativement fortes raies [OI] et [SII] ([OI]λ6300/Hα=0,19
et [SII]λλ6717,6735/Hα=0,65) qui ont une intensité comparable à celle d’un SNR, comme dans
les cas de IC 342 X-1, Holmberg IX X-1 et M 81 X-6. La largeur à mi-hauteur des raies est de
80kms�1 ce qui indique que l’expansion de la bulle se fait à peu près à la même vitesse.
En ce qui concerne la population stellaire des environs de la source, on peut noter la présence
d’une étoile bleue ou d’un groupe de quelques étoiles non-résolues à la position Chandra qui
pourraient vraisemblablement être la contrepartie optique.

4.2 Restes de supernova et vents

La découverte de nébuleuses autour d’un nombre significatif d’ULX fournit indubitablement
des indices quant aux processus de leur formation et quant à l’histoire de leur perte de masse
qui est due soit à des évènements explosifs, soit à des vents stellaires ou encore à des jets.
L’ULX NGC 1313 X-2 servira d’exemple pour ce qu’on peut déduire des observations optiques.

4.2.1 Reste de supernova ?

En considérant que la nébuleuse de 400pc de diamètre est le reste d’un évènement du type
supernova qui a créé l’étoile compacte, nous pouvons utiliser les relations bien connues de
l’évolution des SNR. La grande extension spatiale suggère que le SNR doit être dans la phase
dominée par la pression, phase ditepressure driven snowplough, où l’évolution des chocs est
décrite par les équations 1.16 et 1.17 de la page 15, et l’énergie est donnée par l’équation 1.18.
La densité du milieu interstellaire autour de la bulle peut être estimée en utilisant les relations
d’échelle de Dopita & Sutherland (1995) du flux radiatif total Hβ (incluant le précurseur) émis
par les chocs interstellaires de vitesse 100v100kms�1

Fβ = 1;710�5v2;35
100 nergcm�2s�1 (4.1)

En y injectant les valeurs observées pour la nébuleuse de NGC 1313 X-2 (R= 200pc, v =
80kms�1, Lβ � 1037ergs�1) on arrive à un âge de� 0;8106ans, une densité de� 0;2cm�3 et

1La vitesse mesurée par rapport au centre de notre Galaxie est de 210�10kms�1 ce qui exclut le fait qu’il
s’agisse d’un objet d’avant-plan.
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une énergie d’explosion impressionante de� 71052ergqui représente� 70 fois l’énergie d’une
supernova classique (Chapitre 1, Section 1.4, page 13).

4.2.2 Superbulle, jets ?

Alternativement, on peut imaginer que les bulles sont gonflées par des vents stellaires ou des
jets, comme ce qui est observé pour SS 433 (voir Chapitre 3, Section 3.1, page 59). Bien que
dans ce cas, les facteurs et exposants changent dans les équations 1.16, 1.17 et 1.18, l’énergie
totale nécessaire et le temps de vie du système sont à peu près les mêmes.
D’après les équations 1.6, 1.7 et 1.8 de la page 12 qui décrivent l’évolution d’une superbulle
avec une injection d’énergie à taux constant, on obtient une luminosité (= 0;5Ṁ v2

vent= jet) du

vent/jet de� 1;51039ergs�1 qui ne pourrait être générée que par un débit relativiste, comme
dans le cas du système SS433. En effet, si on suppose que le débit des jets est au maximum de
� 10�6M�an�1, la vitesse serait au minimum de� 70000kms�1. L’âge du système serait de
� 1;5106ans
Si on observe attentivement, l’image U de NGC 1313 X-2 (page A-10) on remarque deux points
lumineux et diffus de part et d’autre de la position de la source X (un au sud-est et l’autre au
nord-ouest plus proche de la source X), qui correspondent à des parties de la nébuleuse qui
émettent fortement [OII]λλ3726,3729. Si on examine le spectre de la région nord-ouest, on
constate que le rapport [OIII]/Hβ y est particulièrement élevé par rapport à la partie de la nébu-
leuse située plus au sud, [OIII]5007/Hβ = 1;3 contre 0;6. Dopitaet al.(1984) rapportent en effet
que le rapport [OIII]λ5007/Hβ augmentent brusquement pour une vitesse de choc� 80kms�1

(ce qui correspond exactement à la vitesse mesurée) puis se stabilise à� 3 pour des vitesses
plus grandes. Le rapport [OII]λλ3726,3729 augmente également dans ce régime de vitesses de
choc, ce qu’on peut constater sur l’image U où l’émission de ces raies domine l’émission de la
nébuleuse à la position de ces points. De la même façon l’émission de la nébuleuse y est domi-
née par [OIII]λλ4959,5007 dans l’image V. On peut donc en déduire que ces régions pourraient
correspondre à la partie des jets qui rencontre la surface de la bulle (Figure 4.7).
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FIGURE 4.7 – IMAGE COMPOSITE DENGC 1313 X-2EN B, U ET Hα . Le continu B
est représenté en bleu, l’émission dans la bande U en rouge et l’émission Hα en vert. On
constate que dans les régions lumineuses en U, l’émission de la nébuleuse est dominée par
[OII] λλ3726,3729, ce qui pourrait tout à fait correspondre à une configuration de jets (en
rouge) émanant de l’objet.
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Chapitre 5

Nébuleuses photoionisées par l’émission X
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5.1 Le premier cas déjà connu : LMC X-1

Jusqu’à très récemment, la seule nébuleuse photoionisée par l’émission X (X-ray Ionised Ne-
bula, XIN) clairement établie (Pakull & Angebault 1986) est la nébuleuse N159F du Grand
Nuage de Magellan, dans laquelle se trouve le candidat trou noir LMC X-1 (Figure 5.1).
Pour cet objet, les auteurs ont détecté, il y a plus de quinze ans, une region étendue émettant la
raie étroite de recombinaisonHeIIλ4686 qui est exactement centrée sur sur l’étoile O contre-
partie présumée (Figure 5.2). Puisqu’à l’exception des étoiles Wolf-Rayet qui ont des vents
faibles (Pakull 1991), aucune étoile massive n’émet une quantité significative de photons ioni-
santHe+ (hν > 54eV), cette raie de haute excitation doit être produite par la photionisation X.
Nous verrons plus loin (Section 5.3.4, page 86), que la luminosité de la raieHeIIλ4686 permet
d’estimer la luminosité X de la source ionisante.

5.2 NGC 1313 X-1

NGC 1313 X-1 est la source la plus brillante de cette galaxie avecLX = 31039ergs�1 (Colbert
& Mushotzky 1999). X-1 est proche, mais néanmoins clairement distincte du noyau optique.
La figure 5.3 montre une nébuleuse en Hα à proximité de NGC 1313 X-1 qui a un diamètre de



80 Chapitre 5. Nébuleuses photoionisées par l’émission X

FIGURE 5.1 – LE CANDIDAT TROU NOIR LMC X-1 ET LA NÉBULEUSE N159F PHO-
TOIONISÉE PAR L’ ÉMISSION X. L’émission Hα est montrée en rouge. L’étoile O7 de la
séquence principale, contrepartie optique (V � 14;6) est l’étoile la plus faible de la paire
indiquée par la flèche. La source X est enrobée par la région HII N159F de 9�13pc qui
fait partie du complexe N159 dans le Grand Nuage de Magellan.

� 480pcentourée d’un anneau de diamètre� 1400pcet deux plus petites au sud de la position
du ROSAT HRI (D� 150pc).
La fente du spectrographe n’a pas été, placée directement sur la position X, mais au sud de
celle-ci, à l’emplacement des deux nébuleuses (Figure 5.4). Il n’y a pas de contrepartie évidente
mais le spectre longue-fente nous révèle que cette région possède un fort rapport [OI]λ6300/Hα
(> 0;1) indicant la présence de gaz chaud (Te = 104K) faiblement ionisé. Ceci est révélateur
d’une situation où la photoionisation par les rayons X est importante.
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FIGURE 5.2 – SPECTRE DELMC X-1 Cette image est une partie d’un spectre longue-fente
centré sur la contrepartie optique. Ce spectre a été filtré dans la direction spatiale (pour sup-
primer le continu de l’étoile) de manière à montrer la présence de l’émission clairement
étendue de la raie étroite de recombinaisonHeIIλ4686. Cette émission est une des signa-
tures fortes d’une nébuleuse photoionisée par l’émission X. Les raies nébulaires intenses
sont, de gauche à droite,Hγ , Hβ et [OIII ]λλ4959;5007.

FIGURE 5.3 – NGC 1313 X-1
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FIGURE 5.4 – POSITION DE LA FENTE POUR NGC 1313 X-1 ET ÉMISSION DE

(OI)λ6300.
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5.3 Holmberg II X-1 : une nébuleuse ionisée par l’émission X

Une démonstration encore plus remarquable de photoionisation par l’émission X est fournie par
l’environnement interstellaire de la source X très lumineuse (LX � 1040ergs�1) dans la galaxie
naine Holmberg II du groupe M81. Comme pour les autres cas d’ULX, la grande luminosité est
dérivée du flux observé en postulant l’appartenance de l’objet à la galaxie, et plus encore, que
la source émet de façon isotrope.
La source X dans Holmberg II est proche d’une région HII ce qui en fait un objet clé. Cette
source X est connue depuis longtemps et plusieurs études ont été menées sur l’émission Hα et
radio de son environnement.
On trouve les premières études de cette source dans les thèses de Dickow (1995) et Fourniol
(1997) et plus récemment dans Zezaset al. (1999). Tous ces auteurs s’accordent pour dire que
le spectre du PSPC de ROSAT est parfaitement ajusté par un modèle de loi de puissance (index
de photonΓ = 2;63), et une récente observation d’ASCA par Miyajiet al. (2001) favorise un
spectre moins pentu (Γ = 1;89) entre 0,5 et 10 keV, ou un spectre thermique aveckT = 4;8keV.
Fourniol (1997) a montré qu’un modèleBremsstrahlungaveckT = 0;90�0;15keVétait même
une meilleure représentation des données PSPC , et elle a aussi mis en évidence l’association
de cette source avec la région HII HSK 70 (Hodgeet al.1994), une découverte importante qui
a été remarquée indépendemment par Zezaset al. (1999). Cette association est illustrée par la
figure 5.5 où le cercle d’erreur de ROSAT a été superposé à l’image obtenue au CFHT.

Les observations radio à 21 cm montrent dans Holmberg II une structure de grande échelle
en «gruyère» avec des «trous» (Pucheet al. 1992). Ce phénomème, bien que connu (il a été
observé dans notre Galaxie, dans M33,...) n’est pas entièrement compris. Pucheet al. (1992)
prétendent que ces trous sont les anciens lieux de formation d’étoiles, et auraient été créés par
les vents stellaires et les explosions de supernovæ. Pour certains d’entre eux, on observe une
émission HII mais pour d’autres non, il s’agit peut-être des anciennes bulles interstellaires. Ce-
pendant, Rhodeet al. (1999) n’observent pas les amas d’étoiles B, A et F au centre des trous
qui devraient être vus après le sursaut de formation d’étoiles invoqué par Pucheet al. (1992).
Notons qu’Holmberg II X-1 n’est pas située dans un des ces trous.
Dans les observations de ce complexe de régions HII plusieurs se dénotent par une émission
non thermique (Tongue & Westpfahl 1995). En effet, le spectre radio est de la formeFν ∝ να ,
oùα ��0;1 dans le cas d’un gaz thermique, or Tongue & Westpfahl (1995) estiment que pour
HSK70α = �1:0�0;2. On pourrait donc penser que cet objet est un SNR néanmoins la PSF
des observations X ne permet pas de dire si l’objet est étendu ou non.
Par ailleurs, l’émission ultraviolette et optique permet d’estimer l’âge de ces régions à travers
le rapport B-UV d’une part et d’autre part grâce à la mesure de la largeur équivalente de la raie
Hβ (voir section 5.3.2, page 5.3.2). En effet, l’émission FUV (représentative des étoiles) décroît
avec le temps au fur et à mesure que les étoiles les plus brillantes meurent. Grâce à ces consi-
dérations, on peut déduire que les trous observés dans HI ne sont pas dus aux anciens sursauts
de formation d’étoiles (l’ancienne population n’est pas observée) et on peut déterminer l’âge de
chacune des régions HII . Pour HSK70, Stewartet al. (2000) l’estiment à� 3;5�4;5106ans,
d’après B-UV et Hα .
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FIGURE 5.5 – IMAGE TROIS COULEURS DEHSK 70 DANS LA GALAXIE NAINE HOLM-
BERGII. Il s’agit d’une image en trois couleurs : B, R et Hα sur laquelle est superposé le
cercle d’erreur du ROSAT HRI de rayon 5”. La forme de cette nébuleuse ressemble à un
Pied vu en rayons X où l’émission est plus forte dans le Talon.

Plusieurs spectres longue-fente ont été obtenus au cours de cette thèse, à l’OHP et au CFHT.
Le spectre optique de cette nébuleuse est celui d’une région HII de haute ionisation typique des
régions de formation d’étoiles de faible métallicité (Z=Z� � 0;1, Section 5.3.1), excepté pour
les grandes intensités de la raie [O I]λ6300 et particulièrement de la raie d’émission He IIλ4686
qui sont réellement exceptionnelles.

Thèse, L. Mirioni



5.3 Holmberg II X-1 : une nébuleuse ionisée par l’émission X 85

5.3.1 Analyse du spectre optique du Talon de HSK70

Le spectre optique du Talon (voir Annexe A, page A-20) a été dépouillé en suivant la méthode
décrite au Chapitre 2, Section 2.6.6, page 47. Ces résultats ont également été recoupés avec le
programme FIVEL développé par De Robertiset al. (1987).
On mesure ainsi une température électroniqueTe = 20600� 1200K. L’intensité de la raie
I([OIII ]λ4363 étant faible, sa mesure est l’incertitude principale.
D’autre part, les mesures du rapportR[SII] = I([SII]λ6717)=I([SII]λ6731) fournissent une es-
timation de la densité électroniqueNe < 100cm�3. La luminositéLHβ = 21037ergs�1 permet
également de se faire une idée sur la densité avec :

LHβ = hνHβ

Z
NeNpαe f f

Hβ
(T)dV (5.1)

oùhνHβ = 4;0810�12erg, αe f f
Hβ

= 1;6210�14cm3s�1 àT = 20000K (voir plus haut),Ne est la
densité électronique etNp la densité de protons. Soit

< N2
e >=

3LHβ

4π hνHβ αe f f
Hβ

(T)R3
(5.2)

oùR= 17pcest le rayon mesuré de la nébuleuse. Les calculs donnentNe� 25cm�3.

Métallicité

La métallicité est plus importante dans les galaxies massives. En effet, les galaxies les moins
massives ont formé moins d’étoiles et ont donc produit moins de métaux au cours de leur his-
toire, de plus, le super-vent pourrait expulser les métaux formés lors des sursauts de formation
d’étoiles antérieurs et ceux-ci ne sont pas retenus par la faible gravité. On s’attend donc à ce
que la métallicité d’Holmberg II soit faible.
Dans une région HII classique, on trouve l’oxygène sous forme ionisé car le potentiel d’ioni-
sation O0 !O++ e� est de 13,6 eV c.à.d. le même que H0 !H++ e� ce qui signifie que si
H est ionisé, O aussi. On observera donc les ions O+ mais peu d’oxygène neutre. Malgré cela,
on observe une raie interdite [OI]λ6300 relativement intense dans le spectre du Talon, ce qui
montre la présence d’une grande quantité d’oxygène neutre et «chaud». D’autre part, on ob-
serve également une raie intense HeIIλ4686 qui indique que l’oxygène se trouve aussi sous
forme O+++ car le potentiel d’ionisation O++!O++++e� est de 54 eV c.à.d. le même que
He+!He+++e�.
Le rapport O/H est donné par :

O
H

=
N(O+)

N(H+)
+

N(O++)

N(H+)
(5.3)

Puisque dans le cas de la nébuleuse du Talon, une partie de l’oxygène se trouve sous forme
neutre O0 et sous forme hautement ionisé (O+++) en plus des ions O+ et O++, le rapport [O/H]
a été mesuré pour la région HII voisine où l’oxygène est sous forme O+ et O++ seulement.
Malheureusement, la calibration des spectres optiques obtenus au CFHT n’est pas très bonne
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aux faibles longueurs d’onde, c’est pourquoi le flux des raies [OII]λλ3726,3729 n’est connu
qu’à�20% près.
Les mesures donnent[O=H] � 4;810�5 soit Z = 0;07�0;01Z�, Z� étant estimé d’après les
abondances météoritiques par Grevesse & Anders (1989).

5.3.2 Age de la nébuleuse

Les spectres obtenus au CFHT donnent une très bonne mesure du flux Hα et de la largeur
équivalente EW(Hβ ) d’après lesquels on dérive le flux EUV et l’âge équivalent. La nébuleuse
du Talon a une luminositéLHα = 5;61037ergs�1. D’après les modèlesStarburst 99de Leitherer
et al.(1999), EW(Hβ )� 140 mesurée donne un âge� 4106anspour unstarburstinstantané, ce
qui est en accord avec le résultat de Stewartet al. (2000) (voir page 83).

5.3.3 Morphologie de la nébuleuse

L’imagerie (Figure 5.5) révèle une petite région HII contenant plusieurs étoiles massives au
centre, dont on voit quelques unes des plus brillantes (peut-être des supergéantes A et F). Les
images montrent aussi un continu de beaucoup d’autres étoiles moins massives et d’étoiles O.
Comme les observations de Fourniol (1997) avaient fortemment suggéré la présence de la raie
nébulaire de haute ionisation He IIλ4686 dans HSK 70, un spectre fente large (6”) a été obtenu
au CFHT (Figure 5.6). Ce spectre montre très clairement que l’émission de la raie He IIλ4686
est confinée au Talon du Pied et qu’elle a une largeur à mi-hauteur (FWHM) de 2;2” ce qui
corrrespond à 34pcà la distance d’Holmberg II (3,2 Mpc).
A partir de ce même spectre bidimensionnel, il est possible de reconstituer l’image de la nébu-
leuse dans différentes bandes d’émission (Figure 5.7), et de comprendre ainsi la structure des
régions ionisées.
Comme on peut le constater, la région qui émet la raie interdite [OI]λ6300 est décalée vers

l’ouest par rapport à celle qui émet la raie HeIIλ4686 (Figures 5.8 et 5.9). Cette observation
est expliquée plus bas. Par ailleurs, au centre de la nébuleuse, on peut observer une étoile ou un
groupe d’étoiles de magnitudesB= 19;4 soitMB��8;3 etR= 19;1 soitMR��8;6.

5.3.4 Nébuleuse photoionisée par les rayons X

L’émission de la raie HeIIλ4686 et la forte intensité de [OI]λ6300 sont les informations les
plus marquantes révélées par le spectre de la nébuleuse. Les régions HII classiques ne montrent
pas de raie HeIIλ4686 aussi intense, et ne présentent pas non plus un rapport [OI]/Hα aussi
élevé. Le Talon d’HSK70 ne semble donc pas être une région HII classique. Trois explications
pourraient être proposées pour expliquer cela :
– L’ionisation est-elle due à des chocs ?

Les chocs (produits par les restes de supernova) peuvent ioniser l’hélium et ainsi engendrer
l’émission de HeIIλ4686 à condition que la vitesse du choc soit supérieure à 200kms�1 (Do-
pita & Sutherland 1995). D’autre part, il existe dans ce cas une région de gaz chaud mais
neutre qui pourrait expliquer l’émission de [OI]λ6300.
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FIGURE 5.6 – SPECTRE OPTIQUE FENTE LARGE DE L’ULX DANS HOLMBERG II. Ce
spectre a été effectué avec une fente de 6” qui produit des images monochromatiques des
raies étroites d’émission nébulaire. La dispersion est dans le sens N-S et la résolutoin
spatiale est essentiellement dominée par le seeing de 0;8”. Notons que la forte émission
He IIλ4686 est confinée au Talon.

Néanmoins plusieurs indices contredisent ce scénario.
En effet, dans un choc la température est élevée dans la région où l’on observe les ions O++,
TO++ � 40000K or la température mesurée n’est que de� 20000K.
La spectroscopie n’est pas d’assez haute résolution pour exclure la contribution de chocs,
néanmoins ceux-ci ne pourraient pas produire le rapport HeIIλ4686/Hβ observé de 14% qui
nécessiterait une vitesse de chocvchoc> 300kms�1 (Dopita & Sutherland 1995) ce qui est
exclu par la largeur de la raie Hα observée (FWHMHα < 3;2Å! vchoc< 150kms�1).
L’hypothèse d’une ionisation par choc n’est donc pas celle retenue, même si on ne peut nier
une faible contribution de leur part.

– L’émission de HeIIλ4686 est-elle due aux étoiles (étoiles O ou Wolf-Rayet) ?
L’émission de HeIIλ4686 ne peut pas être due aux seules étoiles O. C’est parfois le cas dans
certaines régions extragalactiques mais HeII/Hβ ne représente alors que 1 à 2% et non 14%
comme c’est le cas dans le Talon d’HSK70.
On pourrait donc supposer que cette raie HeIIλ4686 soit le fait d’étoiles Wolf-Rayet (WR)
très chaudes (comme dans le LMC par exemple, Pakull 1991), mais dans ce cas, on obser-
verait une composante large de la raie provenant de l’atmosphère des WR. En effet, pour les
étoiles WR, l’émission étroite nébulaire est toujours associée à une composante atmosphé-
rique plus large qui n’est pas observée dans cette région HII , les étoiles Wolf-Rayet ne sont
donc pas impliquées dans l’émission de cette nébuleuse.
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λλ

H

[SII]    6717,6731

λ

HeI  5876

[OI]  6300

λ

[OIII]  5007λ

λ[OIII]  4959

α

Hβ

λ

γ

HeII  4686

H

Continu

FIGURE 5.7 – HSK 70VUE DANS DIFFÉRENTES

BANDES. Chaque image correspond à une longueur
d’onde différente. Ces images ont été obtenues à par-
tir du spectre fente large montré en figure 5.6. Pour
obtenir ce résultat, plusieurs étapes de traitement
ont été nécessaires. Il a fallu tout d’abord retirer
les raies du ciel, puis ajuster l’émission du continu
afin de le soustraire. Connaissant le décalage vers le
rouge de l’objet, la dispersion et la résolution spa-
tiale du spectre il est alors possible d’isoler chaque
raie d’émission. Le continu a quant à lui été tiré de
l’image bleue prise avec le même instrument. Il faut
noter, par ailleurs, que les deux raies [SII] n’ont pas
pu être séparées.

– La nébuleuse est-elle ionisée par la source X ?
Nous verrons dans la suite de ce document que cette hypothèse est la plus vraisemblable.

La physique des nébuleuses ionisées par l’émission X

La physique des nébuleuses ionisées par l’émission X et les informations concernant les sources
qui les excitent ont été explorées par Tarteret al. (1969), développées plus profondément par
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FIGURE 5.8 – L’ENVIRONEMENT DE HSK 70 VU DANS LES BANDES Hα , HE IIλ 4686
ET [O I]λ 6300. L’émission Hα est représentée en rouge, He IIλ4686 en bleu et [O I]λ6300
en jaune. On voit clairement que l’oxygène neutre et chaud n’est pas situé dans la même
région que l’hélium ionisé deux fois, le modèle CLOUDY permet d’expliquer cela (voir
page 90).
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FIGURE 5.9 – DISTRIBUTION D’ INTENSITÉ

DE DIFFÉRENTES RAIES D’ ÉMISSION ET DU

CONTINU EN FONCTION DE LA POSITION

(1pixel = 0;28”) LE LONG DE LA FENTE

ORIENTÉE EST-OUEST POURHSK7 0. On re-
marque le décalage entre les régions qui émettent
la raie [OI]λ6300 et la raie HeIIλ4686

Kallman & McCray (1982) et appliquées à la XIN N159F/LMC X-1 par Pakull & Angebault
(1986). La différence principale avec les régions HII plus conventionnelles est l’absence de
transitions brusques entre le plasma ionisé et le plasma neutre à la frontière extérieure (sphères
de Strömgren), car les rayons X ne sont pas très efficaces pour ioniser les éléments légers
comme l’hydrogène ou l’hélium. Cela crée une zone faiblement ionisée étendue et chaude (la
température des électronsTe � 104K), dans laquelle les atomes neutres peuvent être excités
collisionnellement.
L’émission du gaz hautement ionisé comme la raie de recombinaisonλ4686 He++ !He+

proche de la source, et des transitions interdites d’atomes neutres comme la raie [O I]λ6300
dans les zones étendues extérieures sont ainsi les sceaux d’une XIN. Il faut noter que la raie
He IIλ4686 agit comme un compteur de photons du flux émis par la source dans le continu
de Lyman pour He+ entre 54eV et environ 200eV (Pakull & Angebault 1986).Cela implique
également que peu de photonsλ4686 seront émis si la source est intrinséquement faible ou
absorbée en-dessous de� 100eV.
En utilisant le code CLOUDY développé par Ferlandet al. (1998), il a été possible de calculer
une grille de XIN en nourrissant le modèle avec un ensemble de spectresBremsstrahlung(in-
cluant diverses contributions de continu stellaire ionisant), la densité nébulaire et la métallicité.
Ces résultats ont été confrontés avec la nébuleuse du Talon dans Holmberg II.
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Simulations numériques

Dans les simulations CLOUDY, la source X a été modélisée par unBremsstrahlungthermique
de températureT � 107K, soit kT � 1keV conformément aux valeurs déterminée par les dif-
férents auteurs (voir plus haut). D’autre part, la densité du gaz et sa métallicité ont été fixées à
des valeurs proches de celle observées, soitn= 100cm�3 et Z = 0;1Z�.
Si on considère que la source X est la seule source ionisante présente dans la nébuleuse, la
luminositéLλ4686 est très bien représentée (Lλ4686= 2;51036ergs�1), mais d’un autre côté, le
rapportRλ4686=Hβ = I(HeIIλ4686)=I(Hβ)� 0;4 fournit par le modèle est beaucoup plus grand
que celui mesuréRλ4686=Hβ = 0;14. On peut donc en conclure, que la source X ne suffit pas à
créer la luminositéLHβ observée, et qu’elle doit être «aidée» par d’autres sources ionisantes.
Si on considère que ces objets peuvent être des étoiles O, il est possible d’ajouter une compo-
sante supplémentaire pour les prendre en compte. Ces étoiles O seront représentées par un corps
noir de températureT = 40000K et le nombre de photons ionisantsQ (représentatif du nombre
d’étoiles O présentes) sera ajusté afin de rendre compte de la luminositéLHβ observée, ce qui
nous amène àQ� 1050s�1).
La grille de modèles, couvre plusieurs valeurs des différents paramètres : densitén= 1 ; 10 et
100cm�3, Z = 0;1 ; 0;25 et 1Z� ; kT = 0;5 ; 1 et 2keV; présence d’un continu d’étoiles O ou
non.
Plusieurs conclusions peuvent être tirées de cette étude :
– Le nombre de photons HeIIλ4686 observés est indépendant de la métallicité, de la densité

ou de la présence d’étoiles O.
– Le continu X ionisant est accompagné d’une radiation plus conventionnelle due à des étoiles

O, ce qui minimise l’intensité relative de la raie HeIIλ4686 par rapport à Hβ , ainsi que le
rapport [OI]λ6300 à cause de la photoionisation de O0 par les étoiles O dans la zone chaude
et étendue de la nébuleuse.

– Le fait que les régions qui émettentλ4686 etλ6300 ne coïncident pas spatialement exclue
la possibilité d’une excitation due à des chocs. L’absence d’émission [OI]λ6300 à l’est du
Talon peut être comprise par une géométrie liée à la densité (voir plus bas).

– Pour un spectreBremsstrahlungthermique donné de températurekT, la luminositéλ4686
observée de 2;51036ergs�1 implique que la nébuleuse «voit» réellement le continu Lyman
He+ non absorbé d’une luminosité X de quelques 31039(kT=keV)ergs�1. En conséquence,
on peut déduire, pour l’intervalle de températures décrit plus haut, une luminosité X attendue
LX = 0;3� 1;31040ergs�1, ce qui est tout à fait en accord avec la luminosité X isotrope
observéeLX = 6;41039ergs�1. Ces observations excluent ainsi une collimation importante
de l’émission X ce qui implique un trou noir de masse� 50M� !

CLOUDY permet également de se faire une idée sur l’extension et la géométrie de la zone io-
nisée.
On constate que le maximum de l’émission de He IIλ4686 coïncide plus ou moins avec le pic de
l’émission des raies de Balmer et avec une source continue non-résolue de magnitudeB= 19;7.
cependant, une inspection plus détaillée révèle que le maximum du rapport He IIλ4686/Hβ
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se trouve clairement à l’est du maximum des raies. Par ailleurs, la distribution d’intensité de
[O I]λ6300 est clairement décalée vers les «Doigts de Pied». Les simulations CLOUDY nous
disent que c’est justement ce qu’on attend pour le cas d’une nébuleuse dont la géométrie est liée
à la densité.
En effet, la figure 5.10 représente l’émissivité de différentes raies en fonction de leur distance

FIGURE 5.10 – EMISSIVITÉ DE DIFFÉRENTES RAIES EN FONCTION DE LA DISTANCE

AUX SOURCES IONISANTESpour une source X modélisée par unBremsstrahlungther-
mique de 1keV, un continu stellaire de 40000K avec un flux de photons ionisantsQ =
1050s�1 immergés dans une nébuleuse de densité 100cm�3 et de métallicité 0;1Z�. On
constate que l’émission Hβ décroît avec la distance, que l’émissionλ4686 est localisée
dans l’environnement immédiat de la source X, alors que l’on n’observeλ6300 qu’à partir
d’une certaine distance, puis qu’elle décroît brutalement.

aux sources ionisantes pour le modèle correspondant à une source X représentée par unBremss-
trahlungthermique de 1keV, un continu stellaire de 40000K avec un flux de photons ionisants
Q = 1050s�1 immergé dans une nébuleuse de densité 100cm�3 et de métallicité 0;1Z�. On
constate que l’émission Hβ décroît avec la distance, que l’émissionλ4686 est localisée dans
l’environnement immédiat de la source X, alors que l’on n’observeλ6300 qu’à partir d’une
certaine distance, puis qu’elle décroît brutalement. Si on étend cette représentation à deux di-
mensions spatiales, le schéma devient plus net (Figure 5.11), et on comprend quelles sont les
régions qui émettent les différentes raies. Cependant, dans le cas de la nébuleuse qui nous inté-
resse, la densité n’est pas constante, il est donc nécessaire de modifier le schéma en fonction. En
première approximation, on peut considérer que la distribution de l’émission Hα est représen-
tative de la densité,IHα ∝

R
N2dl (Figure 5.12). Le résultat de cette modélisation (Figure 5.13)
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2
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FIGURE 5.11 – INTENSITÉ DES RAIES

HEIIλ 4686 (bleu) ET [OI]λ 6300 (jaune)DANS

UN MILIEU DE DENSITÉ UNIFORME. L’environne-
ment immédiat de la source X (1) émet HeIIλ4686
mais pas [OI]λ6300 car tout l’oxygène est ionisé.
Dans la région (2), on trouve de l’oxygène neutre
et chaud qui peut donc émettre [OI]λ6300, par
contre, il n’y a plus de photons pour ioniserHe+

(hν > 54eV), on n’observe donc plus HeIIλ4686.
En (3), la température n’est plus assez élevée pour
que la raie [OI]λ6300 puisse être émise.

FIGURE 5.12 – CARTE DE LA DENSITÉ DU GAZ

DE HSK70. Pour estimer la densité du gaz dans la
nébuleuse, la distribution de l’intensité de la raie Hα
a été utilisée.

montre bien pourquoi l’émission de la raie [OI]λ6300 n’est observée qu’à l’ouest de la région

FIGURE 5.13 – MODÉLISATION DE L’ INTENSITÉ

DES RAIES Hα (rouge), HEIIλ 4686 (bleu) ET

[OI]λ 6300 (jaune) POUR HSK70.

qui émet la raie HeIIλ4686. L’émission est limitée par la densité dans la direction de l’est et par
l’ionisation dans la direction de l’ouest.

Cette thèse défend donc l’hypothèse d’une nébuleuse photoionisée par l’émission X (XIN),
principalement diluée par une ionisation plus conventionnelle par des étoiles O. En comparai-
son avec la XIN N159F autour du candidat trou noir LMC X-1 (voir Section 5.1, page 79),
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Holmberg II X-1 est� 30 fois plus lumineuse, à la fois en rayons X et en émission He IIλ4686
et fait appel à un trou noir� 50M�.
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De nombreuses ULX ne sont toujours pas identifiées optiquement, car même si le cercle d’erreur
sur la position X se réduit avec la nouvelle génération de télescopes X, la faible luminosité
des contreparties optiques demande des observations plus longues et/ou sur de plus grands
télescopes que ceux utilisés lors de cette thèse, tout comme l’utilisation du télescope spatial
qui s’est révélée fructueuse pour NGC 5204 X-1 (Goadet al.2002) et M 81 X-6 (Swartzet al.
2002).
Cependant, ce travail montre clairement l’importance d’une étude multi-longueurs d’onde. En
effet, s’il est difficile de dénicher la contrepartie optique d’une ULX, il semble maintenant clair
que les effets des interactions entre la source X et le milieu interstellaire laissent des empreintes
dans les longueurs d’onde optiques, qui sont autant d’indices sur la nature de ces objets.
Le fait que de nombreuses ULX soient associées à une nébuleuse ne peut sûrement pas être le
fruit du hasard. C’est peut-être le cas pour les objets dont l’environnement fourmille de régions
HII , mais certainement pas pour quelques unes de ces sources.
D’autre part, la collimation (beaming) invoquée jusqu’à présent pour éviter une luminosité trop
importante, n’est désormais plus un argument valable pour au moins une ULX : Holmberg II
X-1.

6.1 Nébuleuses associées à la source X

La découverte de bulles de gaz ionisées à proximité de nombreuses ULX est la chose la plus
surprenante que les observations optiques nous ont offert. Et plus encore, l’observation de l’en-
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vironnement de NGC 1313 X-2 semble révéler l’existence de jets, faisant de cet objet un vrai-
sembable parent du fameux système SS433 W50.

SS433 est une étoile située dans le grand reste de supernova W50, à une distance de� 5kpc. Au
centre de W50, on trouve une source radio variable et ponctuelle qui coïncide avec une source X
dont la contrepartie optique est précisément SS433, qui est une binaire X. Ce qui est encore plus
remarquable, est l’observation de la variabilité en longueur d’onde de la raie Hα notemment, qui
montre une composante centrale qui se déplace en longueur d’onde selon une période de� 13
jours et deux composantes décalée l’une vers le rouge et l’autre vers le bleu animée d’un mou-
vement cyclique en longueur d’onde de période� 164 jours (Abell & Margon 1979). La vitesse
Doppler invoquée pour expliquer le déplacement de ces composantes est de� 80000kms�1.
L’explication la plus probable est que SS433 émet deux jets gazeux très collimatés et très mo-
nocinétiques, la variation de vitesse des raies pouvant alors être expliquée par le fait que les
jets précessent avec une période de 164 jours avec un débit avoisinantṀ jet � 10�6M�an�1

(Begelmanet al. 1980). D’autre part, la période de 13 jours correspond à celle de la binaire
(Crampton & Hutchings 1981).
La nature de cette binaire X reste encore de nos jours un sujet débattu, auquel Kinget al.(2000)
apportent certaines solutions. Les différents scenarii supposent que l’étoile compagnon est une
étoile massive et que par conséquent, le transfert de masse sur une échelle de temps thermique
conduit à des taux qui dépassent de beaucoup la limite d’Eddington d’un objet accrétant de
quelques masses solaires et même supérieurs au taux de perte de masse dans les jets. De tels
taux de transfert devraient conduire très rapidement à la formation d’une enveloppe commune,
dans laquelle l’objet compact ne pourrait ni accréter, ni expulser la matière transférée assez ra-
pidement pour empêcher la formation d’une enveloppe autour du système. Puisque SS433 n’est
pas dans cet état, sa durée de vie dans son état présent doit être extrêmement courte. D’autre
part, la nature du compagnon est également contrainte, dans le sens où, d’une part, une étoile
compagnon de la séquence principale ne serait pas assez massive et que d’autre part le transfert
de masse d’une étoile géante pendant sa combustion nucléaire conduirait à un taux de transfert
beaucoup trop faible. Kinget al. (2000) arrivent donc à la conclusion qu’il s’agit d’une étoile
en expansion sur une échelle de temps thermique. Cependant, sa masse relativement importante
risquerait de créer une enveloppe commune. King & Ritter (1999) et Podsiadlowski & Rappa-
port (2000) ont montré que le système binaire X Cygnus X-2 a survécu à la période de transfert
de masse sur une échelle de temps thermique sans créer d’enveloppe commune. Kinget al.
(2000) étudient donc si cela pourrait être le cas pour SS433 à travers différents modèles.
Peu après la découverte du système SS433-W50, Zealeyet al. (1980) et Kirshner & Chevalier
(1980), entre autres, ont découvert des filaments optiques dans W50 probablement excités par
les jets relativistes de SS433. Ces auteurs observent dans ces filaments des raies interdites de
basse excitation intenses ([OI]λ6300/Hα>0,3 et [OIII]λ5007/Hβ �2), ce qui correspond à une
excitation due à des chocsvchoc� 50�90kms�1 selon la région du filament observée.

Si l’interprétation des observations optiques est correcte, la nébuleuse découverte autour de
NGC 1313 X-2 montre une configuration proche de celle de SS433 et la nébuleuse W50, dans
laquelle les points lumineux observés dans la bande U (représentatifs d’une forte émission
[OII] λ ;λ3726,3729) correspondraient à la surface de choc (points chauds) des jets émis par la
source X (Figure 6.1) - voir le "Beambag Model" de Begelmanet al. (1980) qui a été appliqué
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aux sources radio extragalactiques par Begelman & Cioffi (1989). La nébuleuse en expansion

FIGURE 6.1 – IMAGE COMPOSITE DENGC 1313 X-2EN B, U ET Hα . Le continu B
est représenté en bleu, l’émission dans la bande U en rouge et l’émission Hα en vert. On
constate que les régions lumineuses en U, correspondent tout à fait à une configuration de
jets (en rouge) émanant de l’objet. Cette matière éjectée par le jet, pourrait s’accumuler
autour de l’objet (flèches jaunes) pour créer la bulle en expansion (flèches blanches)

serait donc produite par le gaz éjecté du système central.
Dans le cas de cette source, l’action des jets est peut-être combinée à une photoionisation par
l’émission X. Pour SS433, la luminosité X observée est trop faible (� 1036ergs�1) pour que
ce soit le cas. D’autre part, comme dans le cas de SS433, les jets sont peut-être animés d’un
mouvement de précession, ce qui pourrait éventuellement expliquer la forme de la bulle de gaz
ionisé.
Il faut insister sur le fait que si la source présente des jets, c’est la matière éjectée par le système
central qui est collimatée et que rien ne permet de dire si c’est aussi le cas pour l’émission X.
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6.2 Nébuleuse ionisée par la source X

Le deuxième type d’interaction observé entre la source X et son environnement concerne la
photoionisation du milieu interstellaire par la source X. Ce cas de figure a déjà été observé pour
LMC X-1 (Pakull & Angebault (1986)) où la source X ionise la nébuleuse N159F. Mais dans le
cas de Holmberg II X-1, il met en jeu une luminosité X 30 fois supérieure. Comme nous l’avons
vu dans le chapitre 5, l’intensité de la raie étroite HeIIλ4686 induit une luminosité X intrinsèque
LX � 1040ergs�1. Ce qui correspond à la luminosité observée dans le cas où on considère une
émission X isotrope. Par conséquent, cela conduit à une masse minimum� 50M� pour l’objet
compact accrétant afin de pas dépasser la limite d’Eddington. Les observations optiques rejètent
ainsi clairement l’hypothèse selon laquelle l’émission X de cet objet est collimatée.
Cette observation pose donc le problème de savoir comment un trou noir aussi massif peut
exister.

6.3 Nature des ULX

Le phénomène le plus efficace de conversion d’énergie est l’accrétion, aussi, il ne fait aucun
doute que les ULX qui sont variables sont des objets qui accrètent de la matière. La nature la
plus vraisemblable de tels objets ne peut être qu’un objet compact qui accrète de la matière
provenant de leur compagnon dans le cadre d’une binaire X, et/ou de la matière interstellaire.
La luminosité X mesurée de ces objets (� 21038 à 21040ergs�1 soitṀ� 310�8 à 310�6M�an�1)
correspond à la limite d’Eddington d’un objet accrétant de 1;5 à 150M�. La masse limite d’un
trou noir dans une binaire étant d’environ 15M�, il est nécessaire de proposer des solutions
alternives concernant les propriétés de ces objets.

6.3.1 Collimation de l’émission X

Premièrement, un point concerne les propriétés de l’émission elle-même. En effet, la mesure
de la luminosité est obtenue en supposant que l’émission X de l’objet est isotrope. Kinget al.
(2001) proposent que cette émission est collimatée, et que par chance la direction de l’émission
coïncide avec la ligne de visée, la luminosité se trouve de ce fait surestimée. Ainsi, en intro-
duisant le facteur de collimationb= Ω=4π (Ω étant l’angle solide de l’émission), la luminosité
réelle de l’objet ne serait plus quebLX, et par conséquent la masse minimum de l’objet accré-
tant, pour ne pas dépasser la limite d’Eddington deviendraitME = bLX=1;31038M�. On voit
donc qu’une collimation importante (b. 0;1) ramène la masse minimum des objets compacts
à des valeurs plus communes de� 15M�

Kördinget al.(2002) vont plus loin, en proposant que les ULX pourraient être des microblazars,
c.à.d. des microquasars avec des jets relativistes collimatés dans la direction de l’observateur. Ils
réalisent pour cela une étude comparative entre un échantillon d’observations et deux popula-
tions synthétiques, l’une incluant des trous noirs accrétants modélisisés par une luminosité X à
deux composantes (à savoir un disque d’accrétion et un jet) et l’autre n’ayant qu’un disque d’ac-
crétion qui rayonne isotropiquement pour seule composante. Comme on pouvait s’y attendre, le
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dernier modèle nécessite des trous noirs de très grande masse, alors que le modèle disque/jet ne
demande que des trous noirs de masse stellaire mais nécessite tout de même des jets puissants.

L’existence de sources X collimatées ou accompagnées de jets fournit une solution très simple
au problème des ULX, puisque la masse minimum de l’objet compact descend vers des valeurs
couramment admises.
Cependant, il convient de noter certaines limitations de cette hypothèse.
En effet, le modèle de collimation de l’émission X prévoit une grande variabilité des sources, or
NGC 1313 X-2, par exemple, est visible depuis maintenant�20 ans, sans montrer de variabilité
de grande amplitude dans son émission X.
De plus, Markoffet al. (2001) prétendent que l’émission X des binaires comportant un trou
noir est dominée par l’émission synchrotron du jet. Cependant, Poutanen & Zdziarski (2002)
opposent à cette argumentation le fait que le spectre de ces objets dans le domaine X/γ est
très bien modélisé par une Comptonisation thermique et une réflection Compton, et que cette
dernière implique que l’émission X n’est pas fortement collimatée loin du disque.

6.3.2 Formation de trous noirs massifs

Néanmoins, malgré que le fait que l’hypothèse d’une collimation de l’émission X soit sédui-
sante, elle ne peut pas être généralisée à toutes les ULX. En effet, pour un cas au moins, en
l’occurence Holmberg II X-1, il est clair que la luminosité X de la source est réellement de
l’ordre de 1040ergs�1 et que par conséquent la masse du trou noir impliqué est de l’ordre de
50M�.
Comment des trous noirs aussi massifs peuvent-ils se former ?
Jusqu’à présent, les différents auteurs ont considéré que les ULX pouvaient être des trous noirs
de masse stellaire qui, soit accrètent à un taux proche de la limite d’Eddington et qui ressemblent
à des microquasars (Makishimaet al.2000), soit appartiennent à des systèmes où l’émission X
est collimatée (Kinget al.2001). Ces deux hypothèses évitent d’avoir à considérer un trou noir
de quelques dizaines de masses solaires. Cependant, la troisième hypothèse selon laquelle ces
objets sont réellement des trous noirs de quelques dizaines de masses solaires ne doit désormais
plus être négligée.
Le cas d’Holmberg II X-1 est particulier dans le sens où c’est le seul objet pour lequel on connaît
la métallicité (Z � 0;07Z�). Cet environnement de très faible métallicité, pourrait favoriser la
formation de trous noirs stellaires très massifs. Brownet al.(2001) remarquent, comme Maeder
(1992) (Chapitre 1), que lorsque la métallicité est faible, l’action des vents des progéniteurs est
moins importante et que par conséquent ces environnements favorisent la production de trous
noirs plus massifs.
Il est clair, que les modèles d’évolution des trous noirs dans les binaires X manquent pour les
environnements de faible métallicité.
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La description du télescope XMM-Newton est présentée dans le chapitre 2 à la section 2.2, page
31.

7.1 Le XMM-Newton Survey Science Centre Pipeline Pro-
cessing System

Une partie de ce travail de thèse est directement liée aux activités du XMM-Newton Survey
Science Centre (SSC), à travers le développement d’une procédure qui génère un des produits
de l’Archival Catalogue Database Subsystem (ACDS).
Le développement et la maintenance du SSC sont assurés par un consortium de neuf institutions
dans cinq pays européens (la Grande-Bretagne, la France, l’Allemagne, l’Espagne et l’Italie) en
étroite collaboration avec le High Energy Astrophysics Science Archive Research Center (HEA-
SARC) du Goddard Space Flight Center (GSFC) de la NASA (Etats-Unis).
Le SSC est chargé, au nom de l’ESA, de traiter les données scientifiques du satellite XMM-
Newton. Les produits résultants sont retournés au XMM-Newton Science Operation Centre
(SOC) pour l’archivage et la redistribution à l’observateur. Ils constituent le point de départ des
recherches de l’observateur et sont archivés pour être rendus publics par la suite.
Le pipelineest principalement basé sur le XMM-Newton Science Analysis System (SAS) décrit
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dans le chapitre 2 à la section 2.8, page 53. Lepipelinetourne à l’Université de Leicester et à
l’Observatoire Astronomique de Strasbourg où sont faites les identifications croisées avec les
données d’archives.
A partir d’une observation d’XMM-Newton lepipelinegénère un ensemble de produits qui
comprend les fichiers de données (FITS) et des fichiers hypertexte (HTML) concernant toute
l’observation et les expositions individuelles de chacun des six instruments : EPIC MOS1, EPIC
MOS2, EPIC PN, RGS1, RGS2 et OM. Les principaux produits sont les listes d’évènements
calibrées, qui fournissent un point de départ pour les analyses à venir. De plus, des produits
comme les images, les listes de sources, les spectres et les séries temporelles sont également
délivrés, tout comme les produits de l’ACDS : les corrélations croisées avec des catalogues
d’archives, un graphe montrant leur position sur l’image de la caméra EPIC, une carte de poin-
tage pour chaque source détectée et l’image comparative entre ROSAT et XMM-Newton du
champ observé.
Les premiers produits traités ont été délivrés en décembre 2000. Depuis, lepipelinetraite quo-
tidiennement 10 à 15 observations, dans un délai de 7 jours pour chaque nouvelle observation.

7.2 L’Archival Catalogue Database Subsystem

Pour chaque observation d’XMM-Newton, les listes de sources et les images d’EPIC sont en-
voyées par l’Université de Leicester et les produits d’identification croisée sont retournésvia le
SCC Data Transfer System (DTS). La détection par un script de l’arrivée de données déclenche
automatiquement le démarrage de l’ACDS.
L’ACDS est construit sur une base de données O2 qui utilise des méthodes spécifiques pour
interroger d’autres bases de données externes, faire les identifications croisées et écrire les ré-
sultats dans différents fichiers. En plus de O2, l’ACDS utilise plusieurs autres modules logiciels
comme par exemple IDL pour générer les produits graphiques, les systèmes client/serveur du
CDS et de NED pour accéder aux bases de données et les bibliothèquescfitsiopour la gestion
des entrée/sortie des fichiers FITS.
Le moteur de l’ACDS est conduit par une application simple de haut niveau, le «pilote» qui
lance le processus d’identification croisée en exécutant la méthode appropriée. La base de don-
nées de l’ACDS est utilisée pour stocker les configurations des catalogues d’archive et pour
enregistrer l’activité de l’ACDS. Toutefois, la plupart des variables utilisées dans les méthodes
élémentaires tout comme les données extraites des bases d’archives et les listes de sources
d’EPIC ne sont pas conservées pour assurer la propriété des données.
L’ACDS délivre diverses catégories de produits : documents hypertextes, produits graphiques,
et fichiers FITS.
Les pages HTML :
– "Main cross-correlation page" fournit des explications et des liens vers les autres produits de

l’ACDS.
– "Searched Catalogues" liste les noms et caractéristiques catalogues utilisés pour la recherche

de l’ACDS autour des sources EPIC et dans le champ de vue EPIC.
– "Catalogue Description" est le fichier de description du catalogue original.
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– "Source correlation products" liste toutes les sources d’archives de 189 catalogues proches
des positions EPIC. Ces produits se décomposent en deux sortes de pages HTML : la liste
des identifications croisées source par source ne présentant qu’un résumé de l’information
d’archive (la position d’entrée dans le catalogue, l’erreur associée et une mesure «standard»)
et les informations complètes des catalogues où le groupement des entrées des catalogues
d’archive par catalogue permet l’affichage de toutes les mesures.

– Pour les produits correspondant au champ de vue, deux fichiers sont créés d’une façon simi-
laire aux produits de corrélation par source : un fichier "summary" et un fichier "full catalogue
ouput" pour les sources du champ de vue d’XMM-Newton.

Les produits graphiques :
– Les "Finding Charts" sont des cartes de pointage de 2arcmin�2arcmincentrées sur la posi-

tion de chaque source EPIC, réalisées avec une image provenant des divers relevés optiques
disponibles sur Aladin du Centre de Données de Strasbourg (CDS).

– Le "Catalogue Plot" représente les positions d’entrées sélectionnées du catalogue du champ
de vue superposées à l’image EPIC.

– "XMM-ROSAT image" réalise la superposition de l’image EPIC et des images d’archive de
ROSAT.

Les produits FITS :
– "Searched Catalogues" est l’homologue du produit HTML.
– Les "Summary Fits Products" sont au nombre de deux : un pour les entrées d’archives corré-

lées avec les sources EPIC et un autre pour les sources d’archives situées dans le champ de
vue.

– Un "Result Fits Product" pour chaque catalogue qui a des correspondances proches des posi-
tions EPIC ou dans le champ de vue d’EPIC.

7.3 Le module XMM-ROSAT image

Le modulexmmrosatfait partie de l’ensemble de produits délivrés par l’ACDS. Tout comme
les produitsfinding_chartet catalogue_plot, xmmrosatest une procédure IDL.
Le programme génère un produit graphique (Figure 7.1) sur lequel les isocontours d’une image
de la caméra EPIC d’XMM-Newton sont superposés à une ou plusieurs images des archives de
ROSAT qui sont des observations pointées si elles existent, ou une image provenant duAll-Sky
Survey.
Dans les deux cas, le mode de fonctionnement est le même. Une première procédure écrite en C
recherche les images ROSAT commune au champ de vue d’EPIC. Puis une deuxième procédure
IDL prend le relais, elle récupère la liste des observations ROSAT, recherche l’existence d’une
exposure map, corrige l’image ROSAT afin d’obtenir un taux de comptage pour chaque pixel.
Les images ROSAT sont ensuite additionnées et déformées afin de s’ajuster à l’astrométrie de
l’image EPIC. Un bref calcul statistique sur l’image ROSAT permet d’ajuster les niveaux de
gris. Un autre calcule les taux de comptage correspondant à 2, 7 et 30σ pour l’image EPIC.
D’autre part, les positions des sources détectées dans le champ de vue d’EPIC sont affichées sur
l’image.
Ce produit permet à l’observateur de comparer directement le flux ROSAT et celui d’XMM-
Newton, il peut ainsi voir en un seul coup d’œil si de nouvelles sources sont découvertes par
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FIGURE 7.1 – EXEMPLE DU PRODUIT XMMROSAT. Les isocontours de l’image EPIC
d’XMM-Newton sont supperposés à l’image ROSAT du même champ.

XMM-Newton, ou si l’une d’entre elles est variable.
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8.1 Le XMM-Newton Serendipitous Survey

Contrairement aux relevés X sur tout le ciel qui fournissent une couverture relativement super-
ficielle, les relevés d’opportunité fournissent des observations beaucoup plus profondes et se
concentrent sur des régions plus restreintes du ciel. Les précédents catalogues d’opportunité,
comme ceux de ROSAT par exemple, ont été à la base de nombreuses études et ont contribué
de manière significative à la connaissance du ciel X et à notre compréhension de la nature des
populations galactique et extragalactique.
Le satellite XMM-Newton bénéficie de capacités inégalées pour la réalisation de relevés d’op-
portunité grâce au grand champ de vue des caméras EPIC et au grand débit de données assuré
par les modules du télescope. Cette particularité fait que chaque observation XMM-Newton
fournit une véritable moisson de sources X d’opportunité en plus des données concernant la
cible originale. Lors d’une observation scientifique typique, XMM-Newton découvre entre 50
et 250 nouvelles sources X qui sont ajoutées au relevéXMM-Newton Serendipitous Surveyà un
rythme de 50 000 à 100 000 sources par an.
Le XMM-Newton Survey Science Center (SSC) a été désigné par l’ESA pour exploiter scien-
tifiquement leXMM-Newton Serendipitous Surveypour le bénéfice de la communauté interna-
tionale. Cette tâche est exécutée par le SSC dans les termes d’un suivi en rayons X et d’un
programme d’identification (XID).
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Les produits générés par lepipelinefournissent une vue d’ensemble utile de l’observation pour
l’observateur et constituent également des ressources d’archive clés pour la compilation du
Serendipitous Source Catalogue. Ce catalogue sera basé sur les listes de sources EPIC issues
du pipeline, et comprendra aussi des données de catalogue d’archive, et des résultats des pro-
grammes de suivi du SSC (et autres). Le SSC assurera la qualité, l’uniformité et la facilité
d’utilisation du catalogue en prêtant particulièrement attention à l’information concernant les
corrélations et les identifications avec les catalogues extérieurs. L’approvisionnement en infor-
mation auxiliaire comme la couverture du ciel et les estimations de sensibilité est plannifié de
façon à assurer l’utilité scientifique du catalogue.

8.1.1 Les performances d’XMM-Newton pour les relevés d’opportunité

Le champ de vue des télescopes X d’XMM-Newton a un rayon� 15arcmin au-delà duquel
la réponse est très fortement dégradée. Le champ de vue est complètement couvert par les ca-
méras EPIC MOS et EPIC pn jusqu’à un rayon� 14arcmin. Les fonctions d’étalement (PSF),
confirmées par les données en orbite, ont une largeur équivalente à mi-hauteur (FWHM) de 5 à
7arcsec. Le design des télescopes produit une PSF qui subit une très lente dégradation jusqu’à
un rayon de� 10arcmin.
La transformation entre le système de coordonnées de la caméra EPIC et les coordonnées du
ciel se fait avec une précision usuelle de� 4arcsec. Pour améliorer cette précision, l’identifica-
tion croisée des sources X EPIC avec des objets optiques catalogués est utilisée dans lepipeline
pour fournir une transformation mise à jour entre EPIC et le ciel avec une précision� 1arcsec
dans tout le champ EPIC. En utilisant cette approche, les positions des sources EPIC, même
faibles, ont un rayon à 90 % de confiance de seulement� 2�5arcsec, limité par la précision
statistique des mesures.
La plus grande incertitude sur la sensibilité d’EPIC, avant son lancement, concernait le niveau
du fond tel qu’il serait en orbite. Les premières mesures effectuées sur l’observation du Lock-
man Hole donnent un fond de� 2;1 et 2;910�3countss�1arcmin�2 pour la caméra pn dans
la bande molle (0;5�2keV) et la bande dure (2�10keV) respectivement. On trouve des va-
leurs très similaires :� 2;0 et 2;610�3countss�1arcmin�2 pour les deux caméras EPIC MOS
combinées. Une grande partie de ce fond, particulièrement dans la partie X dure, est due au
résidu du fond de particules avec des contributions des particules de haute énergie qui inter-
agissent directement avec les détecteurs d’EPIC et des protons de basse énergie focalisés par
les miroirs. Ces niveaux correspondent aux périodes hors des éruptions solaires pour des poin-
tages à haute latitude galactique et semblent stables dans le temps. Durant lesflaressolaires,
le fond peut augmenter d’un grand facteur (� 100) et des portions de ces données sont d’une
utilité limitée pour la détection des sources faibles ou la détermination des surfaces de brillance
d’émission faible. Par ailleurs, pour des flux très faibles, il pourrait y avoir confusion de source,
mais les longues observations XMM-Newton du Lockman Hole démontrent que ce n’est pas
un problème significatif ni dans la bande molle, ni dans la bande dure pour une observation de
� 100ksqui atteint des flux limitesfX � 0;31 et 1;410�15ergcm�2s�1 dans les bandes molle
et dure respectivement.
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8.1.2 Le relevé d’opportunité : XMM-Newton Serendipitous Survey

Le flux de données important, le grand champ de vue et les qualités d’imagerie d’XMM-Newton
signifient que le télescope X détecte un grand nombre de sources d’opportunité à chaque poin-
tage. Pour quantifier le nombre attendu de ces sources , notons que pour une exposition ty-
pique de 20ks, XMM-Newton détecte des sources allant de 10�15ergcm�2s�1 dans la bande
0;5�2keVà 10�14ergcm�2s�1 dans la bande 2�10keV, ces valeurs se réferrant à une détec-
tion de 5σ pour les caméras EPIC MOS et pn combinées. La densité de ces sources X à ces
niveaux de flux à haute latitude galactique a déjà été établie par des études de ROSAT dans la
bande molle (Hasinger et al 1998) et a récemment été étendue dans des bandes plus dures par
des études Chandra et XMM-Newton. Levignettingdu télescope qui réduit la sensibilité loin
de l’axe et la distribution des temps d’exposition conduisent à un nombre� 50�100 sources
par champ EPIC. La détection d’environ 30 à 40 % de celles-ci est attendue dans la bande dure.

8.1.3 Le programme d’identification : XID

Le but du programme XID est d’exploiter totalement leXMM-Newton Serendipitous Survey. Sa
mise en place comprend deux parties :
– un programme principal dont le but est d’identifier spectroscopiquement des échantillons

significatifs de sources X à un flux limite de 10�13ergcm�2s�1 (échantillon brillant), 10�14

ergcm�2s�1 (échantillon intermédiaire) et 10�15ergcm�2s�1 (échantillon faible) pour les
hautes latitudes galactiques et� 510�15ergcm�2s�1 pour le programme galactique ;

– un programme d’imagerie dont le but est de fournir des images optiques et infrarouges pro-
fondes en diverses couleurs d’un grand nombre de champs XMM-Newton pour faciliter les
identifications stastistiques.

Pour exploiter au mieux le potentiel du XMM-Newton Serendipitous Survey dans le contexte
d’un large panel de programmes scientifiques, la première étape clé est l’identification des
sources X, c.à.d. l’établissement d’une classification en différents types d’objets. Pour le XMM-
Newton Serendipitous Survey, les observations X elles-mêmes fourniront les paramètres de base
de chaque objet : la position sur le ciel, le flux X pour toutes les sources et le spectre X, l’exten-
sion spatiale et la variabilité temporelle pour les objets les plus brillants. Cette seule information
peut, dans quelques cas, suffire à identifier le type d’objet, mais pour la grande majorité des
sources, une information supplémentaire est nécessaire pour une classification claire de l’objet.
Une partie de cette information viendra des catalogues astronomiques existants, ou de grands
relevés optiques, infrarouges et radio (ex : SDSS, 2MASS, Denis, FIRST/NVSS), mais il est
clair que l’exploitation totale du XMM-Newton Serendipitous Survey nécessite un programme
substentiel de nouvelles observations, principalement dans l’optique et l’infrarouge grâce aux
moyens terrestres.
Le but premier du programme de suivi du SSC (XID) et de s’assurer que le potentiel du XMM-
Newton Serendipitous Survey sera totalement exploitable par la communauté astronomique.
Pour assurer une utilité maximale du programme XID, ses résultats feront partie de la XMM-
Newton Science Archive. L’intérêt de la construction d’un catalogue d’identification statistique
de sources EPIC est la fourniture de larges échantillons homogènes pour l’étude des propriétés
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TABLEAU 8.1 – TÉLESCOPES ET INSTRUMENTS UTILISÉS POUR L’ IMAGERIE ET LA

SPECTROSCOPIE DANS LE PROGRAMME XID.
Observatoire Télescope Instrument Utilisation
ORM, La Palma 2;5m INT WFC Imagerie optique

CIRSI Imagerie IR proche
2;6m NOT ALFSOSC Spectroscopie longue fente
3;5m TNG DOLORES Spectroscopie longue fente
4;2m WHT AF2/WYFOS Spectroscopie par fibres

ISIS Spectroscopie longue fente
ESO 2;2m WFI Imagerie optique

3;6m
CFH 3;6m CFHT
Las Campanas 6;5m Magellan LDSS2 Spectroscopie multi-objets
Hawaii/NAOJ 8m Subaru FOCAS Imagerie et spectroscopie multi-fentes

de classe et la recherche d’objets rares.
Le XID se divise en deux programmes : le "Core Programme" et le "Imaging Programme".
Le but du Core Programme est d’obtenir la classification d’un échantillon bien défini de sources
X à partir de champs XMM-Newton sélectionnés, principalement en utilisant l’imagerie et la
spectroscopie optique et infrarouge. L’imagerie est nécessaire à la fois pour localiser préci-
sément les candidats potentiels et pour révéler leur morphologie, alors que la spectroscopie
optique fournit les diagnostics nécessaires pour la classification de l’objet et pour la détermina-
tion des paramètres basiques tels que le décalage vers le rouge. L’objectif principal est d’obtenir
un échantillon complètement identifié qui pourra être utilisé pour caractériser la population des
sources XMM-Newton avec assez de précision pour pouvoir utiliser les paramètres X et op-
tiques de base pour assigner une identification statistique à une grande portion de toutes les
sources du XMM-Newton Serendiptous Source Catalogue.
Il est nécessaire pour cela d’avoir deux échantillons : un à haute latitude galactique et un à basse
latitude galactique.

Les observations optiques utilisées par le programme XID sont menées grâce à divers téles-
copes et instruments autour de la planète (voir Tableau 8.1). C’est à ce titre qu’une petite partie
de ce travail de thèse a été consacrée à une mission d’observation au William Hershel Telescope
de l’Isaac Newton Group of Telescopes en décembre 2000.
Malgré de mauvaises conditions météorologiques (2,5 nuits perdues sur 4), il a été possible
de récolter les spectres longue-fente de quelques champs d’AXIS (G 133, Mkn 3, Mkn 205 et
GRB 001). Le lecteur pourra trouver les informations concernant le programme XID et AXIS
dans Severgniniet al. (2002) et Barconset al. (2002).
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8.2 AXIS

AXIS (An XMM-Newton International Survey) s’emploie à construire le cœur du programme
XID du SSC en fournissant les ressources terrestres essentielles à l’exploitation des données
d’XMM-Newton. AXIS a été conçu pour utiliser de façon optimale l’instrumentation des téles-
copes de l’Observatoire del Roque de los Muchachos. Les buts observationnels d’AXIS sont :
– l’imagerie grand champ multi-couleurs en optique et en infrarouge des champs XMM-Newton

qui seront utilisés comme cibles spectroscopiques pour les échantillons faible et intermédiaire
et pour le programme d’imagerie ;

– l’imagerie optique et/ou infrarouge des champs autour des positions des sources X qui ne
montrent pas de contrepartie optique ou infrarouge évidente ;

– l’identification spectroscopique de plusieurs centaines de sources de l’échantillon intermé-
diaire et de l’échantillon galactique, incluant un nombre important de sources absorbées ;

– l’identification spectroscopique de jusqu’à 100 sources X dans l’échantillon brillant.
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Conclusions

Nous ne sommes qu’au commencement de l’étude des sources X Ultra-Lumineuses et leur im-
portance ne doit pas être sous-estimée. Comprendre les ULX c’est comprendre la formation
des trous noirs massifs, l’évolution des binaires X et la géométrie de l’accrétion à des valeurs
proches ou supérieures à la limite d’Eddington.
La nature des ULX est multiple, mais les observations X actuelles sont insuffisantes pour dis-
criminer les trous noirs de masse stellaire qui accrètent près de la limite d’Eddington (micro-
quasars), les trous noirs accrétants dont l’émission X est collimatée et les trous noirs de masse
intermédiaire.
Néanmoins, en complétant ces données par une approche multi-longueurs d’onde, il est pos-
sible de s’approcher plus près de la solution. C’est ce que ce travail démontre. Bien qu’on ne
soit qu’au début de ce genre d’étude, plusieurs résultats sont suffisamment significatifs.
Il est maintenant clair que plusieurs ULX sont associées à des nébuleuses ionisées visibles en
optique. Le cas de NGC 1313 X-2 est à ce titre un des plus intéressants. La bulle qui entoure
l’ULX semble avoir été créée par la matière éjectée de cette puissante source. D’autre part, il
est intéressant de noter que si la plupart des ULX sont associées à des sursauts de formation
d’étoiles, NGC 1313 X-2 et Holmberg IX sont situées loin de tout autre objet jeune. Existe-t-il
plusieurs populations d’ULX ?
Un autre des résultats majeurs de cette thèse est qu’elle apporte une preuve de l’existence des
trous noirs stellaires de masse intermédiaire. Holmberg II X-1 est un trou noir d’environ cin-
quante masses solaires ! Parmi les galaxies les plus calmes, les ULX semblent préférer les en-
vironnements de faible métallicité. Dans le groupe de M 81 par exemple, on ne trouve qu’un
seul objet de ce type dans M 81 elle-même, mais on peut voir des ULX dans les galaxies naines
IC 2574, NGC 2403, Holmberg II et Holmberg IX. Il est bien connu que l’évolution stellaire pro-
cède différemment dans de tels environnements, principalement du fait que le vent des étoiles de
faible métallicité est fortement réduit dans le stade pré-supernova. Ce qui conduit naturellement
à des progéniteurs plus massifs qui en conséquence s’effondrent en trous noirs plus massifs.

Perspectives

L’identification des ULX n’est pas une chose facile. Les informations sur l’émission X dont
nous disposons actuellement sont très parcellaires. Si Einstein et ROSAT ont permis la décou-
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verte de ces sources, l’information spectrale est très insuffisante pour pouvoir déterminer sans
ambiguïté la nature de l’émission. Les données du satellite ASCA qui couvre un domaine de
longueurs d’onde plus étendu n’ont pas réussi à combler ce manque. On commence seulement
à analyser les observations de Chandra et d’XMM-Newton, dont les premiers résultats montre
qu’il faudra vraisemblablement réaliser des observations encore plus profondes pour augmenter
la qualité de l’ajustement des modèles de l’émission X.
Entre autre chose, cette thèse démontre également qu’une étude multi-longueurs d’onde est in-
dispensable si l’on veut percer à jour la véritable nature des ULX. Même s’il ne s’agit ici que
des premiers résultats, ils sont indubitablement très prometteurs. En effet, s’il est difficile de
dénicher la contrepartie optique d’une ULX, il semble maintenant clair que les effets des inter-
actions entre la source X et le milieu interstellaire laissent des empreintes dans les longueurs
d’onde optiques, qui sont autant d’indices sur la nature de ces objets.
L’utilisation de télescopes optiques plus puissants constitue la prochaine étape indispensable.
Le VLT (Very Large Telescope de l’ESO) et le télescope spatial HST (Hubble Space Telescope
de la NASA) permettront d’observer l’environnement des ULX avec une meilleure résolution
spatiale et collecteront plus de flux. Ils permettront ainsi de réaliser la spectroscopie optique des
objets faibles et des jets observés pour ces sources. D’autre part, il sera nécessaire de réaliser
un suivi optique pour la recherche de variabilité de ces sources, afin de savoir s’il existe une
corrélation avec celle détectée en rayons X.
Il faudra également élargir le panel d’observation aux longueurs d’onde radio afin d’observer
des objets similaires à SS433-W50 situés à plusieurs Mpc.
Un travail important, incombera également aux théoriciens qui devront développer des modèles
d’évolution des trous noirs dans les binaires X pour un environnement de faible métallicité.
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Annexe A

Atlas des sources observées

NOTICE

Les sections suivantes, présentent les images optiques obtenues sur divers instruments. Les
images dans les bandes B, R, Hα , Hα-continu, U et V sont représentées respectivement par
les couleurs bleu, rouge, vert, vert, violet et jaune. Les images multi-couleurs sont les super-
positions des images B (si elles existent), R et Hα -continu. La position X est donnée par la
croix superposée à l’image et le cercle représente l’erreur sur cette position pour l’intervalle de
confiance de 90% (Les valeurs du rayon de ce cercle sont données dans le tableau A.1).
Les tableaux présentent les magnitudes B et R des objets contenus dans le cercle d’erreur sur la
position X. Les magnitudes absolues ont été calculées en ne tenant compte que de l’absorption
galactique dans la direction de la source.



A-2 Chapitre A. Atlas des sources observées

TABLEAU A.1 – Liste des sources observées.
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A.1 NGC 55 X-7 A-3

A.1 NGC 55 X-7

FIGURE A.1 – NGC 55 X-7

TABLEAU A.2 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 55 X-7. NH=
1.741020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

00 15 29.08 �39 13 17.9 22.13 21.42 0.72 -3.99 -4.67 0.68
00 15 29.09 �39 13 19.8 23.13 22.89 0.23 -3.00 -3.20 0.20
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A-4 Chapitre A. Atlas des sources observées

FIGURE A.2 – NGC 55 X-7
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A.2 NGC 1313 X-3 A-5

A.2 NGC 1313 X-3

FIGURE A.3 – NGC 1313 X-3

TABLEAU A.3 – MAGNITUDES B ET R DE NGC 1313 X-3. NH= 3.881020at:cm�2.
A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

03 17 38.70 �66 33 03.8 20.17 18.99 1.17 -8.34 -9.43 1.09
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A-6 Chapitre A. Atlas des sources observées

FIGURE A.4 – NGC 1313 X-3
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A.3 NGC 1313 X-1 A-7

A.3 NGC 1313 X-1

FIGURE A.5 – NGC 1313 X-1

TABLEAU A.4 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 1313 X-1. NH=
3.961020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

03 18 19.73 �66 29 03.6 22.00 22.46 -0.46 -6.51 -5.97 -0.54
03 18 20.08 �66 29 07.1 - 22.80 - - -5.63 -
03 18 20.54 �66 29 06.8 21.78 21.40 0.38 -6.73 -7.02 0.30
03 18 20.68 �66 29 08.9 21.91 21.93 -0.02 -6.60 -6.49 -0.11
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A-8 Chapitre A. Atlas des sources observées

FIGURE A.6 – NGC 1313 X-1

Thèse, L. Mirioni



A.4 NGC 1313 X-2 A-9

A.4 NGC 1313 X-2

FIGURE A.7 – NGC 1313 X-2

TABLEAU A.5 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 1313 X-2. NH=
3.941020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

03 18 20.93 �66 36 04.2 20.24 17.84 2.40 -8.27 -10.58 2.31
03 18 21.54 �66 36 01.4 21.95 - - -6.55 - -
03 18 21.95 �66 36 07.1 - 20.85 - - -7.57 -
03 18 22.27 �66 36 04.2 23.30 22.55 0.76 -5.21 -5.88 0.67
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A-10 Chapitre A. Atlas des sources observées

FIGURE A.8 – NGC 1313 X-2
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A.4 NGC 1313 X-2 A-11

FIGURE A.9 – SPECTRE OPTIQUE HAUTE RÉSOLUTION DE LA BULLE AUTOUR DE

NGC 1313 X-2
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A-12 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.5 NGC 1365 X-1

FIGURE A.10 – NGC 1365 X-1

TABLEAU A.6 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 1365 X-1. NH=
1.431020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

03 33 34.56 �36 09 40.9 21.96 21.78 0.18 -9.61 -9.76 0.15
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A.5 NGC 1365 X-1 A-13

FIGURE A.11 – NGC 1365 X-1
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A-14 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.6 IC342 X-1

FIGURE A.12 – IC342 X-1

TABLEAU A.7 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DEIC 342 X-1. NH=
2.9391021at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

03 45 56.21 +68 04 56.2 20.23 18.22 2.01 -9.83 -11.21 1.37
03 45 56.58 +68 04 56.9 20.42 18.57 1.85 -9.64 -10.86 1.22
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A.6 IC342 X-1 A-15

FIGURE A.13 – IC342 X-1
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A-16 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.7 LMC X-1

FIGURE A.14 – LMC X-1
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A.7 LMC X-1 A-17

FIGURE A.15 – LMC X-1
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A-18 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.8 Holmberg II X-1

FIGURE A.16 – HOLMBERG II X-1

TABLEAU A.8 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DEHOLMBERG II X-1. NH=
3.411020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

08 19 29.15 +70 42 19.1 19.39 19.08 0.31 -8.35 -8.58 0.23
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A.8 Holmberg II X-1 A-19

FIGURE A.17 – HOLMBERG II X-1
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A-20 Chapitre A. Atlas des sources observées

FIGURE A.18 – SPECTRE OPTIQUE DE LA NÉBULEUSE QUI ENTOUREHOLMBERG II
X-1
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A.8 Holmberg II X-1 A-21

TABLEAU A.9 – ANALYSE DU SPECTRE OPTIQUE DE LA NÉBULEUSE QUI ENTOURE

HOLMBERG II X-1.
Iden. λ Fobs(λ ) Iderougi(λ )

(Å) (10�16ergcm�2 s�1 Å�1)

[OII ] 3726+3729 607,7 264,6
H10 3798 16,6 7,2
H9 3835 19,1 8,2
[NeIII] 3869 74,4 31,8
HeI+H8 3889 51,2 21,8
[NeIII]+H7 3967+3970 79,5 33,5
Hδ 4102 74,3 30,9
Hγ 4340 122,2 49,5
[OIII ] 4363 22,6 9,1
HeI 4471 8,0 3,2
HeII 4686 35,0 13,7
[ArIV ]+HeI 4711+4713 3,1 1,2
Hβ 4861 260,8 100,0
HeI 4922 3,0 1,1
[OIII ] 4959 249,3 94,8
[OIII ] 5007 739,9 280,2
HeII 5411 3,3 1,2
HeI 5876 21,2 7,5
[OI] 6300 27,3 9,3
[OI] 6363 7,8 2,7
Hα 6563 821,3 275,0
[NII ] 6583 20,6 6,9
HeI 6678 5,3 1,8
[SII] 6717 51,9 17,1
[SII] 6731 37,4 12,3
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A-22 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.9 M 81 X-6

FIGURE A.19 – M 81 X-6

TABLEAU A.10 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DEM 81 X-6. NH=
4.241020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

09 55 33.40 +69 00 31.7 21.50 21.11 0.42 -6.28 -6.59 0.30
09 55 33.66 +69 00 33.1 21.10 20.59 0.55 -6.68 -7.11 0.43
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A.9 M 81 X-6 A-23

FIGURE A.20 – M 81 X-6
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A-24 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.10 Holmberg IX X-1

FIGURE A.21 – HOLMBERG IX X-1

TABLEAU A.11 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DEHOLMBERG IX X-1. NH=
4.261020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

09 57 53.39 +69 03 48.1 22.69 22.84 -0.15 -5.10 -4.86 -0.25
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A.10 Holmberg IX X-1 A-25

FIGURE A.22 – HOLMBERG IX X-1
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A-26 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.11 IC2574 X-1

FIGURE A.23 – IC2574 X-1

TABLEAU A.12 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DEIC 2574 X-1. NH=
2.401020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

10 28 42.88 +68 28 16.0 21.38 21.62 -0.24 -6.29 -6.00 -0.29
10 28 43.03 +68 28 14.3 20.61 20.79 -0.18 -7.06 -6.83 -0.23
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A.11 IC2574 X-1 A-27

FIGURE A.24 – IC2574 X-1
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A-28 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.12 NGC 4449 X-1

FIGURE A.25 – NGC 4449 X-1

TABLEAU A.13 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 4449 X-1. NH=
1.501020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

12 28 09.32 +44 05 08.6 16.36 16.24 0.13 -11.58 -11.66 0.09
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A.12 NGC 4449 X-1 A-29

FIGURE A.26 – NGC 4449 X-1
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A-30 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.13 NGC 4559 X-7

FIGURE A.27 – NGC 4559 X-7

TABLEAU A.14 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 4559 X-7. NH=
0.821020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

12 35 51.77 +27 56 04.8 21.86 21.04 0.83 -8.12 -8.93 0.81
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A.13 NGC 4559 X-7 A-31

FIGURE A.28 – NGC 4559 X-7
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A-32 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.14 NGC 4559 X-10

FIGURE A.29 – NGC 4559 X-10
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A.14 NGC 4559 X-10 A-33

FIGURE A.30 – NGC 4559 X-10
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A-34 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.15 NGC 4631 H7

FIGURE A.31 – NGC 4631 H7

TABLEAU A.15 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 4631 H7. NH=
1.291020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

12 41 55.71 +32 32 16.8 19.27 18.68 0.59 -10.18 -10.74 0.56

Thèse, L. Mirioni



A.15 NGC 4631 H7 A-35

FIGURE A.32 – NGC 4631 H7
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A-36 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.16 NGC 4861 X-2

FIGURE A.33 – NGC 4861 X-2

TABLEAU A.16 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 4861 X-2. NH=
1.211020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

12 59 00.19 +34 50 46.7 17.10 16.10 1.00 -13.12 -14.09 0.97
12 59 00.23 +34 50 44.5 16.21 15.28 0.93 -14.01 -14.92 0.91
12 59 00.33 +34 50 46.0 16.58 15.53 1.05 -13.64 -14.67 1.02
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A.16 NGC 4861 X-2 A-37

FIGURE A.34 – NGC 4861 X-2
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A-38 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.17 NGC 4861 X-1

FIGURE A.35 – NGC 4861 X-1
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A.17 NGC 4861 X-1 A-39

FIGURE A.36 – NGC 4861 X-1
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A-40 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.18 NGC 5204 X-1

FIGURE A.37 – NGC 5204 X-1

TABLEAU A.17 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 5204 X-1. NH=
1.381020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

13 29 38.53 +58 25 05.4 20.34 19.70 0.64 -8.15 -8.76 0.61
13 29 38.49 +58 25 05.2 20.43 19.85 0.58 -8.06 -8.61 0.55
13 29 38.69 +58 25 05.2 22.22 20.98 1.24 -6.27 -7.48 1.21
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A.18 NGC 5204 X-1 A-41

FIGURE A.38 – NGC 5204 X-1
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A-42 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.19 M83 X-30

FIGURE A.39 – M 83 X-30
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A.19 M83 X-30 A-43

FIGURE A.40 – M 101 X-30
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A-44 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.20 NGC 5408 X-1

FIGURE A.41 – NGC 5408 X-1
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A.20 NGC 5408 X-1 A-45

FIGURE A.42 – NGC 5408 X-1

Thèse, L. Mirioni



A-46 Chapitre A. Atlas des sources observées

FIGURE A.43 – NGC 5408 X-1VUE PAR LA CAMÉRA EPIC D’XMM-N EWTON.
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A.20 NGC 5408 X-1 A-47

FIGURE A.44 – AJUSTEMENT DU SPECTREXMM-N EWTON DE NGC 5408 X-1
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A-48 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.21 M101 S8

FIGURE A.45 – M 101 S8

TABLEAU A.18 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DEM 101 S8. NH=
1.151020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

14 04 14.02 +54 26 02.3 23.13 22.28 0.89 -6.22 -7.05 0.83
14 04 14.09 +54 26 04.0 22.99 22.02 1.01 -6.37 -7.31 0.94
14 04 14.36 +54 26 02.3 - 21.92 - - -7.41 -
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A.21 M101 S8 A-49

FIGURE A.46 – M 101 S8
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A-50 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.22 NGC 7714 X-2

FIGURE A.47 – NGC 7714 X-2
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A.22 NGC 7714 X-2 A-51

FIGURE A.48 – NGC 7714 X-2
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A-52 Chapitre A. Atlas des sources observées

A.23 NGC 7793 P13

FIGURE A.49 – NGC 7793 P13

TABLEAU A.19 – MAGNITUDES DES OBJETS PROCHES DENGC 7793 P13. NH=
1.151020at:cm�2.

A.D. (2000) Dec. (2000) B R B-R MB MR MB-MR

23 57 51.14 �32 37 20.4 - 22.08 - - -5.62 -
23 57 51.16 �32 37 26.0 21.53 21.56 -0.03 -6.20 -6.15 -0.05
23 57 51.18 �32 37 22.4 22.98 22.22 0.77 -4.74 -5.49 0.74
23 57 51.40 �32 37 23.1 22.44 21.03 1.41 -5.29 -6.67 1.38
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A.23 NGC 7793 P13 A-53

FIGURE A.50 – NGC 7793 P13
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SOURCESX ULTRA-LUMINEUSES : CONTREPARTIESOPTIQUES

RÉSUMÉ

Malgré de nombreux efforts tant sur le plan observationnel que théorique, nous ne connaissons
que très peu de choses sur la nature des sources X très lumineuses qui n’appartiennent pas
au noyau de la galaxie hôte et qui semblent dépasser (ou dépassent) très largement la limite
d’Eddington d’un objet de quelques masses solaires.
Ce travail présente dans une première partie l’étude multi-longueurs d’onde d’un échantillon
de certains de ces objets à travers les observations X des satellites ROSAT et XMM-Newton
et les résultats d’observations optiques menées à l’Observatoire de Haute-Provence, à l’ESO et
au CFHT. Ces objets ont été étudiés depuis des décennies sans qu’ils aient livré aucun de leurs
secrets, et pour la première fois de nombreuses nébuleuses en émission ont été découvertes à
proximité de la source X. Et plus encore, une de ces nébuleuses semble être photoionisée par
les rayons X ce qui tend à prouver par la même occasion que l’émission X de l’objet dépasse
largement la limite d’Eddington d’un objet de quelques dizaines de masses solaires !
Une deuxième partie de ce travail est consacrée à une tâche plus technique qui fut l’écriture d’un
programme intégré à une chaîne de traitement automatique des données du satellite européen
XMM-Newton.

ULTRA-LUMINOUS X-RAY SOURCES: OPTICAL COUNTERPARTS

ABSTRACT

Despite much observational and theorical effort little is presently known about the nature of the
luminous non-nuclear X-ray sources which appear to largely surpass the Eddington limit of a
few solar masses.
The first part of this work shows the multiwavelentgh study of a sample of these objects with
ROSAT and XMM-Newton observations and through an optical survey done at OHP, ESO and
CFHT. These objects have been studied for decades and for the first time several nebulæ are
seen near the X-ray source. One of these nebulæ seem to be X-ray photoionised, meaning that
the X-ray emission of this object surpasses the Eddington limit of more than several tenths solar
masses !
The second part of this thesis is more dedicated to a technical task which consisted in writing a
software used in the XMM-Newton Processing Pipeline.
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