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Introdution�A l'issue de e que l'on nomme le "grand d�ebat" (Great Debate), ontroverse qui animala ommunaut�e astronomique des ann�ees 1920, il fut montr�e qu'une grande fration desobjets di�us dits nebulae, observ�es d�es le XVIII�eme si�ele par C. Messier, �etaient en faitloalis�es en dehors de la Voie Lat�ee. La mesure des distanes de es nouveaux objetsdits galaxies, initi�ee par E. Hubble, se d�eveloppa rapidement jusqu'�a la onstitution despremiers relev�es de Palomar et de Lik (ommen�es en 1949 et 1947 respetivement). Tr�estôt fut remarqu�ee la forte tendane des galaxies �a former des groupes ave des entainesd'objets dans des r�egions d'environ 1-10 Mp, e qui induisit les astronomes �a onsid�ereres amas de galaxies omme �etant des syst�emes physiques gravitationnellement li�es. Leurmasse fut estim�ee pour la premi�ere fois par F. Zwiky en 1933 en utilisant le th�eor�emedu Viriel. Les valeurs qu'il obtint d�epassaient largement elles d�eduites de la somme desmasses de toutes les galaxies. Zwiky en onlut que la quasi-totalit�e de la masse dansles amas devait être di�use dans l'espae entre les galaxies sous une forme non observablediretement (et par ons�equent dite mati�ere sombre ou ah�ee), mais r�ev�el�ee seulementpar la vitesse qu'elle imprimait aux galaxies se d�epla�ant �a l'int�erieur des amas.La publiation du atalogue d'Abell en 1958 ouvrit une �ere nouvelle dans l'�etude desamas de galaxies, puisque es syst�emes ommen�erent �a être �etudi�es omme une populationplutôt que omme des objets individuels. Dans les ann�ees suivantes, des lassi�ationsde plus en plus d�etaill�ees des amas furent d�evelopp�ees sur la base de leurs propri�et�esobservationnelles.Au d�ebut des ann�ees 70, la d�eouverte d'�emission X provenant des amas de galaxiesr�ev�ela la pr�esene de gaz inter-galatique di�us dans tout le volume de es syst�emes [199,151, 65, 121, 135℄. L'estimation de sa masse montra qu'il onstituait la omposante baryo-nique dominante des amas, mais ette masse ne orrespondant qu'�a environ 15 �a 20% dela masse totale, le probl�eme de la mati�ere sombre resta non-r�esolu.Jusqu'aux ann�ees 80 les amas furent trait�es omme des syst�emes �a sym�etrie sph�eriqueet virialis�es (e.g. Kent & Gunn 1982 [171℄). �A ette �epoque, l'am�elioration des tehniquesd'aquisition et d'analyse des donn�ees optiques (e.g. la onstrution des premiers t�elesopesde la lasse des 4 m�etres, le d�ebut des observations de spetrosopie multi-objets) permitde r�ev�eler qu'une fration �elev�ee d'amas �etait arat�eris�ee par des morphologies irr�eguli�ereset par une forte pr�esene de sous-strutures dans la distribution des galaxies (e.g. Baier& Ziener (1977) [13℄ et Geller & Beers (1982) [132℄). En 1979, les images en rayons X dusatellite Einstein montr�erent pour la premi�ere fois une struture omplexe du gaz hauddans une fration �elev�ee d'amas de galaxies [163℄. Des �etudes suessives �etablirent que laix



pr�esene de sous-strutures dans la distribution du milieu intra-amas �etait un ph�enom�enetr�es fr�equent [120, 136, 119℄. Atuellement, la fration d'amas de galaxies qui montrentdes onentrations multiples dans la distribution de leurs galaxies et/ou de leur gaz estestim�ee être de l'ordre de 30% �a 50% [286, 117, 80, 143℄. Ces r�esultats ont �et�e interpr�et�esomme la preuve observationnelle du fait que, en r�ealit�e, un grand pourentage d'amasne sont pas dynamiquement relax�es. Des syst�emes morphologiquement irr�eguliers sontobserv�es pendant les phases entrales de leur �evolution, arat�eris�ee par l'ar�etion desous-strutures de masse inf�erieure ou par la oalesene ave des sous-amas de masseomparable. Cette observation est ompatible ave le adre fourni par les th�eories les plusmodernes de formation et d'�evolution des struture de l'Univers, i.e. les mod�eles �a mati�eresombre froide (\Cold Dark Matter", CDM), qui pr�evoient que les syst�emes qu'on observeatuellement dans l'Univers se sont form�es par un proessus de struturation hi�erarhique.Dans e adre, les petites strutures, qui ont �et�e les premi�eres �a se d�evelopper par instabi-lit�e gravitationnelle �a partir des utuations de densit�es primordiales, ont fusionn�e formantdes strutures de plus en plus massives au ours du temps. Les simulations num�eriquesosmologiques, qui suivent l'�evolution d'un grand volume d'Univers des utuations ini-tiales jusqu'�a pr�esent, montrent que les grandes strutures se forment par ar�etion demati�ere le long des �laments dans lesquels elles sont nih�ees (e.g. [287℄). Cei impliqueque, jusqu'�a des �ehelles d'environ 100 Mp, la distribution de mati�ere dans l'Univers esttr�es anisotrope et onstitu�ee par un r�eseau tridimensionnel ompos�e de �laments et devides (voir �gure 1). Jusqu'�a pr�esent, les syst�emes les plus massifs qui ont atteint un �etatd'�equilibre dynamique sont les amas de galaxies, même si le proessus d'�evolution d'ungrand nombre de es syst�emes n'est pas enore termin�e, omme les r�esultats observation-nels le montrent. Les amas rihes se forment en e�et par plusieurs proessus de fusion�a di��erentes �ehelles: pendant sa formation, un amas peut annexer et/ou interagir avedes strutures de masse variable, et, même dans le as des amas rihes a priori �a l'�equilibre,l'ar�etion de petits groupes et de galaxies du hamp est un proessus ontinu. Les amasde galaxies en oalesene proprement dits sont eux qui sont en train d'exp�erimenter unproessus de fusion majeure ave des syst�emes de masse omparable.La v�eri�ation des mod�eles de formation des strutures est l'un des buts prinipauxde la reherhe astrophysique et osmologique. �A l'heure atuelle, la omparaison entre lesobservations et les simulations num�eriques montre une onvergene vers un mod�ele fond�esur la mati�ere sombre froide, de densit�e de mati�ere faible (
m�0.3), mais de onstante os-mologique non nulle. Les mod�eles �CDM reproduisent orretement aussi bien l'�epoque deformation des galaxies que leur distribution de masse. Par ailleurs, la struture �a grande�ehelle reproduite par les simulations num�eriques �CDM est tr�es semblable �a elle ob-serv�ee.L'analyse du degr�e de struturation des amas de galaxies peut être utilis�e omme testosmologique, pour ontraindre en partiulier le param�etre de densit�e 
m. En e�et dansle as d'un Univers peu dense (faible valeur de 
m), les amas se forment plus tôt, et ontdon plus de temps pour atteindre l'�etat relax�e. On s'attend don a trouver moins de sousstrutures que dans le as d'un Univers dense (grand 
m), dans lequel la formation est plusr�eente et dans de nombreux as enore en ours aujourd'hui. En omparant la frationx



Figure 1 { Simulations num�eriques d'un hamp de mati�ere noire froide dans une r�egionde 100 Mp �a l'�epoque atuelle (d'apr�es G.L. Bryan & M.L. Norman). Les amas de galaxies(en ouleur jaune/orange) se trouvent aux roisement des strutures �lamentaires bleues.d'amas pr�esentant des sous-strutures observ�es aux pr�editions de l'histoire de formationdes strutures �emanant des mod�eles et aux r�esultats des simulations num�eriques, on peutdon �a priori �etablir de nouvelles ontraintes sur la osmologie. Cei n�eessite n�eanmoinsd'e�etuer une hypoth�ese sur la dur�ee de survie de la sous-struture apr�es la fusion. Laproportion importante d'amas irr�eguliers d�etet�es est en e�et un d�e� �a expliquer parle mod�ele onordant de faible densit�e. Toutes es raisons ont motiv�e le d�eveloppementde tests statistiques raÆn�es permettant de d�eeler au mieux les sous-strutures dans ladistribution des galaxies et du gaz des amas (e.g. [2, 34, 56, 57, 86, 103, 145, 259, 289℄).L'analyse des amas en oalesene, qui ne sont pas enore relax�es, permet d'observer led�ebut de l'e�ondrement et de retraer leur dynamique avant la phase de virialisation. Uneompr�ehension d�etaill�ee de la physique de la formation des es syst�emes est un �el�ementindispensable pour omprendre la formation des grandes strutures de l'Univers et ainsiobtenir des ontraintes sur les mod�eles osmologiques.Dans e adre, nous avons entrepris un programme d�enomm�e \MUlti-wavelegth Sampleof Interating Clusters" ("MUSIC") d'observations oupl�ees en X, en optique et en radiosur un �ehantillon ommun d'amas, visant �a arat�eriser et �a omprendre la formation etl'�evolution de es objets. Dans ette th�ese, le programme MUSIC est pr�esent�e, de la phasede onstrution de l'�ehantillon d'amas �a observer, jusqu'aux premiers r�esultats obtenus�a pr�esent. xi



Le premier hapitre porte sur la physique des amas de galaxies en oalesene. Desr�esultats observationnels signi�atifs aux di��erentes longueurs d'onde, et en partiulieren optique, X et radio, ont �et�e s�eletionn�es pour illustrer les prinipales onnaissanesatuelles li�ees �a la physique de es syst�emes non relax�es. Ces r�esultats ont �et�e ompar�esaux pr�evisions de simulations num�eriques, qui reproduisent les proessus physiques en ourspendant la oalesene entre amas et �etudient leurs e�ets sur les di��erentes omposantesde es syst�emes (i.e. galaxies, gaz et mati�ere sombre).Le programme MUSIC, les observations e�etu�ees et les instruments utilis�es sontd�erits dans le deuxi�eme hapitre. En partiulier, je d�etaille mon travail de th�ese, quia port�e prinipalement sur l'analyse optique des premiers amas de notre �ehantillon (i.e.Abell 521, Abell 3921, Abell 1750 et Abell 1413). Les m�ethodes utilis�ees pendant les phasesd'observation et de r�edution, d'analyse et d'interpr�etation des donn�ees de spetrosopiemulti-objets et d'imagerie multi-ouleurs grand hamp sont pr�esent�ees.Les onlusions et les perspetives de mon travail de reherhe et du programme MUSICsont r�esum�ees dans le troisi�eme et dernier hapitre.
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Chapitre 1La physique des amas de galaxiesen ours de fusion1.1 Les amas de galaxies1.1.1 Les di��erentes omposantes des amas de galaxiesLes amas de galaxies sont les strutures gravitationnellement li�ees les plus massives del'Univers. Plus de 80% de leur masse est ompos�ee de mati�ere noire, environ 16% d'unmilieu intra-amas (MIA), tandis que les galaxies ne repr�esentent que 3% de la masse totale.Les amas ont d'abord �et�e d�eouverts en optique omme des onentrations gravita-tionnellement li�ees de galaxies onstitu�ees de 10-100 objets (lass�es en groupes et amaspauvres) voire jusqu'�a plus d'un millier de galaxies (amas rihe). Dans le adre du mod�elesph�erique, les amas roissent par instabilit�e gravitationnelle �a partir de utuations pri-mordiales de densit�e �elev�ees, pour se reontrater lors du "turnaround radius". En r�ealit�e,les amas subissent auparavant un proessus de relaxation violente au ours duquel un �etatd'�equilibre est atteint, impliquant pour les vitesses de leurs galaxies une distribution Max-wellienne. Au d�ebut des ann�ees 70, les observations en rayons X ont r�ev�el�e que beauoupd'amas sont aussi des soures d'�emission X di�use, ave des luminosit�es typiques de l'ordrede 1043�45 erg/s [65, 121, 135℄. Le milieu intra-amas (MIA) est onstitu�e prinipalementpar du gaz di�us (ne � 10�3 m�3) en �equilibre hydrostatique dans le puits de potentielde l'amas. Ce gaz est si haud (T � 108 K) que les atomes sont fortement ionis�es etils forment un plasma �emetteur X du type \Bremsstrahlung thermique". Une partie dee gaz est d'origine primordiale, une partie (elle rihe en fer) a par ontre �et�e �ejet�eeult�erieurement par les �etoiles des galaxies de l'amas. Le MIA peut ontenir des partiulesrelativistes qui �emettent en radio suivant un proessus non-thermique (i.e. rayonnement\synhrotron") dû �a la pr�esene d'un hamp magn�etique dans l'amas. Les �eletrons re-lativistes peuvent produire aussi de l'�emission aux longueurs d'onde ultra-violettes ou Xdures par di�usion Compton Inverse des photons de basse �energie du rayonnement de fondosmologique. La pr�esene d'�eletrons relativistes et les m�eanismes responsables de leura�el�eration sont li�es �a la pr�esene d'AGN (noyaux galatiques atifs) et de ph�enom�enesd'ativit�e, omme par exemple la fusion d'amas (\merging") ou la formation stellaire dans1



1.1. Les amas de galaxiesles galaxies.1.1.2 La lassi�ation morphologique des amas de galaxiesLes amas de galaxies ont �et�e divis�es en plusieurs lasses sur la base de leurs morpho-logies et de leurs propri�et�es observ�ees aussi bien en rayons X qu'en optique. Une tellelassi�ation morphologique peut ensuite être reli�ee �a l'�etat dynamique du syst�eme. Lesprinipaux sh�emas de lassi�ation des amas bas�es sur leurs propri�et�es optiques sontd'abord r�esum�es.1. Zwiky et al. (1961-1968) ont lassi��e les amas omme ompats, moyennementompats, ou ouverts. Un amas ompat est une onentration pronon�ee de ga-laxies unique, ave plus d'une dizaine d'objets qui, en projetion, sont vus en ontatles uns ave les autres. Un amas moyennement ompat est onstitu�e soit par uneonentration unique d'une dizaine de galaxies, s�epar�ees approximativement par unedistane de l'ordre de leurs diam�etres, soit par plusieurs onentrations distintes.Auune onentration de galaxies n'est par ontre observable sur le plan du iel pourles amas ouverts [295℄.2. Le syst�eme de lassi�ation de Bautz & Morgan (1970) est bas�e sur sa (ou ses) ga-laxies(s) dominante(s). Les amas de Type I sont domin�es par une seule galaxie Dentrale 1, tandis que, dans les syst�emes de Type II, les galaxies les plus brillantesont des propri�et�es interm�ediaires entre les galaxies D et les elliptiques g�eantes nor-males. Les amas de Type III, en�n, ne poss�edent pas de galaxie dominante exep-tionnellement brillante. Des propri�et�es interm�ediaires sont propres aux Type I-IIet II-III [20℄.3. Le sh�ema de lassi�ation introduit par Rood & Sastry (1971) est bas�e sur la natureet la distribution spatiale des dix galaxies les plus brillantes de l'amas, et il reposesur six lasses [249℄:- D: l'amas est domin�e par une D entrale;- B: binary - l'amas est domin�e par un ouple de galaxies lumineuses;- L: line - au moins trois des galaxies les plus brillantes sont align�ees;- C: ore - quatre ou plus des dix galaxies les plus lumineuses forment un �ur�a l'int�erieur de l'amas;- F: at - les 10 galaxies forment une struture aplatie sur le iel;- I: irregular - la distribution des 10 galaxies est irr�eguli�ere, sans auun entre ni�ur.1. Les galaxies D ont �et�e d�e�nies par Mathews, Morgan & Shmidt (1964) omme des galaxies aveun bulbe typique d'une elliptique g�eante tr�es lumineuse, entour�e par un halo �etendu de faible brillane desurfae [194℄. Normalement elles se trouvent au entre des amas de galaxies ompats et r�eguliers, maiselles peuvent être loalis�ees aussi au entre d'amas pauvres ou de groupes de galaxies (voir paragraphe 1.3.4pour les th�eories existantes �a propos du proessus de formation des Ds).2



1.1. Les amas de galaxiesRood & Sastry (1971) ont aussi repr�esent�e visuellement leur lassi�ation ave unsh�ema en fourhe (panneau en haut de la �gure 1.1), repr�esentant une s�equene al-lant des syst�emes les plus r�eguliers aux plus irr�eguliers. Ce sh�ema introduit �egalementun onept d'�evolution entre les di��erentes lasses. Les amas �a la gauhe du dia-gramme (\D" et \B") sont dans des �etats dynamiques presque relax�es, tandis queeux �a l'extrême droite (\F" et \I") sont en ours de formation. En 1982, Struble &Rood ont propos�e une version r�evis�ee de la lassi�ation de Rood & Sastry [264℄. Enpartiulier, ils ont propos�e une nouvelle version du diagramme de la �gure 1.1 sur labase de r�esultats de simulations �a N-orps de la formation des amas. Leur sh�ema(panneau en bas de la �gure 1.1) repr�esente une s�equene �evolutive des amas, allantdes syst�emes irr�eguliers de type I, jusqu'aux amas relax�es de type D.

Figure 1.1 { En haut (a): le sh�ema de lassi�ation de Rood & Sastry �etabli en 1971.En bas (b): Les lasses de Rood & Sastry revues par Struble & Rood en 1982 (extrait deSarazin (1988) [255℄).4. Morgan (1961) et Oemler (1974) ont introduit des syst�emes de lassi�ation sur labase du ontenu galatique des amas, i.e. la fration de galaxies d'amas qui sontdes spirales (Sp), des galaxies diso��dales sans bras spiraux (S0), ou des elliptiques(E). Suivant les rit�eres de Morgan (1961) un amas est onsid�er�e de type i ou ii3



1.1. Les amas de galaxiesPropri�et�e R�egulier Interm�ediaire Irr�egulierType de Zwiky Compat Moyennement Compat OuvertType de Bautz & Morgan I, I-II, II II, II-III, II-III, IIIType de Rood & Sastry D, B, L, C L, C, F F, IType de Morgan ii i;ii iType de Oemler D, spiral-poor spiral-poor spiral-rihE:S0:Sp 3:4:2 1:4:2 1:2:3Sym�etrie Sph�erique Interm�ediaire Irr�eguli�ereConentration Centrale Haute Mod�er�ee BassePr�esene de sous-struture Absente Mod�er�ee HauteTableau 1.1 { Propri�et�es des di��erentes lasses morphologiques des amas de galaxies(extrait de Sarazin (1988) [255℄).s'il ontient respetivement un grand ou un petit nombre de spirales [207℄. Oemler(1974) a ahev�e e syst�eme de lassi�ation par la d�e�nition de trois types d'amas:les syst�emes spiral-rih , dans lesquels les galaxies spirales sont les objets les plusnombreux, les amas spiral-poor , ave une fration inf�erieure de spirales et domin�espar les S0s, et les syst�emes D, domin�es par une D entrale et dans lesquels laplupart des galaxies sont elliptiques ou S0s.La lassi�ation des amas peut n�eanmoins être repr�esent�ee plus simplement omme unes�equene lin�eaire, qui va des amas r�eguliers aux syst�emes irr�eguliers, �a l'int�erieur de laquellehaune des lassi�ations pr�e�edentes peut être repla�ee, omme montr�e dans la table 1.1[255℄. Les propri�et�es des amas r�eguliers (morphologie r�eguli�ere, pr�esene d'un �ur degalaxies dominant, absene de sous-strutures) sugg�ere qu'il s'agit de syst�emes dynami-quement relax�es, tandis que les amas irr�eguliers, ave une morphologie non-sym�etrique,rihes en sous-strutures et sans auune onentration entrale de galaxies, se trouventtr�es probablement dans les phases entrales de leur proessus de formation.En 1992, Jones and Forman ont utilis�e les observations du satellite \Einstein" d'environ400 amas de galaxies �a bas z (�0.2) pour lasser les amas sur la base de leur morphologieX [162℄. Leur rit�ere de lassi�ation prinipal a �et�e la pr�esene plus ou moins signi�ativede sous-strutures dans les syst�emes observ�es. Les sept types d'amas identi��es sont:1. S: la distribution du gaz pr�esente un seul pi d'�emission;2. O: le entre d'�emission X est d�epla�e par rapport �a la position de la galaxie dominantede l'amas;3. E: la morphologie de l'amas est elliptique et plus ou moins allong�ee;4. C: la distribution en densit�e du gaz est omplexe et ave plusieurs sous-strutures;5. D: l'amas a une morphologie double, ave deux omposantes d'extension �equivalente;6. P: l'amas est �a nouveau double, mais ave une omposante primaire et une seon-daire;7. G: l'�emission X du syst�eme est plutôt faible et elle est produite prinipalement parles galaxies de l'amas, en partiulier elles dominantes.4



1.1. Les amas de galaxiesDes exemples des premiers six types d'amas de ette lassi�ation sont montr�es dans la�gure 1.2.

Figure 1.2 { Contours d'iso-intensit�e X de six amas superpos�es �a leur image optique.Un exemple pour haun des di��erents types d'amas de la lassi�ation morphologiqueintroduite par Jones & Forman (1992) [162℄ est pr�esent�e.
Cette di��ereniation dans la morphologie des amas de galaxies est fortement orr�el�ee�a leur proessus de formation. Dans la plupart des as, les amas morphologiquementirr�eguliers orrespondent �a des syst�emes dynamiquement jeunes, en ours de formationpar fusion entre leurs sous-strutures. Leur �etude permet d'analyser les prinipaux proes-sus physiques qui d�eterminent la formation et l'�evolution des amas de galaxies. Dans ehapitre, je vais omparer les pr�editions des simulations num�eriques de oalesene d'amasave les r�esultats observationnels les plus signi�atifs �a di��erentes longueurs d'onde.5



1.2. Simulations num�eriques des amas de galaxies en ours de fusion1.2 Simulations num�eriques des amas de galaxies en oursde fusionLe temps d'�evolution des amas de galaxies �etant de l'ordre de l'âge de l'Univers, lesobservations ne donnent que des lih�es instantan�es des di��erentes phases du proessus defusion. Les simulations num�eriques sont don un moyen indispensable pour suivre la forma-tion et l'�evolution des amas et de leurs omposantes. La omparaison entre les observationset les mod�eles num�eriques permet d'�etablir un lien entre les arat�eristiques observation-nelles aux di��erentes longueurs d'onde et l'�etat dynamique de l'amas; l'�etude ombin�eedes observations et des simulations est don essentielle pour d�eterminer dans quelle phasedu proessus de fusion l'amas observ�e se trouve, et quels sont les proessus physiques quiagissent sur haque omposante d'un amas de galaxies pendant les di��erentes �etapes de son�evolution. De plus, les m�ethodes d'analyse observationnelles peuvent être test�ees par leurappliation aux donn�ees simul�ees; grâe �a la omparaison des r�esultats obtenus ave lesparam�etres initiaux des simulations, les m�ethodes peuvent être raÆn�ees de fa�on it�erative.Tout d'abord, les simulations num�eriques doivent suivre une approhe tri-dimensionnelle,puisque les observations optiques et en rayons X montrent que les amas de galaxies nesont pas des objets �a sym�etrie sph�erique. Deuxi�emement, les di��erentes omposantes desamas (i.e. milieu intra amas (MIA), mati�ere sombre, et galaxies) doivent être prises enonsid�eration par les mod�eles num�eriques.1.2.1 Simulations des omposantes non-ollisionnellesLa mati�ere sombre et les galaxies sont trait�ees omme des partiules non-ollisionnelleset leur �evolution est mod�elis�ee par des m�ethodes �a N-orps (e.g. [256, 229℄). Dans e type desimulations, seulement les interations gravitationnelles entre les partiules sont prises enonsid�eration, alors que les interations ave le MIA sont n�eglig�ees. Un param�etre d'adou-issement � est introduit dans l'�equation du potentiel gravitationnel de haque partiulepour tenir ompte de l'extension spatiale des objets:�i = �G NXj=1 mjprij2 + �2 ;o�u �i est le potentiel �a la position de la partiule i de masse mi, G est la onstantegravitationnelle, N est le nombre de partiules dans la simulations, et rij est la distaneentre les orps i et j.Les simulations montrent que haque phase du proessus de fusion pr�esente des signa-tures arat�eristiques intervenant �a la fois sur la distribution projet�ee des partiules, et surleur distribution des vitesses. En g�en�eral, les amas dynamiquement jeunes sont arat�eris�espar la pr�esene marqu�ee de sous-strutures, et/ou par des distributions des vitesses multi-modales et ave dispersions �elev�ees. L'intensit�e observ�ee de es e�ets d�epend de l'angleentre l'axe de ollision et la ligne de vis�ee, ainsi que des masses relatives des sous-struturesen interation. Ci-dessous, je r�esume les prinipaux r�esultats obtenus dans le as le plussimple d'une ollision entre un amas prinipal et un sous-amas (voir aussi �gure 1.3).6



1.2. Simulations num�eriques des amas de galaxies en ours de fusion

Figure 1.3 { Simulations num�eriques de l'�evolution ave le temps (de haut en bas) de ladistribution projet�ee des galaxies (�a gauhe) et de leur distribution des vitesses (�a droite)suivant les di��erentes phases de la oalesene entre sous-strutures (d'apr�es Shindler &B�ohringer 1993 [256℄).- �Evolution de la distribution projet�ee des partiules: les phases initiales sontarat�eris�ees par la pr�esene de deux sous-strutures distintes ave une distributionsph�erique et ompate de leurs partiules, tandis que, juste avant et apr�es la ollision,le syst�eme total a une forme allong�ee, et les partiules des deux strutures sonthautement dispers�ees [229℄. Le rayon qui ontient la moiti�e de la masse totale desgroupes en interation peut être utilis�e pour �etudier les variations de la distributionprojet�ee des partiules suivant les di��erentes phases du proessus de fusion [256℄.Cette grandeur, dont la valeur initiale est tr�es �elev�ee, d�erô�t jusqu'�a un minimumqui orrespond au moment de la ollision entre les deux syst�emes; apr�es il augmente�a nouveau, sans pour autant atteindre les valeurs initiales. Cette �evolution n'estplus observable quand l'axe de ollision est parall�ele, ou presque, �a la ligne de vis�ee.Ainsi, dans les phases entrales de l'interation, le syst�eme total apparâ�t omme�etant ompat, e qui pourrait faire penser �a un amas �a l'�equilibre.- �Evolution de la distribution des vitesses: les deux syst�emes, au repos au d�ebutde la simulation, sont a�el�er�es �a ause de l'attration gravitationnelle mutuelle, etleur distribution des vitesses diverge, jusqu'�a atteindre une valeur tr�es �elev�ee de ladispersion des vitesses au moment de la ollision. Suessivement les sous-strutures7



1.2. Simulations num�eriques des amas de galaxies en ours de fusionsont d�e�el�er�ees �a ause du proessus de relaxation violente [186℄ et la dispersiondes vitesses du syst�eme d�erô�t jusqu'aux valeurs initiales des deux sous-amas [256℄.Les simulations montrent que la dispersion des vitesses globale du syst�eme peutaugmenter jusqu'�a un fateur 2 pendant les phases entrales du proessus de fusion;et e�et devient de moins en moins observable d�es que l'angle entre l'axe de ollisionet la ligne de vis�ee augmente, puisque nous ne pouvons mesurer que les omposantesradiales des vitesses des galaxies.1.2.2 Simulations des omposantes ollisionnelles et non-ollisionnellesLes fusions majeures entre les amas de galaxies sont les �ev�enements les plus �energ�etiquesde l'Univers apr�es le Big Bang, et peuvent lib�erer des �energies de liaison gravitationnelleallant jusqu'�a environ 1064 ergs. Lorsque des sous-amas, de masse d'environ 1014�15 M�,entrent en ollision ave des vitesses de l'ordre de 2000 km/s, des ondes de hos seproduisent dans le milieu intra amas. Elles dissipent des �energies de l'ordre d'environ3 � 1063 erg et sont les prinipales soures de r�ehau�ement du gaz qui onstitue le MIA.On s'attend �a e que es hos, en plus de hau�er le gaz, le ompriment et augmententson entropie [252℄. La mod�elisation des amas, trait�es omme syst�emes �a deux ompo-santes (ollisionnelle, i.e. galaxies et mati�ere sombre, et non-ollisionnelle, i.e. gaz 2) grâe�a des simulations ombin�ees hydrodynamiques/N-orps, permet de suivre l'�evolution dela densit�e, de la temp�erature du gaz intra-amas, et de la struture des ondes de hos(e.g [104, 257, 247, 267, 244℄). Cette tehnique onsiste �a simuler la ollision isol�ee entredeux amas id�eaux de g�eom�etrie sph�erique, et de distribution de mati�ere noire et de gazpr�ealablement �x�ees (par exemple un pro�l qui suit le mod�ele de Navarro, Frenk &White [213℄ pour la mati�ere noire et un mod�ele � pour le gaz). Le puits de potentielest d�e�ni enti�erement par la distribution de mati�ere sombre, puisque le gaz n'est pas auto-gravitant. La g�eom�etrie de la ollision est repr�esent�ee dans la �gure 1.4. Contrairement auxsimulations dites osmologiques (voir paragraphe 2.5), les onditions initiales id�ealis�ees dee type d'approhe n�egligent les e�ets d'environnement sur les sous-strutures en inter-ation (fores de mar�ee �a grande �ehelle, e�ets d'annexion ontinue de groupes et amaspauvres); par ontre, e type de simulations permet d'�etudier le proessus de fusion aveune tr�es bonne r�esolution (�50 kp), et d'isoler et de suivre l'�evolution des m�eanismesphysiques prinipaux qui agissent sur les di��erentes omposantes des amas [248℄.Les signatures prinipales du proessus de fusion sur la mati�ere sombre ainsi obtenuessont: a) un allongement de la distribution spatiale le long de l'axe de ollision, b) la pr�esenede sous-strutures, et ) une forte anisotropie de la dispersion des vitesses. Par ontre, lesr�esultats des simulations sur le MIA ne peuvent pas être simpli��es par un sh�ema aussig�en�eral, puisqu'ils d�ependent fortement du rapport de masse entre les sous-strutures quiinteragissent et de leur param�etre d'impat. La distribution entrale du gaz peut être soitperpendiulaire, soit parall�ele �a l'axe de ollision suivant les phases du proessus de fusion,2. Bien que le hemin libre moyen dans le MIA soit trop grand pour pouvoir assurer un �ehange d'infor-mation entre les partiules du gaz, le traitement hydrodynamique peut être utilis�e puisque les informationssont transf�er�ees par les turbulenes du faible hamp magn�etique pr�esent dans les amas.8



1.2. Simulations num�eriques des amas de galaxies en ours de fusion
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Figure 1.4 { Sh�ema des onditions initiales utilis�e dans les simulations d'amas eninteration. L'axe de ollision est dans le plan du iel (x;y) et le param�etre d'impat lelong de l'axe y est b (d'apr�es Riker & Sarazin 2001 [244℄).tandis que les r�egions externes sont toujours allong�ees parall�element �a l'axe de ollision.Une torsion dans la distribution du MIA est don observable pendant la oalesene entreamas. La morphologie de la distribution en temp�erature du gaz est fortement irr�eguli�ere�a ause de la pr�esene simultan�ee dans l'amas en oalesene de barres de ompressionhaudes, dues aux hos, et de r�egions froides, dues �a l'expansion adiabatique du syst�emeou �a la pr�esene de restes de sous-amas [247℄. Puisque les simulations hydrodynamiquesindiquent que les strutures en temp�erature dues au proessus de fusion survivent de 4 �a 6fois plus que les perturbations sur la densit�e du gaz, les artes en temp�erature du gaz intra-amas sont un instrument tr�es sensible pour pouvoir d�eteter l'�eventuelle pr�esene d'ativit�edynamique �a l'int�erieur des amas [80℄. Les prinipales signatures du proessus de fusionsur le MIA sont don: a) la pr�esene de plusieurs pis d'�emission X, b) l'allongement de lastruture du gaz, ) la torsion des isophotes, ) la pr�esene de strutures non-isothermes, etd) la s�egr�egation entre le gaz et la mati�ere sombre: le gaz ne re�ete plus le puits de potentielde l'amas, au moins dans les phases suivant la fusion (2 Gyr), �a ause de l'interationmutuelle entre ses partiules, la distribution du MIA s'�etend �a ause des turbulenes etdes r�ehau�ements, et elle devient plus allong�ee que la distribution de la mati�ere sombre;en plus, dans les phases entrales de la ollision, le entro��de d'�emission du gaz est d�epla�epar rapport �a elui de la omposante non-ollisionnelle.Je r�esume i-dessous les prinipaux r�esultats obtenus pour l'�evolution du MIA dans leas de la fusion entre deux amas de masse omparable (rapport de masse d'environ 1:1), unparam�etre d'impat presque nul, et une temp�erature initiale du gaz des deux omposantesde T �6 keV; l'�epoque t=0 Gyr orrespond au moment de la ollision entre les entres des9



1.2. Simulations num�eriques des amas de galaxies en ours de fusiondeux sous-strutures. Chaque phase est repr�esent�ee dans la �gure 1.5.

Figure 1.5 { La brillane de surfae X et la temp�erature du MIA sont repr�esent�eesave les ontours blans et olor�es respetivement; haque panneau orrespond �a une phasedi��erente du proessus de fusion, ave le temps qui rô�t de gauhe �a droite, et de haut enbas. Le bleu orrespond �a KB T � 5 keV, le vert �a 10 keV, le jaune �a 15 keV et le rouge�a 20 keV (d'apr�es Takizawa 1999 [267℄).1. t � -0.8 Gyr: les deux sous-amas entrent en ontat; les ontours d'�emission Xmontrent une struture double ave deux pis de densit�e. Le potentiel de haque sous-struture n'est pas ompl�etement d�etruit, les deux amas en interation sont enorevisibles, et les �eventuelles soures d'�emission radio et/ou ourants de refroidissementne sont pas a�et�ees par la ollision. La temp�erature du gaz dans la r�egion entreles deux sous-amas augmente l�eg�erement (T � 8-9 keV) �a ause de la ompressionadiabatique due �a la ollision.2. t � -0.2 Gyr: les deux sous-strutures s'approhent et onstituent une strutureunique ave un pi double. La temp�erature du gaz entre les deux maxima d'�emissivit�eaugmente jusqu'�a T � 20 keV �a ause d'un ho qui se d�eveloppe dans une diretionperpendiulaire �a l'axe de ollision.3. t � 0 Gyr: les phases entrales de la ollision sont arat�eris�ees par des densit�esentrales et des temp�eratures tr�es �elev�ees. Les deux pis de densit�e fusionnent en unseul pi et la distribution entrale du MIA s'allonge dans une diretion perpendiu-laire �a l'axe de ollision. La barre de ompression haude, qui devient plus �epaisse,10



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oaleseneest toujours entr�ee sur le pi d'�emissivit�e et perpendiulaire �a l'axe de ollision.4. t � +0.3 Gyr: juste apr�es la ollision, l'amas s'�etend et les ondes de ho prinipalesse propagent vers les r�egions externes de l'amas, alors que dans les r�egions �a l'arri�eredu ho le gaz en expansion se refroidit adiabatiquement. Des hos seondairesd'intensit�e moindre peuvent se d�evelopper dans les parties internes (l'importane etla forme de es ondes de hos seondaires d�epend fortement du rapport de masseet de la g�eom�etrie de la ollision).5. t �+0.55 Gyr: pendant ette phase l'amas atteint son expansion maximum, l'imageen rayons X est allong�ee le long de l'axe de ollision, et les ondes de ho arriventdans les r�egions moins denses de l'amas.6. t � +7.0 Gyr: dans les phases �nales de son �evolution, le syst�eme se ontrate, lamorphologie X et la arte de temp�erature ont une struture sym�etrique, et auunesous-struture importante n'est visible dans l'amas.
1.3 Observations en optique et en rayons X d'amas en oa-leseneLes simulations num�eriques o�rent une base de datation du proessus de fusion quipeut être utilis�ee pour interpr�eter les donn�ees observationnelles et aider �a reonstruire les�enario de fusion. Les simulations reproduisant des as id�eaux de ollisions isol�ees, on nepeut pas s'attendre �a observer des propri�et�es du gaz et des galaxies aussi nettement dansles amas r�eels, qui pr�esentent la marque de fusions aniennes et r�eentes simultan�ement.Les six phases du proessus de fusion qui �emergent des simulations et pr�esent�ees dans leparagraphe pr�e�edent seront dans la suite regroup�ees en trois phases plus g�en�erales, dustade initial du proessus de fusion (phases 1 et 2 du sh�ema pr�e�edent), aux momentsentraux de l'interation (phases 3, 4 et 5), jusqu'au stade de post-fusion avan�ee (phase6). La physique du proessus de fusion �etant tr�es omplexe, ses e�ets observationnels surla distribution du gaz et des galaxies ne peuvent pas être r�esum�es par un sh�ema g�en�eralsimple. Pour suivre l'�evolution des propri�et�es observationnelles des amas de galaxies enoalesene, je pr�esente les prinipaux r�esultats obtenus par l'analyse ombin�ee X-optiquemen�ee sur une s�erie d'amas de galaxies �a di��erentes phases du proessus de fusion. Bien sûr,les exemples qui seront pr�esent�es dans les paragraphes suivants ne peuvent pas onstituerune liste ompl�ete de tous les amas en oalesene observ�es, mais une s�eletion de asint�eressants qui mettent en �evidene les prinipales arat�eristiques observationnelles duproessus de fusion sur les propri�et�es physiques du MIA, et sur l'�etat dynamique desgalaxies de es amas. 11



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene1.3.1 Phases initiales de l'interation: les as d'Abell 3528, Abell 1750et Abell 3395Carat�eristiques prinipales de la distribution du gaz et des galaxiesLes trois amas bimodaux A3528 (z=0.054), A1750 (z=0.085) et A3395 (z=0.051) ont�et�e s�eletionn�es pour illustrer les prinipales arat�eristiques observationnelles des premiersstades du proessus de fusion. Ce hoix a �et�e motiv�e par le fait que la distorsion variable dela brillane de surfae X de es syst�emes sugg�ere qu'ils onstituent une s�equene progressivedes phases initiales de la oalesene entre deux sous-strutures.Ces trois amas ont �et�e �etudi�es en d�etails par Donnelly et al. [80℄, qui ont ompar�e lesdonn�ees de spetrosopie multi-objets optiques aux observations en rayons X faites aveROSAT et ASCA. La �gure 1.6 montre les artes en temp�eratures (�a droite) et les ontoursd'intensit�e X superpos�es aux galaxies de l'amas (�a gauhe). La morphologie d'A3528, a-rat�eris�ee par des isophotes d'intensit�e X sym�etriques, sugg�ere qu'il s'agit d'un amas autout d�ebut du proessus de fusion, quand seulement le gaz dans les halos externes desdeux sous-strutures vient de ommener �a interagir. Dans A1750 les e�ets de l'intera-tion ont ommen�e �a d�eformer les ontours d'iso-densit�e du gaz, tandis que A3395, aveles distributions de densit�e de ses deux sous-strutures ompl�etement d�etruites, est tr�esprobablement prohe de la phase entrale de la ollision. Les artes en temp�erature dees trois syst�emes montrent la pr�esene de gaz plus haud dans les r�egions entre les pisd'�emissivit�e. Dans les trois amas, la d�eviation entre la temp�erature de la r�egion en intera-tion et elle du reste du syst�eme est variable; elle est tr�es faible dans le as d'A3528, un peuplus �elev�ee dans A1750, o�u une onde de ho est probablement en train de se d�evelopper,tr�es pronon�ee et �etendue dans le as d'A3395. L'analyse ombin�ee des artes d'�emissivit�eet en temp�erature du MIA de es trois amas montre don lairement que A3528 se trouvedans la phase (1) du sh�ema de fusion pr�esent�e dans le paragraphe pr�e�edent, A1750 estprohe de la phase (2), et A3395 s'approhe du moment entral de la ollision, autourde la phase (3). Les dispersions des vitesses des trois amas sont �elev�ees, globalement del'ordre d'environ 1000 km/s, tandis que la distribution des vitesses des galaxies dans les0.5 h�1 Mp entraux de haque sous-struture (voir �gure 1.6) montre une dispersionomprise entre 700 et 900 km/s. Les vitesses radiales moyennes des deux sous-struturesne sont pas statistiquement di��erentes aussi bien dans le as d'A3528, que d'A3395, equi sugg�ere que les proessus de fusion pour es deux amas interviennent dans le plan duiel. Dans le as d'A1750, par ontre, la di��erene entre les vitesses moyennes est de plusde 1300 km/s, et don la ollision intervient en bonne partie suivant la ligne de vis�ee. Lesonlusions obtenues �a partir de l'analyse des artes en densit�e et en temp�erature du gazsont don oh�erentes ave les r�esultats sur la dynamique des trois amas.Les e�ets du proessus de fusion sur les ourants de refroidissementLes onlusions du paragraphe pr�e�edent sont tr�es importantes pour expliquer lesdi��erentes temp�eratures des �urs de haune des sous-strutures des trois amas: le gaz estfroid dans les �urs des deux sous-amas d'A3528 et dans le �ur du sous-amas nord-est12



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene

Figure 1.6 { �A gauhe: artes en temp�erature od�ees en ouleurs (plus rouge, plus haud)d'A3528 (haut), A1750 (moyen) et A3395 (bas) obtenues ave les donn�ees ASCA, ave lesontours d'intensit�e superpos�es en noir. �A droite: les galaxies aux redshift des amas ont�et�e repr�esent�ees ave des erles bleus ou rouges si leur vitesse radiale est respetivementinf�erieure ou sup�erieure �a elle moyenne de l'amas; les ontours d'iso-densit�e des amas,obtenus des donn�ees ROSAT, ont �et�e superpos�es. Dans haque �gure, le arr�e en tiretsrepr�esente le hamp de vue des observations en rayons X, tandis que des erles de rayon0.5 h�1 Mp sont entr�es sur les pis d'�emission X des deux sous-strutures (extrait deDonnelly et al. 2001 [80℄). 13



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesened'A1750, tandis qu'auune des deux sous-strutures d'A3395 ne ontient de r�egion in-terne de gaz froid. De nombreuses preuves indiretes montrent que le proessus de fusiond�etruit les ourants de refroidissement internes aux amas de galaxies. D'abord une forteantiorr�elation statistique a �et�e relev�ee entre la pr�esene de ourants de refroidissementet l'observation de morphologies irr�eguli�eres; deuxi�emement auun ourant de refroidis-sement n'a �et�e d�etet�e dans les amas tr�es irr�eguliers ou bimodaux, qui sont tr�es proba-blement des syst�emes en interation [252℄. Des ourants de refroidissement mod�er�es ontquand même �et�e observ�es dans ertains amas en oalesene; dans la plupart des as, ils'agit de sous-amas de galaxies dans les phases initiales de leur proessus de fusion, quandles hos dus �a la ollision ne sont pas enore arriv�es �a leurs �urs froids. Des exemplesde e type sont Cygnus-A [5, 223, 193℄), et Abell 85 [168℄. Le m�eanisme physique res-ponsable de la destrution des ourants de refroidissement dans les amas en oaleseneest enore d�ebattu; di��erentes hypoth�eses ont �et�e propos�ees, parmi lesquelles les e�ets demar�ee, le r�ehau�ement dû aux ondes de ho, le m�elange de gaz froid et haud, la \ram-pressure" provoqu�ee par le mouvement de la r�egion froide dans le gaz dense du sous-amasen interation (�svrel2�PCF (r), o�u PCF (r) est le pro�l de pression dans le ourant de re-froidissement, �s est la densit�e de la sous-struture autour du ourant de refroidissement,et vrel est la vitesse relative entre es deux omposantes). Jusqu'�a pr�esent les simulationsnum�eriques et les onsid�erations physiques sugg�erent que la ram-pressure est le m�eanismele plus probable �a l'origine de la destrution des ourants de refroidissement: le gaz froidest d�epla�e du �ur de l'amas �a ause de ette pression, et il se m�elange ave le gaz plushaud des r�egions environnantes (voir [252℄ et r�ef�erenes it�ees). Ces onlusions sont enaord ave les r�esultats obtenus pour A3528, A1750 et A3395: les ourants de refroidisse-ment n'ont pas enore �et�e a�et�es par le proessus de fusion dans les deux sous-struturesd'A3528 et dans le groupe nord-est d'A1750, alors qu'ils ont �et�e d�etruits dans les deuxsous-amas qui forment A3395; ils seraient don de plus en plus a�et�es lors de l'avanementdu proessus de fusion.1.3.2 Phases interm�ediaires de l'interation: les as d'Abell 2256, Abell 3667,et 1E0657-56Les �ev�enements les plus �energ�etiques du proessus de fusion ont lieu pendant ses phasesentrales. Leurs e�ets a�etent tr�es fortement les propri�et�es des di��erentes omposantes desamas, mais ils se font sentir surtout sur la distribution en densit�e et temp�erature du MIA.Les trois amas pr�esent�es dans la suite ont �et�e s�eletionn�es pare que leurs observations ontr�ev�el�e tr�es nettement la pr�esene des signatures les plus arat�eristiques de ette phase duproessus de fusion, i.e. les ondes de hos et les fronts froids.Carat�eristiques prinipales de la distribution du gaz et des galaxiesAbell 2256 (z=0.059) est un amas rihe tr�es �etudi�e, surtout en rayons X puisque ils'agit d'un des amas les plus brillants dans ette bande de longueurs d'onde. La pr�esenede sous-strutures signi�atives et de deux pis dans la distribution de brillane de sur-fae X, r�ev�el�ees par les observations ROSAT de et amas, sugg�erent qu'il s'agit d'un objet14



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesenepr�esentant des ph�enom�enes de fusion en ours entre un amas prinipal et un sous-amas [52℄.La arte en temp�erature du gaz indique que le groupe est plus froid que le orps prini-pal de l'amas et sugg�ere qu'il est en train de tomber vers le entre de l'amas par le ot�eouest [50℄. Deux points hauds sont pr�esents dans une diretion presque perpendiulaire�a l'axe de ollision; ils sont tr�es semblables aux r�egions haudes mises en �evidene surles artes en temp�erature simul�ees, quand la ollision entre deux sous-strutures est d�ej�aommen�ee mais que leurs �urs ne se sont pas enore travers�es. Ce syst�eme se trouvedon �a heval entre les phases 2 et 3 dans le sh�ema du paragraphe 1.2.2. Sur les donn�eesROSAT, A2256 apparâ�t ainsi omme un syst�eme ave deux orps en interation, observ�es�1 Gyr avant la ollision de leurs �urs. Les nouvelles observations optiques [29℄ et X [265℄on�rment la pr�esene de deux sous-strutures prinipales en phase initiale d'interation,mais elles ompliquent un peu le s�enario de formation de et amas. L'analyse des donn�eesde spetrosopie optique de Berrington, Lugger & Chon (2001) a r�ev�el�e que l'amas est di-vis�e en trois omposantes s�epar�ees sur la base aussi bien de leurs distributions des vitessesque de leurs positions projet�ees (voir �gure 1.7). Les deux omposantes prinipales orres-pondent �a l'amas prinipal et au groupe d�etet�es dans la distribution du gaz, tandis quela troisi�eme omposante repr�esente un groupe en interation au nord de l'amas prinipal,qui n'avait jamais �et�e identi��e. C'est probablement �a ause de sa masse tr�es faible (il neontient que 10% des galaxies de l'amas) qu'il n'est pas visible en rayons X [29℄.
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Figure 1.7 { L'algorithme KMM pour la d�etetion tridimensionnelle de sous-strutures [197℄ a d�etet�e trois omposantes prinipales dans la distributions 3D des ga-laxies d'A2256. Leurs distributions en vitesse et spatiales sont ii montr�ees respetivementdans le panneau de gauhe et de droite. Les groupes 1 et 2 repr�esentent les deux sous-amas prinipaux d�etet�es �egalement en rayons X, tandis que le groupe 3 n'a �et�e observ�epar auun satellite X (d'apr�es Berrington, Lugger & Cohn 2002 [29℄).Abell 3667 (z=0.053) se manifeste �a toutes les longueurs d'onde omme un exemplespetaulaire d'amas de galaxies dans les phases entrales de l'interation entre deux15



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene

Figure 1.8 { �A gauhe: Contours d'�emission X (observations Chandra/ACIS dans labande 0.5-7.0 keV) superpos�es �a l'image DSS-II du hamp entral d'A2256. Les lettresapitales de A �a H montrent les positions des galaxies brillantes au entre de l'amas. Lesdeux arr�es en tirets d�elimitent les deux sous-strutures d�etet�ees en X autour du entred'A2256 (voir le texte pour les d�etails). �A droite: R�esidus d'�emission X dans les obser-vations Chandra d'A2256 apr�es la soustration du meilleur ajustement du mod�ele-�. Lapr�esene des deux sous-strutures �emerge lairement. La �ehe montre la position de lasous-struture d�etet�ee par Chandra voisine du entre de l'amas. Le bord raide orrespon-dant au front froid est visible dans le arr�e noir en bas �a droite.

Figure 1.9 { Carte en temp�erature d'A2256 obtenue �a partir des donn�ees Chandra. Lesdeux seteurs en blan orrespondent aux r�egions o�u Briel & Henry (1994) avaient d�etet�edeux points hauds (d'apr�es Sun et al. 2001 [265℄).16



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesenesous-amas. Sa morphologie optique est bimodale, ave deux onentrations de galaxiespro�eminentes autour de deux galaxies brillantes [263℄ (voir �gure 1.10). Ces deux sous-strutures, que je vais appeler A et B, sont en ollision presque sur le plan du iel, puisquela di��erene entre les vitesses radiales de leurs galaxies dominantes est seulement de 120km/s, et on s'attend que la vitesse de ollision entre deux sous-amas soit de l'ordre dequelques milliers de km/s. La dispersion des vitesses �elev�ee (entre 970 km/s [108℄ et1200 km/s [263℄) est typique des amas de galaxies dans les phases entrales du proessusde fusion. La morphologie observ�ee en rayons X on�rme que A3667 ne se trouve pas dansune on�guration relax�ee. Les donn�ees obtenues ave ROSAT montrent que la ompo-sante d'�emission X di�use a son maximum en orrespondane de la sous-struture optiqueprinipale A et pr�esente une extension en diretion du groupe B (voir panneau en haut�a gauhe de �gure 1.11). Une grande variation du entro��de d'�emission X a �et�e observ�ee�a ause de la pr�esene de sous-strutures. Au entre d'A3667, autour du pi d'�emissionX, la distribution du gaz est allong�ee le long de l'axe prinipal de l'amas, et elle a uneforme tr�es ovale. La distribution de masse n�eessaire pour reproduire la distribution du gazobserv�ee dans la partie entrale d'A3667 n'est pas en aord ave la distribution observ�eedes galaxies de l'amas, e qui prouve enore une fois que et amas ne se trouve pas dans un�etat relax�e [172℄. La pr�esene d'une barre de gaz haud entre les deux sous-strutures A etB, d�etet�ee grâe aux observations ASCA, montre qu'elles sont dans la phase entrale deleur ollision [193℄; la galaxie dominante du groupe A se trouve entre le pi de brillane dugaz et la r�egion haude, puisque le gaz est en retard par rapport �a la omposante galatique(voir panneau en haut �a droite de la �gure 1.11).

Figure 1.10 { �A gauhe: ontours d'iso-densit�e des galaxies plus brillantes que b=18.0dans le hamp entral d'Abell 3667. Les positions des deux galaxies dominantes de l'amassont indiqu�ees par des roix. �A droite: histogramme des vitesses radiales des galaxiesd'A3667 dans l'intervalle 10000-25000 km/s. Dans le panneau en haut �a droite, un inter-valle de vitesses radiales entre 5000 et 35000 km/s a �et�e utilis�e (extrait de Sodr�e et al.1992 [263℄)Les observations Einstein EPC, ROSAT et ASCA de l'amas de galaxies 1E0657-5617



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene
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Figure 1.11 { �A gauhe: ontours d'isodensit�e obtenus �a partir des observations ROSAT(bleu) et Chandra (rouge) superpos�es �a l'image optique d'A3667 (DSS II). Les galaxiesdominantes des deux sous-amas qui onstituent A3667 ont �et�e indiqu�ees ave les lettres Aet B. Le nord de l'image est en haut, l'est �a gauhe (d'apr�es Vikhlinin et al. 2001 [279℄).�A droite: arte en temp�erature d'A3667, obtenue �a partir des donn�ees ASCA, superpos�eeaux ontours d'�emission X d�etet�es par ROSAT. Les r�egions dans lesquels la temp�eraturea �et�e d�etermin�ee sont num�erot�ees dans le panneau en haut; leurs temp�eratures ave leserreurs �a 90% sont montr�ees en bas, ave l'�ehelle de ouleurs pour la temp�erature. Leslignes vertiales pointill�ees s�eparent les groupes des r�egions qui appartiennent au mêmeanneau ou arr�e entral. La ligne pointill�ee horizontale montre la temp�erature moyennede l'amas. Les erles blans repr�esentent les r�egions o�u les soures pontuelles ont �et�eonsid�er�ees s�epar�ement (d'apr�es Markevith, Sarazin et Vikhlinin (1999) [193℄).(z=0.296) montrent que e syst�eme, ave une temp�erature moyenne du gaz omprise entrekT = 17:4�2:5 keV [271℄ et kT = 14:5+2:0�1:7 keV [179℄, est l'un des amas les plus haudsonnus. Sa morphologie X irr�eguli�ere, ave deux pis prinipaux d'�emission, tous les deuxd�epla�es par rapport au pi de densit�e optique, et la dispersion des vitesses �elev�ee de sesgalaxies sugg�erent la pr�esene de ph�enom�enes dynamiques en ours [271℄, [179℄. L'analysedes donn�ees optiques d'imagerie et de spetrosopie multi-objets d'1E0657-56 a permis dereonstruire le s�enario du proessus de fusion de e syst�eme [18℄. Dans les �1.8 h�2 Mp2entraux, Barrena et al. ont d�etet�e la pr�esene d'un amas prinipal, de forme allong�ee etde dispersion des vitesses �elev�ee (�v'1250 km/s), et d'un sous-amas de basse dispersion de18



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene
cold front

hot bubble

possible bow shock

galaxy A

500 kpc

10−13

−300 −200 −100 0 100

S x
,e

rg
s−1

cm
−2

ar
cm

in
−2

d, kpc

0

5

10

−200 0 200

T
,k

eV

d, kpcFigure 1.12 { �A gauhe: l'image d'A3667, observ�ee par Chandra dans la bande d'�energie0.5-4.0 keV, montre la disontinuit�e raide dans la brillane de surfae au sud-est de l'amas.Au entre: pro�l de brillane de surfae du gaz entre 0.5 et 2.0 keV, extrait en r�egionselliptiques �a travers le front froid. La ligne en tirets est le meilleur ajustement pour ladistribution de la brillane de surfae obtenu ave les donn�ees ROSAT; il est bien enaord ave les r�esultats Chandra. La ourbe en pointill�es est le meilleur ajustement pourun sph�eroide ave un bord raide. �A droite: pro�l de temp�erature �a travers le front froid(d'apr�es Vikhlinin et al. 2001 [279℄).vitesse (�v'200 km/s), �a �0.4 h�1Mp du entre de la omposante prinipale 3 et ave unevitesse radiale relative d'environ 600 km/s (voir �gure 1.13). Le mod�ele dynamique �a deuxorps �xe l'�epoque de ollision entre les deux sous-strutures �a il y a environ 0.15 Gyr,et montre que le sous-amas est gravitationnellement li�e et en train de s'�eloigner de l'amasprinipal. Le rapport des masses virielles entre les deux sous-strutures est tr�es �elev�e(1:200-1:30), et, pour ela, la dynamique de l'amas prinipal n'a pas �et�e trop a�et�ee parla ollision, ontrairement aux propri�et�es des galaxies du sous-amas. Leur faible dispersiondes vitesses est typique soit des groupes de galaxies isol�es [240℄, soit des �urs d'amasrihes dans lesquels une forte s�egr�egation en luminosit�e a eu lieu [40℄. Dans e dernier as,les �urs des amas sont domin�es par des galaxies de type elliptique, e qui est le as dusous-amas d'1E0657-56. Ces onsid�erations sugg�erent que e groupe de galaxies pourraitêtre le �ur d'un amas plus massif d�etruit par la ollision ave la omposante prinipalede 1E0657-56.Les ondes de hoLe premier exemple lair d'un front de ho a �et�e d�etet�e dans l'amas de galaxies1E0657-56 [189℄. L'image en rayons X de et amas (�a gauhe en �gure 1.14), obtenue aveChandra/ACIS, montre une boule de gaz en train de sortir du �ur de l'amas dans la dire-tion ouest. Cette sous-struture avait d�ej�a �et�e d�etet�ee par les observations ROSAT [271℄,mais la haute r�esolution spatiale de Chandra rend plus laire son origine physique et la3. Dans l'artile de Barrena et al. 2002 [18℄ ette valeur est de 0.7 h�1 Mp; je l'ai onverti en utilisantla osmologie de Markevith et al. 2002 [189℄ pour pouvoir omparer leurs r�esultats sur et amas.19



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene

Figure 1.13 { �A gauhe: densit�e projet�ee des galaxies de la s�equene prinipale (\redsequene"), identi��ees sur le diagramme B�R vs. R du hamp entral d'1E0657-56. Deuxstrutures prinipales �emergent: le orps prinipal de l'amas, de forme allong�ee, et unestruture irulaire, �a 0.4 h�1 Mp en diretion ouest. Les roix montrent les positions desgalaxies de vitesse radiale mesur�ee et membres de l'amas prinipal, tandis que les erlesorrespondent aux galaxies du groupe nord-ouest. La pr�esene de galaxies au z de l'amasdans ette sous-struture on�rme qu'il s'agit d'un groupe appartenant �a l'amas, et nonpas d'une struture d'arri�ere ou d'avant plan. �A droite: distribution des vitesses des 71galaxies de l'amas prinipal (histogramme ontinu), et des 7 galaxies du groupe (en tirets)(extrait de Barrena et al. 2002 [18℄).
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Figure 1.14 { �A gauhe: image du hamp entral de 1E0657-56 observ�ee ave Chandra-ACIS dans la bande d'�energie 0.5-5 keV. Le ho est loalis�e et lairement visible du ot�eouest de l'amas. Au entre: iso-ontours d'�emission X, superpos�es �a l'image en bandeR du hamp entral de 1E0657-56 observ�e ave le New Tehonology Telesope de l'ESO.�A droite: Carte en temp�erature du gaz superpos�ee aux ontours d'�emission X de l'amas(d'apr�es Markevith et al. 2002 [189℄).diretion de son mouvement. Un bord raide dans le pro�l de brillane de surfae pr�e�edela boule de gaz en diretion ouest; l'analyse de la arte en temp�erature montre que le �urde la boule est plus froid que le reste de l'amas, tandis que le bord est plus haud (voirpanneau �a droite de la �gure 1.14), e qui on�rme qu'il s'agit d'un front de ho [189℄.20



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oaleseneUn nombre de Mah M1 ' 2-3 a �et�e estim�e �a partir des gradients de temp�erature etde densit�e 4 du gaz �a travers le bord raide. Dans un r�egime stationnaire, la boule de gazdevrait se d�eplaer �a la vitesse du ho; le nombre de Mah et la temp�erature du gazobserv�es don orrespondent �a une vitesse d'�eloignement d'environ 3000-4000 km/s, equi implique que la sous-struture, �a environ 0.3 h�1 du entre, a travers�e le �ur del'amas prinipal il y a 0.1-0.2 Gyr en bon aord ave les r�esultats obtenus en optique(voir paragraphe pr�e�edent). La boule de gaz, ave sa temp�erature de 6-7 keV, semble êtrele reste d'un ourant de refroidissement dense; elle �etait probablement loalis�ee au entrede la sous-struture qui vient de traverser le �ur de l'amas prinipal, avant que son halode gaz n'ait �et�e arrah�e par la forte ram-pressure due au mouvement de la sous-struturemême dans un ambiane tr�es dense et ave une vitesse �elev�ee. Les donn�ees Chandra onton�rm�e la haute temp�erature de et amas (kT = 14:8+1:7�1:2 keV).La d�eouverte des fronts froidsLes observations Chandra [265℄ d'A2256 ont on�rm�e les onlusions pr�esent�ees pr�e-�edemment sur l'âge dynamique de et amas. Elles ont aussi rajout�e des d�etails tr�esint�eressants non seulement pare qu'ils permettent de mieux omprendre le proessus deformation de et amas, mais surtout pare qu'ils montrent l'am�elioration que les instru-ments de nouvelle g�en�eration omme Chandra peuvent apporter dans l'�etude des amas degalaxies et dans la ompr�ehension de leur proessus de formation.A2256 est un syst�eme multiple et dynamiquement atif; au del�a des deux sous-amasd�ej�a d�etet�es par ROSAT, une autre sous-struture apparâ�t, bien visible surtout sur laarte des r�esidus de la distribution de brillane de surfae X (�gure 1.8). Elle est loalis�eepr�es du �ur de l'amas prinipal et peut être interpr�et�ee soit omme une autre omposanteen interation, soit omme une struture interne �a l'amas prinipal, provoqu�ee par l'in-teration ave le groupe ouest. Dans le premier as, la omparaison des images en rayonsX ave les simulations num�eriques sugg�ere qu'il pourrait s'agir de la ons�equene d'unefusion anienne entre l'amas prinipal et un groupe, observ�ee environ 0.3 Gyr apr�es la ol-lision des �urs des deux sous-strutures. Dans e s�enario, A2256 serait don le r�esultatd'une interation �a trois orps. La ollision la plus anienne est si lointaine dans le pass�eque l'unique signature enore visible est un ex�es d'�emission X voisin du �ur de l'amasprinipal; par ontre le deuxi�eme groupe (ouest) est enore dans la phase interm�ediaire duproessus de fusion, quand la distribution du gaz de la sous-struture n'a pas enore �et�ed�etruite par la ollision. Les donn�ees Chandra en e�et montrent que la m�etalliit�e et latemp�erature du gaz dans la sous-struture ouest sont typiques d'un groupe de galaxies. Lesvariations mod�er�ees dans la arte en temp�erature du gaz (voir �gure 1.9) et la distorsion dela morphologie du groupe on�rment qu'il a d�ej�a p�en�etr�e dans l'amas prinipal par l'ouest,mais que le proessus de fusion est enore �a son d�ebut. La pr�esene des points hauds,d�etet�es par ROSAT dans une diretion perpendiulaire �a l'axe de ollision, n'a pas �et�eon�rm�ee par les observations Chandra. Par ontre, la tr�es bonne r�esolution spatiale de esatellite a permis d'observer la distribution du gaz d'A2256 ave plus de d�etails; un pro�l4. �2�1 = � �2�1 �1=2, o�u � est l'�emissivit�e du gaz 21



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesenede densit�e du gaz tr�es raide �a �et�e d�etet�e en orrespondane du bord sud du groupe enhute vers l'amas prinipal. A ette disontinuit�e en densit�e orrespond un fort gradienten temp�erature, mais de signe oppos�e: la temp�erature est de 4.5 keV �a l'int�erieur du gazdense, et elle augmente jusqu'�a 8.5 keV �a l'ext�erieur. Cette on�guration, ave une dison-tinuit�e de gaz en �equilibre de pression, a d�ej�a �et�e observ�ee par Chandra dans d'autres amasde galaxies; il s'agit de �urs de gaz froid en mouvement rapide dits \fronts froids" (\oldfronts"), d�eouverts r�eemment grâe �a la tr�es bonne r�esolution spatiale de Chandra, etobserv�es pour la premi�ere fois dans l'amas A2142 [192℄. Leur struture a �et�e sh�ematis�eedans la �gure 1.15.
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1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesenedu gaz du ourant de refroidissement entral, dû au mouvement de la D par rapport auentre de l'amas (e.g. A496 [92℄). Les simulations �a haute r�esolution et �a grande �ehellemontrent que les fronts froids peuvent être aussi dus �a l'interation d'un halo froid demati�ere sombre, ayant surv�eu �a l'e�ondrement des amas ([134, 133℄), en mouvement dansle puits de potentiel du syst�eme.Comme dans le as des ondes de ho, l'�etude d�etaill�ee des fronts froids donne l'op-portunit�e d'explorer la physique des amas en oalesene et de d�eterminer les param�etresdu MIA qui ne peuvent pas être �etablis autrement. Le panneau de gauhe de la �gure 1.12montre l'image Chandra ACIS d'A3667 dans la bande d'�energie 0.5-4.0 keV. Au sud-estde l'amas, la brillane de surfae d�erô�t brusquement; pour omprendre la nature deette struture, Vikhlinin et al. ont �etudi�e en d�etail ses propri�et�es physiques [279℄. Ilsont montr�e que le bord peut être mod�elis�e par un sph�eroide (voir panneau entral de la�gure 1.12 et �gure 1.15). Grâe au pro�l de brillane de surfae, onverti en densit�e, et�a la temp�erature du gaz, ils ont d�eouvert que e bord raide est un front froid (�gure 1.12),et ils ont d�etermin�e la pression du gaz des ses deux ot�es. En onnaissant le rapport entrela pression au point de stagnation et elle dans la r�egion o�u le mouvement du gaz haudn'est pas a�et�e par la pr�esene du front froid (r�egion \1" en �gure 1.15), un nombre deMah de 1�0.2 (v=1430�290 km/s) a �et�e d�etermin�e. La mesure pr�eise des param�etresphysiques du gaz permet don de aluler la vitesse du nuage de gaz froid sur le plan duiel. Ce mouvement transsonique devrait produire un ho faible qui pr�e�ede le front froid,et en e�et un ho a probablement �et�e d�etet�e �a l'extr�emit�e sud-est de l'amas, �a environ350 h�1 kp du front froid (voir panneau de gauhe de la �gure 1.12).1.3.3 Phases avan�ees de l'interation: le as d'Abell 1795Abell 1795 (z=0.0632) est un amas ave une morphologie optique r�eguli�ere, domin�epar une galaxie D g�eante, et don de type \I" et \D" dans les lassi�ations de Bautz& Morgan et Rood & Sastry respetivement [12℄. Oegerle & Hill (1994) [219℄, sur la basede l'analyse de 100 vitesses radiales de galaxies membres d'A1795, ont trouv�e plusieurspreuves de l'existene de proessus dynamiques en ours dans et amas. D'abord, sa Da une vitesse relative de 150 km/s par rapport �a la vitesse moyenne du syst�eme. Maisl'�etat dynamique non-relax�e de et amas semble être sugg�er�e surtout par une distributiondes vitesses non-Gaussienne �a un niveau de on�ane �elev�e (>90%), et par la pr�eseneprobable de sous-amas r�ev�el�es par l'indiateur 3D de sous-strutures, Æ, introduit parDressler & Shetmann en 1988 [86℄ (voir �gure 1.16). Oegerle & Hill (1994) en onluentqu'un sous-amas de faible masse a subi un proessus de fusion ave l'amas prinipal.Les deux panneaux dans la �gure 1.17 montrent l'image en rayons X et la arte entemp�erature d'A1795; il apparâ�t omme un amas de galaxies presque relax�e, qui a om-men�e le proessus de refroidissement du gaz dans ses r�egions internes [49℄. Les donn�eesROSAT ont en e�et montr�e que la temp�erature du gaz derô�t de la valeur moyenne d'en-viron 6 keV dans les parties externes de l'amas (entre 3' et 10' du entre) �a un minimumd'environ 3 keV dans le 3' entraux. Contrairement aux r�esultats obtenus en optique parOegerle & Hill (1994), Briel & Henry soulignent que la distribution isotherme du gaz23



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene

Figure 1.16 { �A gauhe: distribution des vitesses radiales d'A1795. La �ehe montrela vitesse de la galaxies D. La Gaussienne en pointill�e a une � �egale �a la dispersiondes vitesses mesur�ee de l'amas. �A droite: Les galaxies de l'amas ave leurs vitesses ra-diales mesur�ees sont repr�esent�ees par des erles dont les rayons sont proportionnels auparam�etre de Dressler & Shetman [86℄. Les erles les plus grands orrespondent donaux galaxies dont la in�ematique loale di��ere signi�ativement de la in�ematique globaledu syst�eme, et ils re�etent probablement la pr�esene d'une sous-struture (d'apr�es Oegerle& Hill 1994 [219℄).

Figure 1.17 { Image ROSAT dans la bande d'�energie 0.5-2 keV (�a gauhe) et arte entemp�erature (�a droite) de l'amas de galaxies A1795 (d'apr�es Briel & Henry 1996 [49℄).dans les r�egions externes de l'amas, et la probable pr�esene d'un ourant de refroidisse-ment dans le �ur d'A1795 exluent l'hypoth�ese d'un ph�enom�ene de fusion r�eent danse syst�eme. Ils aÆrment que les r�esultats optiques et la pr�esene d'une queue d'�emissionX vers le nord peuvent �a la limite être expliqu�es par la pr�esene d'un groupe qui est entrain de tomber vers le entre d'A1795, et qui dans le futur entrera en ollision ave etamas. Le s�enario hi�erarhique de formation des strutures en e�et pr�evoit exatement24



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oaleseneela: l'ar�etion ontinue d'objets de faible masse dans les amas rihes. Les r�esultats ob-tenus ave les donn�ees ROSAT ont �et�e r�eemment on�rm�es par l'analyse de Tamura etal. 2001 [266℄; leurs donn�ees XMM/Newton montrent que la temp�erature de et amas estuniforme entre 2' et 8' du entre d'�emission X, ave une valeur moyenne de 6.4 keV. Lesvariations de la temp�erature du gaz dans les r�egions externes du syst�eme ont des varia-tions non-signi�atives dans la limite des erreurs (de �1 �a �1.5 kev), e qui on�rme l'id�eepropos�ee par Briel & Henry (1996) par rapport �a l'�etat dynamique de l'amas. Au dessousde 2', la temp�erature du MIA passe de 6-7 keV �a 3-4 keV. Le s�enario standard pour lesourants de refroidissement [3℄ pr�evoit un taux de d�epôt de masse de _M�500 M� yr�1 etune temp�erature du gaz inf�erieure �a 1-2 keV pour les r�egions entrales denses et froidesde et amas. Par ontre, les spetres observ�es par XMM ne montrent pas la pr�esenedu FeXVII, indiateur de plasma �a des temp�eratures entre 0.2 et 0.8 keV, et du FeXX,indiateur de T=0.5-2.0 keV [266℄. Les observations XMM d'A1795 indiquent don que,�a temp�eratures plus �elev�ees que 3 keV, le MIA est en train de se refroidir, omme pr�evupar le mod�ele standard des ourants de refroidissement; malgr�e ela, auune preuve quele gaz est en train de se refroidir au dessous de 2 keV a �et�e observ�e dans les spetres me-sur�es. Ind�ependemment de l'interpr�etation de es r�esultats par rapport aux s�enario desourants de refroidissement, toutes les observations en rayons X on�rment la pr�esenede gaz plus froid autour d'environ 3 keV dans la partie entrale d'A1795. Quelques Gyrsont n�eessaires au MIA pour se refroidir jusqu'�a es valeurs de temp�erature, si l'on faitl'hypoth�ese qu'auun proessus de r�ehau�ement (i.e. ph�enom�enes de fusions majeurs)n'entre en jeu pendant ette p�eriode.Don, aussi bien les morphologies optique et X r�eguli�eres et �a sym�etrie sph�erique deet amas (ave une elliptiit�e tr�es faible et seulement une petite queue d'�emission versle nord)[12, 49℄, que la distribution en temp�erature du MIA (presque isotherme dans lesr�egions externes et arat�eris�ee par une r�egion entrale dense et froide) prouvent queA1795 n'a pas exp�eriment�e de ph�enom�enes de fusion majeure pendant au moins les der-niers �4 Gyr [49℄. Des proessus d'ar�etion mineurs sont quand même en ours dans etamas, e qui justi�e de se demander si on peut vraiment roire �a l'existene d'amas de ga-laxies parfaitement relax�es et isol�es. Le as d'A1795 parâ�trait plutôt sugg�erer que, mêmedans les syst�emes prohes de l'�equilibre dynamique, le proessus d'ar�etion ne s'arrêtepas, onform�ement aux pr�evisions du mod�ele hi�erarhique, les amas de galaxies �etant dessyst�emes en �evolution ontinue. Le as de l'amas de Coma, pr�esent�e dans le paragraphesuivant, o�re un adre omplet de la omplexit�e de l'histoire de formation des amas degalaxies.1.3.4 Pr�esene simultan�ee de plusieurs phases du proessus de fusion:le as de l'amas de ComaComa (Abell 1656, z=0.023) est l'amas rihe le plus voisin de notre Galaxie. Il s'agitainsi d'un des amas les plus observ�es et �etudi�es de l'Univers. L'analyse tr�es d�etaill�ee de sespropri�et�es observationnelles le rend un laboratoire id�eal pour r�ev�eler les e�ets multiplesde la physique omplexe des amas en interation. Cet amas a �et�e pendant des d�eennies25



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesenele prototype de l'amas r�egulier relax�e. L'augmentation en r�esolution des instruments enX ainsi que l'introdution de m�ethodes sophistiqu�ees de d�etetion de sous-strutures ontmontr�e la pr�esene de es derni�eres.Le proessus de fusion majeure au entre de l'amas de ComaLes observations ROSAT de l'amas de Coma ont mis en �evidene la pr�esene de deuxsous-strutures dominantes dans la distribution de densit�e du gaz: un amas prinipal,dont le �ur a une struture allong�ee suivant l'axe reliant deux galaxies g�eantes NGC4874 et NGC 4889, et un groupe �a environ 40' de distane en diretion sud-ouest, do-min�e lui aussi par une elliptique tr�es brillante, NGC 4839 (voir �gure 1.18). La arte entemp�erature du MIA d�eriv�ee des donn�ees ASCA est arat�eris�ee par des variations om-plexes et irr�eguli�eres. Ces observations ont onduit �a la onlusion que les deux sous-amassont dans les phases initiales de leur interation [51, 291, 81, 283℄. Les distributions despositions projet�ees et des vitesses radiales des galaxies de l'amas, et les tests lassiquesde d�etetion de sous-strutures on�rment la morphologie bimodale de Coma aussi en op-tique [38, 69℄ (�gure 1.20). L'analyse de la distribution des vitesses des deux omposantesmontre que le groupe sud-ouest, domin�e par NGC 4839, est un syst�eme dynamiquements�epar�e, en train de tomber sur l'amas prinipal. La mod�elisation dynamique �a deux orpsde et amas 5 sugg�ere que le groupe est en train de ommener �a p�en�etrer dans l'amasprinipal et que les �urs des deux sous-strutures vont interagir dans environ 0.5 Gyr.L'analyse optique on�rme don les hypoth�eses formul�ees �a partir des observations enrayons X [200, 38, 69℄.Cependant, la omparaison entre les r�esultats observationnels et les pr�evisions dessimulations num�eriques pourrait être interpr�et�e di��eremment. Des onlusions alternativessur l'�etat d'avanement du proessus de fusion dans Coma ont en e�et �et�e propos�ees parBurns et al. (1994), qui sugg�erent que le groupe sud-ouest a d�ej�a travers�e une fois le entrede l'amas prinipal [58℄. Cette interpr�etation n'est pas oh�erente ave la pr�esene d'ungroupe gravitationnellement li�e autour de NGC 4839, puisque les arguments analytiqueset les simulations num�eriques ont montr�e que les groupes et les amas pauvres sont d�etruitspar les fores de mar�ee pendant la travers�ee d'un amas plus massif [147℄. Mais e sontsurtout les nouvelles observations ave XMM/Newton qui ont fait la lumi�ere sur l'âgede la ollision entre les sous-strutures de Coma [4, 48, 215, 214℄. NGC 4839, la galaxiedominante du groupe sud-ouest, est en train de tomber sur l'amas prinipal, et elle esten avane par rapport au reste du groupe, qui forme une queue de gaz. La pr�esene deette queue est due �a la d�e�el�eration de la hute vers l'amas prinipal du gaz assoi�e augroupe de galaxies. L'interation ave le MIA de Coma freine la omposante gazeuse dugroupe, tandis que ses galaxies passent sans que leur mouvement soit a�et�e [215℄. Cetteinterpr�etation est appuy�ee par les artes en temp�eratures obtenues �a partir des observationsfaites ave XMM [4, 48, 214℄, qui montrent un augmentation de la temp�erature dans lar�egion entre les deux sous-strutures (voir �gure 1.19). Ce r�ehau�ement est le r�esultatde la ompression adiabatique due �a la ollision entre le groupe et l'amas prinipal. Ainsi5. Voir paragraphe 2.3.4 pour une desription de ette m�ethode26



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene

Figure 1.18 { L'amas de Coma observ�e par le satellite XMM/Newton (am�era EPIC)dans la bande d'�energie 0.3-2.0 keV. Les soures pontuelles dans le hamp ont �et�e in-diqu�ees (d'apr�es Briel et al. 2001 [48℄).toutes les indiations sont oh�erentes ave l'hypoth�ese que l'amas de Coma se trouve dansla phase initiale d'un proessus de fusion majeure bimodale.Le as de Coma montre l'importane d'observer les amas de galaxies ave une grander�esolution instrumentale, aussi bien en optique qu'en X. Les instruments de nouvelleg�en�eration (omme XMM dans e as) montrent beauoup plus de d�etails dans la distribu-tion du gaz et des galaxies. Si d'un ot�e es observations peuvent ompliquer ult�erieurementles propri�et�es observationnelles �a interpr�eter, de l'autre elles vont nous permettre d'obtenirune desription ompl�ete, pr�eise et sans ambigu��t�es des proessus physiques en ours dansles amas en oalesene.La formation hi�erarhique des strutures: un proessus ontinu dans le tempsLes observations de plus en plus d�etaill�ees de Coma ont permis d'identi�er la pr�esened'au moins deux proessus d'interation mineure dans et amas:1. les donn�ees XMM ont on�rm�e la pr�esene d'une struture froide (T�1 keV) et�lamenteuse, loalis�ee entre NGC 4911 et NGC 4921 (voir �gures 1.18 et 1.19),�a environ 20' en diretion sud-est du �ur de l'amas, d�ej�a d�etet�ee �a la fois surles artes de densit�e X (ROSAT) et optiques [291, 200, 214℄. Il s'agit probablementde gaz assoi�e �a un groupe de galaxies loalis�e autour des deux elliptiques g�eantes27



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene

Figure 1.19 { Carte en temp�erature de Coma. Le r�ehau�ement dû �a l'onde de ho dansla r�egion sud-ouest de l'amas est visible en blan, tandis que les ouleurs plus sombres(brun/rouge) au sud-est montrent la r�egion de gaz froid assoi�ee �a NGC 4921 et NGC4911. L'ex�es d'�emission par rapport au �-mod�ele bidimensionnel a �et�e superpos�e en vert(d'apr�es Arnaud et al. 2001 [4℄).NGC 4911 et NGC 4921; ette struture est en train de tomber vers le entre deComa et, dans la hute, le gaz est en retard par rapport aux galaxies.2. trois groupes de galaxies ont �et�e r�ev�el�es dans la r�egion entrale de Coma, dont deuxentr�es sur les galaxies dominantes de l'amas (NGC 4874 et NGC 4889) [152℄. Uneaugmentation de la temp�erature en diretion nord a �et�e identi��ee sur les donn�eesASCA [283℄; elle peut �et�e interpr�et�ee omme la ons�equene d'une onde de hog�en�er�ee par une anienne fusion entre l'amas prinipal et un groupe de galaxiesautour de NGC 4889, qui est maintenant une des galaxies dominantes de Coma.Cette hypoth�ese pourrait expliquer la pr�esene d'un ex�es d'�emission X observ�e surle ot�e ouest de l'amas (voir �gure 1.19): il pourrait s'agir d'un r�esidu du gaz qui �etaitaniennement assoi�e au groupe de NGC 4889, et qui a �et�e s�epar�e de la omposantegalatique par la ram-pressure.3. en analysant s�epar�ement les distributions projet�ees des galaxies brillantes (b<17)et faibles (b>17) de Coma, Biviano et al. (1996) ont trouv�e que les galaxies faiblestraent une struture ave un seul pi de densit�e qui est beauoup plus r�eguli�ere queelle tra�ee par les galaxies ave b>17, group�ees autour des deux galaxies les plus28



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene{ 39 {

Fig. 9.| The partition into two subclusters by the KMM algorithm. (a) The projected positions,with galaxies in the main cluster shown as circles and those in the NGC 4839 subcluster as crosses.The �lled circles are the three dominant galaxies. The dotted ellipses are the 2� contours of the�tted Gaussians. (b) The velocity distributions for the entire dataset, the main cluster and theNGC 4839 subcluster, with the �tted Gaussians overlaid.Figure 1.20 { R�esultats de la partition des galaxies de Coma en deux sous-strutures(d'apr�es Colless & Dunn et al. 1996 [69℄). En haut: les positions projet�ees des galaxiesde l'amas prinipal et du groupe sud-ouest ont �et�e indiqu�ees ave des erles et des roixrespetivement. Les erles noirs orrespondent aux 3 galaxies dominantes. Les ellipsesen pointill�es montrent la partition en 2 groupes identi��ee ave l'algorithme KMM pour lad�etetion tridimensionnelle de sous-strutures [197℄. En bas: Les distributions des vitessesde l'�ehantillon total, de l'amas prinipal et du groupe sud-ouest.brillantes de l'amas (i.e. NGC 4889 et NGC 4874; voir �gure 1.21) [38℄. Le fait quele pi d'�emission de la omposante faible o��nide ave un pi seondaire dans ladistribution de densit�e du MIA, qui probablement est le maximum d'�emission X deComa, on�rme que l'amas prinipal est mieux tra�e par la population de galaxiesfaibles, tandis que les galaxies brillantes sont loalis�ees en sous-amas, r�esidus deproessus de fusion pr�e�edents [38℄.Coma est don un tr�es bon exemple de la formation hi�erarhique des strutures, puisqueson orps prinipal est le r�esultat de des aniens proessus de fusion entre sous-struturesdont les signatures sont enore visibles, et il est en train d'ar�eter des groupes de lastruture �a grande �ehelle l'entourant. 29



1.3. Observations en optique et en rayons X d'amas en oalesene6 A. Biviano et al.: Unveiling hidden structures in the Coma cluster

Fig. 3. Upper panel: adaptive kernel map of all the galaxiesbelonging to the Coma cluster within a circle of radius 1500"(sample C ), after the elimination of the 11 galaxies belongingto the background and foreground groups. The contour spac-ing and the symbols are the same as in Fig. 1. Lower panel:adaptive kernel density map at �3� con�dence level (see Ap-pendix A).peak in each bootstrap sample; the dispersion in the po-sitions of the highest peaks is 315". This large dispersionis probably due to the presence of two density peaks, theone visible in Fig. 5 (upper panel) and the very strongpeak around NGC 4874 outstanding in the bright galaxydistribution and not totally erased in the faint galaxy dis-tribution. The striking positional coincidence between thedensity peak of the faint galaxy distribution, and a sec-
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Fig. 4. Upper panel: adaptive kernel map of the galaxies be-longing to the Coma cluster with magnitudes b � 17:0 (sampleCbright ). The contour spacing and the symbols are the sameas in Fig. 1. Lower panel: adaptive kernel density map at �3�con�dence level (see Appendix A).ondary maximum detected in the X-rays (see x 3.3), notassociated with any of the two central dominant galaxies,strongly argues in favour of the reality of this peak.Magnitudes therefore appear as an e�cient tool of dis-crimination: the cluster appearance changes when select-ing samples of luminous or faint galaxies. Bright clustergalaxies are mainly located around the brightest mem-bers, while faint ones delineate a smoother single peakedstructure.
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Fig. 5. Upper panel: adaptive kernel map of the galaxies be-longing to the Coma cluster with magnitudes b > 17:0 (sampleCfaint ). The contour spacing and the symbols are the sameas in Fig. 1. Lower panel: adaptive kernel density map at �3�con�dence level (see Appendix A).3.3. The X{ray distributionWe have performed a wavelet analysis on the whole X{rayimage of Coma, but for the purpose of comparison withthe optical sample C , we concentrate here only on thecentral part of this image (within a radius of � 150000).The reconstructed X{ray image (i.e. that obtained aftersubtracting the noise and artefacts, following a techniquedescribed in Appendix B) is displayed in Fig. 6. The fourwavelet images, obtained from the noise-subtracted image

through the wavelet transform, corresponding to waveletscales of 15", 30", 60" and 120" (i.e. 10, 20, 40 and 80h�1 kpc at the distance of the cluster, respectively) aredisplayed in Figs. 7 to 10.
Fig. 6. X{ray image obtained after removing the noise and theartefacts (see Appendix B).In the two �rst images (Figs. 7-8), we �nd signi�cant(> 3�) unresolved (i.e. not larger than one pixel) features.These generally have optical counterparts which wouldcorrespond to X{ray emitting galaxies. We �nd 12 galax-ies in our �eld (see Table 4). Our analysis is model inde-pendent, and allows the detection of X-ray sources. Themethod used by Dow & White (1995, a �tting procedure)gives actual measurements of the X-ray luminosities, butthey only detect 4 galaxies in X{rays, and give upper lim-its for the others. Note that NGC 4874 and NGC 4889 arerather strong X{ray emitters (see Table 4). The strong X{ray source visible on Figs. 7-8 (labelled with a \Q") is aquasar.Structures are also observed around the positions ofthe two central galaxies at larger wavelet scales (seeFigs. 9- 10). These detections clearly indicate the existenceof two X{ray emitting groups around these two galaxies, inaddition to the X{ray emission due to the galaxies them-selves. Vikhlinin et al. (1994) have already found thesegroups in the same ROSAT image, by applying a wavelettransform but at a single medium scale.The present analysis reveals two other features of par-ticular interest:1. A third maximum (labelled \A") which is clearly vis-ible in Figs. 8-9 between the two maxima associatedwith NGC 4874 and NGC 4889; this feature is not re-

Figure 1.21 { En haut: artes de densit�e projet�ee des galaxies de Coma �a l'int�erieurde 1500" ave b<17.0 (�a gauhe) et b>17.0 (�a droite), obtenues ave la tehnique dukernel adaptatif. Le nord est en haut, l'est �a gauhe. Les roix montrent les positions desgalaxies NGC 4889, NGC 4874 et NGC 4911, tandis que l'ast�erisque indique la position dumaximum seondaire dans la distribution de densit�e du MIA. En bas: artes d'iso-densit�esoptiques obtenues ave la tehnique du kernel adaptatif �a un niveau de signi�ation de -3� pour la population brillante (�a gauhe) et faible (�a droite) (d'apr�es Biviano et al.(1996) [38℄).Les galaxies dominantes des amas et leur formationComa est un des rares as dans lesquels l'�evolution des galaxies D (\dominant") et D(\luster dominant") peut être �etudi�ee simultan�ement. La formation d'une galaxie D faitintervenir de nombreux proessus physiques, dont en partiulier la frition dynamique, quipermet d'expliquer la formation de la r�egion entrale tr�es lumineuse par fusion de galaxiesmassives, et l'ar�etion de d�ebris, arrah�es aux enveloppes des galaxies par e�et de mar�ee,onduisant �a la formation d'un halo. Le halo, qui distingue une galaxie \D" d'une \D"(dans laquelle il est absent), orbite dans le puits de potentiel du groupe et il n'est pasdiretement li�e �a la galaxie auquel il est assoi�e. Quand le groupe entre en ollision ave30



1.4. Coalesene entre les amas de galaxies et taux de formation d'�etoilesun amas rihe, le halo est d�etruit et la D redevient une D. La frition dynamique faitbouger ette galaxie tr�es massive vers le entre de l'amas, o�u elle peut fusionner ave l'autre(ou les autres) galaxie g�eante et se retransformer en une D enore plus massive. Dans leas de Coma, NGC 4839 est une D au entre du groupe dans lequel elle s'est form�ee (legroupe sud-ouest). En e qui onerne la partie entrale, les deux galaxies dominantes NGC4889 (D) et NCG 4874 (D) montrent une di��erene de vitesse d'environ 650 km/s, maiselles re�etent la distribution en vitesses des galaxies brillantes des deux onentrationsenvironnantes [38℄. Le halo de NGC 4889, qui �etait au entre d'un groupe qui a fusionn�edans le pass�e ave l'amas prinipal, a �et�e probablement arrah�e pendant le proessus deoalesene.1.4 Coalesene entre les amas de galaxies et taux de for-mation d'�etoilesEn 1978 Buther & Oemler mesur�erent la distribution des ouleurs des galaxies dansles amas �a haut d�ealage vers le rouge (z�0.3), et trouv�erent un ex�es signi�atif degalaxies bleues par rapport �a la population des amas loaux [60℄. Cet e�et, dit \Buther-Oemler" (B-O), a �et�e on�rm�e par plusieurs �etudes suessives (e.g. [89, 88, 59, 87, 97,178, 72, 201, 187, 85, 84, 220, 262℄). Dressler (1987) & Gunn (1989) ont trouv�e que lafration de galaxies bleues dans les amas rihes augmente de �5% �a l'�epoque pr�esente,jusqu'�a environ 30% �a z�0.5-0.8 [105℄. Des �etudes ult�erieures de donn�ees de photom�etrie�a bande �etroite et de spetrosopie ont montr�e que ette population de galaxies bleues, ditesatives, inlut aussi bien les objets pr�esentant des raies en �emission dues �a un proessusde formation stellaire en ours, que des objets dits �a \post-amb�ee d'�etoiles" (PFE) ou\E+A", dont les spetres orrespondent �a la superposition d'une population stellaire vieilleet d'�etoiles jeunes de type A form�ees pendant une amb�ee d'�etoiles signi�ative qui aeu lieu il y a environ 109 yr [85℄. Les galaxies pr�esentant de la formation stellaire enours orrespondent �a des spirales normales ou �a des galaxies irr�eguli�eres, et une frationsigni�ative de es objets est arat�eris�ee par des morphologies perturb�ees, typiques desgalaxies en interation [84, 220, 262℄. Dans les amas rihes et �a z �elev�e elles peuventonstituer jusqu'�a 50% de la population, tandis qu'�a l'�epoque pr�esente leur fration estde 2 �a 3 fois plus faible. L'e�et ontraire mais du même ordre de grandeur a �et�e observ�edans l'�evolution du pourentage de galaxies S0 6 ave le z [83℄. Dressler (1997) sugg�ere quel'origine des S0s dans les amas voisins est don tr�es probablement li�ee �a la surabondanede spirales dans les amas lointains. Le gaz de es galaxies (ave z�0.5) aurait �et�e arrah�eau ours du temps provoquant par ons�equene un ex�es de galaxies ave disque, mais\dormantes" du point de vue de la formation stellaire, e que a �et�e observ�e dans les amas�a bas z [83℄. Wang & Ulmer (1997), en analysant un �ehantillon de 10 amas du typeB-O �a z�0.1, ont trouv�e une forte orr�elation entre leurs frations de galaxies ativeset l'irr�egularit�e de leurs morphologies X [281℄, r�esultat qui sugg�ere que la pr�esene d'un6. Les S0, ou galaxies lentiulaires, sont des objets �a tr�es gros bulbe entral, poss�edant aussi un disqueaplati d'�etoiles qui ne ontient ni bras spiraux, ni, en g�en�eral, gaz et poussi�ere [70℄31



1.4. Coalesene entre les amas de galaxies et taux de formation d'�etoilesgrand pourentage de galaxies bleues est li�e aux proessus de formation des amas, et que laproportion de galaxies atives d'un amas d�erô�t au fur et �a mesure que le MIA se relaxe.L'�epuisement de galaxies ave formation d'�etoiles en ours dans les amas relax�es sugg�ereque le proessus de fusion entre sous-amas joue un rôle fondamental dans la transformationd'une population initiale de galaxies spirales en une population de S0 [210℄. Il faut donomprendre quel est l'e�et que la oalesene entre sous-strutures a sur les galaxies rihesen gaz. Bekki (1999), en utilisant des simulations num�eriques de ollision entre un petitgroupe de galaxies et un amas rihe, a montr�e que des perturbations non-axisym�etriquestr�es fortes sont produites sur les galaxies diso��dales du groupe par le hamp gravitation-nel de mar�ee du syst�eme en oalesene. Dans e as, le taux de formation stellaire peutêtre augment�e par le transfert de grandes quantit�es de gaz des disques aux bulbes gala-tiques [24℄. Quoique les grandes vitesses relatives entre les galaxies d'amas en oalesenepeuvent inhiber fortement l'interation direte galaxie-galaxie, l'e�et umulatif de nom-breux passages de galaxies �a vitesses tr�es �elev�ees les unes �a ot�e des autres (m�eanisme diten Anglais \harassment") peut aussi transf�erer le gaz aux bulbes des galaxies et augmenterleur taux de formation d'�etoiles [205, 206, 123℄. Une autre hypoth�ese (voir Moss 2000 [210℄et r�ef�erenes it�ees) est que le potentiel gravitationnel des amas en interation, variableave le temps �a ause de la hute d'une grande quantit�e de mati�ere, peut produire unes�equene d'interations de mar�ee sur les galaxies membres; es hos peuvent augmen-ter les interations et ampli�er le taux de fusion entre les galaxies. Ces ph�enom�enes sont�a l'origine de l'ampli�ation de la formation stellaire dans les galaxies rihes en gaz.L'e�et global de tous es m�eanismes est la transformation de galaxies spirales en ga-laxies lentiulaires. Cependant, es derniers ne prennent pas en onsid�eration les e�ets quele MIA peut avoir sur les galaxies dans les amas. Les simulations num�eriques de Evrard(1991), par ontre, suivent l'�evolution d'un syst�eme gravitationnellement li�e onstitu�e departiules non-ollisionnelles et de gaz. Elles donnent des r�esultats oh�erents ave l'hy-poth�ese que la fration �elev�ee de galaxies ave formation stellaire en ours dans les amaslointains est due �a une seule amb�ee d'�etoiles, amor�ee par la ompression du milieu inter-stellaire (MIS) due �a l'augmentation de la pression externe au fur et �a mesure que lesgalaxies p�en�etrent dans le MIA (s�enario dit du �rst infall). La amb�ee d'�etoiles est a-tiv�ee si a) la pression externe augmente d'un fateur environ 5 pendant un intervalle detemps bref (� 4�108 yr), et b) les galaxies sont suÆsamment rihes en gaz. Evrard (1991)d�e�nit la fration d'orbites atives omme le nombre d'orbites galatiques qui satisfont laondition a). Puisque la fration de masse aret�ee par les amas �a l'int�erieur d'un ertainrayon d�erô�t ave leur âge, les amas lointains, dynamiquement plus jeunes, sont sujets�a une forte ar�etion de masse, et don �a des variations de pression du MIA plus rapidespar rapport aux amas voisins; l'e�et B-O est don expliqu�e par le fait que les galaxies �a z�elev�e ont une fration sup�erieure d'orbites atives [105℄.Les simulations de Evrard (1991) montrent don que la formation stellaire est favoris�eedans les galaxies des amas en oalesene, puisque, pendant la ollision entre les sous-strutures, elles sont soumises �a de fortes ompressions de leur MIS. Cette hypoth�ese estoh�erente ave les r�esultats des simulations de Roettiger, Burns & Loken (1996) [248℄et ave une grande partie des r�esultats observationnels. Dwarakanath & Owen (1999) et32



1.4. Coalesene entre les amas de galaxies et taux de formation d'�etoilesOwen et al. (1999), en observant deux amas tr�es similaires en lasse de rihesse et d�ealagevers le rouge (z�0.25), mais dans deux �etats dynamiques di��erents, ont trouv�e que l'amasdynamiquement plus jeune A2125 a une fration de galaxies atives plus �elev�ee que l'autreamas, plus relax�e, A2645 [95, 222℄ (voir aussi paragraphe 1.6.2). Couh et al. (1994) onttrouv�e que dans l'amas AC 114 (z=0.31) les galaxies ave formation stellaire en ours sontdes objets de type tardif et en interation, tandis que les galaxies PFE sont des elliptiquesisol�ees pr�esentant des morphologies r�eguli�eres, e qui sugg�ere que l'e�et B-O est dû �a laombinaison de deux proessus physiques: les interations galaxie-galaxie et la oaleseneentre amas de galaxies [71℄. Caldwell et al. (1993) et Caldwell & Rose (1997) ont trouv�eune fration �elev�ee de galaxies elliptiques dans un �etat de PFE dans l'amas de Coma, equi montre que la formation d'�etoiles a lieu aussi �a des �epoques plus r�eentes, même si lessignatures sont plus fortes dans les amas plus lointains. La plus haute fration d'elliptiquesPFE se loalise dans le groupe SW de l'amas, qui est probablement en ours de fusionave l'amas prinipal [62, 61℄ (voir paragraphe 1.3). Ce lien entre la in�ematique des amaset la pr�esene de galaxies atives a �et�e on�rm�e par plusieurs autres travaux, e.g. lesanalyses de a) Abraham et al. (1996) sur A2390 [1℄, b) Wang, Ulmer & Lavery (1997) surA2111 (z=0.23) [282℄, ) les ollaborateurs MORPHS (1999) sur 10 amas �a z interm�ediaire(z�0.35-0.58) [82℄, d) Moss & Whittle (2000) sur 8 amas d'Abell voisins (z�0.02) [211℄, e)Flores et al. (2000) sur A3266 [117℄, et f) Gavazzi et al. (2003) sur A1367 (z�0.02) [130℄.Une orr�elation entre le proessus de fusion et la formation stellaire n'a par ontre pas�et�e relev�ee par Tomita et al. (1996) dans l'amas en oalesene A168 (z=0.04), puisqu'au-une onentration de galaxies bleues n'a �et�e d�etet�ee dans e syst�eme, pas même dans lar�egion entre les deux pis d'�emission X [268℄. Balogh et al. (1997, 1998), en analysant lespropri�et�es des raies en �emission de plus de 2000 galaxies en fontion de leur environnement,ont même trouv�e que les galaxies au sein des amas ont une formation d'�etoiles tronqu�ee parrapport �a elles du hamp [9, 8℄; ils en onluent que la hute des galaxies dans les amasarrête la formation stellaire, en d�esaord omplet ave les r�esultats d'Evrard (1991). Lesr�esultats de Balogh et al. sont par ontre oh�erents ave eux obtenus par Baldi, Bardelli& Zua (2001) sur environ 1300 galaxies loalis�ees dans le hamp entral du super-amasde Shapley, o�u une formation stellaire inversement proportionnelle �a la densit�e de l'en-vironnement a �et�e d�etet�ee [14℄. Les e�ets de la oalesene entre amas sur le taux deformation stellaire de leurs galaxies ne sont don pas enore lairement �etablis par esr�esultats observationnels disordants. Même du point de vue des simulations, Fujita et al.(1999), qui ont modelis�e les e�ets de l'augmentation de la pression du MIA ons�eutifs aux�ev�enements de fusion entre amas sur la formation stellaire [122℄, arrivent �a des onlusionsoppos�ees �a elles obtenues par Evrard (1991). Fujita et al. trouvent que la ram-pressureexer�ee par le gaz intra-amas sur les galaxies augmente pendant la ollision des sous-strutures, et son e�et dominant est l'arrahement du MIS, qui onduit �a une diminutiondu taux de formation stellaire. Puisqu'ils estiment que l'augmentation de e taux due �a laompression du MIS est beauoup moins importante, ils trouvent que l'e�et net �nal dela oalesene entre les amas est un a�aiblissement de l'ativit�e de formation stellaire deleurs galaxies [122℄.Des r�esultats ontraditoires onernant l'impat de la oalesene sur la formation33



1.5. Conlusions sur l'analyse ombin�ee X-optique dans les amas de galaxies enoalesenestellaire dans les galaxies ont ainsi �et�e obtenus. D'un point de vue observationnel il estpossible que ela soit dû aux rit�eres utilis�es par les di��erents auteurs pour d�e�nir lafration de galaxies ave formation d'�etoiles r�eente. Par ailleurs, la taille variable duhamp �etudi�e autour de l'amas peut �egalement jouer un rôle d�eterminant dans les r�esultatspuisque les populations sond�ees d�ependent fortement de leur distane au entre de l'amas.1.5 Conlusions sur l'analyse ombin�ee X-optique dans lesamas de galaxies en oaleseneLa grande vari�et�e des r�esultats pr�esent�es dans les paragraphes pr�e�edents montre laomplexit�e de la physique du proessus de fusion. Les e�ets de la oalesene entre amass'�etendent �a toutes les �ehelles spatiales, de la struture �a grande �ehelle environnant lesamas, jusqu'aux propri�et�es internes des galaxies. Les r�esultats d�ej�a obtenus o�rent unebase de d�epart pour l'analyse et l'interpr�etation des observations futures d'autres amas degalaxies en oalesene, puisqu'ils fournissent des signatures typiques pour haque phasedu proessus de fusion. Un r�esultat important qui �emerge de l'analyse pr�e�edente est quela d�etermination de l'âge dynamique des amas d�epend fortement de deux fateurs:- la g�eom�etrie du proessus de fusion. Si par exemple la ollision a lieu presque dans leplan du iel, la distribution des vitesses des sous-strutures en interation pourrait nepas r�ev�eler la pr�esene de ph�enom�enes dynamiques en ours, puisque nous ne pouvonsmesurer que la omposante radiale de la vitesse des galaxies. Si par ontre l'axe deollision est situ�e le long de la ligne de vis�ee, nous pouvons observer beauoup moinsde signatures de fusion sur les artes de temp�erature et de densit�e du gaz haudintra-amas, mais la signature dans l'espae des vitesses sera maximale. Dans es as,l'�emission X et le pro�l de temp�erature sont presque sym�etriques; l'unique indiationen X d'un ph�enom�ene violent en ours dans l'amas est une augmentation de l'�emissionou de la temp�erature X entrales, et/o�u des pis dans leurs pro�ls [257℄. Cela impliqueque, même dans les amas lassi��es omme �etant r�eguliers, des proessus dynamiquesen ours peuvent exister sans être visibles �a ause de la g�eom�etrie de la ollision.- la r�esolution et la rihesse des donn�ees observationnelles �a disposition. L'amas deComa, par exemple, a �et�e onsid�er�e pendant longtemps omme le prototype d'amas�evolu�e en raison de la morphologie r�eguli�ere de sa r�egion entrale. Seules des observa-tions multi-longueur d'onde e�etu�ees ave des instruments de plus en plus puissantsont permis de reonstruire son �etat dynamique omplexe.Ces deux points montrent que le nombre d'amas qui ne sont pas �a l'�equilibre pourraitêtre plus �elev�e que e que l'on estime �a partir de l'analyse de leurs morphologies et deleurs dispersions des vitesses observ�ees.Jusqu'�a pr�esent, la omparaison des r�esultats observationnels multi-longueur d'ondeentre eux et ave les pr�evisions des simulations num�eriques a permis de omprendre lem�eanisme g�en�eral de la formation et de l'�evolution des amas. Certaines ontroverses res-tent ependant enore �a lari�er, omme l'inuene du proessus de fusion sur la formation34



1.6. E�ets sur l'�emission radiostellaire (paragraphe 1.4) et sur les ourants de refroidissement (paragraphe 1.3.3). Mais,surtout, la d�eouverte des fronts froids grâe �a l'exellente r�esolution spatiale de Chandra(paragraphe 1.3.2) a montr�e que des e�ets jusqu'�a pr�esent inonnus pourraient être r�ev�el�esdans le futur par les instruments de nouvelle g�en�eration, (e.g. GIRAFFE et VIRMOS enoptique, XMM et Chandra en X), qui vont nous fournir une vision de plus en plus ompl�etedes e�ets du proessus de fusion sur les di��erentes omposantes des amas.Des paragraphes pr�e�edents �emerge ainsi la n�eessit�e d'obtenir un atalogue rihe ethomog�ene d'amas de galaxies dans di��erentes phases du proessus de fusion. Dans lefutur, un nombre plus �elev�e d'amas devra être observ�e ave les mêmes instruments, surdes tailles physiques similaires et analys�e ave les mêmes tehniques, seule une approhestatistique permettant d'�etablir des onlusions plus laires sur la physique de syst�emesaussi omplexes.1.6 E�ets sur l'�emission radio1.6.1 Halos et reliques radioLe MIA n'est pas onstitu�e que par le gaz haud observ�e en rayons X, mais aussi parune omposante non-thermique observ�ee en radio, i.e. hamp magn�etique et partiulesrelativistes. L'existene de ette omposante a �et�e d�emontr�ee par la pr�esene dans er-tains amas d'�emission radio di�use et �etendue, li�ee au milieu intra-amas plutôt qu'�a uneou plusieurs galaxies, qui implique la pr�esene de hamps magn�etiques de l'ordre de 0.1�a 1 �Gauss, et des densit�es de partiules relativistes d'environ 10�14 �a 10�13 erg m�3. Cessoures di�uses et �etendues ont �et�e appel�ees \halos" ou \reliques" radio. Les prinipalespropri�et�es de es soures vont être r�esum�ees i-apr�es.- Les halos sont a) arat�eris�es par une faible brillane de surfae radio et une morpho-logie r�eguli�ere, b) loalis�es au entre des amas de galaxies, et ) non assoi�es �a uneradio-galaxie. Leur prototype est Coma C (voir �gure 1.22). Ils ont un spetre radioraide et leur �emission n'est presque pas polaris�ee. Leurs dimensions typiques sont del'ordre de 1 Mp ou plus, mais des soures moins �etendues que 500 kp ont aussi �et�ed�etet�ees.- Les reliques sont similaires aux halos, ar elles sont arat�eris�ees par une faiblebrillane de surfae radio, des dimensions �etendues, et un spetre d'�emission raide.Contrairement aux halos, les reliques sont loalis�ees dans les r�egions externes desamas, leur struture est allong�ee, et elles peuvent être fortement polaris�ees. Le proto-type de e type de soure radio est 1253+275, dans l'amas de Coma (voir �gure 1.22),mais le as probablement le plus spetaulaire se trouve dans A3667, qui ontientdeux reliques radio (voir �gure 1.23). Initialement les reliques �etaient suppos�ees êtreles restes de radio-galaxies non atives au moment des observations, mais auunepreuve a �et�e trouv�ee en faveur de ette hypoth�ese.- Les mini-halos sont des soures di�uses et �etendues qui entourent les radio-galaxiesdominantes et puissantes loalis�ees au entre des amas. Des exemples de es souresont �et�e d�etet�es dans l'amas de Perseus (voir �gure 1.24), de la Vierge, dans A239035



1.6. E�ets sur l'�emission radio

Figure 1.22 { Carte �a 327 MHz de l'amas de Coma obtenue ave le Westerbork Syn-thesis Radio Telesope, qui montre l'halo entral Coma C et la relique 1253+275. Leslettres apitales montrent les radio-galaxies NGC 4839 (A), NGC 4827 (B) et NGC 4789(C), membres de l'amas. 10' orrespondent �a 400 kp pour une onstante de Hubble de50 km s�1 Mp�1 (d'apr�es Giovannini et al. 1991 [142℄).et dans A2626. Leur �emission radio n'est pas due �a des lobes radio �etendus aliment�espar un noyau galatique atif entral (\AGN" en Anglais), omme dans le as desradio-galaxies lassiques, mais elle re�ete la pr�esene de partiules relativistes di�useset du hamp magn�etique dans le MIA au entre de l'amas. En e sens, les mini-halossont similaires aux halos plus �etendus. Cependant, dans les mini-halos la galaxieative entrale est sans doute �a l'origine des partiules relativistes, et ils ne sont pasli�es �a la pr�esene de ph�enom�enes d'interation entre les amas omme le halo (voirdisussion suivante). Cette lasse de soures ne sera don pas onsid�er�ee dans lasuite.La table 1.2 ontient la liste des amas dans lesquels, jusqu'�a pr�esent, halos et/ou re-liques radio ont �et�e d�etet�es. Leurs spetres raides sugg�erent que es soures di�uses sontproduites par une population d'�eletrons ultra-relativistes qui �emettent un rayonnementsynhrotron dans le hamp magn�etique de l'amas. La diÆult�e majeure pour omprendrel'origine des halos et des reliques radio est d'expliquer �a la fois leurs dimensions spatiales�elev�ees et les vies radiatives tr�es ourtes des �eletrons relativistes (� 108 yr). Di��erentsmod�eles th�eoriques ont �et�e propos�es, qui pr�evoient soit l'a�el�eration de partiules �a desvitesses relativistes, soit la r�e-a�el�eration des �eletrons relativistes d�ej�a existants, en par-tiulier:- a�el�eration in situ des �eletrons due �a hos et turbulenes magn�eto-hydrodynamiquesproduits dans le MIA pendant la fusion entre une sous-struture et un amas prinipal36



1.6. E�ets sur l'�emission radio

Figure 1.23 { Contours d'�emission en rayons X d'A3667 (donn�ees ROSAT) superpos�es�a la arte d'�emission radio de et amas (observations �a 843 MHz ave le Molonglo Ob-servatory Synthesis Telesope - MOST). Une relique radio tr�es puissante en forme de Srenvers�e, et une relique plus faible sont visibles respetivement en diretion nord-ouest etsud-est par rapport au entre de l'amas (d'apr�es R�ottgering et al. 1997 [250℄).- injetion de partiules relativistes des radio galaxies pr�esentes dans l'amas- prodution de partiules seondaires (dont �eletrons) �a ause de interations hadro-niques de protons relativistes ave les protons du MIAL'origine du hamp magn�etique responsable de l'�emission de synhrotron n'est paslaire non plus: il pourrait être primordial, ou injet�e par des vents galatiques et/ou desgalaxies atives, ou enore avoir �et�e produit par des ondes de ho provoqu�ees par laformation des strutures �a grande �ehelle.Preuves observationnelles du lien entre le proessus de fusion et la formationdes halos et reliques radioLes �ev�enements de fusion majeurs, arat�eris�es par une �energie in�etique omparable�a l'energie totale de l'amas, sont des ph�enom�enes plus que suÆsants pour être �a l'origine dessoures radio di�uses. Les vitesses de leurs ux de mati�ere, de l'ordre d'environ 1500 km/s,peuvent r�esoudre le probl�eme de transport des �eletrons sur des �ehelles physiques �enormespendant leur ourt âge radiatif. Les hos et les turbulenes assoi�es �a la oalesene entreamas peuvent a) ampli�er le hamp magn�etique des amas (les simulations num�eriquesmontrent que, suite �a des ph�enom�enes de oalesene majeurs, l'�energie du hamp peutaugmenter jusqu'�a un fateur de 10 �a 20 dans des r�egions loalis�ees [246℄), b) r�e-energiserle plasma radio pr�e-existant par ompression adiabatique, et ) a�el�erer ou r�e-a�el�erer37
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Figure 1.24 { Gauhe: arte �a 326 MHz du mini halo de l'amas de Perseus ave uner�esolution de 5100 � 7700 (d'apr�es Sijbring 1993 [260℄). La roix montre la position de lagalaxie D, NGC 1275. Droite: Contours d'�emission radio superpos�es �a l'image en rayonsX de la partie entrale de l'amas de Perseus autour de NCG 1275 (d'apr�es Fabian et al.2000 [106℄).les partiules relativistes �a travers le proessus d'a�eleration de Fermi (du premier ordredans le as des hos, du deuxi�eme ordre dans le as des turbulenes).Les propri�et�es observationnelles des halos et des reliques radio favorisent l'hypoth�eseque leur origine soit li�ee �a des �ev�enements de fusion entre amas. Les premiers �etudes desamas de galaxies ave �emission radio di�use avaient mis en �evidene que tous es amas�etaient des objets en oalesene (e.g. Coma, A2556, A2255, A2319), et, jusqu'�a pr�esent,auune soure radio di�use et �etendue n'a �et�e observ�ee dans un amas o�u la pr�esened'un proessus de fusion peut être exlue. Entre parenth�eses, parmi les as que j'ai prisen onsid�eration dans le paragraphe 1.3, tous les syst�emes dans lesquels le proessus defusion a ommen�e �a faire sentir ses e�ets sur la morphologie des artes en temp�eratureontient des halos et/ou des reliques radio (i.e. Coma, A2256, A3667 et 1E0657-56).L'identi�ation d'amas en oalesene ave la pr�esene ontemporaine d'onde de hoset des halos et/ou reliques, et la orr�elation entre la position des hos et l'�emission radiomontrent l'importane du proessus de fusion dans la formation des soures radio dif-fuses. Par exemple, Markevith & Vikhlinin (2001) ont trouv�e que dans les deux amas enoalesene A665 et A2163 les zones les plus haudes orrespondent aux r�egions les plusbrillantes des leurs halos radio [190℄. Tr�es probablement don l'a�el�eration des �eletronsrelativistes responsables de l'�emission radio a lieu dans la r�egion o�u le gaz a �et�e hau��epar le ho. Les observations �a haute r�esolution spatiale et spetrale de XMM/Newton etChandra vont sans doute permettre d'am�eliorer l'�etude de la orr�elation entre les ondes38



1.6. E�ets sur l'�emission radioAmas z Soure Amas z Soure Amas z SoureA13 0.094 R [141℄ A1656 0.023 H+R [112℄ A4038 0.030 R [261℄A22 0.131 i [141℄ A1664 0.128 R [141℄ CL0016+16 0.541 H [141℄A85 0.056 R [141℄ A1758a 0.280 i [141℄ CL0917+75 0.125? H [141℄A115 0.197 R [141℄ A1914 0.171 H [141℄ 1E0658-56 0.296 H [180℄A133 0.060 i [141℄ A2034 0.113 R [169℄ S753 0.014 R [100℄A209 0.206 i [141℄ A2061 0.078 R [169℄ Zw1518.8+07.9 ? R aA401 0.074 H [141℄ A2069 0.114 i [141℄A520 0.203 H [141℄ A2142 0.089 H [139℄A545 0.154 H [141℄ A2163 0.208 H+R [112℄A548b 0.042 R [141℄ A2218 0.171 H [141℄A610 0.096 R [141℄ A2219 0.228 H [10℄A665 0.182 H [141℄ A2254 0.178 H [141℄A697 0.282 i [169℄ A2255 0.081 H+R [112℄A725 0.092 R [169℄ A2256 0.059 H+R [112℄A754 0.054 H+R [165℄ A2319 0.056 H [141℄A773 0.217 H [141℄ A2345 0.176 R+R [141℄A796 0.148 i [169℄ A2744 0.308 H+R [111℄A1240 0.157 R+R [169℄ A3556 0.048 R [277℄A1300 0.307 H+R [112℄ A3562 0.048 H [274℄A1452 0.063 i [169℄ A3667 0.053 R+R [112℄Tableau 1.2 { Amas de galaxies ave halos et/o�u reliques (\relis") observ�es aux lon-gueurs d'onde radio. Col. 1: nom de l'amas. Col. 2: D�ealage vers le rouge observ�e del'amas. Col. 3: type de soure radio di�use d�etet�ee (H = halo, R = reli, i = inertain)a Slee et al. unpublished - Voir http://www.mpifr-bonn.mpg.de/sta�/aroy/relis.htmlde ho et l'�emission radio di�use.D'autres preuves de l'existane d'une orr�elation entre la pr�esene d'�emission radiodi�use et d'un proessus de fusion en ours ont �et�e obtenues en �etudiant de fa�on statistiquela orr�elation entre la pr�esene de halos et/ou de reliques radio et d'autres propri�et�es desamas. Dans les amas �a soures radio di�uses les arat�eristiques suivantes ont �et�e observ�ees:1. une pr�esene signi�ative de sous-strutures [43℄;2. une distane �elev�ee des amas les plus voisins, sup�erieure en moyenne au as des amasordinaires de masse similaire [258℄. Le fait que es amas soient plus isol�es est oh�erentave l'id�ee qu'un proessus de fusion r�eent a produit un vidage de syst�emes dansl'espae environnant;3. les �urs d'�emission X sont statistiquement plus �etendus (ave un niveau de signi-�ation >99% en utilisant un test KS) que les �urs des amas poss�edant une mor-phologie r�eguli�ere suivant la lassi�ation de Jones & Forman (1999) 7. D'apr�es es7. Voir le paragraphe 1.1.2 39



1.6. E�ets sur l'�emission radioauteurs, les amas ayant des �urs d'�emission X �etendus sont des syst�emes multiplesen train d'exp�erimenter une fusion majeure [137℄;4. la valeur du param�etre �spe = �v2=(kTX=�mp) (o�u � et mp sont le poids mol�eulaireet la masse du proton respetivement) est en moyenne sup�erieure �a 1, e qui impliquela pr�esene de sous-strutures puisque �spe�1 si seulement les proessus gravita-tionnels sont importants dans l'amas [96℄;5. auun ourant de refroidissement fort n'a �et�e observ�e, en aord ave le fait que les�ev�enements de fusion majeurs devraient d�etruire es strutures au sein des amas [227,248℄; l'unique exeption est le petit halo radio observ�e dans A2142 [140℄, dans lequel leourant de refroidissement entral a �et�e a�et�e mais non pas d�etruit par le proessusde fusion, produisant un front froid;Pour obtenir une desription quantitative du lien entre le proessus de fusion et lapr�esene de halos et de reliques radio, il faut d'abord pouvoir quanti�er l'�etat dynamiquedes amas. Dans e but, la m�ethode du rapport de puissane (\Power ratio" en Anglais) a�et�e propos�ee par Buote & Tsai (1995, 1996) [57, 56℄, et Buote (1998) [55℄. Les rapports depuissanes sont onstruits �a partir des moments du potentiel gravitationnel bidimensionnel.Les moments dans un erle de rayon R entr�e sur le entre de masse de l'amas sont�evalu�es; le rapport de puissane d'ordre m (Pm=P0) est d�e�ni omme le rapport du arr�edu moment d'ordrem sur le arr�e du moment d'ordre 0 (terme de monopole). Ces rapportsde puissanes sont diretement li�es �a l'�etat dynamique des amas via leur lien ave lesutuations du potentiel. Buote (2001) a utilis�e le rapport de puissane de dipole (P1=P0)pour quanti�er l"'intensit�e" du proessus de fusion dans les amas, et il a trouv�e que ettequantit�e est orr�el�ee �a la puissane �a 1.4 GHz des halos et reliques radio (P1:4) via larelation P1:4/P1=P0. Les soures radio di�uses les plus puissantes se trouvent don dansles amas de galaxies dynamiquement jeunes [54℄ (voir �gure 1.25). Les halos et les reliquesradio se forment don seulement dans les amas dynamiquement perturb�es.Ce r�esultat, onjointement au fait que le taux de d�etetion de halos augmente signi�a-tivement ave la luminosit�e en rayons X des amas [138℄ (voir tableau 1.3), montre que ettelasse de soures radio se forme prinipalement dans les amas massifs (LX � 0:5�1045 erg/s)qui sont en train d'exp�erimenter un proessus de fusion violent (P1=P0 � 0:5�10�4), e quiexplique leur raret�e. La plupart des reliques ont �et�e observ�ees dans des amas pr�esentantdes propri�et�es similaires �a elles que je viens de pr�esenter. Mais quelques reliques sontpr�esentes aussi dans les r�egions externes d'amas pr�esentant des ourants de refroidisse-ment (e.g. A85). Probablement, don, es soures plus p�eriph�eriques sont moins a�et�eespar les onditions physiques r�egnant au entre des amas.Conlusion sur l'origine des halos et des reliques radioDans e paragraphe je vais r�esumer les m�eanismes li�es au proessus de fusion qui sontles responsables probables de l'�emission radio di�use et �etendue dans les amas de galaxies.- Origine des reliques radio: la pr�esene des �eletrons relativistes responsables del'�emission des reliques peut être le r�esultat soit de m�eanismes d'a�el�eration de40
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Figure 1.25 { Puissane radio �a 1.4 GHz de ertains halos et reliques vs. le rapport depuissane de dipole (P1=P0) des amas qui les ontiennent (d'apr�es Buote 2001 [54℄).LX (0.1-2.4 keV) Reliques Halos Total1044 erg/s % % %0-3 1.3 - 1.33-5 3.0 3.0 6.05-7 4.5 4.5 9.07-10 16.1 9.7 25.8> 10 8.3 25.0 33.3Tableau 1.3 { Taux de d�etetion des reliques et des halos radio en fontion de la lumi-nosit�e en rayons X des amas de galaxies (d'apr�es Giovannini & Feretti 2002 [137℄).Fermi I sur les �eletrons du MIA ([100, 245℄), soit de la r�e-energisation adiabatiquedes �eletrons relativistes on�n�es dans un plasma radio fossile qui a �et�e relâh�e parune radio galaxie ative dans le pass�e [98℄. Les deux proessus sont dûs �a la pr�esened'une onde de ho dans le MIA. La vie radiative des �eletrons a�el�er�es �etant tr�esourte (�0.1 Gyr), l'�emission des reliques radio doit être produite �a proximit�e del'onde de ho, et en e�et la �gure 1.26 montre que dans l'amas en oalesene A754la position de la relique orrespond �a elle du ho dans le MIA [98℄. Le hampmagn�etique aussi r�esulte omprim�e par l'onde de ho, e qui produit les hautsniveaux de polarisation observ�es dans les reliques radio.- Origine des halos radio: si l'onde de ho a travers�e les r�egions entrales de l'amasil y a plus de 0.1 Gyr, elle ne peut plus être la responsable de l'�emission radio deshalos. Les �eletrons relativistes doivent avoir �et�e re-peupl�es apr�es le passage du ho.La r�e-a�el�eration de Fermi II des �eletrons pr�ealablement a�el�er�es par l'onde de41



1.6. E�ets sur l'�emission radioho peut être l'origine de la pr�esene de partiules relativistes. Pour ela, des tur-bulenes dans le MIA li�ees au passage du ho sont n�eessaires. Alternativement, les�eletrons peuvent arriver �a des vitesses relativistes �a ause de ollisions hadroniquesentre les protons relativistes et les ions du MIA. En e�et, le ho a�el�ere toutes lespartiules du MIA, et les protons relativistes ont une vie de dur�ee omparable �a l'âgedes amas. Ce proessus est eÆae seulement dans les r�egions denses omme le �urdes amas, et don il ne pourrait pas être le responsable de l'�emission des reliques,qui se trouvent �a la p�eriph�erie des amas.
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Figure 1.26 { Contours d'�emission X d'A754 (observations ROSAT dans la bande 0.1-2.4 keV) superpos�es �a la arte d'�emission radio de et amas (observations VLA �a 74 MHz).La position de la relique au sud-est de l'amas orrespond �a la r�egion de ompression dugaz. Les r�esultats r�eents de Krivonos et al. 2003 [176℄ on�rment que ette disontinuit�edans la distribution du gaz est assoi�ee �a une onde de ho. L'�emission du halo radio n'estpas entr�ee sur le pi d'�emission X de l'amas (d'apr�es En�lin & Gopal-Krishna 2001 [98℄).
1.6.2 Radio-galaxiesLes prinipaux e�ets dynamiques du gaz intra-amas sur la morphologie et sur l'�emissionradio des radio-galaxies situ�ees dans les amas en oalesene vont être pr�esent�es de suite.42



1.6. E�ets sur l'�emission radioE�ets de la fusion entre amas sur la morphologie des radio-galaxies: lessoures dites \WAT" et \NAT"La lassi�ation morphologique des radio-galaxies la plus onnue et utilis�ee, introduitepar Fanaro� & Riley en 1974 [109℄, est bas�ee sur le fait que les radio-galaxies �etenduesmontrent un hangement radial de morphologie autour de la puissane P1:4 GHz � 1024:5Watt/Hz. Les radio-soures plus puissantes (P1:4 GHz � 1024:5 Watt/Hz), dites FRII,ont des omposantes extrêmes tr�es brillantes (\edge brightened") �a ause de la pr�esene depoints hauds (hot-spot) ompats, leurs jets sont faibles et tr�es ollimat�es, leurs lobes sontbien s�epar�es, et le rapport moyen entre la s�eparation des points hauds et la dimensiontransversale des lobes est �elev�e (�40) 8. Par ontre, dans le as des radio-galaxies plusfaibles (P1:4 GHz � 1024:5 Watt/Hz) dites FRI, il n'y a pas de points hauds et les lobessont tr�es �etendus par rapport �a la dimension totale de la radio-soure; sur les images radio�a basse r�esolution, don, les bords d'�emission radio de e type de soures sont plus sombresque les parties entrales (\edge darkened"). Les jets des FRI sont plus brillants et moinsollimat�es que les jets dans les FRII, et souvent ils montrent des distorsions dans leurstruture.Les radio-galaxies se trouvant dans les amas sont surtout des FR de type I, assoi�eesaux galaxies elliptiques g�eantes qui dominent l'amas; la ontrepartie optique des FRIIest par ontre onstitu�ee de galaxies de luminosit�e optique plus faible et loalis�ees dansles amas pauvres ou les groupes de galaxies [236℄. En g�en�eral, les soures radio loalis�eesdans les amas de galaxies ont des strutures omplexes, ave des distorsions pro�eminentesproduites par l'interation entre les r�egions d'�emission radio et le gaz intra-amas. Unemorphologie tr�es ommune est elle des radio-galaxies FRI ayant une queue d'�emission(\tailed radio galaxies") due au fait que les deux jets radio ne se propagent pas suivantdes diretions oppos�ees et forment un angle inf�erieur �a 180Æ. Ce type de galaxies, pr�esentseulement dans les amas, a �et�e divis�e en deux lasses: les soures \NAT" (\Narrow-AngleTailed"), en forme de \U" et dont les deux jets forment un angle tr�es faible, et les \WAT"(\Wide-Angle Tailed"), en forme de \V" et ave un angle d'amplitude interm�ediaire entrela diretion des deux jets. Des exemples d'une radio-galaxie lassique, d'une NAT et d'uneWAT ont �et�e repr�esent�es en �gure 1.27. Les galaxies FRII ne montrent pas de distorsionaussi importante dans leur struture.Les soures NAT ont des luminosit�es typiques des radio-galaxies de type FRI, et leursontreparties optiques ont �et�e identi��ees ave des galaxies loalis�ees �a n'importe quelledistane du entre de l'amas. Leur niveau de polarisation est �elev�e (jusqu'�a 40-50%) aveun hamp magn�etique intrins�eque parall�ele �a la queue d�emission radio. L'âge typique des�eletrons �a l'extr�emit�e de ette queue, d�eriv�e de leurs spetres de rayonnement synhrotron,est de l'ordre de 5 � 107 yr [114, 113℄. Les soures WAT sont g�en�eralement assoi�ees�a galaxies D/D ou �a des elliptiques g�eantes situ�ees au entre des amas de galaxies [217℄,mais elles se trouvent tr�es rarement dans les r�egions des ourants de refroidissement. Leurs8. Une fration signi�ative (�30%) des soures radio puissantes (log P1:4 GHz �25.0) est onstitu�ee pardes soures ompates et ave spetre radio raide dites \Compat Steep Spetrum (CSS)", dont je me suisoup�ee pendant ma th�ese de laurea (voir annexe C).43
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Figure 1.27 { Les strutures d'une radio-galaxies lassique (3C296), d'une NAT (0053-0016 dans A119) et d'une WAT (3C465 dans A2634) ont �et�e repr�esent�ees de gauhe�a droite.luminosit�es radio ont des valeurs interm�ediaires entre les soures de type FRI et FRII;leurs jets ont l'inter�essante propri�et�e d'être bien ollimat�es �a proximit�e de leurs galaxiesentrales, pour être apr�es d�e�ehis �a plus grande �ehelle. Les propri�et�es de polarisation etl'âge des radio-galaxies WAT sont similaires �a elles des NAT.La ram-pressure due au mouvement des radio-galaxies dans le MIA dense a toujours�et�e l'expliation standard pour la formation des soures ayant es morphologies radiopartiuli�eres. Mais les observations optiques ont montr�e que les galaxies assoi�ees auxsoures WAT et NAT ont des vitesses tr�es basses (< 100 km/s) par rapport �a la vitessedu entro��de des amas qui les ontiennent [42, 239, 34, 228℄, valeurs qui ne sont passuÆsantes pour d�evier le mouvement des jets radio assoi�es. En e�et, en onsid�erant unedensit�e de gaz typique des r�egions entrales des amas (� 10�3 m�3), une vitesse relatived'environ 1000 km/s entre la soure radio et le MIA est n�eessaire pour expliquer lesourbures des jets observ�ees. Les simulations num�eriques montrent que, pendant les phasesentrales du proessus de fusion, le gaz intra-amas bouge �a des vitesses même sup�erieures�a ette valeur, et sa vitesse reste de l'ordre de 1000 km/s jusqu'�a environ 2 Gyr apr�esles ollision [248℄, temps largement sup�erieur �a l'âge estim�e des soures NAT et WAT. Lemouvement relatif entre les radio-galaxies et le MIA dû au proessus de fusion a don �et�epropos�e omme l'origine des morphologies des soures radio partiuli�eres que je viens depr�esenter. L'hypoth�ese qu'elles soient une ons�equene de la oalesene entre amas estsoutenue par plusieurs indiations observationnelles:- les soures NAT ont �et�e observ�ees de pr�ef�erene dans les amas de galaxies arat�eris�espar une morphologie du gaz tr�es strutur�ee [42℄;- ertains amas ontiennent des radio-galaxies NAT dont les queues sont toutes orient�eessuivant la même diretion (par exemple voir le as d'A119 [113℄), e qui favorise l'hy-poth�ese que la formation de la queue d'�emission radio est due non pas au mouvementde la galaxie hôte, mais du gaz autour d'elle;- dans les amas o�u des soures WAT ont �et�e observ�ees a) la morphologie du gazest en g�en�eral allong�ee suivant un axe parall�ele �a la queue d'�emission radio, b) il44



1.6. E�ets sur l'�emission radioexiste des sous-strutures dans la distribution des vitesses, et ) auun ourant derefroidissement signi�atif n'a par ontre �et�e d�etet�e, e qui est attendu dans lessyst�emes en oalesene, o�u les ourants de refroidissement sont soit ompl�etementd�etruits, soit signi�ativement r�eduits [110℄;- en g�en�eral les soures WAT ne sont pas situ�ees au entre de leurs amas hôtes, etleurs orbites sont pr�ef�erentiallement radiales, ave plus de WATs en mouvement versle entre des amas qu'ailleurs. Ces arat�eristiques sont propres des amas de galaxiesdans lesquels l'�emission en rayons X est perturb�ee, omme pendant un proessus defusion [251℄;- dans un amas de galaxies, les queues des WATs tendent �a être align�ees ave l'axe dusuper-amas loal, d�e�ni par la distribution des amas d'Abell voisins [216℄; puisquela th�eorie pr�evoit que les proessus de fusion ont lieu pr�ef�erablement le long de etaxe [67℄, l'environnement �a grande �ehelle a probablement un impat diret sur lesr�egions entrales des amas, y ompris sur les radio-galaxies [287℄ (voir �gure 1.28).E�ets sur l'�emission des radio-galaxiesL'�etude des radio-galaxies dans les amas en ours de fusion est important pour om-prendre les m�eanismes responsables de l'�evolution galatique, et pour v�eri�er si l'envi-ronnement des amas joue un rôle d�eterminant sur les propri�et�es statistiques des galaxieset sur leur probabilit�e de former une soure radio.Pour pouvoir analyser les e�ets de la oalesene entre amas sur les radio-galaxies, ilfaut d'abord onnâ�tre quels sont les m�eanismes responsables de leur �emission. Celle-i est due �a la pr�esene d'un noyau galatique atif (AGN) dans le as des souresde haute puissane radio (log P1:4 GHz(W Hz�1) > 22), tandis qu'�a basse puissane(log P1:4 GHz(W Hz�1) � 22) la formation d'�etoiles devient le m�eanisme dominant laprodution d'�emission radio [95℄: les �eletrons relativistes responsables de l'�emission syn-hrotron sont a�el�er�es par les restes de supernovae, qui sont �a leur tour le r�esultat del'explosion des �etoiles massives n�ees dans les nuages mol�eulaires. Comme on a vu dans leparagraphe 1.4, le proessus de fusion pourrait augmenter le taux de formation d'�etoileset don le nombre de radio-galaxies �a basse puissane par rapport aux amas �a l'�equilibredynamique. En parall�ele, l'�emission �a haute puissane pourrait elle aussi être augment�eepar la oalesene entre amas, soit pare que la probabilit�e qu'une galaxie d�eveloppe unAGN entral augmente �a ause des interations galatiques [110℄, soit pare que les amasen ours de fusion sont dynamiquement jeunes, et don les galaxies les peuplant sont rihesen gaz qui pourrait alimenter eÆaement l'AGN [95℄.Morrison (1999, 2000) a �etudi�e un �ehantillon de 34 amas dans la tranhe de d�ealagesspetraux 0.02< z <0.4, et il a trouv�e que les amas �a z plus �elev�es ontiennent unefration signi�ativement plus importante de soures de basse puissane radio (22.6 < logP1:4GHz(WHz�1) < 23.1) par rapport aux amas loaux [208, 209℄. Owen et al. (1999) ontonduit une analyse multi-longueurs d'onde sur deux amas de galaxies, A2125 et A2645,au même z (�0.25) et de même rihesse (R=4), mais qui se di��erenient par la fration de45



1.6. E�ets sur l'�emission radio

Figure 1.28 { De l'haut au bas: morphologies optique, radio et X de Cygnus A (z=0.0565)et de l'amas dont elle est la D. Les quatre panneaux montrent a) image en bande I deCygnus A, b) ontours d'�emission de Cygnus A en bande I, ) image en niveaux de grisde la struture radio de Cygnus A, et d) ontours de brillane de surfae X de l'amas degalaxies assoi�e �a Cygnus A (observations du satellite Einstein IPC). La ligne en tiretsmontre l'angle de position de 115Æ entre Cygnus A et son amas plus voisin, Abell 2319.L'alignement entre ette diretion, les deux jets radio et les deux sous-strutures dans le�ur optique de ette galaxie est �evident (d'apr�es West1994 [287℄)galaxies bleues, puisque l'e�et Buther-Oemler 9 a �et�e observ�e seulement dans A2125 [222℄.Les r�esultats de ette analyse montrent qu'A2125 a un ex�es de radio galaxies �a bassepuissane (log P1:4 GHz(W Hz�1)�23:2) par rapport �a A2645, tandis que les radio-souresde haute puissane sont en nombre omparable dans les deux amas. L'ex�es d'�emissionradio observ�e dans A2125 serait don enti�erement dû �a la formation d'�etoiles. L'�emissionX de et amas montre des sous-strutures signi�atives, sugg�erant un ph�enom�ene de fusionen ours, tandis que A2645 pr�esente les arat�eristiques typiques d'un amas beauoup plusrelax�e (struture r�eguli�ere, typique des amas �a ourant de refroidissement). Owen et al.9. Voir paragraphe 1.4 46



1.6. E�ets sur l'�emission radio(1999) ont don sugg�er�e que la oalesene entre sous-amas est le responsable le plusprobable de l'ex�es de radio-galaxies de basse puissane dans A2125 [222℄. Des r�esultatsdi��erents ont �et�e trouv�es �a partir des observations radio profondes des trois amas enoalesene A3556, A3558 et A3562, qui forment le omplexe A3558, dans la r�egion entraledu super-amas de Shapley (< z > �0:05). Bardelli et al. (1998) ont propos�e que e syst�emesoit le r�esultat de la ollision entre amas, observ�e juste apr�es la travers�ee de leurs �urs [17℄.Ce s�enario est en aord ave la pr�esene d'une sous-struture entre les �urs des deuxamas A3558 et A3562, o�u un ex�es de galaxies bleues a aussi �et�e observ�e. La grande surfaede iel oup�ee par le syst�eme d'A3558 (> 4Æ) a �et�e ouverte par des observations radiojusqu'�a une puissane limite de log P1:4 GHz(W Hz�1)�22 [278, 276℄, et seulement troisradio-galaxies ave formation d'�etoiles en ours ont �et�e d�etet�ees. Cette valeur tr�es faiblene on�rme pas les r�esultats de Owen et al. 1999 onernant l'inuene du proessus defusion sur l'�emission radio �a basse puissane. L'analyse radio de Shapley on�rme parontre que les �ev�enement de oalesene entre les amas de galaxies n'augmentent pasla probabilit�e qu'une galaxie d�eveloppe un AGN entral, origine de l'�emission radio dehaute puissane [275℄. Les r�esultats de Venturi et al. (2001) montrent que, même dans unenvironnement tr�es loin de l'�equilibre dynamique omme la r�egion entrale de Shapley, lafontion de luminosit�e radio (FLR) est oh�erente ave la FLR des elliptiques et des S0estim�ee dans d'autres environnements; auun ex�es de radio-galaxies �a haute puissanen'a don �et�e d�etet�e.R�eemment Miller & Owen (2003) et Miller, Owen & Hill (2003) ont analys�e lespropri�et�es de l'�emission radio de deux amas de galaxies en oalesene: A2255 [203℄et A2256 [202℄. Les propri�et�es observationnelles d'A2255 indiquent qu'il s'agit d'un desmeilleurs exemples d'amas de galaxies en ours de fusion. Sa morphologie observ�ee enrayons X est allong�ee, tr�es strutur�ee, ave un pi d'�emission qui n'est pas entr�e sur ladistribution des galaxies, et une distribution nettement non-isotherme du gaz. La pr�esenede sous-strutures dans la arte d'iso-densit�e optique et d'un halo radio on�rment qu'ils'agit d'un amas dynamiquement jeune. Miller & Owen (2003) ont ompar�e la popula-tion de radio-galaxies de et amas ave elles de 19 autres amas d'Abell, et ils ont trouv�edans A2255 un ex�es d'AGNs puissants en radio, et de galaxies faibles en optique aveformation d'�etoiles en ours. En partiulier, un nombre exeptionnellement �elev�e de radio-galaxies FRI et FRII a �et�e d�etet�e (6 soures). Le nombre �elev�e de radio-galaxies �a hautepuissane est sans doute un e�et de la fusion entre les sous-strutures qui forment A2255.Il reste maintenant �a omprendre si a) des galaxies elliptiques g�eantes qui pr�e�edemmentn'�emettaient pas en radio (\radio quiet") sont devenues des soures radio puissantes �a ausede l'interation entre les sous-amas, ou si b) auune radio-galaxie puissante n'a �et�e r�eeet que l'ex�es observ�e est simplement dû au fait que, A2255 �etant un amas rihe en sous-strutures, on observe la somme de toutes les elliptiques pr�e�edemment assoi�ees auxgroupes qui se sont r�eunis pour former et amas. La pr�esene et la distribution spatialed'un fort ex�es de radio-galaxies �a basse puissane est oh�erente ave les observationsoptiques et en rayons X. L'axe de ollision des sous-strutures d'A2255 est presque per-pendiulaire �a la ligne de vis�ee, et les sous-amas viennent de se traverser. Les mod�elesth�eoriques sugg�erent que, �a e moment, un grand nombre de galaxies vient de traverser47



1.7. �Emission EUV et X \soft"le ho dans le MIA dû �a la fusion, et don elles pourraient exp�erimenter une formationd'�etoiles arue. Dans le as d'A2255 on s'attend �a e que es galaxies se situent le longd'une diretion perpendiulaire �a l'axe de ollision, e qui est observ�e; l'ex�es de galaxiesde basse puissane radio observ�e est don tr�es probablement dû �a la formation d'�etoilessuite �a la fusion de plusieurs strutures. La population radio d'A2256, par ontre, n'est pasinhabituelle par rapport au même �ehantillon de 19 amas utilis�e dans le as d'A2255 [202℄.Dans le paragraphe 1.3 on a vu que A2256 est tr�es probablement un syst�eme �a trois orps,ave deux sous-strutures dominantes en train de fusionner, et un troisi�eme groupe detaille inf�erieure qui vient de traverser l'amas prinipal (il y a �0.3 Gyr). Miller, Owen& Hill ont trouv�e que le proessus de fusion li�e �a ette troisi�eme omposante est tr�esprobablement responsable de la formation de la relique radio observ�ee dans A2256, et del'ex�es de radio-galaxies de basse puissane observ�ees seulement dans e troisi�eme groupede galaxies. Ce as montre que, même si e sont les �ev�enements de fusion majeurs quia�etent le plus les propri�et�es du MIA, la ollision des amas prinipaux ave des petitessous-strutures, rihes en galaxies spirales ave un haut ontenu de gaz, peut produire dese�ets plus importants sur le taux de formation d'�etoiles des galaxies membres.
1.7 �Emission EUV et X \soft"Le satellite EUVE ("Extreme Ultraviolet Explorer") a r�ev�el�e la pr�esene d'�emissionEUV dans six amas de galaxies (i.e. Virgo, Coma, Abell 1795, Abell 2199, Abell 4038 etAbell 4059 [183, 184, 46, 204, 45, 164, 181, 182, 27, 28, 44, 93℄), 'est �a dire dans tousles amas voisins qu'il a observ�e a) ave un temps d'int�egration suÆsamment long, et b)le long d'une ligne de vis�ee ave une olonne Galatique suÆsamment basse pour pouvoird�eteter les photons �a es �energies. Ces observations sugg�erent que les amas rihes ont desluminosit�es d'environ 1044 erg/s aux longueurs d'onde EUV, et des spetres qui d�eroissentrapidement de l'EUV �a la bande X. La nature de ette �emission a �et�e tr�es d�ebattue;l'hypoth�ese que son origine soit thermique [107, 44℄, li�ee �a la pr�esene de gaz moins haudque elui qui donne lieu �a l'�emission d�etet�ee en rayons X, est improbable, puisque egaz "ti�ede" aurait un temps de refroidissement trop bref. La di�usion Compton Inversedes photons du rayonnement de fond osmique ("CMB") par des �eletrons relativistes debasse �energie (�150 MeV) semble être l'expliation la plus probable de l'�emission EUVdans les amas de galaxies [158, 46, 101, 254℄. Ces �eletrons ont des temps de vie de l'ordred'un temps de Hubble, et don ils devraient être pr�esents dans tous les amas de galaxies;en e�et, les six amas o�u l'�emission EUV a �et�e d�etet�ee ne sont pas tous des amas enoalesene, e qui prouve que la pr�esene de rayonnement �a es longueurs d'onde n'estpas li�ee �a un ph�enom�ene de fusion r�eent. Elle pourrait par ontre repr�esenter l'�emissiondue �a �eletrons a�el�er�es par des ollisions entre sous-strutures lointaines dans le pass�e.L'�emission EUV, en onlusion, ne onstitue pas un �el�ement arat�erisant les amas degalaxies en oalesene. 48



1.8. �Emission X dure1.8 �Emission X dureSi les amas ontiennent des �eletrons relativistes �a tr�es haute �energie, ave des fateursde Lorentz de l'ordre de �104, es partiules produisent une �emission X dure par di�usionCompton Inverse. Puisque es �eletrons ont des temps de vie tr�es ourtes, ils vont êtrepr�esents seulement dans les amas en oalesene, pendant les phases entrales de leurproessus de fusion. L'�emission X dure en ex�es par rapport �a l'�emission thermique duMIA, et don d�etet�ee omme un queue d'�emission non-thermique au dessus de 20 keV, aen e�et �et�e observ�ee par BeppoSAX et/ou RXTE dans des amas de galaxies dont j'ai parl�epr�e�edemment et que montrent des signatures typiques d'�ev�enements de fusion majeurs,i.e. Coma [127, 241℄, Abell 2256 [126℄, Abell 754 [124℄ et Abell 3667 [125℄. Dans le asd'Abell 2199 [164℄, la d�etetion d'une �emission �a es longueurs d'onde est tr�es d�ebattue, et,si on�rm�ee, elle serait tr�es surprenante, puisque et amas est relax�e et auune soure radiodi�use et �etendue n'a �et�e observ�ee dans son hamp [170℄. En alternative, ette �emissionX dure pourrait être due �a un rayonnement de bremsstrahlung non-thermique [41, 79,253℄, 'est �a dire un bremsstrahlung provoqu�e par des �eletrons non-thermiques ayant des�energies de 10-1000 keV, et qui vont être a�el�er�es �a des �energies plus �elev�ees.
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1.8. �Emission X dure
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Chapitre 2Le programme MUSIC
2.1 Le programme MUSIC (Multi-wavelength Sample of Inter-ating Clusters): objetifs sienti�quesDans le adre du s�enario hi�erarhique de formation des strutures, les amas de ga-laxies irr�eguliers sont probablement en train de se former, et leur analyse permet d'a�ederdiretement au proessus de formation et �a la dynamique au sein des amas avant la phasede virialisation. Nous avons vu dans le hapitre pr�e�edent l'importane de l'analyse multi-longueur d'onde pour reonstruire l'histoire de es amas. �A l'heure atuelle, le nombred'amas sur lesquels ette analyse ombin�ee a �et�e onduite est faible, e qui nous a motiv�e�a onduire un programme observationnel visant �a �etablir un �ehantillon repr�esentatif de esobjets. Dans e adre, l'�equipe de Cosmologie de l'Observatoire de Nie, en ollaborationave l'�equipe X du Servie d'Astrophysique de CES-CEN Salay (M. Arnaud, J.L. Sauva-geot, E. Belsole et D. Neumann), L. Feretti et G. Giovannini du CNR/IRA de Bologne, etl'�equipe greque de l'Observatoire National de Ath�enes (M. Plionis, I. Georgantopoulos,V. Kolokotronis et T. Gaga), a ommen�e un programme d'analyse onjointe en optique,X et radio d'un �ehantillon d'amas de galaxies irr�eguliers, qui onstituent un �eventail desyst�emes �a priori dans des �etats de fusion plus ou moins avan�es.Le but de l'�etude d�etaill�ee de es objets est de omparer nos r�esultats aux hypoth�esessur la physique des amas en oalesene pr�esent�ees dans le hapitre pr�e�edent, a�n de leson�rmer (ou in�rmer), et d'�elairer les points enore d�ebattus dans l'interpr�etation desdonn�ees observationnelles. En partiulier nous souhaitons:{ e�etuer l'analyse dynamique des galaxies au sein de es amas, et don arat�eriserles di��erents groupes en train de fusionner, mesurer leurs dispersions des vitesses, ettester l'existene de gradients de vitesse;{ arat�eriser le proessus de oalesene en omparant la distribution et l'�evolutionrespetives du gaz et des galaxies suivant l'�etat d'avanement de la fusion;{ tester l'e�et du ph�enom�ene de fusion et de la ompression du MIA sur la populationstellaire des galaxies;{ fournir des ontraintes sur le hamp magn�etique, les proessus non-thermiques et51



2.1. Le programme MUSIC (Multi-wavelength Sample of Interating Clusters): objetifssienti�quesl'origine des partiules relativistes au sein des amas;{ �etudier l'environnement �a grande �ehelle des amas pour tester les pr�editions dumod�ele hi�erarhique, selon lequel un ux de mati�ere s'�eoule le long des �laments�a grande �ehelle, les fusions se produisant le long de diretions pr�ef�erentielles onver-geant vers la formation d'un amas.En outre, la quanti�ation de la fr�equene et de la vitesse d'�evolution des amas degalaxies non-relax�es �a l'�epoque atuelle peut permettre d'�etablir des ontraintes puissantessur les mod�eles osmologiques �a travers le param�etre de densit�e de l'Univers (e.g. Rihstoneet al. 1992 [243℄).2.1.1 Constrution de l'�ehantillonPour �etudier les aspets de la physique des amas en oalesene d�etaill�es dans le pa-ragraphe pr�e�edent, nous herhons �a onstituer un �ehantillon de syst�emes �a di��erentsstades du proessus de fusion. Puisque dans un amas les �ehelles du temps de relaxation dugaz et des galaxies sont nettement di��erentes, le gaz �etant ollisionnel ontrairement auxgalaxies, la omparaison des morphologies de la densit�e surfaique observ�ees en optiqueet en rayons X permet d'�etablir, au moins grossi�erement, quelle phase du proessus deoalesene nous observons. Le diagnosti de fusion, ainsi que l'�etat d'avanement suppos�ede ette derni�ere, a don �et�e e�etu�e en omparant les artes de densit�e du gaz et desgalaxies �a partir des donn�ees existantes.Nos r�ef�erenes initiales ont �et�e les �ehantillons de Kolokotronis et al. (2001) [174℄, quiont ompar�e les observations obtenues ave le satellite ROSAT en e qui onerne lesdonn�ees X, et le atalogue APM (M Mahon et al. (2000) [198℄) pour les galaxies, et deJones & Forman (1999), qui ont fourni une vaste s�equene d'amas (102) observ�es par le sa-tellite Einstein [161℄. Apr�es avoir s�eletionn�e des andidats, nous avons d'abord tra�e leursartes de densit�e surfaique des galaxies �a partir du atalogue APM, sur lesquelles les iso-ontours d'�emission X (des observations ROSAT, ASCA, Einstein, ou XMM et Chandrasi d�ej�a disponibles) ont �et�e superpos�es (voir des exemples en �gures 2.1 et 2.2). La lassi-�ation morphologique de Jones & Forman (1992) [162℄ a aussi �et�e prise en onsid�eration,puisque elle peut fournir des indiations sur la phase du proessus de fusion des amasobserv�es �a partir de la distribution du MIA (voir le paragraphe 1.1.2). Nous avons aussiutilis�e omme indiateurs de l'�etat dynamique des amas leurs distributions des vitesses,leurs artes en temp�erature, et leurs soures radio dans les as o�u des informations de etype �etaient disponibles.Les amas observ�es (ou �a observer) de l'�ehantillon r�esultant de ette s�eletion sontpr�esent�es dans les �gures 2.1 et 2.2, qui montrent les superpositions entre les artes optiquesde densit�e surfaique des galaxies obtenues �a partir du atalogue APM et les ontours d'iso-densit�e du MIA obtenues �a partir des donn�ees XMM ou Chandra (si d�ej�a disponibles)ou ROSAT, et dans le tableau 2.1, o�u j'ai r�esum�e aussi les instruments dont nous noussommes servi jusqu'�a pr�esent pour les observations. Ces derni�eres onsistent en optique�a de l'imagerie grand-hamp multi-ouleurs (3 bandes, BVR ou BRI, sur WFI �a l'ESO ousur CFH12k au CFHT), oupl�ee �a de la spetrosopie multi-objets, onduisant �a au moins52



2.1. Le programme MUSIC (Multi-wavelength Sample of Interating Clusters): objetifssienti�ques

Figure 2.1 { Iso-densit�es X (ontours) et optiques (niveaux de bruns) des amas de ga-laxies d�ej�a observ�es de notre �ehantillon. De gauhe �a droite, et de haut en bas, on observeA2933, A1750, A3921, A521, A2142, et A2065. A1413 est pr�esent�e dans la �gure suivante.Les iso-densit�es X ont �et�e tra�ees �a partir des donn�ees XMM/EPIC (J.L. Sauvageot et E.Belsole) pour A1750, A3921, A2065 et A2142, ROSAT pour A2933 et A1413, ou Chandrapour A521.une entaine de spetres par amas �a une r�esolution spetrale (FWHM) d'environ 10 �A.La spetrosopie est atuellement faite pour le premier groupe d'amas sur des t�elesopesde la lasse des 4 m�etres, mais nous envisageons de passer aux instruments de nouvelle53



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiques

Figure 2.2 { Continuation de la �gure 2.1: iso-densit�es X (ontours) et optiques (niveauxde bruns) de l'amas de galaxies A1413.g�en�eration (VLT ave les instruments VIRMOS et/ou GIRAFFE) de mani�ere �a augmenterle multiplexage et la r�esolution spetrale. En parall�ele, les observations X sont e�etu�eesave les satellites XMM et/ou Chandra, et nous venons de ommener le suivi radio desibles ave le VLA. Tous les amas (sauf A521, dont l'analyse avait ommen�e pendant unepr�e�edente ampagne observationnelle) se trouvent dans l'intervalle en d�ealage spetral0.05 < z <0.15. Ce hoix a �et�e motiv�e d'une part par des onsid�erations pratiques, puisquele hamp de vue de 30 armin propos�e par XMM/EPIC et par les am�eras optiques (WFIou CFH12k) permet de ouvrir onfortablement �a e d�ealage spetral les 3 h75�1 Mpentraux de l'amas, d'autre part par le soui de s'a�ranhir d'�eventuels e�ets d'�evolutionintervenant �a plus grand d�ealage spetral.Comme sugg�er�e par les �gures 2.1 et 2.2, notre �ehantillon ouvre d�ej�a toutes lesdi��erentes phases du proessus de fusion, puisque les amas A2933 et A1750 seraient end�ebut d'interation (bi-modaux en X et en optique ave d�eformations plus ou moins fortesde leurs morphologie, s�egr�egation gaz-galaxies faible), A3921 et A521 en ours d'interation(allong�es en X ave r�esidus d'un ou plusieurs �eventuels groupes, multimodales en optique,ave une forte s�egr�egation gaz-galaxies), A2065, A2142 et A1413 en post-interation plusou moins avan�ee (morphologies X et optique plus r�eguli�eres et elliptiques, s�egr�egationgaz-galaxies inexistante ou moins sensible).2.2 Aquisition et traitement des donn�ees optiquesDans e paragraphe les tehniques utilis�ees dans les phases d'aquisition et de traite-ment des donn�ees optiques sont expliqu�ees. J'entre partiuli�erement dans les d�etails pour lapartie onernant les observations de spetrosopie multi-objets (MOS: Multi-Objet Spe-trosopy) puisque je me suis oup�ee aussi bien des observations des amas A521, A3921 etA1750 e�etu�ees ave le spetrographe EFOSC2 au t�elesope de 3.6 m de l'ESO (La Silla,Chili), que de la r�edution des donn�ees spetrosopiques de es trois amas et d'A1413,observ�e avant le d�ebut de ma th�ese ave l'instrument MOS au CFHT. Conernant l'ima-54



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiquesWFI�2.2m ESO CFH12k�CFHTImagerie multi-ouleurs A3921(0:09)1, A1750(0:08)2 A521(0:25)1, A2065(0:07)1,grand hamp A2142(0:09)1, A1413(0:14)1EFOSC2�3.6m ESO MOS�CFHTSpetrosopie A521(0:25)2, A1750(0:08)2, A1413(0:14)2multi-objets optique A3921(0:09)2;3, (A2933(0:09)1)XMM/EPIC Chandra/ACISSpetro-Imagerie X A1413(0:14)4, A1750(0:08)5, A521(0:25)4, (A3921(0:09)3)A3921(0:09)5, A2065(0:07)5,A2142(0:09)5VLARadio A521(0:25)3Tableau 2.1 { Observations multi-longueurs d'onde de notre programme MUSIC. Lesamas observ�es (ave leurs z entre parenth�eses), et les instruments utilis�es ont �et�e indiqu�es.1: P.I. C.Benoist - 2: P.I. S.Maurogordato - 3: P.I. C.Ferrari - 4: P.I.M.Arnaud, 5 -P.I. J.L.Sauvageot. J'ai mis entre parenth�eses les objets qui vont être observ�es (demandesaept�es pour les prohains p�eriodes). Les noms des amas en gras indiquent les observationsque j'ai e�etu�e (ou je vais e�etuer) soit omme astronome visiteur (EFOSC2�3.6mESO), soit en remote (VLA et Chandra).gerie grand hamp (WFI�ESO, CFH12k�CFHT), la r�edution a �et�e e�etu�ee grâe �a unlogiiel d�evelopp�e par B. Vandame [273℄ et la pr�eparation des atalogues par notre �equipe.De plus amples informations sont donn�ees dans les artiles inlus dans ette th�ese. Dans eparagraphe seule la spetrosopie dont j'ai mis en plae toute la m�ethodologie est pr�esent�eede fa�on approfondie.
2.2.1 Spetrosopie multi-objets (MOS)Les observations spetrosopiques de nombreuses galaxies dans le hamp entral d'unamas peuvent être obtenues grâe �a la spetrosopie multi-objets (MOS), puisque ettetehnique permet d'obtenir simultan�ement les spetres de plusieurs dizaines de galaxies.Pour ela une plaque per�ee de plusieurs fentes, dont les positions o��nident ave lesemplaements des galaxies sur le iel, est pla�ee dans le plan foal du spetrographe.Cette plaque est appel�ee un \masque", et sa r�ealisation est la premi�ere �etape n�eessaire�a l'aquisition des donn�ees spetrosopiques.55



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiquesPr�eparation des masques et hoix du grismPour hoisir les objets �a observer il faut d'abord �xer une magnitude limite jusqu'�a la-quelle on veut que le atalogue spetrosopique �nal soit omplet (en g�en�eral L� +2 dansnotre as). La surfae de iel oup�ee par la r�egion de l'amas �a �etudier est ensuite divis�eeen des r�egions de la taille du hamp de vue de l'instrument (5.4�5:4 armin2 dans le asd'EFOSC2); en g�en�eral, �etant donn�ee la densit�e de galaxies, leur distribution sur le iel etle nombre de fentes utilisables (�15-20 ave EFOSC2), au moins deux masques par hampsont n�eessaires pour atteindre un bon niveau de ompl�etude jusqu'�a la oupure en magni-tude hoisie. En outre, plusieurs hamps peuvent être n�eessaires pour ouvrir enti�erementla r�egion du iel �a observer. Di��erents masques vont don être utilis�ees pendant les obser-vations, et, pour �eviter de les inter-hanger pendant la nuit, ils sont harg�es sur une rouepouvant h�eberger jusqu'�a 5 masques pla�ee au plan foal de EFOSC2. Puisque le tempsutile pour l'aquisition des spetres au ours la nuit est de 7 �a 8 heures au maximum,et le temps d'observation pour haque masque est d'environ 3 �a 1.5 heures (suivant lamagnitude limite des objets �a observer), 5 masques peuvent en g�en�eral être observ�es auours de la nuit enti�ere, et je n'ai que rarement dû introduire un masque suppl�ementaireau ours de la nuit.Une autre ontrainte importante pour la pr�eparation des masques est l'intervalle delongueurs d'onde utile pour les observations; pour avoir une bonne mesure du d�ealagespetral z, nous avons s�eletionn�e la r�egion du spetre ouvrant au redshift de l'amas �etudi�ele domaine entre la raie [OII℄ (longueur d'onde au repos = 3727.3 �A) et la raie Ca+Fe(longueur d'onde au repos = 5269.0 �A), permettant ainsi d'obtenir un ertain nombrede raies arat�eristiques (e.g. [OII℄, H, K, raies de Balmer, Mg, Ca+Fe, H� , [OIIIa℄ et[OIIIb℄). L'intervalle en longueurs d'onde observ�e d�epend d'abord du grism, l'assoiationd'un prisme et d'un r�eseau pla�ee dans une roue juste apr�es l'obturateur du t�elesope.Quinze grisms sont atuellement disponibles ave EFOSC2; leur liste et leurs propri�et�es(e.g. intervalle de longueurs d'onde ouvert quand la fente se trouve au pixel y=980, y�etant l'axe le long duquel la dispersion spetrale est align�ee, dispersion, r�esolution, et...) setrouvent sur les pages WEB de l'ESO 1. J'ai toujours hoisi le grism qui ouvre l'intervallede longueurs d'onde pr�e�edemment mentionn�e et ave la meilleure r�esolution possible.Ensuite, pour que le spetre observ�e de haque galaxie appartenant �a l'amas soit omprisentre 3727.3 (1 + z) �A et 5269.0 (1 + z) �A (o�u z est le d�ealage vers le rouge de l'amas),haque fente d'un masque doit être positionn�ee �a l'int�erieur d'une r�egion dont la surfaeest inf�erieure �a elle totale du CCD. Dans le as d'EFOSC2, j'ai d�etermin�e les valeursminimum et maximum des ordonn�ees o�u je peux plaer mes fentes en tenant ompte que,pour haque grism, le domaine de longueur d'onde donn�e dans le tableau fournis par l'ESOorrespond �a une fente pla�ee au pixel y=980. J'illustre i-apr�es un exemple de la m�ethodeque j'ai utilis�e. Dans le as d'un amas �a z = 0:09, nous sommes int�eress�es �a la r�egionspetrale entre environ 4050 �A et 5800 �A. Le grism 11 ouvre et intervalle (il va de 3050�a 6100 �A) ave la meilleure r�esolution spetrale, et il a une dispersion de 1.50 �A/pixel. Lesbornes en ordonn�ee du retangle o�u les fentes peuvent être positionn�ees (ymax et ymin) ont1. http://www.ls.eso.org/lasilla/siops/efos/dos/Efos2Grisms.html56



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiques�et�e d�etermin�ees de la fa�on suivante:3050 �A + (980 � ymin) pixels � 1:55 �Apixels = 4050 �A6100 �A � (ymax � 980) pixels � 1:55 �Apixels = 5800 �A;e qui donne ymin = 335 pixels (pour lequel l'intervalle en longueurs d'onde 4050-7068 �A estouvert) et ymax = 1174 pixels (l'intervalle ouvert est en e as 2749-5800 �A). Les fentesdoivent don être pla�ees �a l'int�erieur de et intervalle en ordonn�ee, omme sh�ematis�e surla �gure 2.3.
4050−7068 A                     2749−5800 A

y=335 pixels

y=1174 pixels

CCD de EFOSC2

Exemples de fentes

Figure 2.3 { La surfae du CCD d'EFOSC2 utilisable pour positionner les fentes sur lemasque dans le as d'un amas �a z = 0:09 observ�e ave le grism 11 est indiqu�ee par lestraits en tirets. Les intervalles en longueurs d'onde ouverts par les fentes pla�ees aux deuxordonn�ees extrêmes (ymin et ymax) sont aussi indiqu�es.Une fois que la surfae utilisable du CCD a �et�e d�e�nie, les galaxies sur lesquelles posi-tionner les fentes doivent être s�eletionn�ees. Il faut d'abord essayer d'obtenir un ataloguespetrosopique le plus omplet possible jusqu'�a la magnitude limite hoisie. Même s'ilest de r�egle que la plupart des objets de haque masque soit dans un rang restreint demagnitude puisque haque galaxie est observ�ee pendant le même intervalle de temps, lesmasques doivent quand même être remplis au maximum de fentes pour pro�ter enti�erementdu pr�eieux temps d'observation, et don, s'il arrive qu'une r�egion du hamp est d�epourvue57



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiquesde galaxies plus brillantes de la magnitude limite, des fentes sont positionn�ees aussi surdes objets plus faibles. Le temps de pose peut quand même être suÆsant pour obtenir unemesure �able du d�ealage spetral de es galaxies faibles, surtout s'il s'agit de galaxies averaies en �emission. Si les atalogues photom�etriques dans les di��erentes bandes sont d�ej�adisponibles, une s�eletion en ouleur des galaxies peut être aussi e�etu�ee pour augmenterla probabilit�e d'observer des objets de l'amas (voir paragraphe 2.3.6), mais ette m�ethodeprivil�egie les galaxies de type pr�eoe et don peut introduire un biais dans la s�eletiondes objets �a observer. Trois fentes doivent obligatoirement être d�edi�ees �a des �etoiles pourdes raisons tehniques que je vais d�etailler dans la suite.Les masques sont pr�epar�es int�erativement sur une image du hamp pr�e�edemment ob-serv�ee ave EFOSC2 �a l'aide d'une interfae graphique d�evelopp�ee ave le logiiel MIDAS,et elles sont per�ees par une mahine perforatrie sur les plaques m�etalliques qui vont êtrepla�ees dans le plan foal de l'instrument. Pour perer les fentes, l'utilisateur d'EFOSC2peut hoisir entre trois pointes retangulaires de dimensions di��erentes; j'ai toujours uti-lis�e la fente interm�ediaire, de 11.5" de longueur et 1.35" de largeur. Plus ette derni�erequantit�e est petite, meilleure est la r�esolution des observations spetrosopiques 2 et pluslong est le temps d'int�egration n�eessaire pour avoir un bon rapport signal sur bruit. Lalongueur des fentes peut être augment�ee en alignant deux ou plusieurs per�ages; etteop�eration peut être n�eessaire, par exemple, pour avoir une meilleure soustration du ielquand un objet tr�es brillant et �etendu est observ�e. J'ai utilis�e ette tehnique aussi pourles fentes longues �a travers lesquelles observer les �etoiles standard de vitesse radiale, vuqu'auune fente longue de 1.35" de largeur n'�etait disponible pour l'instrument EFOSC2.Puisque, a�n d'�eviter la superpositions des spetres, deux fentes ons�eutives ne peuventpas se hevauher le long de l'axe des absisses, un masque MOS utilis�e ave EFOSC2peut omporter au maximum entre 15 et 25 fentes. �A e propos, je veux aussi soulignerun probl�eme que j'ai remarqu�e pendant mes observations. �A ause de petits probl�emesm�eaniques de la mahine perforatrie, il peut arriver que le masque soit per�e ave unel�eg�ere inlinaison de ses fentes. Non seulement e probl�eme d�et�eriore la r�esolution spetrale,mais il peut r�eer aussi un hevauhement des spetres dans le as des fentes tr�es voisines,qui par ontre ne se serait pas produit en onditions normales. Il faut don v�eri�er avantle d�ebut des observations si ette inlinaison n'est pas pr�esente, par exemple en e�etuantune image des fentes ou un spetre de alibration en longueur d'onde.Aquisition des donn�ees MOSJe vais i-apr�es d�erire un yle omplet d'observations 3 r�ealis�ees ave l'instrumentEFOSC2 au t�elesope de 3.6 m de l'ESO, apr�es la phase de pr�eparation et per�age des2. R�esolution=(largeur de la fente) � (dispersion du grism). Puisque dans le as du CCD d'EFOSC21 pixel=0.16", pour la fente de 1.35" de largeur utilis�ee en ombinaison ave le grism 11, la r�esolution sera:�� = 1:35000:1600=pixels �1:55 �A=pixels�13 �A3. Dans toutes les observations suivantes un binning 2�2 des pixels du CCD est utilis�e pour augmenterle rapport signal sur bruit des spetres. 58



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiquesmasques.1. Calibrations initiales: ette �etape est e�etu�ee avant le ouher du soleil, pour nepas perdre de temps d'observation pendant la nuit.- Bias: 10 images du CCD sont prises sur la oupole non-�elair�ee pour la sous-tration du bias- Flat �elds: le masque est illumin�e par une lampe inandesente; l'image ob-tenue (dite \at �eld") permet de orriger les variations dans les spetres dues�a une transmission plus ou moins bonne des fentes.- �Elairage ave deux lampes �a ar (H�elium et Argon): l'�elairage dehaque masque (et des fentes longues pour les �etoiles standards) ave es deuxlampes permet ensuite la alibration en longueur d'onde des spetres des ga-laxies et des �etoiles standards. Pour ela, il est tr�es important de v�eri�er queles spetres obtenus ne soient pas satur�es. Grâe �a la ombinaison des raies dees deux lampes, une bonne ouverture de tout l'intervalle en longueur d'onde�etudi�e est assur�ee. En outre, ette phase permet de v�eri�er si les fentes ne sehevauhent pas les unes les autres et si la position des fentes est orrete pourobserver l'intervalle en longueur d'onde souhait�e.2. Aquisition des spetres d'�etoiles standards: les observations des standardsspetro-photom�etriques (pour la alibration en ux des spetres des galaxies) et desstandards de vitesse radiale (pour d�eterminer les vitesses radiales des galaxies par laorr�elation rois�ee, et pour �etablir la dispersion de vitesse interne de haque galaxies,due �a la vitesse radiale de ses �etoiles quand la largeur des raies des spetres doit êtremesur�ee de fa�on absolue) sont e�etu�ees en tout d�ebut de nuit. Il est �a nouveau tr�esimportant d'obtenir des spetres non-satur�es. Les observations de es �etoiles sonte�etu�ees �a travers des fentes longues; pour le standard de vitesse radiale il faututiliser une fente de même largeur que elles utilis�ee dans les masques, et, si elle-in'est pas disponible, il faut la fabriquer par per�age omme d�erit pr�e�edemment.3. Aquisitions des spetres des galaxies:- Une image des fentes est r�ealis�ee par une pose d'une seonde obtenue en ob-servant une lampe au quartz et sans spetrographe. Ensuite, le t�elesope estpoint�e en diretion du hamp a�n d'obtenir une image d'aquisition (tempsde pose �60 se). Ces deux images permettent le positionnement des objetsdans les fentes orrespondantes du masque. L'alignement du hamp s'e�etuegrâe au positionnement des trois �etoiles hoisies auparavant dans leurs fentes;pour ela, l'image d'aquisition est visualis�ee, et l'utilisateur doit a) s�eletionnerave la souris les trois �etoiles de r�ef�erene, et b) identi�er les trois fentes or-respondant aux �etoiles sur l'image du masque. Les oordonn�ees des trois fentesmesur�ees sur l'image du masque sont ompar�ees ave les oordonn�ees des objetsorrespondants sur l'image du hamp, et le pointage du t�elesope est modi��ejusqu'�a obtenir une superposition parfaite.59



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiques- Lorsque l'alignement est r�ealis�e, les poses spetrosopiques sont e�etu�ees. Letemps de pose d�epend fortement de la magnitude des objets �a observer et desonditions d'observation. �A titre indiatif, j'ai v�eri��e que, dans le as d'un bonseeing (�1 arse), un spetre de galaxie de magnitude V�20 obtenu apr�es 1.5heures d'exposition ave EFOSC2 aura un rapport signal sur bruit d'environ10, suÆsant pour obtenir une mesure �able de sa vitesse radiale. Il est tr�esimportant de diviser l'exposition totale de 1.5 h en deux poses de trois quartsd'heures haune, puisque leur omparaison permet de d�eteter et d'�eliminerles traes laiss�ees par l'impat de rayons osmiques sur le CCD.4. Calibrations �nales:- Apr�es l'aquisition de haque spetre (aussi bien des galaxies que des �etoilesstandards) le masque (ou la fente longue) est �a nouveau illumin�e par les deuxlampes de alibration. Cette op�eration est e�etu�ee pour v�eri�er que la exionsubie par le spetrographe au ours du mouvement du t�elesope ne soit passigni�ative; pour ela, les positions des raies des lampes obtenues avant etapr�es les poses spetrosopiques sont ompar�ees.- une autre s�erie de 10 images du CCD est pris sur la oupole non-�elair�ee pourla soustration du bias.Traitement des donn�ees spetrosopiquesLa �gure 2.4 montre un exemple d'un hamp spetrosopique obtenu ave l'instrumentEFOSC2, omme on l'observe �a la sortie du t�elesope; dans e as, 20 spetres ont �et�eobserv�es pendant 2�2700 seondes, sur un hamp qui ouvre 5.4�5:4 armin2. Les bandesvertiales plus ou moins sombres sont les spetres des objets ontenus dans les fentes,tandis que les raies horizontales tr�es sombres orrespondent au raies du iel. Les longueursd'onde les plus petites (bleues) des spetres se trouvent en bas de l'image.Les prinipales �etapes du proessus de r�edution des donn�ees MOS sont d�erites danse paragraphe. Toutes les op�erations suivantes ont �et�e e�etu�ees ave les programmesnoao/imred/kpnoslit de IRAF.1. Soustration du biais (i.e. la valeur des pixels du CCD lorsque elui i n'est pas�elair�e).Les 20 biais obtenus au d�ebut et �a la �n de haque nuit d'observation sont regroup�esen une seule image par le programme imombine . La valeur �nale de haque pixel dubiais total orrespond �a la m�ediane des 20 valeurs observ�ees pour e pixel (param�etreombine de imombine = \median"). Dans ertains as, les biais sont ontamin�espar des pixels de forte intensit�e lumineuse; dans e as, soit les biais probl�ematiquessont �eart�es, soit la m�ediane est e�etu�ee en rejetant les pixels dont les valeurs sontau dessus d'une ertain seuil n� (o�u, dans imombine , n est �x�e par le param�etrehsigma, et l'option \avsiglip" est hoisie pour le param�etre rejet). Le biais totalobtenu est en�n soustrait de haque pose sienti�que (spetres des galaxies et des�etoiles) par le programme imarith . 60



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiques

Figure 2.4 { Exemple d'une pose spetrosopique obtenue ave EFOSC22. �Elimination des rayons osmiques (i.e. tous les points sombres visibles dans la�gure 2.4 dûs au fait que, pendant un temps d'exposition de l'ordre de 1 heure, pr�esd'un millier de rayons osmiques frappent le d�eteteur).Cette phase est importante puisque a) si un rayon osmique se superpose au spetrede la galaxie, il peut être onfondu ave une raie en �emission (surtout s'il n'estpas trop intense; dans le as ontraire il est plus faile de le di��erenier), ou b) s'ilest pr�esent dans le iel, il peut provoquer une fausse raie en absorption lors de lasoustration du iel (voir phase 3). L'�elimination des rayons osmiques est e�etu�eeen omparant les deux images de haque hamp obtenues grâe �a deux poses avele même temps d'exposition 4. Cette op�eration est e�etu�ee en assoiant les deuximages ave le programme imombine ; les param�etres suivants sont utilis�es:- ombine = average- rejet = ombine4. Il peut arriver que, pendant la deuxi�eme pose, le t�elesope ait des probl�emes, et don on se retrouveave une seule image des spetres. Si leur rapport signal sur bruit est quand même suÆsant pour obtenirles vitesses radiales des objets orrespondants (S=B > 5), l'�elimination des rayons osmiques peut êtree�etu�ee grâe aux programmes \Kappa" et \Figaro" du paquet Starlink, qui peuvent être r�eup�er�es �a lapage WEB http://star-www.rl.a.uk/. 61



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiques- hsigma � 2-3 (il faut le faire varier jusqu'�a quand une image sens osmiques estobtenue)Dans e as, le programme alule, pour haque pixel, le ux moyen enregistr�e auours des deux poses. La dispersion en ux de haque image (�) est d�etermin�ee surla base du bruit de leture et du \gain" du CCD (�x�es par l'utilisateur ave lesparam�etres \rdnoise" et \gain"). En�n, avant d'assoier les images ave imom-bine omme d�erit dans le as du biais, les pixels ayant une intensit�e sup�erieure�a hsigma�� sont rejet�es, et leurs valeurs sont rempla�ees par elles des pixels orres-pondants de l'autre pose. Lors de ette phase, il faut faire attention �a ne pas sous-traire une partie du ux des spetres observ�es. Pour ela, les deux poses des spetressont regroup�ees aussi sans auune rejetion, et l'image sens osmiques obtenue estsoustraite de ette derni�ere image ave les osmiques. L'op�eration de soustrationdes rayons osmiques a �et�e e�etu�ee orretement si le r�esultat de ette soustrationest une image ne omportant que les points sombres orrespondant aux osmiques.Les spetres de �gure 2.4 apr�es le nettoyage des rayons osmiques sont montr�es dansla �gure 2.5.

Figure 2.5 { Image 2.4 nettoy�ee des rayons osmiques.3. Extration des spetres des galaxies.Il faut d'abord extraire les spetres individuels �a partir de l'image bidimensionnelle.62



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiquesDans e but, la longueur et le entre en pixel de haque fente sont mesur�es parl'utilisateur sur l'image des fentes du hamp observ�e �a l'aide du programme it�eratiftvmark . Un programme fortran extrait en suite les 20 spetres. Grâe au programmeapall , on va pouvoir r�eer un spetre �a une dimension �a partir de l'image indivi-duelle bidimensionnelle. Sur une setion horizontale du spetre bidimensionnel (voir�gure 2.6), l'utilisateur hoisit int�erativement les olonnes qui seront utilis�ees pourextraire le spetre de la galaxie (entre S1 et S2 dans la �gure 2.6) et pour la sous-tration du iel (entre C1a et C2a, et entre C1b et C2b). Ces op�erations sont ensuitee�etu�ees automatiquement par le programme apall , qui fournit en sortie le spetreunidimensionnel et non-alibr�e en longueur d'onde de haque galaxie.

C1a C2a                   C2a C2b 

S1                     S2

Figure 2.6 { Pro�l de l'objet le long de la fente. La ligne en tirets montre le niveau auquelle iel est soustrait.4. Calibration en longueur d'onde.Les mêmes op�erations e�etu�ees pour l'extration des spetres des galaxies sontr�ep�et�ees pour les spetres des lampes de alibration (He-Ar). Dans e as, les li-mites S1 et S2 utilis�ees pour l'extration du spetre dans le programme apall sont�x�ees �a elles utilis�ees pour le spetre de la galaxie �a alibrer. Les raies de lalampe de alibration sont alors identi��ees a�n de aluler la relation de disper-sion reliant la position des pixel �a la longueur d'onde. Cette relation est obtenuepar l'ajustement d'un polynôme grâe aux raies de la lampe de longueurs d'ondeonnues, et elle est e�etu�ee par le programme identify , apr�es que l'utilisateurait identi��e int�erativement un ertain nombre (�5) des raies d'Helium et d'Argon63



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiques(voir �gure 2.7). En�n, le programme refspe assigne �a haque spetre de la posesienti�que le spetre de alibration orrespondant, et la fontion de dispersion estlin�earis�ee, onvertie en une grille en longueur d'onde et appliqu�ee au spetre de lagalaxie par le programme dispor . En sortie, on obtient le spetre alibr�e en lon-gueur d'onde de haque galaxie qui est inspet�e visuellement. Il peut arriver que desraies du iel (les plus fortes en intensit�e) ne soient pas totalement enlev�ees. Dans eas, le spetre de l'objet est nettoy�e int�erativement grâe au programme splot .

Figure 2.7 { Exemple d'un spetre d'He-Ar.Les spetres des �etoiles standards sont extraits de fa�on analogue �a eux des galaxies.5. D�etermination de d�ealage vers le rouge (z).Les spetres des galaxies peuvent pr�esenter soit seulement des raies en absorption,soit des raies en absorption et en �emission. Les galaxies dont les spetres ont desraies en �emission sont des galaxies rihes en gaz, et une mesure de leur d�ealagespetral est obtenue �a partir de es raies en �emission. Par ontre, dans le spetredes galaxies elliptiques, seules des raies en absorption apparaissent, aus�ees par uneabsorption du ontinu stellaire dans les r�egions externes des �etoiles par les m�etauxtels que le Calium (Ca), le magn�esium (Mg), le Fer (Fe), ou le Sodium (Na). Pour lesgalaxies dont les spetres ne pr�esentent pas de raie en �emission, le d�ealage spetralest obtenu ave la m�ethode d�evelopp�ee par Tonry & Davis (1979): la orr�elationrois�ee (ross-orrelation) [269℄. Cette m�ethode onsiste �a faire glisser le spetred'une ou plusieurs �etoile de types tardives hoisies omme r�ef�erene sur le spetrede la galaxie dont nous reherhons le z. Puis, pour haque position, l'int�egrale64



2.2. Aquisition et traitement des donn�ees optiquesRaie �[�A℄[OII℄ 3727.3HÆ 4101.7H 4340.5H� 4861.3[OIII℄a 4958.9[OIII℄a 5006.8Tableau 2.2 { Prinipales raies en �emission dans l'intervalle en longueur d'onde entre3700 et 5010 �A. Nombre de nuits d'observation 8Nombre d'amas trait�es 4Nombre de spetres trait�es � 650Nombre de z obtenus � 400Tableau 2.3 { Bilan de mon travail d'observation et r�edution des donn�ees MOS.de la multipliation des deux spetres est alul�ee (R). Lorsque les raies des deuxspetres se superposent parfaitement, la valeur de ette int�egrale est maximale et laourbe donnant le r�esultat de ette multipliation pr�esente un pi. L'absisse de e piorrespond �a la valeur du d�ealage spetral de la galaxie par rapport �a elui de l'�etoilede r�ef�erene. Ces op�erations sont e�etu�ees par le programme xsao dans le logiielrvsao, qui donne en sortie la vitesse radiale de la galaxie observ�ee (z). Commer�egle, le redshift s�eletionn�e orrespond au param�etre R le plus �elev�e. Souvent, dansle as d'objets ave un rapport signal sur bruit faible, je pro�ede de fa�on it�erativepour trouver leur z. Le programme xsao en e�et permet, apr�es avoir s�eletionn�eune raie, d'indiquer son nom (e.g. Mg, Na, H, K, et...), et, en sortie, il fournit led�ealage vers le rouge orrespondant et l'endroit o�u les autres raies seraient pla�eesdans e as. Dans le as des galaxies �a raies d'�emission la orr�elation rois�ee duspetre de la galaxie ave une �etoiles de type tardif ne donne pas un r�esultat �able;pour ette raison, j'identi�e plusieurs raies en �emission sur le spetre et j'obtiens lesd�ealages vers le rouge orrespondants. S'ils sont en bon aord entre eux (e qui estg�en�eralement le as) je garde la valeur de z orrespondant �a la raie la plus intensenon satur�ee (en g�en�eral [OII℄). Une liste des prinipales raies en �emission observ�eesdans l'intervalle en � sur nos spetres se trouve dans le tableau 2.2, et deux spetres,un ave et un sans raies d'�emission, peuvent être ompar�es dans la �gure 2.8.�A la �n de toutes es op�erations, un atalogue ave les positions dans le iel et lesvitesses radiales des galaxies observ�ees est obtenu.Un bilan du travail que j'ai e�etu�e pendant ma th�ese pour l'observation et la r�edutiondes donn�ees de spetrosopie multi-objets est r�esum�e en tableau 2.3.65



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees

Figure 2.8 { Exemples de galaxies ave (en haut) et sens (en bas) raies en �emission.2.3 M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees2.3.1 Carat�erisation des sous-strutures dans la distribution de densit�edes galaxiesIntrodutionLes sous-strutures dans un amas de galaxies ont �et�e initialement d�e�nies omme despis multiples de la densit�e de surfae du syst�eme sur des �ehelles spatiales plus grandesque les dimensions typiques des galaxies [53℄; la \densit�e de surfae" se r�ef�ere soit �a la66



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesdistribution des galaxies, soit �a l'�emission en rayons X due au MIA, soit �a la mati�eresombre. Les dimensions des sous-strutures d�etet�ees sont en g�en�eral de 0.4 �a 0.6 Mp,et leurs masses sont typiquement pr�es de 10% de elles des amas hôtes. Des omposantesplus �etendues et massives, omme elles qui onstituent les amas bimodaux, sont moinsfr�equentes puisque elles ont �et�e d�etet�ees seulement dans 10%-20% des amas observ�es.En�n, des sous-strutures de petites dimensions (�0.2 Mp) ont �egalement �et�e d�etet�ees;il s'agit alors du as d'une galaxies brillante entour�ee par des galaxies naines (Girardi& Biviano 2002 [143℄ et r�ef�erenes inluses). Pour omprendre la nature physique de esdi��erents types de sous-strutures, elles ont �et�e divis�ees en quatre lasses [289℄:1. les restes des syst�emes de galaxies qui ont subi, ou sont en train d'exp�erimenter, unph�enom�ene de fusion qui va produire un amas rihe. Ce type de sous-strutures estpropre aux amas dynamiquement jeunes;2. les sous-strutures situ�ees dans un amas relax�e, probablement dues �a la hute degroupes de galaxies gravitationnellement li�es qui se trouvent dans la phase de des-trution due aux e�ets de mar�ee �a l'int�erieur de l'amas prinipal;3. les groupes de galaxies li�es �a l'amas, mais loalis�es �a l'ext�erieur de sa r�egion virialis�ee;4. les groupes de galaxies non-li�es dynamiquement, semblables �a des sous-struturesseulement pare que vus en projetion dans la r�egion entrale de l'amas.La reherhe et l'analyse syst�ematiques de la pr�esene de sous-strutures dans les amasde galaxies ommen�a dans les ann�ees 70, quand les simulations num�eriques de White(1976) [292℄ indiqu�erent que, dans le adre du mod�ele \bottom-up", les amas se formentpar la oalesene de syst�emes de masse inf�erieure. Les premi�eres �etudes de e type furentd�evelopp�ees par Baier & Ziener (1977) [13℄ et par Geller & Beers (1982) [132℄ en optique,et par Forman & Jones (1982) [119℄ en X. La pr�esene de sous-amas s'est ensuite r�ev�el�eeomme �etant un ph�enom�ene tr�es ourant dans les amas de galaxies. Des �etudes statis-tiques ont montr�e que 30% �a 50% des amas montrent des onentrations multiples dans ladistribution de leurs galaxies et/ou de leur gaz ([286, 117, 80, 143℄ et r�ef�erenes inluses).La fration d'amas pr�esentant des sous-strutures est enore plus �elev�ee (�80%) lorsquel'on inlus les amas pr�esentant une distribution des vitesses multi-modale [34℄. Ce type detest est plus sensible aux groupes de galaxies subissant des proessus de fusion le long dela ligne de vis�ee, qui ne sont par ontre pas d�etetables dans les distributions projet�eesdu gaz et des galaxies. �A l'extrême, Flores et al. (2000) se demandent don si les amasne pr�esentant auune sous-struture ni dans la densit�e projet�ee, ni dans la distributiondes vitesses, ne pourraient pas être onstitu�e par des syst�emes de deux groupes de masseomparable en oalesene le long de la ligne de vis�ee, et qui ont d�e�el�er�e apr�es la ollisionde leurs �urs. Dans e as, la g�eom�etrie du proessus de fusion \aherait" la pr�esenede sous-strutures dans la distribution des galaxies, et auune signature de ph�enom�enesdynamiques en ours ne pourrait être observ�ee dans la distribution des vitesses puisqueles sous-amas sont presque au repos l'un par rapport �a l'autre [117℄.Puisque aux longueurs d'onde optiques la pr�esene de sous-strutures est signal�ee parleurs distributions spatiale et/ou de vitesse, di��erents tests ont �et�e on�us pour quanti�er67



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesla pr�esene de sous-amas. Ces m�ethodes se divisent en trois lasses: a) monodimension-nelles, qui analysent la distribution des vitesses radiales des galaxies (z), b) bidimension-nelles, bas�es sur la position projet�ee des galaxies sur le plan du iel (asension droite etd�elinaison), et ) tridimensionnelles, qui utilisent aussi bien les deux oordonn�es spatiales,que la troisi�eme oordonn�ee, orrespondant �a la vitesse radiale des galaxies. Les simula-tions �a N-orps de Pinkney et al. (1996) ont montr�e que, en g�en�eral, plus la dimensiondu test est �elev�ee, plus il est sensible �a la pr�esene de sous-strutures [229℄. De toutesfa�ons, la sensibilit�e de haque m�ethode d�epend fortement de l'angle � entre la ligne devis�ee et l'axe de ollision des sous-amas. Les tests 3D sont peu sensibles quand l'axe dela fusion est perpendiulaire �a la ligne de vis�ee (� = 90Æ), mais ils sont tr�es appropri�espour des valeurs interm�ediaires de � (45Æ � 60Æ). Les tests 2D et 1D sont exatementompl�ementaires, puisque les uns sont tr�es sensibles aux as ave � = 90Æ, les autres auxas ave � = 0Æ [229℄. L'appliation d'une batterie de tests multidimensionnels bas�es surles positions et/ou les vitesses des galaxies permet don de d�eteter les sous-struturesdans la plupart des as. L'unique on�guration du proessus de fusion pour laquelle au-une sous-struture n'est d�etetable en optique est la ollision perpendiulaire �a la lignede vis�ee observ�ee au moment de la travers�ee des �urs des sous-groupes en interation.Dans e as, e sont les donn�ees en rayons X qui permettent de r�ev�eler la pr�esene deph�enom�enes typiques des phases entrales de la oalesene entre amas, i.e. des hos, destemp�eratures �elev�ees, et une morphologie irr�eguli�ere des distributions de la densit�e et dela temp�erature du gaz.Dans e paragraphe sont d�etaill�ees les m�ethodes que j'ai utilis�e pour la d�etetiond'�eventuelles sous-strutures dans la distribution de densit�e (bi et tridimensionnelle) desgalaxies des amas analys�es. Dans le paragraphe 1.6.1 j'explique bri�evement omment quan-ti�er la pr�esene de sous-strutures dans la distribution du gaz; je ne d�etaillerai pas plusette m�ethode ar elle ne rentre pas dans le adre de mon travail de th�ese. L'analysede la distribution des vitesses des galaxies, et les e�ets dynamiques des sous-struturessur la d�etermination de la masse des amas seront trait�es respetivement dans les para-graphes 2.3.2 et 2.3.3.Cartes de densit�e optiqueNous avons examin�e la distribution projet�ee des galaxies �a l'int�erieur et autour desamas observ�es �a partir des leurs artes d'iso-densit�e onstruites en utilisant l'algorithmede Dressler (1980) [90℄ sur nos atalogues photom�etriques. Le hamp �a �etudier est r�epartien Nl lignes et N olonnes, et la densit�e loale de haque �el�ement de r�esolution (\pixel")est alul�ee par la relation suivante: � = Ngal� RNgal2 ;o�u RNgal est la distane de la Ngal�eme galaxie la plus voisine au pixel onsid�er�e. Les e�etsde bords ont �et�e aussi pris en onsid�eration. Pour que le nombre de galaxies par pixel soitsuÆsant a�n de ne pas introduire d'artefats dans les artes d'iso-densit�e, il est de r�egle68



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesque NgalNl N � 3� 4. Les utuations de densit�e �a di��erentes �ehelles spatiales sont plus oumoins �evidentes suivant la valeur hoisie pour Ngal; plus la valeur de Ngal est faible, plus lastruture �ne de l'amas �emerge. Des valeurs de Ngal plus �elev�ees mettent en �evidene parontre l'analyse de la struture �a grande �ehelle du syst�eme (voir par exemple �gure 2.9).Pour �etudier la distribution en ouleur et en magnitude des galaxies de l'amas, di��erentesombinaisons et oupures ont �et�e appliqu�ees �a nos atalogues multi-ouleurs (BVRI).
Ngal=10                                           Ngal=10
Nl=Nc=64                                        Nl=Nc=128

Ngal=20                                            Ngal=20
Nl=Nc=64                                         Nl=Nc=128

Figure 2.9 { Cartes d'iso-densit�es de la distribution projet�ee des galaxies ave IAB�20dans le hamp entral d'A521 (40�40 armin2), obtenues pour di��erentes valeurs desparam�etres Ngal, Nl et N.Un algorithme lassique de segmentation d'image a �et�e utilis�e pour arat�eriser quan-titativement les sous-strutures �emergeant des artes d'iso-densit�e. L'utilisateur �xe unniveau de seuillage (e.g. 3 fois la d�eviation standard de la arte d'iso-densit�e), et l'algo-rithme de segmentation d�etermine le nombre de domaines pr�esents dans la arte analys�ee,i.e. les ensembles onnexes de pixels au dessus du seuil. La position du pixel ayant la densit�ela plus �elev�ee, les deux premiers moments g�eom�etriques ou baryentriques, la surfae totaleet le \ux" englob�e (en unit�e de galaxies/deg2) sont alul�es pour haque domaine. Cesquantit�es sont ensuite ramen�ees �a des grandeurs physiques simples, omme l'elliptiit�e etl'angle de position, et la morphologie des sous-strutures d�etet�ees est d�erite et mod�elis�eepar des ellipses. Le pro�l radiale de haque domaine est reonstruit en moyennant aver�ejetion it�erative �a 3sigma l'intensit�e des pixels au sein des ouronnes homoth�etiques�a l'ellipse de forme assoi�ee �a l'objet. Nous avons appliqu�e ette tehnique pour onstruire69



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eeset analyser la arte d'iso-densit�e de la distribution projet�ee des galaxies dans le hamp en-tral d'A3921. En seuillant �a 3 fois la d�eviation standard de la arte d'iso-densit�e optique,deux sous-strutures ont �et�e d�etet�ees et mod�elis�ees; les axes majeur et mineur de haqueellipse ont �et�e �x�es en �evaluant �a quelle distane du entre de haque sous-struture sonpro�l ommene �a être a�et�e par les galaxies de l'autre omposante. Les r�esultats sontpr�esent�es dans la �gure 2.10.
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Figure 2.10 { Carte d'iso-densit�e de la distribution projet�ee des galaxies de la s�equeneprinipale de l'amas (voir paragraphe 2.3.6), dans les 26'�16' entrales, ave I<17. Leserles montrent les positions des galaxies qui appartiennent �a l'amas, tandis que les roixorrespondent aux galaxies ave raies en �emission. Les positions des trois galaxies les plusbrillantes de l'amas ont aussi �et�e indiqu�ees. Le hamp entral d'A3921 a une struturebi-modale; les deux ellipses identi�ent l'amas prinipal (sud-est) et un groupe de galaxiesdans la r�egion nord-ouest (d'apr�es Ferrari et al. (2003b) [116℄.M�ethodes tridimensionnelles de d�etetion des sous-struturesL'existene d'une orr�elation entre les positions et les vitesses des galaxies dans les amasest l'indiation la plus forte de la pr�esene de sous-strutures, puisqu'une telle orr�elationest inompatible ave une distribution d'objets relax�ee. Les tests 3D qui ombinent l'in-formation sur les positions et les vitesses des galaxies, et qui ont omme hypoth�ese nullel'absene d'une orr�elation entre es deux quantit�es, sont don les m�ethodes les plus �ablespour d�eteter la pr�esene de sous-amas [143, 229℄. Dans e paragraphe sont d�eris les in-70



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesdiateurs des sous-strutures 3D que j'ai utilis�e pendant ma th�ese.Le test tridimensionnel de d�etetion des sous-strutures le plus lassique est la sta-tistique �, introduite par Dressler & Shetman en 1988 [86℄. Apr�es avoir identi��e les 10galaxies les plus voisines de haque objet i de l'�ehantillon observ�e, leur vitesse moyenne(�vlo;i, pour i = 1;:::N , o�u N est la taille de l'�ehantillon) et leur dispersion de vitesse(�lo;i) sont alul�ees. Le test de Dressler & Shetman � ompare de fa�on umulative esmesures loales aux valeurs orrespondantes �evalu�ees sur tout l'amas (�v, �):Æi2 = (11=�2) [(�vlo;i � �v)2 + (�lo;i � �)2℄ (2.1)� = NXi=1 Æi (2.2)Le param�etre Æ re�ete la di��erene entre la in�ematique et la dynamique loales dansles environs de haque galaxie et la in�ematique et la dynamique globales de l'amas; unevaleur de Æ �elev�ee peut don indiquer la pr�esene d'une sous-struture dans la distributiondes galaxies environnante. Si haque objet i de l'amas est repr�esent�e par un erle de rayonpond�er�e par le Æi orrespondant, les lieux orrespondant �a des sous-strutures peuvent êtred�etet�es visuellement omme les erles les plus grands (voir par exemple dans la �gure 2.11les r�esultats que j'ai obtenus dans le as d'A521). Les galaxies qui ontribuent le plus�a la valeur totale de � sont don elles situ�ees dans les sous-strutures dynamiquementdistintes du reste de l'amas. En l'absene de sous-amas, ette statistique vaut environ N ,tandis que sa valeur augmente pour les amas non relax�es. Son niveau de signi�ation estestim�e par la tehnique de r�e-�ehantillonage Monte Carlo et 1000 simulations bootstrap: leshistogrammes des vitesses et des positions ne hangent pas, mais les deux quantit�es sontm�elang�ees de fa�on telle que leurs orr�elations �eventuelles sont e�a�ees. La omparaisonentre le � observ�e et les 1000 �s orrespondant aux simulations permet d'obtenir leniveau de signi�ation de l'hypoth�ese nulle, �egale �a la probabilit�e que �sim > �obs. Paronvention, dans e type de tests l'hypoth�ese nulle est rejet�ee si son niveau de signi�ationest inf�erieur �a 0.10, i.e. la pr�esene de sous-strutures dans les amas analys�es est on�rm�eesi moins de 10% des r�ealisations al�eatoires a donn�e un � sup�erieur �a elui observ�e.La m�ethode propos�ee par Dressler & Shetman (1988) a �et�e modi��ee suessivementpar Girardi et al. (1997), qui ont introduit deux nouveaux estimateurs in�ematiques pourprendre en onsid�eration s�epar�ement les di��erenes entre la vitesse moyenne et la disper-sion des vitesses loales (�vG;lo;i et �G;lo;i), et les grandeurs globales orrespondantes (�v,�) [145℄. �vG;lo;i et �G;lo;i arat�erisent la distribution des vitesses des n galaxies ontenuesdans un erle de rayon R, �x�e par l'utilisateur, et entr�e sur la i�eme galaxie. Les deuxnouveaux estimateurs sont d�e�nis omme:�S;i = n� ��G;lo;i�2 (2.3)�V;i = n��vG;lo;i � �v� �2 (2.4)71



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees

Figure 2.11 { Exemple d'appliation du test � de Dressler & Shetman 1988 [86℄. Lespositions projet�ees sur le plan du iel des galaxies appartenant �a l'amas A521 ont �et�eindiqu�ees par des erles de dimensions variables. Le rayon de haque erle a �et�e pond�er�epar le param�etre Æi orrespondant �a la galaxie par la relation: ri/eÆi . Les erles les plusgrands orrespondent don aux galaxies dont la in�ematique loale di��ere signi�ativementde la in�ematique globale du syst�eme, et ils re�etent probablement la pr�esene d'une sous-struture. Les positions probables des sous-amas d�etet�es sur la base de e test ont �et�eentour�ees par des retangles rouges.Les r�egions arat�eris�ees par une dispersion de vitesse faible vont don avoir une valeur�elev�ee de �S;i, tandis que �V;i sera �elev�e si la vitesse moyenne loale est nettement di��erentede la vitesse moyenne de l'amas. Les indiateurs in�ematiques normalis�es sont dans e as:ÆS;i = �S;iPNj=1 �S ;jN (2.5)ÆV;i = �V ;iPNj=1 �V ;jN (2.6)Ces indiateurs peuvent être utiles par exemple pour d�eteter a) des r�egions arat�eris�eespar une dispersion de vitesse extrêmement basse, omme des groupes de galaxies dyna-miquement li�es et en train de tomber sur l'amas prinipal, ou b) des groupes de galaxiesave une vitesse moyenne trop �elev�ee par rapport �a elle de l'amas pour en faire partie(outliers).Le test � (dit du \entroid shift"), introduit par West & Bothun en 1990, mesurele d�eplaement du entro��de de la distribution des galaxies en fontion de l'intervalle devitesse radiale onsid�er�e [289℄. Pour haque objet i de l'�ehantillon, les dix galaxies les plus72



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesvoisines dans l'espae des vitesses sont identi��ees, et leur entro��de (x;i;y;i) est alul�e.Pour que les galaxies loalis�ees dans les �eventuelles sous-strutures puissent ontribuer lemieux �a la valeur du entro��de, haque objet est pond�er�e par sa dispersion de vitesse loale,alul�ee omme dans le as du test �:x;i = P11i=1 xi wiP11i=1 wi (2.7)y;i = P11i=1 yi wiP11i=1wi ; (2.8)o�u wi = 1�lo;i . Pour mesurer l'e�et de la orr�elation entre la in�ematique loale et ladistribution projet�ee des galaxies, la distane projet�ee entre le entro��de de haque groupede 11 galaxies (x;i;y;i) et elui de l'amas total (x;y) est alul�ee:i = [(x � xi)2 + (y � yi)2℄1=2 (2.9)La quantit�e � est d�e�nie omme la moyenne des i sur les N galaxies de l'amas:� = 1N NXi=1 i [armin℄ (2.10)Comme dans le as du test �, des valeurs �elev�ees de i sont assoi�ees �a des galaxiesave une in�ematique loale signi�ativement di��erente de elle globale, et le niveau designi�ation de la statistique � peut être estim�e par 1000 simulations Monte Carlo. Leurvaleur moyenne (�sim) et leur d�eviation standard (��sim) sont alul�ees, et le niveau designi�ation du test est �etabli ave les r�egles suivantes:{ si j�obs � �simj > 3 ��sim , la pr�esene de sous-strutures est tr�es probable (niveaude signi�ation < 1%);{ si 2 ��sim < j�obs��simj < 3 ��sim , la pr�esene de sous-strutures est moyennementprobable (niveau de signi�ation < 5%);{ pour des d�eviations inf�erieures �a 2 ��sim , West & Bothun (1990) sugg�erent que lapr�esene de sous-strutures peut être statistiquement exlue.Bird (1994) a introduit un troisi�eme test in�ematique (�), qui se distingue des autrespour deux raisons: a) il ne onsid�ere pas un nombre onstant d'objets voisins �a haquegalaxie (10 dans les as pr�e�edents), mais une valeur qui d�epend de la dimension Nde l'�ehantillon (pN); ette di��erene devrait permettre d'augmenter la sensibilit�e pourd�eteter les strutures signi�atives (Bird 1994 et r�ef�erenes inluses [34℄); b) son diag-nosti ombine diretement l'information sur la position projet�ee et la vitesse radiale desgalaxies, tandis que dans les tests � et � les positions et les vitesses sont utilis�ees seulementpour identi�er les 10 objets plus voisins sur le plan du iel et dans l'espae des vitessesrespetivement.La statistique pour la d�etetion des sous-strutures est d�e�nie par l'�equation suivante:73



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees
� = 1N NXi=1MPM;i [M�℄; (2.11)o�uMPM;i est la masse projet�ee (d�e�nie dans le paragraphe 2.3.3 (Eq. 2.17) et dans laquelleinterviennent aussi bien le arr�e de la vitesse que la position de haque objet) du syst�emeonstitu�e par la i�eme galaxie et ses pN galaxies plus voisines. Ce test est normalis�e avela tehnique suivie pour le test � (i.e. par 1000 simulations Monte Carlo, et en alulantla probabilit�e que �sim > �obs).Les simulations de Pinkney et al. (1996) montrent que la ombinaison de es teststridimensionnels permet la d�etetion des sous-strutures même pour des �ehantillons plutôtpetits (N�30). La m�ethode la plus sensible est en g�en�eral la statistique �, pour laquelle,en plus, la repr�esentation graphique peut aider �a identi�er les sous-amas. Dans ertainsas, ependant, les tests � et � sont plus sensibles, en partiulier quand les amas se trouventdans un �etat de post-fusion et les sous-strutures sont dispers�ees [229℄.J'ai aussi utilis�e la m�ethode dite \h-tree" qui r�ev�ele l'�eventuelle pr�esene de sous-strutures grâe �a leur inuene dynamique direte sur les amas de galaxies [259℄. Cediagnosti utilise une m�ethode hi�erarhique, bas�ees sur la dynamique des galaxies del'�ehantillon observ�e, pour d�eteter et arat�eriser les sous-strutures dans les amas. Lesh�ema de la tehnique hi�erarhique sur un �ehantillon de N galaxies est le suivant:1. au d�ebut, haque galaxie est onsid�er�ee omme une sous-struture �a part, et donl'�ehantillon est divis�e en N groupes (G1,G2,...,GN );2. un param�etre et une fontion \d'aÆnit�e" (s et S(s)) sont d�e�nis, et une matrie Sijest onstruite. Elle donne les valeurs de S entre haque ouple de groupes (Gi;Gj);3. les deux groupes Gk et Gl ave l'aÆnit�e la plus �elev�ee (min(Sij)) sont extraits etsont onsid�er�es omme un nouveau groupe unique Gkl. Il ne reste maintenant plusque N � 1 groupes;4. ette pro�edure est r�ep�et�ee jusqu'�a e que les N galaxies soient ontenues dans unseul groupe.Le programme de Serna & Gerbal (1996) permet aussi de visualiser les r�esultats deette m�ethode grâe �a une struture en arbre (voir �gure 2.12 pour un exemple). Puisquela tehnique h-tree se propose de d�eteter les sous-struture dynamiquement li�ees, Serna etGerbal (1996) ont hoisi l'�energie de liaison entre les galaxies omme param�etre d'aÆnit�e:Eij = �G mi mjjri � rj j + 12 �ij (vi � vj)2; (2.12)o�u �ij = mi mj=(mi + mj). Plus ette �energie est n�egative, plus les objets i et jorrespondants sont li�es ontre les proessus externes qui pourraient les s�eparer, et donforment des groupes gravitationnellement li�es. Les sous-strutures pr�esentes dans les amassont don les objets ou les groupes d'objets onnet�es dans la partie inf�erieure de lastruture en arbre de �gure 2.12. La fontion d'aÆnit�e utilis�ee par Serna et Gerbal (1996)est: 74



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees
Sij = min�2Gi;�2Gj (E��) (2.13)La m�ethode h-tree permet don de onstruire une hi�erarhie de liaison des groupes d�etet�esdans le syst�eme observ�e; les groupes les plus li�es peuvent être onsid�er�es omme des sous-strutures isol�ees. En outre, grâe �a la d�e�nition de son param�etre d'aÆnit�e qui omprendla vitesse relative entre les ouples d'objets, elle est apable de distinguer les sous-struturesli�ees �a l'amas, des groupes de galaxies (ou galaxies isol�ees) n'appartenant pas au syst�eme�etudi�e, mais seulement vus en projetion dans la même r�egion du iel.
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Figure 2.12 { Arbres des sous-strutures (en haut) et distributions projet�ees des ga-laxies (en bas) des amas A151 (�a gauhe) et A2670 (�a droite). Dans les panneaux dubas, les galaxies sont repr�esent�ees ave des symboles orrespondant aux sous-strutures auxquelles elles sont assoi�ees, d�etet�ees par la m�ethode h-tree. �A gauhe: A151 est onstitu�epar deux sous-amas prinipaux (G1 et G2). Même si es deux groupes de galaxies se su-perposent sur le plan du iel, leur analyse dynamique montre qu'ils sont deux syst�emesdynamiquement distintes (Serna & Gerbal (1996) et r�ef�erenes it�ees), et en e�et ilsapparaissent nettement s�epar�es dans l'h-tree. Le sous-amas G1 est enore divis�e en deuxgroupes (G11 et G12), tandis que G2 ne montre auune �evidene laire de la pr�esene desous-strutures. �A droite: la m�ethode h-tree ne r�ev�ele auune sous-struture dans A2670.Les niveaux d'�energie les plus profonds sont oup�es par les ouples de galaxies (1 (laD),19) et (6,8) (d'apr�es Serna & Gerbal 1996 [259℄).75



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees2.3.2 �Etude de la distribution des vitessesIntrodutionLes amas de galaxies sont des syst�emes non-dissipatifs dans lesquels l'�evolution dy-namique est domin�ee par la gravit�e. Si les interations gravitationnelles entre les ompo-santes gravitantes ont lieu sur des �ehelles temporelles de l'ordre du temps de relaxationdu syst�eme 5, les vitesses des galaxies vont suivre une distribution Maxwellienne, et leuromposante radiale une distribution Gaussienne (e.g. [35, 272℄). Des d�eviations signi�a-tives �a e type de distribution observ�ees dans l'histogramme des vitesses radiales d'unamas peuvent indiquer soit qu'il n'a pas rejoint un �etat d'�equilibre dynamique et que sessous-strutures ne onstituent pas un puits de potentiel unique, soit que des galaxies dehamp en hute vers l'amas n'ont pas enore travers�e pour la premi�ere fois le entre dusyst�eme, et don elles ne sont pas en �equilibre dynamique ave la distribution de massesous-jaente. L'analyse de la distribution des vitesses d'un amas peut don fournir desontraintes importantes sur son �etat dynamique et sur l'avanement de son proessus deformation.D�etermination des membres des amas de galaxiesLe premier probl�eme qui se pose dans l'�etude de la distribution des vitesses d'un�ehantillon de galaxies est la d�etermination des objets qui font partie de l'amas. Si lavisualisation de l'histogramme des vitesses radiales permet de reonnâ�tre tout de suite lesgroupes ou les galaxies isol�ees d'arri�ere ou d'avant plan quand ils sont s�epar�es de quelquesmilliers de km/s du orps prinipal de l'amas (voir par exemple le panneau �a gauhe de�gure 2.13), il est plus diÆile de �xer des bornes nettes dans la distribution des vitessesradiales pour �etablir quelles sont les galaxies qui appartiennent ou pas au syst�eme. Danse but, plusieurs rit�eres ont �et�e propos�es; la m�ethode standard, introduite par Yahil &Vidal en 1977, onsiste �a ne pas onsid�erer omme membres d'un amas les galaxies ayantdes vitesses radiales au del�a de �3� par rapport �a la vitesse moyenne du syst�eme [293℄.Ce rit�ere, appropri�e dans le as d'un �ehantillon inomplet, peut être rempla�e par uneontrainte plus physique, qui prend en onsid�eration �a la fois la distribution en vitesse etspatiale des galaxies, lorsque une r�egion de iel suÆsamment grande autour de l'amas a�et�e ouverte par les observations [238℄. Puisque on s'attend �a voir les galaxies de vitessesradiales les plus �elev�ees (ou les plus basses) en projetion sur les r�egions entrales de l'amas,pendant qu'elles traversent es zones le long de trajetoires qui forment des angles tr�espetits ave la ligne de vis�ee, un graphe ave les vitesses radiales (z) des objets en fontionde leur distane projet�ee au entre de l'amas peut aider �a d�eterminer quels sont les membresdu syst�eme. Un exemple est montr�e dans le panneau de droite de la �gure 2.13: les galaxiesde vitesses radiales tr�es di��erentes par rapport �a la vitesse moyenne de l'amas, et loalis�ees�a grandes distane du entre ont �et�e exlues du syst�eme. En�n, des �ehantillons �etenduset omplets ont montr�e que la plupart (�95%) des galaxies dans les r�egions entrales des5. Une limite inf�erieure pour le temps de relaxation de l'amas est fournie par son temps de travers�ee:tattr = ramasvr �109 yr� rMp�� �r103 km=s��1. 76



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesamas prohes ont des vitesses radiales omprises entre �3500 km/s par rapport �a la vitesseradiale moyenne de l'amas [234℄.

Figure 2.13 {Gauhe: histogramme des vitesses radiales (z) des galaxies dans le hampentral de l'amas A3921 (26'�19'). Les galaxies et les groupes d'avant et d'arri�ere plansont lairement isol�es par rapport au orps prinipal de l'amas autour de 28000 km/s.Droite: Vitesses radiale des galaxies vs. leur distane projet�ee du entre d'A3921. Leserles et les roix repr�esentent respetivement les galaxies appartenant ou pas �a l'amas(d'apr�es Ferrari et al. (2003b) [116℄).Valeur moyenne et dispersion de la distribution des vitessesL'�etude des propri�et�es in�ematiques d'un amas pr�evoit d'abord la d�etermination de savitesse moyenne et de sa dispersion de vitesse. Les m�ethodes lassiques pour aluler esdeux quantit�es sont respetivement la moyenne arithm�etique (�v = PNi viN , o�u vi est la vitessede la i�eme galaxie, et N est le nombre d'objets de l'�ehantillon), et la d�eviation standard��v =qPNi (vi��v)2N�1 �. Ces deux indiateurs sont extrêmement sensibles �a la pr�esene d'uneontamination dans l'�ehantillon, due par exemple �a des objets onsid�er�es erron�ementmembres de l'amas, qui peuplent alors les queues de la distribution des vitesses [35℄.Puisque dans le alul de la moyenne arithm�etique et de la d�eviation standard tous lespoints sont pond�er�es de mani�ere �egale, les valeurs extrêmes de l'�ehantillon des vitesses,tr�es probablement assoi�ees �a des intrus (interlopers), vont ontribuer aux valeurs de �v et�v beauoup plus que la plupart des donn�ees entrales, qui par ontre ontiennent plusd'information sur la vraie distribution de vitesse sous-jaente, elle de l'amas [35℄. C'estpour ette raison que Beers, Flynn & Gebhardt (1990) ont introduit d'autres indiateurspour estimer le plus orretement possible du point de vue statistique la mesure de position77



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesEstimateur de la mesure de position SymbolM�ediane CMBroadened Median CBMTrimean CTRITrimmed means C�1Biweight CBIEstimateur du param�etre d'�ehelle SymbolMedian absolute deviation SMADf pseudosigma SfBiweight SBIGapper SGTableau 2.4 { Estimateurs de la mesure de position et du param�etre d'�ehelle utilis�es et�evalu�es par Beers, Flynn & Gebhardt (1990) [22℄. 1: �=10%, 20%, 30%, ... Pour �=25%on a le CMID=estimateur \midmean".C et le param�etre d'�ehelle S d'une distribution de vitesse observ�ee, et leurs intervalles deon�ane IC et IS [22℄. Des bons indiateurs doivent satisfaire les onditions suivantes:{ R�esistane: insensibilit�e �a de fortes d�eviations loales dans les donn�ees. Par exemple,la m�ediane est r�esistante, pare que sa valeur hange peu si une petite partie desdonn�ees est rempla�ee par des valeurs di��erentes, tandis que la moyenne arithm�etiqueest tr�es peu r�esistante. Les m�ethodes r�esistantes don re�etent l'ensemble des donn�eeset sont tr�es peu a�et�ees par la pr�esene d'intrus.{ Robustesse: insensibilit�e �a l'hypoth�ese e�etu�ee sur la nature sous-jaente de lapopulation �a partir de laquelle les donn�ees ont �et�e extraites. Les informations in�e-matiques ontenues dans une distribution de vitesse devraient être r�esum�ees pardes statistiques qui ne d�ependent pas du fait que l'hypoth�ese d'une distributionGaussienne soit v�eri��ee ou pas.{ EÆait�e: qualit�e des informations obtenues �a partir des donn�ees en utilisant uneertaine m�ethode. Une m�ethode eÆae extrait les informations n�eessaires �a partirdes donn�ees �a disposition, tandis qu'une m�ethode non-eÆae peut requ�erir le doubleou le triple de donn�ees.Pour pouvoir �etablir quels sont les meilleurs estimateurs pour quanti�er la naturede la distribution des vitesses dans les amas de galaxies, l'eÆait�e, la robustesse et lar�esistane des indiateurs �enum�er�es dans le tableau 2.4 et d�etaill�es dans l'annexe B ont �et�eompar�es grâe �a des simulations num�eriques qui reproduisent les prinipaux �earts �a unedistribution Gaussienne qu'on peut trouver dans les amas de galaxies [22℄. Les onlusionsde Beers, Flynn & Gebhardt (1990) sont r�esum�ees dans le tableau 2.5 et montrent que, eng�en�eral et surtout dans le as d'�ehantillons rihes (N=100-200), les estimateurs \biweight"(CBI et SBI) donnent les meilleurs r�esultats du point de vue statistique.78



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesDimension de l'�ehantillon (N) Cu1 Sv25 CM , CMID, CTRI , CBI S�, SG10 CM , C20, CMID, SG, SBIC30, CTRI , CBI20-50 C10, C20, CMID, C30 SBIC40, CTRI , CBI100-200 CBI SBITableau 2.5 { Estimateurs reommand�es pour le alul de la mesure de position (loation)et du param�etre d'�ehelle (sale) d'un �ehantillon en fontion de sa dimension; 1 et 2: u etv indiquent les m�ethodes utilis�ees pour aluler respetivement la loation et le param�etred'�ehelle de l'�ehantillonTous es indiateurs sont ontenus dans le paquet de programmes Fortran ROSTAT [22℄,dont je me suis servie pour l'analyse de la distribution de vitesses des premiers amas denotre �ehantillon (i.e. A521, A3921, A1750 et A1413). Puisque le nombre des vitesses ra-diales mesur�ees pour haun de es syst�emes est de l'ordre de 100, j'ai toujours utilis�ele biweight omme estimateur de leur mesure de position et de leur param�etre d'�ehelle.Il faut souligner que la dispersion des vitesses du syst�eme estim�ee par ROSTAT est d�ej�aorrig�ee des e�ets osmologiques et relativistes [75℄, puisque elle est alul�ee sur les �eartes�vi entre les vitesses radiales zi de l'�ehantillon et leur valeur \moyenne" zBI :�vi =  (zi � zBI)1 + zBITests de Gaussiannit�eL'�etat dynamique non-relax�e d'un amas peut être d'abord r�ev�el�e par deux types ded�eviations de la forme de sa distribution de vitesse par rapport �a une Gaussienne:1. la distribution observ�ee est asym�etrique, au ontraire de la distribution Gaussienne;2. la distribution observ�ee a un pi plus aigu et des ailes plus peupl�ees par rapport�a une Gaussienne, ou son pi est plus large et elle est moins peupl�ees dans les ailes.Une distribution des vitesses de l'�ehantillon observ�ee plus peupl�ee dans les ailes qu'uneGaussienne peut être due �a une ontamination par des intrus (galaxies qui en r�ealit�en'appartiennent pas �a l'amas), ou �a des erreurs importantes dans la mesure des vitessesradiales. Si par ontre la distribution observ�ee montre des ailes moins peupl�ees par rapport�a e qu'on s'attend, ave une forme plus retangulaire que elle d'une Gaussienne, ela peutsigni�er que le syst�eme est multi-modal, et sa distribution des vitesses est le r�esultat dela superposition de plusieurs omposantes, li�ees �a des sous-strutures qui ne forment pasenore un amas relax�e. Un �ehantillon hautement asym�etrique peut être dû �a des inuenesexternes sur le syst�eme, omme des mouvements �a grande �ehelle dans un hamp de vitesse,ou il peut indiquer un syst�eme multi-modal et non virialis�e [35℄.79



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesCes types de d�eviations peuvent être quanti��ees en alulant les moments d'ordre trois(asym�etrie ou skewness) et quatre (aplatissement ou kurtosis) de la distribution des vitessesautour de sa valeur moyenne: skew = 1N NXi=1 �vi � �v�v �3kurt =  1N NXi=1 �vi � �v�v �4! � 3Dans le as d'une distribution Gaussienne, la skewness et la kurtosis sont nulles. Une skew-ness positive ou n�egative indique une asym�etrie vers les valeurs respetivement inf�erieuresou sup�erieures �a la moyenne. Une distribution plus retangulaire qu'une Gaussienne a unekurtosis n�egative (distribution dite "sous-gaussienne" ou \platykurti"), tandis qu'une dis-tribution ave une kurtosis positive est plus \piqu�ee" (distribution "super-gaussienne" ou\leptokurti").L'instabilit�e statistique de la valeur moyenne et de la d�eviation standard dont j'aiparl�e pr�e�edemment peut rendre les oeÆients de skewness et kurtosis trop peu �ablespour quanti�er la forme d'une distribution. Pour ette raison, Bird & Beers (1993) ontintroduit deux nouveaux indies pour arat�eriser les moments d'ordre 3 et 4: l'asymmetryindex (A.I.), qui quanti�e la sym�etrie de la distribution observ�ee et orrespond don �a laskewness, et le tail index (T.I.), analogue �a la kurtosis. L'A.I. et le T.I. mesurent la formede la distribution sur la base de l' "�ehantillon ordonn�e", i.e. les vitesses radiales me-sur�ees lass�ees par ordre roissant. Dans le as d'une distribution Gaussienne, ils valentrespetivement 0 et 1 (pour plus de d�etails voir l'annexe B) [35℄.Pour savoir �a quel niveau de signi�ation l'hypoth�ese Gaussienne est rejet�ee (ou a-ept�ee) dans le as des amas que j'ai analys�e, j'ai d'abord ompar�e les valeurs de la skew-ness, de la kurtosis, de l'A.I. et du T.I., alul�ees par le programme ROSTAT sur lesN vitesses radiales mesur�ees, ave les valeurs attendues dans le as d'un �ehantillon de lamême dimensionN extrait d'une population Gaussienne 6. Pour ela, j'ai utilis�e le tableau 2de Bird & Beers 1993 [35℄. Comme dans le as des indiateurs 3D de sous-strutures, j'airejet�e l'hypoth�ese nulle pour des niveaux de signi�ation inf�erieurs au 10%.Les tests e�etu�es par Bird & Beers (1993) sur des simulations num�eriques ont montr�eque a) l'A.I. et le T.I. donnent des param�etres de forme plus orrets que la skewness et lakurtosis, et que b) pour tester le niveau de signi�ation de l'hypoth�ese Gaussienne, les deuxm�ethodes sont �equivalentes quand la population sous-jaente �a l'�ehantillon observ�e este�etivement Gaussienne; dans le as ontraire, l'utilisation de la skewness et la kurtosisest plus puissante, dans le sens qu'elle refuse l'hypoth�ese Gaussienne plus fr�equemment quel'A.I. et le T.I. Pour l'�etude dynamique d'amas individuels, omme dans notre as, il estplus important de travailler ave un test de Gaussianit�e sensible, et don les r�esultats dela skewness et de la kurtosis sont �a privil�egier. Par ontre, il est plus important d'obtenir6. Il faut souligner que dans le programme ROSTAT une d�e�nition di��erente de la kurtosis est utilis�ee:kurt = 1N PNi=1 h vi � �v�v i4. 80



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesdes param�etres de forme les plus �ables possibles, et don il vaut mieux utiliser l'A.I. et leT.I., quand on veut omparer plusieurs distributions di��erentes par une param�etrisationde leur sym�etrie et de leur �elongation [35℄. De toutes fa�ons, les r�esultats que j'ai obtenussur notre �ehantillon montrent que les tests bas�es sur la skewness et la kurtosis sont eng�en�eral en aord ave les r�esultats obtenus en utilisant l'A.I. et le T.I. Par exemple, dansle as d'A521 (panneau de gauhe, �gure 2.14), un amas dynamiquement jeune, aussibien le T.I. que la kurtosis d�etetent une distribution ave les ailes plus peupl�ees qu'uneGaussienne �a un niveau de signi�ation �10%; la skewness et l'A.I., eux aussi en aord,montrent qu'il ne s'agit pas d'une distribution asym�etrique. Dans le as de A1413, qui setrouve tr�es probablement dans un �etat relax�e (panneau �a droite de �gure 2.14), l'hypoth�eseGaussienne n'est rejet�ee par auun des indiateurs de forme ave un niveau de signi�ationtr�es �elev�e (>>20%).
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Figure 2.14 { Histogrammes des vitesses radiales des galaxies d'A521 (�a gauhe), etd'A1413 (�a droite). Dans les deux as, le meilleur ajustement Gaussien trouv�e par KMM(voir paragraphe suivant) a �et�e superpos�e.Le programme ROSTAT inorpore aussi 13 tests statistiques pour �evaluer si la distri-bution des vitesses observ�ee est typique d'un amas dynamiquement relax�e ou pas. La listede es diagnostis et de leurs hypoth�eses nulles est ontenue dans le tableau 2.6. Le niveaude signi�ation de la plupart de es tests est alul�e diretement �a l'int�erieur de ROSTAT,tandis que, dans le as des tests \a", \u" et \DIP", il faut utiliser les tableaux publi�es,que j'inlus �a la �n de ma th�ese (voir annexe B). Pour onsid�erer qu'un amas est loinde l'�equilibre dynamique, il n'est pas n�eessaire que tous les tests rejettent leur hypoth�esenulle, puisque haun entre eux est plus ou moins sensible aux di��erents types de d�eviationsde la distribution observ�ee par rapport �a la distribution Gaussienne (ou Uni-modale) [229℄.Par exemple, 8 tests sur 13 rejettent l'hypoth�ese Gaussienne dans le as d'A521, tandis81



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesTest Distribution relative �al'hypoth�ese nullea [293℄ Gaussienneu [293℄ GaussienneW [293℄ Gaussiennepb1 [73℄ Gaussienneb2 [73℄ Gaussienneb1 & b2 [73℄ GaussienneI [159℄ GaussienneDIP [153℄ Uni-modaleKS [74℄ GaussienneV [74℄ GaussienneW2 [74℄ GaussienneU2 [74℄ GaussienneA2 [74℄ GaussienneTableau 2.6 { Tests 1D (1ereolonne) appliqu�es par le programme ROSTAT pour testerles relatives hypoth�eses nulles, i.e. que la distribution des vitesses radiales observ�ee soitGaussienne, ou Uni-modale (2emeolonne).qu'auun test ne rejette son hypoth�ese nulle dans le as d'A1413; es r�esultats on�rmentenore une fois qu'il s'agit de deux syst�emes dans des �etats dynamiques tr�es di��erents.Sous-strutures dans la distribution des vitessesLa pr�esene de sous-strutures dans la distribution des vitesses d'un amas peut êtred'abord r�ev�el�ee par la d�etetion de trous pond�er�es (\weighted gap'") d�e�nis par l'�equation:yi = (wi gi)�1=2; (2.14)o�u gi = vi+1�vi (ave i = 1;:::;N), et wi sont un ensemble de poids Gaussiens [21℄. Un troupond�er�e est onsid�er�e omme �etant signi�atif quand l'�eart entre sa valeur et la moyennedes valeurs des tous les trous est sup�erieur �a 2.25. En e�et, la probabilit�e de trouver untrou pond�er�e aussi grand dans un �ehantillon extrait de fa�on al�eatoire d'une distributionGaussienne est de l'ordre de 3%. La pr�esene de trous dans la distribution des vitessesd'un amas peut signi�er que le syst�eme est multi-modal et non relax�e; dans la distributiondes vitesses d'A521, par exemple, il y en a 5 hautement signi�atifs, tandis qu'auun troun'a �et�e d�etet�e dans l'histogramme de vitesse d'A1413.Des m�ethodes plus sophistiqu�ees ont �et�e d�evelopp�ees pour la d�etetion des distributionsde vitesse multi-modales. En partiulier, j'ai utilis�e l'algorithme KMM, qui identi�e lessous-strutures dans la distribution des vitesses des amas grâe �a la tehnique du mixture-modeling [7℄. KMM utilise une statistique de maximum de vraisemblane pour d�eterminerla partition optimale d'un ertain �ehantillon observationnel en un nombre n, �x�e a priori,de distributions Gaussiennes. En plus de la valeur de n, l'utilisateur doit indiquer quelles82



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eessont approximativement les vitesses moyennes et la pourentage d'objets de haune desn sous-strutures en vitesse. Grâe au test de maximum vraisemblane, KMM estime laprobabilit�e que la partition en n omposantes donne une desription de la distributiondes vitesses meilleure que l'hypoth�ese �a une seule omposante. Le nombre orret de sous-groupes pr�esents dans l'histogramme des vitesses radiales orrespond �a la solution ave laprobabilit�e la plus �elev�ee. En sortie, KMM fournit aussi la vitesse moyenne et le nombred'objets de haque omposante, estim�es �a partir des indiations donn�ees omme param�etresd'entr�ee par l'utilisateur. Les r�esultats obtenus ave l'algorithme KMM sur la distributiondes vitesses d'A521 sont montr�es omme exemple sur la �gure 2.14. En revanhe, dans leas de l'amas A1413, une seule omposante a �et�e trouv�ee.2.3.3 D�etermination de la masse des amas de galaxiesDans le adre des amas de galaxies en oalesene, la onnaissane de leur masse etde elle des leurs sous-strutures est un �el�ement n�eessaire pour omparer les r�esultatsobservationnels aux pr�editions des simulations num�eriques, a�n d'�etablir un s�enario defusion orret et omplet. Puisque es amas se trouvent hors �equilibre dynamique, le alulde leur masse doit être e�etu�e suivant ertaines onditions qui seront d�etaill�ees dans eparagraphe.La m�ethode lassique pour estimer la masse des amas �a partir des donn�ees de spe-trosopie et d'imagerie est l'analyse de la dynamique de leurs galaxies, utilis�ee pour lapremi�ere fois par Zwiky sur l'amas de Coma [296℄. L'annexe A de ette th�ese ontient unapprofondissement et une omparaison des di��erentes m�ethodes dynamiques utilis�ees pourestimer la masse des amas �a partir des s�eparations projet�es et des vitesses radiales de leursgalaxies, dont deux, les estimateurs pairwise (�equation 2.15) et ringwise (�equation 2.16),sont bas�es diretement sur le th�eor�eme du Viriel, l'autre, l'estimateur de masse pro-jet�ee (�equation 2.17), a �et�e introduit par Bahall & Tremaine [11℄ �a partir de l'�equationde Jeans pour un syst�eme non-ollisionnel et sph�erique:MPW = 3�G �P 2 RPW (2.15)RPW = N (N� 1)2 0� NXi<j 1Rij1A�1 ;o�u �P est la dispersion de vitesse de l'amas, et Rij est la distane entre les galaxies i et j,MRW = 3�G �P 2 RRW (2.16)RRW = N (N� 1)2 0� NXi<j 2�(Ri +Rj) K(kij)1A�1 ;o�u Ri et Rj sont les positions des galaxies i et j par rapport au entro��de du syst�eme,kij2 = 4RiRj=(Ri +Rj)2, et K(k) est l'int�egrale elliptique ompl�ete du premier type avela notation de Legendre, 83



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees
MPM = fPMG (N� 1:5) NXi vzi2 r?i (2.17)fPM = 32� ;o�u vzi est la di��erene entre la vitesse de la galaxie i et la vitesse radiale moyenne del'amas, et r?i est la distane projet�ee de la galaxie i au entro��de de l'amas.La masse obtenue par les �equations (2.15), (2.16) et (2.17) sous-estime la masse vi-rielle totale si la r�egion �a l'�equilibre de l'amas est plus �etendue que le hamp observ�e [64℄.Supposons avoir mesur�e les positions et les vitesses radiales des galaxies d'un amas jus-qu'�a un rayon rv, et de vouloir savoir si e syst�eme a �et�e suÆsamment �ehantillonn�e. Lesmod�eles analytiques [148℄ et les simulations [68℄ montrent que la masse virielle est ontenue�a l'int�erieur de la surfae pour laquelle la densit�e interne moyenne est 200�, o�u � est ladensit�e ritique de l'Univers au z de l'amas. 7 La densit�e moyenne �a l'int�erieur du rayon�ehantillonn�e rv est: �(rv)�(z) = 1�(z) 3Mv4�rv3= 12�P 2H2(z)rv2 ; (2.18)o�u la onstante de Hubble au d�ealage spetral z est H2(z) = H02[
0(1 + z)3 + 
R(1 +z)2 +
�℄ [224℄ 8.Si le rapport (2.18) est plus grand de 200, l'amas a �et�e suÆsamment �ehantillonn�e pourd�eterminer orretement la masse virielle. Dans le as ontraire, et si le pro�l de densit�e del'amas est onnu, on peut aluler le rayon r200 auquel �(rv) = 200� et extrapoler la massevirielle M200 du syst�eme. Par exemple, dans le as d'une sph�ere isotherme (�(r)/r�2) onaura: r200 = rv � �(rv)200�(z)�1=2 =r32 �P5 H(z)et: M200 = Mv � �(rv)200�(z)�1=2 = Mv r32 �P5 H(z) rv ;7. Cette hypoth�ese est bas�ee sur le fait que, dans un Univers de E.d.S, une perturbation sph�erique arrive�a la virialisation quand sa densit�e est 178 fois la densit�e du fond. Dans des autres mod�eles d'Univers, ettevaleur de seuil est en e�et di��erente.8. Le fateur 2 de di��erene dans la (2.18) par rapport �a l'�equation orrespondante dans [64℄ et [63℄ estdû �a un fateur 2 de di��erene entre notre d�e�nition du rayon harmonique moyen et elle de Carlberg etal.. Ave notre d�e�nition Mv = 3��p2RRW =G = 6�p2rv=G84



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eeso�u rv est le rayon �ehantillonn�e, et Mv est la masse virielle alul�ee ave les galaxies�a l'int�erieur de e rayon. Pour les lois d'�ehelle dans les as de pro�ls de densit�e di��erents(i.e. mod�eles de Hernquist [157℄ et de Navarro, Frenk & White [213, 212℄) voir Cole &Laey [68℄.Quand le syst�eme n'est pas enti�erement inlus dans l'�ehantillon observ�e, une autreorretion doit être appliqu�ee: la forme usuelle du Viriel 2K +W = 0 doit être rempla�eepar 2K+W = 3PV , o�u 3PV orrespond �a un \terme de surfae". Le Viriel peut être d�eriv�ediretement de l'�equation de Jeans ave une int�egration sur tout le volume du syst�eme [64℄;le terme de surfae est dû au fait que, dans le as d'un amas sous-�ehantillonn�e, on int�egrel'�equation de Jeans seulement sur une partie du volume total. L'e�et d'ignorer le terme desurfae est de sur-estimer la masse virielle totale du syst�eme, puisque la pression de surfaer�eduit la quantit�e de masse pour que l'amas soit �a l'�equilibre. Si la masse suit la distributiondes galaxies et si les galaxies �ehantillonn�ees n'arrivent pas au rayon de virialisation, pouraluler la masse totale du syst�eme il faut don appliquer une orretion C �a la formeusuelle de la masse virielle [144℄:MCV = MV � C = MV  1 � 4 � rvir3 �(rvir)R rvir0 4�r2 �(r) dr � �r(rvir)�(< rvir)�2 ! ;o�u �(< rvir) est la dispersion des vitesses jusqu'au rayon de virialisation, et �r(rvir) est saomposante radiale.Ces deux orretions n�eessaires quand l'amas n'a pas �et�e suÆsamment �ehantillonn�eagissent don de fa�on oppos�ee sur l'estimation de la masse: si le terme de surfae estn�eglig�e, la masse de l'amas sera surestim�ee, tandis que elle sera sous-estim�ee si la massealul�ee n'est pas extrapol�ee �a r200. Les r�esultats de Barrena et al. [18℄ montrent queles deux orretions se ompensent quasiment: dans le as d'un syst�eme �ehantillonn�ejusqu'�a 0.6 r200, ils trouvent que la di��erene entre la masse d�eriv�ee et elle orrig�ee n'estque d'environ 7% de la masse totale de l'amas. J'estime don qu'il faut appliquer esorretions seulement dans les amas pour lesquels on peut mesurer les pro�ls de masse etde dispersion des vitesses �a introduire dans les �equations pr�e�edentes ave un bon niveau designi�ation, puisque l'inertitude li�ee �a l'obtention de es pro�ls pourrait être plus grandeque l'erreur ommise en n�egligeant les deux orretions d�etaill�ees dans e paragraphe.La �abilit�e des estimateurs de la masse dynamique des amas qu'on vient de pr�esenterd�epend de fa�on ritique de l'exatitude de l'hypoth�ese que la distribution des galaxiestrae la distribution de la masse totale de l'amas. Les estimateurs viriel et projet�e, aveles limites pr�esent�ees pr�e�edemment, donnent des mesures orretes de la masse de l'amas�a l'int�erieur des orbites de ses galaxies; mais si la lumi�ere de l'amas est plus onentr�ee quesa masse, ils sous-estiment la masse totale [64℄, puisque la mati�ere �a grand rayon n'inuepas sur la dynamique des r�egions internes. Jusqu'�a pr�esent, les �etudes sur le pro�l durapport M=L en fontion de la distane du entre de l'amas ne donnent pas une r�eponseonluante �a propos de l'exatitude de l'hypoth�eseM=L�onst; ertains auteurs aeptentde onsid�erer onstant le rapportM=L, d'autres n'aeptent pas ette hypoth�ese, soit pareque le pro�l de M=L qu'ils trouvent est roissant, soit pare qu'il est d�eroissant ([36℄ et85



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesr�ef�erenes inluses). La disordane entre es r�esultats peut être due au moins en partieau fait que es auteurs ont observ�es les amas dans des bandes photom�etriques di��erentes:puisque dans les amas les galaxies au entre sont plus rouges, le pro�l du rapport M=Lpeut apparâ�tre plus raide dans le as des observations faites ave un �ltre bleu, plus platsi des �ltres rouges ont �et�e utilis�es. Du point de vue th�eorique, des pro�ls du rapportM=Laussi bien d�eroissants que roissants ont �et�e pr�evus. Un pro�l d�eroissant pourrait êtrela ons�equene de l'arrahement par e�et de mar�ee des halos galatiques au entre desamas [188℄, tandis que la frition dynamique et la oalesene entre galaxies pourraientêtre les auses d'un pro�l roissant de M=L [128℄. L'analyse de Biviano & Girardi [36℄n'exlue pas l'hypoth�ese d'un rapport M=L onstant dans la partie virialis�ee des amas(r�r200) ou quand seulement les galaxies elliptiques sont prises en onsid�erations. Souses onditions, les estimateurs de masse bas�es sur l'hypoth�ese que dans les amas la lumi�eresuit la distribution de la masse peuvent don être utilis�es.D�etermination de la masse des amas ave sous-strutures: appliation au asd'Abell 3921Les �equations (2.15), (2.16) and (2.17) reposent sur l'hypoth�ese que les amas sont dessyst�emes en �equilibre dynamique [32℄, et don, dans le as des amas en ours de fusion, ilfaut se demander si l'appliation de es m�ethodes a un sens et sous quelles onditions onpeut les utiliser.Roettiger, Burns & Loken [248℄ ont test�e grâe �a des simulations num�eriques lesm�ethodes virielles d'estimation de la masse des amas en oalesene. Ils trouvent quela d�etermination de la masse est sujette �a de grandes erreurs lorsque la dispersion de vi-tesse de l'amas est fortement ontamin�ee par les vitesses des objets en hute vers le entrede l'amas, 'est �a dire dans le as de ollision entre sous-strutures en dehors du plan duiel et ave un faible rapport de masse. La disordane entre la vrai masse et elle alul�eeest par ontre tr�es petite dans le as de ollisions dans le plan du iel, ave un rapport demasse �elev�e entre les sous-amas, et dans les phases �nales de la fusion, quand le syst�emeest voisin de l'�equilibre.La masse des amas peut être surestim�ee si les anisotropies dans l'espae des vitesses, etla pr�esene de sous-strutures et/ou d'intrus ne sont pas prises en onsid�eration [225, 226℄.La pr�esene de galaxies non-li�ees �a l'amas peut entrâ�ner une sur-estimation de la massepouvant atteindre un fateur 2 dans le as des m�ethodes virielles, et un fateur 4 dans leas de l'estimateur projet�e [226℄. L'�elimination des galaxies d'arri�ere/avant plan est donune �etape fondamentale pour une estimation orrete de la masse dynamique des amas.Plusieurs �etudes ont montr�e que la pr�esene de sous-strutures de masse inf�erieure d'unordre de grandeur �a la masse totale du syst�eme n'a�ete pas fortement la in�ematique et ladynamique globale des amas, et don l'estimation de leur masse [39, 102, 145℄. Ces sous-strutures sont tr�es probablement des r�esidus des proessus de fusion aniens entre lesamas prinipaux et des groupes plus petits, mais assez ompats pour survivre �a la foredes amas apr�es la phase de fusion. Gonz�ales-Casado et al. [147℄ ont sugg�er�e qu'ils pourraits'agir des restes de �urs massifs de groupes de galaxies ou d'amas pauvres. Bird [33℄ a86



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesobtenu des r�esultats partiellement en d�esaord ave les auteurs pr�e�edents. Elle on�rmeque les estimateurs de la masse dynamique des amas ne sont pas statistiquement a�et�espar la pr�esene de petites sous-strutures (sauf dans les amas moins massifs) seulementsi on onsid�ere que les galaxies �a l'int�erieur de la r�egion virialis�ee de l'amas; dans le asontraire, la pr�esene de sous-strutures provoque une surestimation de la masse totale dusyst�eme. Ce d�esaord est en e�et due �a une s�eletion non optimale des galaxies de l'amas;Bird tend �a d�eteter plus de sous-strutures que Girardi et. al., pare que son �ehantillonest plus ontamin�e par des galaxies qui ne sont pas li�ees �a l'amas. Cet e�et est r�eduitquand seulement les parties entrales des amas sont onsid�er�ees puisque dans e as lese�ets de projetion sont moins importants [143℄. L'inuene limit�ee des sous-struturessur l'estimation de la masse de la plupart des amas a �et�e on�rm�ee par les simulationsnum�eriques de Tormen et al. (1998) [270℄, et de Brainerd et al. (1999) [47℄.L'estimation de la masse totale des amas est par ontre a�et�ee onsid�erablement enpr�esene de sous-groupes massifs non-li�es �a l'amas prinipal, ou gravitationnellement li�esmais enore dans les phase initiales du proessus de fusion. La di��erene entre la massetotale d'un amas et les masses de ses sous-strutures devient �enorme quand il n'y a pas unamas unique, mais di��erents groupes qui forment un syst�eme physiquement non-li�e. Danses as, il faut estimer la masse de haque sous-struture s�epar�ement [39, 102, 145℄.A partir de es onsid�erations, j'ai utilis�e les estimateurs pairwise, ringwise et projet�epour obtenir la masse des deux sous-amas d'Abell 3921. Pour ela, je n'ai utilis�e que lesgalaxies �a l'int�erieur des deux ellipses visualis�ees sur la �gure (2.10). En faveur de l'applia-tion de es m�ethodes bas�es sur l'�equilibre viriel, l'analyse in�ematique des deux sous-amasmontre que la dynamique de leurs r�egions internes n'a pas �et�e a�et�ee fortement par leurinteration (voir paragraphe 2.4.6). Cependant, au vu de la pr�esene de deux omposantesdistintes et omparables, l'appliation des estimateurs de masse �a l'�ehantillon ompletdes galaxies de l'amas n'a auun sens pour les raisons qu'on a d�etaill�e pr�e�edemment.Grâe �a l'�equation (2.19) j'ai estim�e que les rayons viriels pour les deux sous-struturessont respetivement d'environ 3 Mp et 2 Mp; les semi-axes prinipaux des deux ellipsesqui d�elimitent les sous-amas (0.51 Mp et 0.46 Mp) ne sont don qu'environ 20% durayon viriel total. La orretion pour le terme de surfae (Eq. (2.3.3)) et l'extrapolationde la masse totale au rayon viriel (Eq. (2.19)) seraient don n�eessaires pour estimer or-retement la masse dynamique totale des deux sous-strutures. Cependant, je n'ai pas ap-pliqu�e es orretions, puisque elles n�eessitent l'estimation du pro�l de densit�e des deuxsous-amas, estimation qui introduirait des inertitudes trop importantes en onsid�erantdes r�egions si restreintes des deux syst�emes. En tous as, la masse virielle alul�ee sansonsid�erer les r�egions externes des amas donne une estimation suÆsamment orrete dela masse �a l'int�erieur des orbites des galaxies onsid�er�ees [64℄. Par ons�equent, j'estimeque l'analyse de e paragraphe donne un ordre de grandeur orret pour le rapport demasse entre les deux sous-strutures dans le hamp entral d'A3921 (1:2 - 1:2.5) (para-graphe 2.4.6). 87



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees2.3.4 Analyse dynamiqueDans le as d'un amas �a deux omposantes, omme elui sh�ematis�e en �gure 2.15, nouspouvons appliquer le mod�ele dynamique �a deux orps pour pouvoir estimer si 1) le syst�emeest li�e et ses sous-strutures sont en train de s'�eloigner, 2) il est en train de s'e�ondrer,ou 3) les deux sous-strutures ne sont pas li�ees, mais simplement vues en projetion l'une�a ot�e de l'autre sur le plan du iel.
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RFigure 2.15 { Repr�esentation sh�ematique d'un syst�eme �a deux omposantes, ave unedistane lin�eaire R entre leurs entres et une vitesse relative V; � �etant l'angle entrele plan du iel et la ligne qui onnete les deux sous-amas, RP et VR sont leur distanelin�eaire projet�ee sur le plan du iel et leur vitesse radiale relative respetivement.En onnaissant la masse des deux sous-amas, leur vitesse relative VR le long de laligne de vis�ee et leur s�eparation lin�eaire projet�ee RP , le mod�ele �a deux orps introduit parGregory & Thompson [149℄ peut être utilis�e pour mettre en relation la masse totale dusyst�eme (M) ave l'angle entre l'axe de ollision et le plan du iel (�). Cette m�ethode estbas�ee sur les hypoth�eses simpli�atries que les deux orps ont un mouvement lin�eaire, etque au temps T = 0 leurs s�eparation R �etait nulle. Les solutions parametris�ees pour les�equations du mouvement dans le as li�e sont:R = Rm2 (1� os�) (2.19)T = � Rm38GM �1=2 (�� sin�) (2.20)V = �2GMRm �1=2 sin�1� os�; (2.21)88



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eeso�u Rm est la s�eparation des deux sous-strutures au moment de l'expansion maximale, et� est l'angle de d�eveloppement, et pour les syst�emes non-li�es:R = GMV12 (osh�� 1) (2.22)T = GMV13 (sinh�� �) (2.23)V = V1 sinh�osh�� 1 ; (2.24)o�u V1 est la vitesse asymptotique d'expansion. Si on ins�ere dans les �equations pr�e�edentesla relation entre la vraie distane spatiale et elle projet�ee sur le plan du iel:Rp = R os �et la relation entre la vitesse relative des deux syst�emes et sa omposante radiale observ�ee:VR = V sin �;on obtient les relations suivantes pour l'angle � dans les as li�e et non li�e respetivement:tan � = TVRRp (os�� 1)2sin� (�� sin�) (2.25)tan � = TVRRp (osh�� 1)2sinh� (sinh�� �) (2.26)La masse totale du syst�eme en fontion de � peut être d�eriv�ee en ombinant les �equations 2.19et 2.21, et les �equations 2.22 et 2.23:Mli�e = VR2 RpG sin2� os � (1� os�)sin2� (2.27)Mnon�li�e = Rp3G T 2 os3� (sinh�� �)2(osh�� 1)3 (2.28)J'ai appliqu�e e type d'analyse au as de l'amas A3921, qui montre une struture nettementbi-modale; je vais d�etailler de suite la fa�on dont j'ai pro�ed�e, dans le but de donner unexemple illustrant ette m�ethode. Les valeurs de VR (27 km/s) et Rp (0.8 h75�1 Mp)�etant mesur�ees �a partir des observations (voir paragraphe 2.4.6), j'ai fait varier � entre0 et 2�, et j'ai �x�e le temps auquel la distane entre les deux sous-amas �etait nulle pourobtenir la masse totale du syst�eme en fontion de � (�equations 2.25, 2.26, 2.27 et 2.28).Quand je suppose que les deux syst�emes sont en train de s'�eloigner ou de s'approher pourla premi�ere fois (T = 12.6 Gyr = âge de l'Univers pour H0 = 75 km/s/Mp, 
m = 0:3et 
� = 0:7), j'obtiens le graphe en haut �a gauhe de la �gure 2.16, o�u les ourbes enbleu montrent le as d'un syst�eme li�e, ave ses sous-strutures en train de s'�eloigner ou89



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees
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Figure 2.16 { Masse totale du syst�eme en fontion de l'angle � entre l'axe de olli-sion des deux sous-strutures et le plan du iel. La ligne horizontale ontinue repr�esente lasomme des masses estim�ees des observations, les lignes en tirets son intervalle de on�ane�a 1�. En bleu: syst�eme li�e, ave ses sous-strutures en train de se �eloigner ou de s'ap-proher l'une de l'autre - En rouge: syst�eme non li�e. Ces solutions ont �et�e estim�ees sousl'hypoth�ese que la s�eparation spatiale entre les deux sous-strutures �etait nulle il y a: a)en haut �a gauhe: 12.6 Gyr (l'âge de l'Univers ave notre osmologie) - b) en haut�a droite: 0.25 Gyr - ) en bas �a gauhe: 0.2 Gyr - d) en bas �a droite: 0.3 Gyrde s'approher l'une de l'autre, tandis que le trait en rouge montre la solution pour unsyst�eme non li�e.La omparaison entre les r�esultats des observations d'A3921 ave XMM/Newton etles simulations de Riker & Sarazin [244℄ sugg�ere que le groupe nord-ouest et l'amas90



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesprinipal sont dans la phase entrale du proessus de fusion [25, 26℄ (T < 1 Gyr). Enoutre, les simulations num�eriques montrent que, pour des onditions osmologiques initialesraisonnables, on s'attend une vitesse de ollision de l'ordre de 2000 km/s, même dans lesas de interations hors-axe [244℄. La omposante radiale de la vitesse relative entre lesdeux sous-strutures �etant seulement de 27 km/s, ei impliquerait que l'angle � doit donêtre de l'ordre de 0:7Æ; le proessus de fusion serait don sur le plan du iel. J'ai appliqu�e lemod�ele dynamique �a deux orps en faisant varier l'�epoque de ollision T et j'ai trouv�e quel'unique solution qui satisfait les onditions pr�e�edentes orrespond �a T'0:25 Gyr. Dans eas, le syst�eme est li�e et les deux sous-strutures sont en train de s'�eloigner l'une de l'autre(panneau en haut �a droite de �gure 2.16). Pour des valeurs de T inf�erieures le syst�emen'est pas li�e, pour des valeurs de T sup�erieures les solutions possibles orrespondent �a desangles � trop grands (panneaux en bas de �gure 2.16).Une autre m�ethode pour v�eri�er si un syst�eme de deux sous-amas est li�e onsiste�a �evaluer s'il satisfait la ondition Newtonienne sur l'�energie [23℄:EK + U � 012 M V 2 � G M2R � 012 M VR2sin2�2 � G M2 os�RP � 0ave la notation utilis�ee pr�e�edemment, et don:VR2 RP � 2 G M sin2� os�Apr�es avoir mesur�e a) la masse totale du syst�eme, b) la omposante radiale de la vitesserelative entre les deux sous-strutures, et ) leur distane projet�ee sur le plan du iel,les valeurs de l'angle � pour lesquelles le syst�eme est li�e peuvent être d�eduites �a partirde l'in�egalit�e 2.3.4 par un graphe � vs. VR (voir par exemple �gure 2.17). J'ai utilis�eette m�ethode pour tester si les di��erentes sous-strutures d'A521, dont la morphologieest beauoup plus ompliqu�ee que elle d'A3921, sont li�ees l'une �a l'autre. Les r�esultatsse trouvent dans le paragraphe IV.3 de l'artile \Multiple merging events in Abell 521"(paragraphe 2.4.2).2.3.5 Classi�ation spetrale de la population stellaire des galaxiesPour �etudier le lien �eventuel entre la formation stellaire et le proessus de oalesene,j'ai utilis�e le rit�ere propos�e par Dressler et al. (1999) pour s�eparer les galaxies d'un amasen di��erentes lasses suivant l'âge de leur dernier ph�enom�ene de formation stellaire [82℄, etj'ai �etudi�e la orr�elation entre la distribution spatiale des galaxies de es di��erentes lasseset le s�enario de fusion reonstruit par l'analyse dynamique du syst�eme en question. Lesgalaxies des amas ont ainsi �et�e s�epar�ees en trois lasses prinipales:1. Type \K": elliptiques lassiques ave une population stellaire vieille.91



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees
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Figure 2.17 { Exemple d'appliation de la m�ethode Newtonienne pour �etablir si deuxsous-amas sont li�es ou pas. Dans e as les deux sous-strutures sont le orps prinipald'A521 et un groupe loalis�e dans la partie sud/est de l'amas. La ourbe montre la limiteentre les orbites li�ees (�a sa gauhe) et non-li�ees (�a sa droite). La ligne vertiale orrespond�a la omposante radiale de la vitesse relative entre les deux sous-strutures; son intervallede on�ane �a 68% est indiqu�e en lignes gris�ees diagonales. Les deux orps sont lairementnon-li�es (d'apr�es Ferrari et al. 2003a [115℄).2. Type \E+A": ette lasse, dite post-amb�ee d'�etoiles, inlut les galaxies \k+a" et\a+k" du tableau 2.7. Leurs spetres, ave des raies de Balmer en absorption fortes,mais sans raies en �emission, orrespondent �a des galaxies qui ne sont pas en train desubir atuellement d'�episode de formation stellaire, mais qui ont form�e des �etoiles ily a moins de 1.5 Gyr [233℄.3. Types \e(a)", \e(b)" et \e()": es at�egories regroupent les galaxies dites �a raiesd'�emission, arat�eris�ees par une formation stellaire r�eente. Les galaxies \e(a)" ontune forte population d'�etoiles de type A, les \e(b)"ont des spetres typiquement li�es�a une amb�ee d'�etoiles en ours, tandis que les \e()" ont des arat�eristiques propresaux syst�emes ave un taux de formation stellaire onstant dans le temps (spiraleslassiques) [82℄.La lassi�ation est e�etu�ee en mesurant les largeurs �equivalentes (LE) des raies [OII℄et HÆ, et en omparant les valeurs obtenues �a eux du tableau 2.7. La largeur de raies a�et�e mesur�ee en utilisant la tehnique standard, qui estime le d�er�ement (ou l'inr�ement)du signal par rapport au ontinuum dans l'intervalle de longueurs d'onde orrespondant�a haque raie. J'ai e�etu�e ette op�eration ave le programme \sbands" de IRAF, danslequel il faut �xer la position et la largeur des bandes en longueur d'onde aussi bien pourl'estimation du ontinuum (l'une juste avant et l'autre juste apr�es la raie en question), que92



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesClasse LE([OII℄) LE(HÆ)(�A) (�A)k Absent <3k+a Absent 3-8a+k Absent >8e(a) Pr�esent �4e(b) �40 -e() Pr�esent et <40 <4Tableau 2.7 { Sh�ema de lassi�ation spetrale de la population stellaire des galaxies(extrait de Dressler et al. (1999) [82℄).de la raie, et qui utilise l'�equation suivante pour aluler sa largeur �equivalente:LE = Z F(�) � Fr(�)F(�) d� [�A℄;o�u Fr(�) et F(�) sont respetivement les ux de la raie et du ontinuum mesur�es �a lalongueur d'onde �. Ave ette d�e�nition, les largeurs �equivalentes positives (n�egatives)orrespondent aux raies en absorption (�emission). Suivant les indiations de Barrena et al.(2002) [18℄, nous avons estim�e la largeur �equivalente minimum mesurable omme la LEd'une raie qui s'�etend sur un intervalle en longueur d'onde �egal �a la r�esolution spetrale desobservations, et ave un ux �egal �a trois fois la raine arr�ee du bruit dans le ontinuumadjaent.2.3.6 La s�equene prinipale des galaxies elliptiques (\Red Sequene")Les galaxies de type pr�eoe onstituent la population dominante du oeur des amasde galaxies aussi bien dans l'univers prohe qu'�a des redshifts de l'ordre de l'unit�e, etaussi bien pour des amas rihes que pauvres. L'uniformit�e des propri�et�es de es galaxiesentraine l'existene de relations fondamentales telles que la relation ouleur-magnitude,devenue essentielle dans l'�etude des amas de galaxies et de leur �evolution. Cette relation quionerne les galaxies elliptiques et lentiulaires avait �et�e d'abord remarqu�ee par Baum en1959 [19℄ qui montra que les elliptiques d'un amas deviennent plus bleues lors-qu'elles sontmoins lumineuses. Par ailleurs, les galaxies E/S0s sont �egalement les galaxies les plus rouges�a un redshift donn�e. Ainsi es galaxies forment une s�equene dans le plan ouleur-magnitudeque l'on appelle parfois la "s�equene rouge". Le s�enario traditionnel de la formation desgalaxies elliptiques est l'e�ondrement d'un nuage protogalatique monolithique suivi deformation d'�etoiles sur une �ehelle de temps relativement ourte [177℄. Dans e adrel'existene de la s�equene rouge est attribu�ee �a un e�et de m�etalliit�e, les galaxies les plusmassives retenant d'avantage leurs m�etaux en pr�esene de vents de supernovae que lesgalaxies moins massives [173℄.Outre l'�etude de la physique des amas la s�equene rouge des elliptiques peut être utilis�eeavantageusement dans la d�etetion même des amas par l'�etude simultan�ee du regroupement93



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�eesdes galaxies dans l'espae physique et dans l'espae des ouleurs (voir par exemple laonstrution du Red sequene Cluster Survey par Yee & Gladders). Dans le même ordred'esprit l'imagerie grand hamp dans deux bandes passantes e�etu�ee sur un amas onnupermet d'�etudier sa forme et sa struture �a grande �ehelle, en isolant les galaxies de las�equene rouge qui traent en quelques sortes le squelette de l'amas. C'est ette tehniqueque nous avons utilis�e pour les amas de la pr�esente �etude. Il est �evident qu'une tellem�ethode ne permettra pas de onstruire une arte en densit�e parfaite des amas puisqu'ellen�eglige la pr�esene possible de groupes de spirales plus bleues appartenant �a la struture�etudi�ee. Cependant, la ombinaison de la spetrosopie �a l'information photom�etrique afourni en g�en�eral une bonne repr�esentation de l'amas et de son environnement prohe (voirles paragraphes 2.4.2, 2.4.6 et 2.5).Pour isoler la s�equene prinipale �a l'int�erieur des diagrammes ouleur-magnitude �a par-tir des atalogues photom�etriques entr�es sur les amas analys�es, j'ai estim�e les param�etresde la red sequene (i.e. pente, oordonn�ees de son intersetion ave l'axe des ordonn�ees etdispersion) par la m�ethode suivante:1. un intervalle en magnitude et un en ouleur sont �x�es par l'utilisateur pour unpremier meilleur ajustement lin�eaire de la s�equene prinipale �a partir du DCM:(m1 �m2) vs. m2. Il faut naturellement hoisir des bornes �a l'int�erieur desquelles las�equene prinipale soit lairement identi�able (par exemple IAB=15-17.5, et RAB�IAB=0-0.3 dans la �gure 2.18);2. une premi�ere estimation du meilleur ajustement lin�eaire de la s�equene prinipaleest e�etu�ee par la m�ethode des moindres arr�es;3. on e�etue une rotation du syst�eme de oordonn�ees du DCM de fa�on que la droiteajust�ee en 2) devienne le nouvel axe des ordonn�ees. Dans la suite, je vais utiliser lanotation suivante: (m1�m2)i devient (m1�m2)t;i apr�es la rotation, et m1;i devientm1t;i, o�u i = 1;:::N et N est le nombre des galaxies de l'�ehantillon photom�etrique;4. la distribution des ouleurs (m1 �m2)t;i est tronqu�ee au del�a d'un ertain niveaude dispersion (n�), et le syst�eme subit la transformation de oordonn�ees inverse parrapport �a elle e�etu�ee en 3) pour revenir au DCM initial, mais �a pr�esent ave lesailes tronqu�ees;5. l'utilisateur hoisit jusqu'�a quelle magnitude limite estimer les param�etres de las�equene prinipale (e.g. IAB = 19:5 en �gure 2.18), et l'on it�ere sur les op�erationssuivantes:(i) meilleur ajustement lin�eaire,(ii) rotation du syst�eme des oordonn�ees,(iii) oupure �a un ertain n�,(iv) retour au syst�eme de oordonn�ees initialjusqu'�a e qu'il n'y ait plus d'exlusion de points du DCM en (iii).Les �earts entre les ouleurs des elliptiques de l'amas et la valeur moyenne des ouleurs(m1 � m2) doivent se trouver dans la partie entrale de la distribution, tandis que ses94



2.3. M�ethodes utilis�ees pour l'analyse des donn�ees

Figure 2.18 { Le diagramme ouleur magnitude RAB�IAB vs. IAB de toutes les galaxiesdans un hamp de 32�32 armin2 ontenant le �ur d'A3921. Les objets repr�esent�es aveun erle rouge sont au z de l'amas. La ligne ontinue est le meilleur ajustement lin�eairetrouv�e pour la s�equene prinipale des galaxies elliptiques de l'amas, tandis que les lignesen tirets se trouvent �a �1:5�RS , o�u �RS est la dispersion de la s�equene prinipale (d'apr�esFerrari et al. (2003b) [116℄ailes sont dues �a la pr�esene de galaxies d'arri�ere ou d'avant plan dans le atalogue pho-tom�etrique. Dans le syst�eme de oordonn�ees ayant subi la rotation, don, la distributiondes (m1 �m2)t;i a des ailes tr�es peupl�ees et asym�etriques. Dans e as et pour les raisonsd�etaill�ees pr�e�edemment, la moyenne arithm�etique et la d�eviation standard ne sont pas lesmeilleurs estimateurs de la valeur moyenne et de la dispersion de vitesses des (m1�m2)t;i.J'ai don hoisi d'utiliser la m�edianeM et la median absolute deviation SMAD omme indi-ateur de la mesure de position et du param�etre d'�ehelle respetivement (voir annexe B).Mon hoix a �et�e motiv�e d'abord par le fait que SMAD ne pr�evoit pas l'�el�evation au arr�e del'�eart entre la ouleur moyenne et elle de haque galaxie, et don donne moins de poidsaux valeurs extrêmes de la distribution. En outre, Beers et al. (1990) ont d�emontr�e que etestimateur est partiuli�erement indiqu�e pour des distributions ave les ailes tr�es peupl�ees,puisque, en e as, il a une eÆait�e de 90%. En�n, j'ai hoisi de ouper la distributiondes (m1 �m2)t;i �a n1 SMAD d'un ôt�e et �a n2 SMAD de l'autre, o�u:n1 � n2 = 3pskewnesspvariane95



2.4. R�esultats sur les amaspour que les ailes asym�etriques soient tronqu�ees au même niveau de signi�ation.2.4 R�esultats sur les amasLes r�esultats obtenus en observant en optique les amas de galaxies A521 et A3921, et enanalysant ave les tehniques que je viens de d�erire les donn�ees obtenues en spetrosopiemulti-objets et en imagerie multi-bande sont pr�esent�es dans les paragraphes suivants (2.4.1,2.4.2, 2.4.5, et 2.4.6). Les r�esultats pr�eliminaires de l'analyse des nouvelles observations Xet radio d'Abell 521 sont r�esum�es dans les paragraphes 2.4.3 et 2.4.4.La r�edution des donn�ees optiques (imagerie et spetrosopie multi-objets) d'A1413 esttermin�ee et l'analyse est en ours, mais les r�esultats sont enore trop pr�eliminaires pour�gurer dans ette th�ese.2.4.1 Abell 521: r�esum�e de l'artile publi�e dans A&AA521 est un amas rihe (lasse de rihesse R=1) d�etet�e pour la premi�ere fois en rayonsX par HEAO1 [160, 175℄. Les analyses ombin�ees X/optique pr�e�edentes de Arnaud et al.(2000) et Maurogordato et al. (2000) ont indiqu�e qu'il s'agit d'un amas dynamiquementjeune [6, 195℄. L'imagerie en rayons X obtenue �a partir des donn�ees ROSAT a montr�eune morphologie du gaz ave deux pis d'�emission, assoi�es respetivement �a un amasprinipal di�us et �a un groupe ompat et moins massif, o�u la BCG est loalis�ee, dansla partie nord du syst�eme. La distribution projet�ee de la densit�e des galaxies est tr�esanisotrope, ave deux �laments en diretion NO/SE et NE/SO se roisant au baryentreX/optique de l'amas. La forte s�egr�egation dans la distribution du gaz et des galaxies, etune analyse dynamique pr�eliminaire des galaxies de et amas sur la base des 41 vitessesradiales mesur�ees ont montr�e que A521 est tr�es probablement en train d'exp�erimenter une�evolution dynamique intense [6, 195℄.Ces r�esultats ont motiv�e de nouvelles observations pour lari�er le s�enario du proessusde oalesene; les onlusions obtenues �a partir des observations optiques (spetrosopiemulti-objets ave EFOSC2 au t�elesope de 3.6 m de l'ESO, et imagerie multi-bandes (B,I)ave la am�era CFH12k au CFHT) sont r�esum�es i-apr�es et pr�esent�es plus en d�etails dansl'artile de reherhe qui fait suite.Une analyse spatiale et dynamique d�etaill�ee des � 2:2 h75�1 Mp entraux d'A521a �et�e e�etu�ee sur la base des vitesses radiales et des magnitudes de 125 galaxies quifont partie de l'amas. Ces objets, dont la vitesse moyenne est CBI = 74019+112�125 km/s,ont une distribution des vitesses omplexe, arat�eris�ee par une dispersion �elev�ee (SBI =1325+145�100 km/s) et signi�ativement di��erente d'une Gaussienne. La dispersion de vitessereste signi�ativement �elev�ee (� 1200 km/s) même quand un groupe de quatre galaxiesd'arri�ere plan, identi��e par les m�ethodes de d�etetion des sous-strutures, est exlu.L'analyse des artes de densit�e projet�ee des galaxies appartenant �a la s�equene prin-ipale de l'amas (isol�ee �a partir du diagramme BAB � IAB vs. IAB) montre que A521 estorient�e le long d'une diretion prinipale (NO/SE), rois�ee par une sur-densit�e de galaxiesdans la diretion perpendiulaire et traversant le �ur de l'amas (dit \ridge"). L'ana-96



2.4. R�esultats sur les amaslyse des variations de la distribution des vitesses suivant les di��erentes r�egions mises en�evidene �a partir de la arte d'iso-densit�e optique de l'amas a montr�e que la partie aunord est arat�eris�ee par une dispersion des vitesses inf�erieure �a elle du syst�eme global.Cette r�egion septentrionale abrite la BCG et un groupe de galaxies dynamiquement li�ees,qui orrespond au groupe d�etet�e en rayons X par Arnaud et al. (2000). Elle pourraitêtre dans une phase de pr�e-fusion ave le orps prinipal de l'amas le long d'un axe endiretion NO/SE. Puisque la plupart des sous-strutures 2D de l'amas et ses galaxies lesplus brillantes (L > L�) sont aussi align�ees le long de ette diretion, elle onstitue tr�esprobablement l'axe prinipal du proessus de formation de l'amas. La r�egion de sur-densit�ede galaxies qui se d�eveloppe dans la diretion perpendiulaire pr�esente aussi des propri�et�esint�eressantes, attribuables �a nouveau �a des ph�enom�enes d'ativit�e dynamique. Les galaxiesdu \ridge" ont une vitesse moyenne inf�erieure (73625+344�350 km/s) et une dispersion de vitessesensiblement plus �elev�ee (1780+234�142 km/s) que elle de l'amas global. Ces propri�et�es de ladistribution des vitesses sont prinipalement dues �a la pr�esene d'un groupe de galaxies devitesses radiales inf�erieures �a la moyenne. La plupart de es objets sont des galaxies �a raiesd'�emission. Ces arat�eristiques peuvent don être interpr�et�ees omme le r�esultat d'unproessus de fusion entre deux sous-strutures, qui s'�etendent en diretion du ridge et quise sont d�ej�a travers�ees suivant un axe de ollision parall�ele �a la ligne de vis�ee. Les galaxiesde basse vitesse radiale seraient les restes d'un sous-amas entr�e en ollision ave une autresous-struture, et e proessus aurait produit l'intense formation stellaire responsable dela pr�esene de galaxies �a raies en �emission.La pr�esene de plusieurs proessus de oalesene entre sous-strutures observ�es �a des�epoques di��erentes (de la phase de pr�e-fusion en diretion nord-ouest/sud-est, �a elle depost-ollision dans le ridge) et le long de diretions privil�egi�ees, rend Abell 521 un as tr�esint�eressant tant pour �etudier les proessus physiques qui agissent sur haque omposanted'un amas pendant sa formation, que pour une omparaison ave les pr�editions du mod�elehi�erarhique de formation des strutures.
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2.4. R�esultats sur les amas2.4.2 Artile: Multiple Merging Events in Abell 521C. Ferrari, S. Maurogordato, A. Cappi, & C. BenoistAstronomy & Astrophysis, 2003, 399, 813AbstratWe present a detailed spatial and dynamial analysis of the entral � 2.2 h75�1 Mpregion of the galaxy luster Abell 521 (z=0.247), based on 238 spetra (of whih 191new measurements) obtained at the 3.6 m Telesope of the European Southern Observa-tory and at the Canada-Frane-Hawaii Telesope. From the analysis of the 125 galaxiesthat are on�rmed members of the luster, we derive a loation (\mean" veloity) ofCBI = 74019+112�125 km/s and detet a omplex veloity distribution with high veloitysale (\dispersion", SBI = 1325+145�100 km/s), but lear departure from a single Gaussianomponent. When exluding a possible bakground group of four galaxies, the veloitydispersion remains still large (� 1200 km/s). The general struture of the luster followsa North-West/South-East diretion, rossed by a perpendiular high density \ridge" ofgalaxies in the ore region. The Northern region of the luster is haraterized by a lo-wer veloity dispersion as ompared to the whole luster value; it hosts the BCG anda dynamially bound omplex of galaxies, and it is assoiated with a group deteted inX-ray (Arnaud et al. 2000). This region ould be in a stage of pre-merger onto the mainluster. The small o�set (� + 250 km/s) in the mean veloity of the northern region asompared to the whole luster suggests that the merging ours partly in the plane ofthe sky. These results, taken together with the fat that most of the lumps deteted onthe isodensity maps, as well as the early-type galaxies and the brightest ones (L> L�) arealigned, suggest that this North-West/South-East diretion is the preferred one for theformation of this luster. The entral high dense region (\ridge") shows a lower veloityloation (CBI = 73625+344�350 km/s) and signi�antly higher sale (1780+234�142 km/s) as om-pared to the whole luster values. This is due to the presene of a low-veloity group ofgalaxies with a high fration of emission line objets. This an be explained in a senarioin whih a merging of sublusters has reently ourred along the diretion of the \ridge"with a signi�ant omponent along the line of sight. The low-veloity group would thenbe a high-speed remnant of the ollision whih would have also triggered an episode ofintense star formation responsible for the large fration of late-type objets in this region.I IntrodutionIn the hierarhial model of struture formation, galaxy lusters are supposed to formby merging of units of smaller mass. Analysis of statistial samples of galaxy lusters haveshown that a high perentage of lusters with substrutures is deteted even at low redshift,implying that lusters are still today undergoing the proess of formation (Geller & Beers1982, Dressler & Shetman 1988, Jones & Forman 1992). Moreover, quantifying preisely98



2.4. R�esultats sur les amasthe amount of morphologially omplex lusters allows one in priniple to onstrain diretlythe osmologial model through the density parameter 
m (Rihstone et al. 1992, Mohr etal. 1995). This analysis is however hampered by the existing unertainty in the rate atwhih substruture is erased (Kau�mann & White 1993, Laey & Cole 1993). The seonddiÆulty is that sub-lustering an a�et the various quantities observable, suh as theprojeted distribution of the galaxies and of the gas, the veloity distribution of the galaxiesand the temperature struture of the gas, not neessarily at the same level, leading tosometimes di�erent onlusions.Detailed studies of individual omplex galaxy lusters at di�erent wavelengths is aomplementary analysis whih allows one to obtain details of the senario of formation ofthese objets, and the physial proesses neessary to explain the observed distribution(Flores et al. 2000, Donnelly et al. 2001, Mohr et al. 1996, Bardelli et al. 1998, Rose etal. 2002, Berrington et al. 2002, Czoske et al. 2002, Valthanov et al. 2002). In this paper,we will onentrate on the dynamial analysis of the merging luster Abell 521 whih hasbeen targeted for its outstanding properties.Abell 521 is a rih (R=1) Abell luster, �rst deteted in X-ray with HEAO1 (Johnson etal. 1983, Kowalski et al. 1984). It was also suspeted (Ulmer et al. 1985) to form a binaryluster together with its nearest neighbor on the sky, A518, but no lear evidene forgas interation was found between the two lusters. Radio observations in the region ofthis luster (Hanish et al. 1985) have also shown a high fration of radio soures withprojeted distanes to the enter ompatible with these objets being luster members.More reent data, both in X-ray and optial (Arnaud et al. 2000, Maurogordato et al. 2000)provided a more detailed analysis of the properties of the galaxies and gas distributionsin this luster. Imaging in X-ray (ROSAT/HRI) has shown a gas morphology with twopeaks whih an respetively be assoiated with a di�use main luster, and a ompat lessmassive group in the northern region, suspeted to be in pre-merger stage with the mainluster. The projeted galaxy density distribution in the entral 2.2 h75�1 Mp has a veryanisotropi morphology, as it exhibits two high density �laments rossing in an X-shapestruture at the baryentre of the luster. A severe gas/galaxy segregation stands out.The brightest luster galaxy is o�set of the luster baryentre, and lies in the region ofthe X-ray northern group. Multi-objet spetrosopy at ESO/EFOSC2 and CFHT/MOSled to the determination of the mean redshift of the luster, z=0.247, and of its veloitydispersion SBI = 1386 km/s as measured from 41 members. However, this very high valueof the veloity dispersion ould be a�eted by the presene of substrutures. Its value isalso high ompared to the temperature of the X-ray gas measured with ASCA (T=6.3KeV, Arnaud et al. 2000). These results imply that this luster is undergoing strongdynamial evolution. This motivated new observations in order to better haraterize themerging senario, in partiular through additional multi-objet spetrosopy. A projet ofwide-�eld multiolor imaging in �ve bands is under progress, and will address the largesale environment of the luster using photometri redshifts (Ferrari et al. in prep.). In thispaper, we analyze in detail the veloity distribution within the entral 2.2 h75�1 Mp of theluster with new data obtained at the ESO 3.6 m telesope (191 new redshifts measured).Setion II briey desribes the observations and the data proessing tehniques, as well as99
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Figure 1 { Central �eld (20'�10') of the luster. In blak, galaxy iso-density ontoursfor B<27 and I< 20; the lowest iso-density ontour orresponds to 1� level above the meandensity in the �eld, the ontours are spaed by 0.5�. Blak irles orrespond to the 125galaxies of the luster with spetral quality ag=1. The subgroups identi�ed in the projeteddensity map and the two main diretions of the luster (S1 and S2) have been shown.the level of ompleteness ahieved. In Set. III, we perform a general analysis of the 1Dveloity distribution, test for departures from an unimodal gaussian, and �t a partition inthree veloity groups. In Set. IV, orrelations between the strutures identi�ed in veloityspae and in projeted oordinates have been looked for. Variations of dynamial propertieswith absolute luminosity, olor, and spetral type have been addressed in Set. V. InSet. VI, our new data are used to elaborate the more plausible senario of ourreneof the various merging events within this partiularly omplex luster. All numbers areexpressed as a funtion of h75, the Hubble onstant in units of 75 km/s/Mp. We haveused the �CDM model with 
m = 0:3 and 
� = 0:7, then 1 armin orresponds to�0.217 h75�1 Mp in the following.II The dataII.1 Observations and data redutionNew data have been obtained through a ampaign of multi-objet spetrosopy at theESO 3.6 m telesope (3 nights in Otober 1999, and 2.5 nights in Deember 2000). Weused the ESO Faint Objet Spetrograph and Camera (EFOSC2) with grism#04, whose100



2.4. R�esultats sur les amasgrating of 360 line mm�1 leads to a dispersion of 1.68 �A/pixel, and a wavelength overageranging from 4085 to 7520 �A. The detetor used was the EFOSC2 CCD Loral/Lesser#40,with an image size of 2048 � 2048 (we made a 2 � 2 binning, in order to improve thesignal to noise ratio), and a pixel size of 15 � 15 �m.During the run of Otober 1999 we ahieved a spetral resolution of FWHM�18.5 �A,while in the seond run, as a smaller punhing head was available (1:3500 instead of 1:800),the resolution was improved to FWHM�12.5 �A. The total integrated exposure time was9000 s for eah frame, split in at least two exposures to eliminate osmi rays. After eahsiene exposure, a Helium-Argon lamp exposure was systematially taken for wavelengthalibration.Data have been redued with IRAF 9, using our automated pakage for multi-objetspetrosopy based on the task \apall". Radial veloities were determined using the ross-orrelation tehnique (Tonry & Davis, 1981) implemented in the RVSAO pakage (de-veloped at the Smithsonian Astrophysial Observatory) with radial veloities standardsobtained from the observations of late-type stars. We have obtained 191 new spetra.Among these, 29 are stars, while 109 are identi�ed as galaxy spetra with a signal to noiseratio suÆient to obtain radial veloity measurement with a parameter R of Tonry & Davisgreater than 3. The remaining 53 objets have a poor veloity determination.We list in Table 1 (available in the eletroni version of the paper) our new veloitymeasurements. The olumns read as follows: Col. 1: identi�ation number of eah targetgalaxy; Col. 2: run of observations (Otober 1999=ESO1, Deember 2000=ESO2); Cols. 3and 4: right asension and delination (J2000.0) of the target galaxy; Cols. 5 and 6: bestestimate of the radial veloity and assoiated error from the ross-orrelation tehnique(those values have been set to \-2" if the objet is a star and to \-1" if we have no redshiftinformation); Col. 7: a quality ag for the redshift determination: 1=good determination(R � 3), 2=unertain determination, 3=very poor determination, 4=failed spetra, Col. 8:a listing of deteted emission lines.II.2 The spetrosopi sampleIn the following analysis, the new set of spetrosopi data presented above has beenombined to our original sample (Maurogordato et al. 2000, 47 objets added to our newatalogue) resulting in a sample of 209 galaxies and 29 stars.B- and I-band imaging (CFH12k) taken as part of our multiolor imaging programwere used to build a olor atalogue in the entral region of the luster surveyed byspetrosopy. This allowed to assoiate B- and I-band magnitudes for most galaxies ofthe spetrosopi sample (187), exept for 22 objets loated in the gaps between thehips of the amera or strongly blended. Fig. 1 displays the entral �eld of the luster,where galaxies with seure redshift determination have been irled. The isodensity mapof the projeted distribution of galaxies with I-band magnitude I<20 is also displayed9. IRAF is distributed by the National Optial Astronomy Observatories, whih are operated by theAssoiation of Universities for Researh in Astronomy, In., under ooperative agreement with the NationalSiene Foundation 101
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Figure 2 { I-band magnitude distributions of the galaxies of our spetrosopi sample(187 objets - solid line), of all the galaxies with good veloity determination (141 - dot),and, among them, of those belonging to A521 (113 - dash).

Figure 3 { Veloity ompleteness for di�erent uts in I-band magnitude in the entral10�10 armin2 �eld overed by spetrosopy.102
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Figure 4 { Completeness fator is superimposed to the isodensity maps in the �eld seletedfor spetrosopy (10'�10'). Eah ell of the grid overs 2.5'�2.5'. Di�erent magnitude utshave been onsidered; from top to bottom: I<19, I<20, I<21.103



2.4. R�esultats sur les amas(derived using the Dressler algorithm; Dressler 1980). The preferential diretions S1 andS2 observed in Arnaud et al. 2000 are indiated. The density strutures deteted at morethan 5� level are also indiated: six groups alled g1 to g6, a group around the BCG, andthe so-alled \ridge" struture orresponding to S1.In Fig. 2 we have plotted the I-band magnitude distributions of: the galaxies of ourmagnitude/veloity sample (187), those with a very good redshift determination (141),and, among them, those belonging to the luster (113). In Fig. 3 we show the ratio ofthe number of objets with measured veloities to the total number of galaxies detetedwithin the entral 10�10 armin2 of the �eld as a funtion of the I-band magnitude. Wereah a general level of ompleteness for spetrosopy of 50% at IAB = 19:5, whih dropsat 30% at IAB = 20:5. However, these values are strongly a�eted by several inomplete�elds at the periphery of the luster, as the entral dense regions of the luster have beenmuh better sampled. In fat, we have divided the spetrosopi �eld in 2:5�2:5 armin2ells (Fig. 4), and measured the degree of ompleteness in eah ell for three di�erentuts in I magnitude (IAB = 19;20;21). The obtained values are shown in eah ell ofthe orresponding isodensity maps. At IAB = 19, we have an exellent veloity sampling(�75�80% ompleteness) in the North-West/South-East main struture of the luster,whih drops at �60% at IAB = 20, and at �40% at IAB = 21.III The veloity distributionIII.1 Global analysis of the veloity distributionWe have analyzed the general behavior of the veloity distribution with the ROSTATpakage (Beers et al. 1990). For this purpose, and in all the following analysis, we haveused only the 125 objets with quality ag=1 (seure redshift) in our dataset; their veloityhistogram is shown in Fig. 5.In the ase of large number of redshifts (100�n�200) as in our situation, the besthoie to estimate loation (\mean" veloity) and sale (veloity \dispersion") is the bi-weight estimator (Beers et al. 1990), as it provides the best ombination of resistaneand eÆieny aross the possible ontaminations of a simple gaussian distribution. We�nd a loation CBI = 74019+112�125 km/s and a sale SBI = 1325+145�100 km/s. These resultsare in good agreement with those obtained from the analysis of our former sample of 41galaxies (Maurogordato et al. 2000), and on�rm the apparently high value of the veloitydispersion in this luster.We have also analyzed the higher moments of the distribution, in order to look forpossible deviations from gaussianity that ould provide important signature of dynamialproesses. For all the following tests the null hypothesis is that the veloity distributionis a single Gaussian. The traditionally used shape estimators are kurtosis and skewness;in addition, we have omputed the asymmetry and tail indies (AI and TI), whih alsomeasure the shape of a distribution, but are based on the order statistis of the datasetinstead of its moments (Bird & Beers, 1993). By de�nition, skewness, kurtosis and AI areequal to 0 for a gaussian dish, while TI to 1. In Table 2 we present the results; signi�anelevels have been estimated from Table 2 in Bird & Beers 1993. While the values obtained for104
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Figure 5 { Veloity histogram within Abell 521 obtained from the 125 Q.F.=1 members ofthe luster, with a binning of 500 km/s. A gaussian funtion with the veloity distributionderived with ROSTAT is superimposed.

Figure 6 { Stripe density plot of radial veloities for the 125 members of Abell 521.skewness and AI annot allow to rejet the Gaussian hypothesis (signi�ane level > 10%),both kurtosis and TI indiate departure from a Gaussian distribution at better than 10%signi�ane level (Beers et al. 1991). This indiates that the dataset has more weight inthe tails than a Gaussian of the same dispersion.As departure from normality and high values of veloity dispersion an result from amixing of several veloity distributions of smaller veloity dispersion with di�erent loa-105
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Figure 7 { Same as Fig. 5, but now the best �t Gaussians found by KMM for a threegroup partition is superimposed and we have used a binning of 500 km/s.Indiator Value Signi�aneAI 0.470 �0.20TI 1.113 �0.10Skewness 0.087 >0.20Kurtosis 0.779 �0.05Tableau 2 { 1D substruture indiators for the 125 objets with quality ag=1 in ourdatasettions, we have investigated various tests for the existene of substruture in the lusterveloity distribution.We have therefore addressed the presene of gaps whih an be a signature of sub-lustering (Beers et al. 1991). Five signi�ant gaps in the ordered veloity dataset weredeteted. Fig. 6 shows the stripe density plots of radial veloities of the 125 luster galaxiesand we have indiated the gap positions with an arrow, while in Table 3 one an �nd theveloity of the objet preeding the gap, the normalized size (i.e., the \importane") of thegap itself, and the probability of �nding a normalized gap of this size and with the sameposition in a normal distribution. Two very signi�ant gaps are deteted respetively at� 76740 km/s (probability lower than 1.4%) and � 72150 km/s (probability lower than0.2%).In addition, 9 of the 13 one-dimensional statistial tests of gaussianity performed byROSTAT exlude the hypothesis of a single Gaussian distribution at better than 10% signi-�ane level (see Table 4). Among them, the Dip test is partiularly indiative (Hartigan106
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Figure 8 { Projeted oordinates of the galaxies assigned to the KMM partition. Fromtop to bottom, KMM-A, KMM-B, KMM-C. The subgroups of the luster identi�ed by theisodensity ontours in Figs. 1 and 10 have been shematially represented (in next �gurestoo). 107



2.4. R�esultats sur les amasVeloity [km/s℄ Size Signi�ane73455.4 2.298 0.03075243.4 2.323 0.03073704.0 2.454 0.03076738.1 2.577 0.01472150.0 3.089 0.002Tableau 3 { Weighted gaps in the dataStatistial Test Value Signi�anea 0.743 �0.10W 0.969 0.08B2 3.779 0.04DIP 0.023 �0.05KS 0.873 0.10V 1.707 0.01W2 0.162 0.02U2 0.162 0.01A2 0.989 0.01Tableau 4 { 1-D statistial tests performed in ROSTAT pakage that exlude the hypo-thesis of a single gaussian distribution. In Cols. 1 and 2 we report the name and the valueof the statistis, while Col. 3 indiate their signi�ane levels.& Hartigan 1985). This tool tests the hypothesis that a sample is drawn from a unimodal,not neessarily Gaussian parent population. In the present ase it rejets the unimodalhypothesis at a signi�ane level better than 5%, on�rming our previous results.III.2 Partitioning the distribution in veloity spaeIn order to separate possible veloity groups within our veloity dataset we have usedthe KMM mixture modeling algorithm of MLahlan & Basford (1988). This method hasbeen shown to be very useful for deteting bimodality in astronomial datasets (Ashmanand Bird 1994), and an even be applied to detet multimodality. One of the major un-ertainties however is the best hoie of the number of groups for the partition. Giventhe appearane of the veloity histogram and of the strip density plot, and the preseneof two highly signi�ant gaps, we have hosen as a �rst guess to �t three veloity groupsaround the mean veloities 70000, 74000 and 78500 km/s. The KMM algorithm then �ts a3-group partition from this guess and optimizes the mean veloity for eah group. However,in the ase of a multimodal partition, the signi�ane level is not determined auratelyby the algorithm. The estimated P-value of 3 % suggests a strong rejetion of the nullhypothesis (unimodal gaussian distribution) but has to be taken only as a guideline. Thelow-veloity group A is best �tted by a Gaussian with parameters: CBI = 71127+207�199 km/sand SBI = 678+88�69 km/s (17 objets). The major group B (103 objets) is found with108



2.4. R�esultats sur les amasCBI = 74249+88�90 km/s and SBI = 879+61�55 km/s. At the high veloity tail, 5 galaxies arefound, with loation CBI = 78416+312�184 km/s, populating group C. The three gaussiansorresponding to these partitions are displayed in Fig. 7.We present in Fig. 8 the projeted positions of the galaxies assigned to the threepartitions. The position of the main overdensities emerged in the projeted density mapsare also displayed for an easier reading. Galaxies in KMM-B are following the ross-likegeneral pattern of the luster. Half of the galaxies in KMM-A are loated in the entralridge. Galaxies belonging to KMM-C are all loated in the South-East region of the luster.We have also tried partitions with a higher number of groups (respetively 4 and 5) whihalso show strong rejetion of the unimodal hypothesis. However, as suggested by Ashmanand Bird 1994, we have followed the Oam's razor and seleted the partition with thesmaller number of groups (tri-partition).IV Combined analysis of sub-lustering in veloity/2D spaeIV.1 Tomography of Abell 521As indiated by the moments analysis, the tails of the veloity distribution appear tobe widely populated, suggesting the presene of interlopers. Moreover, the analysis of thenumber density maps of the luster (Arnaud et al. 2000 and Fig. 1 of the present paper)shows a omplex struture, with six groups in projeted oordinates (g1 to g6) along themain SW/NE diretion of the luster, a group around the BCG and a high density ridgein the diretion perpendiular to the main axis of the luster.In Fig. 9, the values of the radial veloities (bottom), the mean radial veloities(middle), and the veloity dispersions (top) are plotted as a funtion of an angular ra-dius; veloity loation and sale have been omputed in onentri shells with a �xednumber of objets (20), in order to have omparable statistis. Di�erent olors in the ve-loity vs. radius plots have been used to visualize the di�erent groups identi�ed on theisodensity map.For the left panels, the enter is taken at the position of the main X-ray luster (Ar-naud et al. 2000), whih roughly oinides with the baryentre of the galaxy distribution.For the plots of the entral olumn the origin is entered on the BCG position, whilein the the right panels we used the projeted oordinate along the luster main axis S2(North-West/South-East). Negative values orrespond to the South-East extremity of theluster, zero to the enter, and positive values to the North-West extent.In Fig. 10, galaxies have been irled with di�erent olors orresponding to di�erentveloity bins. Fig. 9 and Fig. 10 an then be analyzed together to understand the variationof the veloity distribution in the �eld. The galaxies belonging to the region of the \ridge"S1, entered on the baryentre position and extending perpendiularly to the main axisS2, are olor-enoded as blue open squares in Fig. 9. For this partiular region, we obtainsystematially a lower mean veloity and a higher dispersion than for the whole luster.This is partiularly apparent in Fig. 9 top and medium, right panels. This region onsistsof several lumps in projeted density map, but galaxies in the whole veloity range [70000-78000℄ km/s populate the various lumps. However, it is the large number of low veloity109
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Figure 9 { Left (from bottom to top): radial veloities of the 125 galaxies of ourspetrosopi atalogue, and veloity loation and sale of onentri shells with a �xednumber of objets (20), entered on the optial baryentre of the luster. Center: as before,but the new origin of the x-axis is the BCG position. Right: as before, but Xproj is theprojeted oordinate along the main axis of the luster (NW/SE) and the enter position isagain on the optial baryentre of the luster. Continuous lines represent the whole sampleveloity sale (top) and loation (mean and bottom). Dashed lines (bottom) indiate the[�v � �v;�v + �v℄ interval. Di�erent olors orrespond to the di�erent subgroups detetedon the isodensity map: red open squares: BCG group - blue open squares: ridgeregion - yan open squares: lump g1 - green open squares: g2 - purple opensquares: g3 - yellow open squares: g4 - green full squares: g5 - yan full squares:g6 - blak open squares: remaining objets110
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Figure 10 { In blak, galaxy iso-density ontours for B<27 and I<20; the lowest iso-density ontour orresponds to 1� level above the mean density in the �eld, the ontoursare spaed by 0.5�. The division in 3 slies has been shown. Cirles orrespond to thegalaxies in our high quality veloity dataset; di�erent olors orrespond to di�erent rangesin radial veloity: blue: vr = 69000�72000 - green: vr = 72000�73000 - yan: vr =73000�74000 - yellow: vr = 74000�75000 - red: vr = 75000�76000 purple: vr =76000�80000objets that lowers the value of loation in this region as ompared to that obtained forthe whole luster.At � 1.5 armin from the baryentre of the luster, in the North-East diretion, we�nd a ompat region of galaxies at similar veloities orresponding to the BCG region(galaxies olor-enoded as red squares in the bottom panels of Fig. 9), whih shows asigni�antly lower veloity dispersion and a slightly higher value of the mean veloity (topand medium panels of Fig. 9).A high veloity group of four galaxies (� 78500 km/s) is deteted at large radius(� 4 armin) from the baryentre of the luster (bottom panel of Fig. 9), with a gap inveloity of more than 1500 km/s as ompared to others galaxies at the same radius. Thus,these objets are likely to be unbound to the luster; they are loated in the South-Eastextremity of the luster (bottom, right panel of Fig. 9), and three of them in the regionde�ned as g2 (green open squares in Fig. 9). This latter is the result of the superimpositionalong the line of sight of these three high veloity galaxies and a onentration of objetsin the veloity range ([72000-74000℄ km/s).Several other lumps have a more homogeneous veloity omposition: g1 (yan opensquares in Fig. 9), g3 (purple open squares in Fig. 9, and g4 ( yellow open squares in111



2.4. R�esultats sur les amasFig. 9); g1 is mainly populated with galaxies in the [74000-76000℄ km/s veloity range,while the greatest part of objets in g3 have veloity in the [74000-75000℄ km/s bin. Inpartiular, as one an see omparing the �rst and �fth bins of the entral, top panels ofFig. 9, g3 has a mean veloity and veloity dispersion quite lose to the value of the BCGgroup. The North-East g4 lump also shows a mean veloity loation omparable to theBCG region, and a very small value of veloity dispersion.Unfortunately, the number of measured radial veloities within the previous mentionedsubstrutures is not always large enough to obtain meaningful dynamial informationfor eah of them; we have thus divided the luster into three regions with a numberof objets suÆient to derive stable estimators of loation and sale and to get enoughstatistis in veloity histograms without degrading too muh the binning. These regionshave been de�ned as three slies perpendiular to the main diretion of the luster (seeFig. 10). This hoie has been motivated by the following reasons: �rst of all we wish totest separately the veloity distribution within the high density ridge S1 perpendiular tothe diretion of the main luster S2, whih was shown in previous analysis to be of spei�interest. We therefore design the entral slie (2) to inlude it. We also want to investigatethe possible di�erenes in veloity distribution between the North-West and South-Eastregions suggested in Fig. 9. The southern slie (1) inludes the groups g1, g2 and g3;the northern slies (3) inludes both the BCG region as well as the northern extensionsembedding g4, g5 and g6 subgroups. In Fig. 11 the veloity distributions for eah slieare shown; the orresponding values for veloity loation and sale have been reported inTable 5.In the southern region (slie 1), the mean veloity of the main struture, obtainedwhen exluding the four high veloity galaxies, is CBI = 73886+186185 km/s, and its saleis SBI = 1117+150�86 km/s. The bimodal appearane of the main struture histogrammotivated us to try a KMM partitioning of the distribution. A very good agreementwas found (0.929 signi�ane level) for a �t by two gaussians entered respetively at73070 km/s and 75140 km/s, and with veloity dispersions of SBI = 570+89�52 km/s andSBI = 498+87�40 km/s. This indiates that in the region there is probably a mix of twokinematially distint populations in addition to the high veloity group, and reets theprevious mentioned di�erene in veloity distribution within the lumps g1 and g3 withrespet to g2.In slie 2, orresponding to the ridge region, the veloity distribution shows a very dis-persed boxy shape, with a veloity dispersion reahing the very large value of 1780+234�142 km/s,in good agreement with previous values by Maurogordato et al. 2000. In agreement withprevious results, the loation of the entral slie is the lowest one (CBI = 73625+344�350 km/s).The northern region (slie 3) shows a higher loation than the previous slies, CBI =74300+110�104 km/s, whih is omparable to the veloity of the BCG (74357�44 km/s), and alower veloity dispersion (SBI = 839+216�134 km/s). The shape of the distribution is symme-trial, although few galaxies are still present in the low veloity tail. We have addressedthe dynamis of the region immediately surrounding the BCG; this galaxy has a omplexstruture, with a series of bright knots embedded in a lower density arlike struture at24 h75�1 kp of its enter (Maurogordato et al. 1996, Maurogordato et al. 2000). We have112



2.4. R�esultats sur les amasmeasured the redshifts of the four bright knots in the arlike struture (see Table 6), sho-wing that these objets belong to the luster and are not gravitationally lensed bakgroundobjets. The entral loation in a � 240 h75�1 kp region around the BCG (ten objets withmeasured veloities inluding the BCG and its multiple nulei) is CBI = 74340+40�102 km/s.This values is very lose to the BCG radial veloity (74357�44 km/s); the veloity saleis very low, 256+82�133 km/s, and of the same order as the BCG internal veloity dispersion,368�463 km/s (Maurogordato et al. 2000) strongly suggesting it is bound to the BCG.When omparing the veloity distribution of the three slies, the northern region learlyshows a higher loation and a lower veloity dispersion than the other regions, while avery high veloity dispersion is observed within the entral ridge. These results on�rmthe trends that emerged in the veloity pro�les in Fig. 9.IV.2 Kinematial indiators of sub-lusteringOur previous analysis has learly shown the presene of sub-lustering in the proje-ted density distribution and the departure from gaussianity of the veloity distribution,indiating that the system has not yet reahed equilibrium. As a seond step, we haveperformed a more systemati searh of sub-strutures by addressing diretly orrelateddeviations in position and veloity distributions. We have applied several lassial me-thods that quantify the amount of substrutures in galaxy lusters using positions andveloities.In Table 7 we list the atual values for � (Dressler & Shetman, 1988), � (Bird, 1994),and � (West & Bothun, 1990) parameters and the signi�ane of the orresponding tests,obtained through the bootstrap tehnique and by normalizing with 1000 Monte Carlosimulations.Assuming that these tests rejet the null hypothesis if the signi�ane level is lessthan 10%, only the � test �nds evidenes of sublustering at a high on�dene level. Thisresult is further investigated by using the kinematial estimators introdued by Girardi etal. (1997), whih take into aount separately the departures of the loal mean (ÆV) anddispersion (ÆS) from the global measurements for the whole luster. Low values of loalveloity dispersion will give high values of ÆS, while ÆV will be high in ase of strongdepartures (i.e. more than one �) of the loal mean veloity with respet to the globalmean. In Fig. 12, eah galaxy is represented by a irle whose diameter is proportional toe� (top panel), eÆV (middle panel) and eÆS (bottom panel). The top panel shows severalareas with many large irles, whih indiate orrelated spatial and kinemati variations.In the middle panel, very large irles are present in the South-East region of the luster,orresponding to the group of bakground galaxies deteted in previous setions. One analso note several large irles in the ridge region, orresponding to the presene of thepreviously deteted low veloity group. Moreover, in the bottom panel, we detet threelumps in whih the veloity dispersion is e�etively low; one is in the South-East regionand orresponds to the struture identi�ed as g3 in our iso-density maps, while the seondis entered on the BCG omplex. The third lump onsists of a group of four galaxies inthe g4 region; it has suh a low loal veloity dispersion that the orresponding eÆS values113
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Subsample Galaxy nb. CBI SBI[km/s℄ [km/s℄Whole sample 125 74019+112�125 1325+145�100KMM-A 17 71127+207�199 678+88�69KMM-B 103 74249+88�90 879+61�55KMM-C 5 78416+312�184 -Non-emission line 110 74166+96�112 1087+117�88galaxiesEmission line 15 72390+727�923 2250+752�384galaxiesEarly 72 74083+121�145 1105+135�95Late 41 73402+258�278 1723+272�170Bright 9 74321+118�193 491+265�243(IAB < IAB�)Intermediate 76 74000+144�164 1331+156�150(IAB� < IAB < IAB�+2)Faint 28 73515+268�311 1635+449�232(IAB > IAB�+2)Slie 1 44 74037+233�256 1454+266�180Slie 1 without 40 73886+186�185 1117+150�86the bakground groupSlie 2 30 73625+344�350 1780+234�142Slie 3 51 74298+110�104 839+216�134Tableau 5 { Veloity distribution properties of the various subsamples of A521 galaxies114
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Figure 11 { Veloity distributions of the three slies of Fig. 10; the ontribution due todi�erent morphologial types has been shown using di�erent olors (early: red, late: blue,undetermined olor objets: blak shading). A binning of 1000 km/s has been used. Veloityloation and sale found with ROSTAT are also shown.
115
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Figure 12 { Projeted positions of the galaxies in our spetrosopi sample, representedby irles with dimensions weighted by the estimators of Dressler & Shetman 1988 (�, toppanel) and Girardi et al. 1997 (ÆV, middle panel , and ÆS, bottom panel). In the top panel,onentrations of large irles indiate a orrelated spatial and kinematial variation. Inthe middle panel, strong deviations of the loal veloity as ompared to the global one, whilein the bottom panel, a low value of the loal veloity dispersion as ompared to the meanone. Crosses orrespond to irles larger than the box (see text for details).116



2.4. R�esultats sur les amasBlob Radial Veloity(km/s) Error on Veloity(km/s)B 74340 100C 74341 80D 74325 52E 74205 106Tableau 6 { Radial veloities of the four blobs embedded in the arlike struture at24 h75�1 kp of the BCG enter. The names of the blobs refer to Maurogordato et al. 2000,Fig. 8. Indiator Value Signi�ane� 164.8 0.080� 1:91�10+27 kg 0.217� 0.183 h75�1 Mp 0.381Tableau 7 { 3-D substruture indiators for the sample of 125 objets with quality ag=1in our datasetare larger than the box size of Fig. 12. Therefore, we have represented these objets withirles of diameter equal to their ÆS parameters, and we have indiated their projetedpositions with rosses. Their radial veloities are in the range [74200-74500℄ km/s, as anlearly be seen in Fig. 9, where the four galaxies are represented by yellow squares. We alsonote that in the region of the \ridge" and in the extreme South-East region, the dimensionof the irles is the smallest, indiating in these regions the highest values of the veloitydispersion are reahed.We have also applied the algorithm developed by Serna & Gerbal (1996) whih iden-ti�es sublusters on the basis of dynamial arguments. It uses the hierarhial lusteringalgorithm to assoiate galaxies aording to their relative binding energies. Fig. 13 showsthe map in projeted oordinates visualizing the groups resulting from the substrutureanalysis at the various levels. At the �rst level, the algorithm separates the data intothe main luster G1 of 120 objets (open irles + stars) with vmean = 73835 km/s and� = 1204 km/s, and a high veloity set of 5 objets G2 (large �lled points) in the southernregion, with vmean = 78418 km/s and � = 500 km/s, previously identi�ed as KMM-C.The algorithm then splits again the main luster G1 in two omponents of very di�erentmass ratios: the main one G11 (93 objets, open irles) with a mean veloity similar tothe value obtained for G1 , but now a veloity dispersion greatly redued (� = 940 km/s),and a low mass group G12 of �ve objets at higher veloity (75730 km/s) plotted as starsin the southern region. These objets were already deteted in the analysis of slie 1, asa possible higher veloity population of the southern region. At the last level of strutureidenti�ation, the algorithm �nds out two signi�ant groups: the �rst one at North (G111),orresponding to the region surrounding the BCG galaxy (squares), at a slightly highermean veloity than the mean omponent (74290 km/s) and presenting a low value of theveloity dispersion (442 km/s), and a ompat group southern of the ridge (irles), orres-ponding to g3 in previous Sets. The energy levels of the various groups are also provided117
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G1

              G11

Figure 13 { Substruture analysis by the h-tree method: the map in projeted oordinatesis shown, with di�erent symbols orresponding to the di�erent groups identi�ed.(not displayed): the deepest energy levels at the bottom of the energy well orrespondsto the BCG omplex. The lower level is oupied by the BCG itself assoiated to blobA, joining with the three other blobs C, D and E (see Table 6) at a slightly higher level.Assoiating to the BCG omplex various galaxy pairs at low energy levels results into abound entral group around the BCG galaxy. It is interesting to note that the BCG groupand g3 are deteted both by the dynamial estimator of Girardi et al. 1997, and by thehtree algorithm.IV.3 Dynamis of the groupsAs seen before, several groups are revealed from the sub-struture analysis. We havethen performed the gravitational bound hek as in the two-body problem (Beers, Gellerand Huhra 1982): 118



2.4. R�esultats sur les amasgroup vmean � Mvir Ngal[km/s℄ [km/s℄ (1015M�)main 74018 1386 1.96 125G1 73835 1204 1.64 120G2 78418 504 0.2 5G11 73965 930 1.1 93G12 75730 121 0.006 5G111 74290 442 0.045 12G112 74068 574 0.063 7Tableau 8 { Properties of the signi�ant groups from the htree analysisVr2Rp � 2 G M sin2� os�; (1)where Vr is the relative line-of-sight veloity of the two onsidered lumps, Rp is theprojeted separation of the lump enters, � is the projeted angle measured from the skyplane, and M is the total mass of the system.In a �rst step, we have applied it to the groups G1 and G2 previously de�ned by the h-tree method. The result is displayed in Fig. 14, whih shows that the system is unbound fornearly all values of the projetion angle �. We have then eliminated the group G2 from theanalysis as a bakground system of galaxies, and tested if the group G111 (orrespondingto the system surrounding the BCG) and the group G112 (orresponding to g3) are boundto the remaining luster. We onsidered eah time a two-body problem, with one systembeing the tested group, and the other the remaining luster. It results that the groupsG111 and G112 are bound to the luster for nearly all values of the projetion angle � (4to 90 degrees).V Variation of dynamial properties with olor and luminosityIn this Set. we use the olor information to de�ne early and late type galaxy sub-samples, using the result that the bulk of early-type galaxies in all rih lusters usually liealong a linear olor-magnitude relation. This so alled \red sequene" has been interpretedas a lear indiation that all rih lusters ontain a ore population of passively, evolvingelliptial galaxies, oeval and formed at high redshift (Ellis et al. 1997, Kodama et al.1999, Gladders et al. 1998). In Fig. 15 the (B-I) versus I olor-magnitude diagram (CMD)is shown for the objets in a �eld of 15�15 armin2 (�3:25�3:25 h75�2 Mp2) entered onthe optial baryentre of the luster.Due to the fat that we have no magnitude information for 12 of the 125 objets ofA521, our veloity/magnitude atalogue is made up of 113 galaxies.The red sequene of the luster has been haraterized (slope, interept and width) byonsidering galaxies in a smaller �eld (6:8�6:8 armin2, �1:5�1:5 h75�2Mp2) in order toredue the higher ontamination in periphery by �eld objets. We have used an algorithm oflinear regression plus an iterated 3� lip, following and re�ning the method of Gladders et119
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Figure 14 { Boundary between the bound and unbound orbits for the main luster G1and the high veloity system G2. The domain left of the urve orresponds to bound orbits,while the right part to unbound ones. The vertial line orresponds to the veloity di�erenebetween the mean loation of the two groups. The orresponding 68% on�dene region isshown with the ross-hathing.al. (1998) (detailed in Ferrari et al. in prep.). The red sequene an then be desribed bythe linear equation (B� I)AB = �0:033IAB + 3:273 with a width of 0.183 (see Fig. 15).Galaxies with measured redshift that lie within the identi�ed red sequene and the threereddest objets of the luster in the olor-magnitude diagram have been lassi�ed as earlytype objets, while the galaxies with bluer olors on this diagram have been assumed toorrespond to later types.We have analyzed the galaxy veloity distribution of our sample as a funtion of thisapproximate early/late lassi�ation; histograms of veloity and distribution in projetedoordinates of these objets are displayed in Fig. 16. Veloity loations and sales of thetwo subsamples alulated using the biweight tehnique are shown in Table 5.We �nd signi�antly di�erent veloity dispersions for the two samples, with an extre-mely high value for the late type sub-sample, while quite lose to the value of the mainluster omponent (KMM-B) for the early type one.A trend in loation is also deteted, with the late type objets loated at a lowerveloity as ompared to the early type sample. A Kolmogorov-Smirnov test rejets thehypothesis that the two veloity datasets are drawn from the same parent populationwith a signi�ane level of �5.5% (see table 10). The distribution in projeted oordinatesis also very di�erent for the two samples (Fig. 16, right panels). Most of the early typegalaxies are aligned with the S2 axis and populate the region of the BCG and the groups,120
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Figure 15 { The olor-magnitude diagram (B-I) vs. I for all the galaxies in a15�15 armin2 area ontaining the ore of the luster. The objets represented with airle have spetrosopi redshift and belong to the luster. The solid straight line is thelinear best-�t found for the red sequene of the elliptial galaxies of the luster, while thedashed line represents the \boundary" between early and late type objets on the CMD.
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Figure 16 { Top: Veloity distribution with a binning of 800 km/s (left) and projetedoordinates (right) of early type galaxies. Bottom: as before, but for the late type subsample.121



2.4. R�esultats sur les amaswith some sparse objets in the outskirts, whereas the galaxies of the late type sample aremainly loated along the S1 �lament and in the external regions of the luster, with veryfew objets in the South. This is on�rmed by the veloity histograms plotted in Fig. 11for eah slie of Fig. 10, where the ounts in veloity bins are enoded with a di�erent olorfor eah morphologial type (blue for late, red for early). The region of the ridge (slie 2)is the rihest in late type objets (� 50% versus � 28% for slies 1 and 3), in partiularin the low veloity tail.We have then investigated if this strong morphologial segregation ould be relatedat least partially to a luminosity segregation. Using the previous lassi�ation, we haveonverted apparent magnitudes to absolute ones, assuming k and e-orretions for E and Samodels given by Poggianti (1997). We have then divided the atalogue in three subsamplesin absolute magnitudes, orresponding to IAB�IAB�, IAB� < IAB < IAB�+2, IAB�IAB�+2(with IAB� = �22:7, derived using the i0� value in Goto et al. 2002 and following theindiation of Fukugita et al. 1995 for transforming i' in IAB), in order to test if the spatialand veloity distribution di�ers for various luminosity lasses within the luster. In table 5we report the results for eah sub-sample.In Fig. 17, we display the projeted distributions and the veloity histograms for thethree tested subsamples. As a �rst evidene, the veloity dispersion inreases drastiallyfrom brightest to faintest objets, with more than a fator two between the value obtainedfor the IAB�IAB� sample towards the IAB�IAB� + 2 one. There is also some indiation ofshift in loation, as the brightest sub-sample is haraterized by a mean veloity �700 km/shigher than the fainter ones.The brightest galaxies lie only on the main axis of the luster (S2), while the faintestones are preferentially loated along S1 with some galaxies in the outskirts. We have thentested for orrelations between the pseudo-spetral type and luminosity lass distributions.The late type subsample and the faint one have extremely similar distributions both inveloity and in projeted positions; in both ases, a K-S test indiates that they are drawnfrom the same distribution funtion with high signi�ane levels (more than 99% and 94%,Table 10). On the other side, both the veloity and the projeted position distributionsof the early type and of the intermediately luminous objets are drawn from the sameparent population with a signi�ane level of more than 97%, while the early type and thebrightest galaxies have signi�ane levels higher than 80%.We have also analyzed separately the population of emission lines (15 objets) versusnon emission lines galaxies (110 objets) (Fig. 18). When exluding emission lines galaxies,the loation remains omparable but the veloity dispersion is notably smaller than that ofthe whole sample (Table 5). As shown by the histogram in Fig. 18, the veloity distributionof emission lines galaxies onsists of a major onentration at low veloity (around 70000km/s) and several isolated objets spanning the whole range of the luster. Consideringthese objets together with the non-emission lines objets results in strongly enhaningthe global veloity dispersion. 122
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Figure 17 { Spatial and veloity (with a binning of 800 km/s) distribution for the threeIAB magnitude subsamples of A521 galaxies. Top: IAB�-22.7 - Middle: -22.7< IAB <-20.7- Bottom: IAB�-20.7 123



2.4. R�esultats sur les amas Slie 1 Slie 2 Slie 3Slie 1 { 37.4 27.1Slie 2 { { 12.3Tableau 9 { Signi�anes (%) given by the Kolmogorov-Smirnov Test for the veloitydistributions of the three slies of Fig. 10VI Disussion and ConlusionsThe veloity distribution of Abell 521 is de�nitively very omplex. The large value ofthe veloity dispersion (� 1325 km/s) of our whole spetrosopial sample of 125 galaxieslearly results from the mixture of several omponents. The main features of the veloitydistribution are summarized hereafter:i) a high veloity tail in the veloity distribution is revealed by a KMM partition. Fromthe analysis of the projeted positions and of the veloity/radius diagram, these objets arefound to lie in the South-East region at about 870 h75�1 kp from the X-ray main enterof the luster, and to have veloities higher than 1500 km/s as ompared to the otherobjets at the same radius. The two-body riteria shows that the probability that thissystem is not bound to the main omponent of the luster is quite high. These objets areprobably �eld galaxies or a loose bakground group. When exluding these galaxies, themean loation remains unhanged (� 74000 km/s), but the sale redues slightly (� 1200km/s).ii) The veloity distribution in the high density entral ridge shows a veloity loa-tion systematially lower than for the whole luster, and a very high veloity dispersion(1780+234�142 km/s). Moreover the ratio of late/early type objets are higher than in the otherslies (0.95 versus 0.46 in slie 1, and 0.48 in slie 3). This region is also partiularly rih inemission-line galaxies, as it ontains one third of the emission line objets deteted in thewhole sample. The late type, emission-line objets oinide with the low veloity tail of thedistribution (v<72000 km/s, Figs. 11 and 18). Therefore, we are witnessing a very unusualon�guration in the ore of the luster: a �lamentary struture of � 1 h75�1 Mp, withgalaxies showing a very broad veloity dispersion with an exess of low veloity objets,olors typially bluer than the mean, and the presene of several emission line galaxies.iii) Various groups lie along the main NW/SE axis of the luster. First, the regioninluding the omplex around the BCG (� 240 h75�1 kp) appears as a strongly boundsystem with a very low veloity dispersion (� 250 km/s) typial of a group and a loationhigher than the whole luster(� 74340 km/s). Other groups with omparable values ofloation are observed: g4 at the NE extent and the southern group g3. The other groups124



2.4. R�esultats sur les amas
Signi�anes (%)for veloity distributionsEarly Late Bright Interm. FaintEarly { 5.7 81.8 97.9 22.2Late { { 34.8 30.7 99.7Bright { { { 58.7 20.4Interm. { { { { 56.1Signi�anes (%)for projeted position distributionsEarly Late Bright Interm. FaintEarly { 47.4 87.2 99.9 69.8Late { { 77.0 92.6 94.2Bright { { { 77.0 64.3Interm. { { { { 35.6Tableau 10 { Signi�anes given by the Kolmogorov-Smirnov Test for the veloity (top)and spatial (bottom) distributions of the various deteted sub-samples125
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Figure 18 { Left: Veloity distribution (with a binning of 500 km/s) for galaxies with(white) and without (shading) emission lines. Right: Projeted oordinates of the emissionline galaxies. Solid squares: vr = 69000�72000 - Open squares: vr = 72000�73000 -Solid irles: vr = 74000�75000 - Stars: vr = 75000�76000 - Triangles: vr =76000�80000. On the eletroni version of the artile, olors of the symbols have the samemeaning as in Fig. 10.are less well-sampled, so the following results have to be taken with aution. The northerngroup g6 shows a slightly lower loation, while at South, g1 seems to belong to a higherveloity omplex, and g2 result of superposition e�ets.From these results, we an re�ne the senario of formation of the luster. The northernregion is haraterized by a lower veloity dispersion and a slightly higher loation; it hostsa group dynamially bound to the BCG; it is learly assoiated to the ompat group in X-ray, whih is probably falling on the main luster (Arnaud et al. 2000). The small di�erenein the mean veloity of the northern region as ompared to the whole luster (� 250 km/sin the rest-frame of the luster) suggests that the merging ours partly in the plane of thesky, along the North-West/South East diretion S2. This diretion emerges as the mainaxis of the ongoing merging event. Most of the deteted lumps are aligned along thisdiretion. Moreover, the early type objets as well as the brightest ones (L> L�) followthe general NW/SE skeleton of the luster.However, our senario has also to reprodue the peuliar features that appear in theentral region of the luster, in partiular its high veloity dispersion, its lower loation,and its �lamentary NE/SW struture. The high veloity dispersion is mostly due to thepresene of the low veloity omponent deteted by both the KMM partition and theveloity pro�les. It ould onsist of a foreground group urrently interating with themain luster. It is separated in radial veloity spae by � 3000 km/s from the main126



2.4. R�esultats sur les amasluster omponent. This high veloity bulk ow ould result from a reent merger with asigni�ant omponent along the line of sight diretion. Suh high-speed enounters an bedeteted in merging lusters, as shown for instane in the ase of Cl0024+1654 (Czoskeet al. 2002). The high density ridge S1 would then be the projetion of the merging axisalong the plane of the sky. The large fration of late type and star-forming objets alongS1, oinident with the objets of the low veloity partition KMM-A, orroborates thishypothesis. In fat, a strong ompression of the gas perpendiularly to the axis of themerger between the two omponents is expeted during the merging event, whih ouldtrigger star formation in this region (Caldwell et al. 1993, Caldwell & Rose 1997, Bekki1999). Moreover, the brightest galaxy in the eastern side of the ridge shows the sameorientation as S1, and a veloity of � 72000 km/s. This objet ould in fat be the originalbrightest galaxy of the group whih has ollided the main luster.These results imply that Abell 521 is the outome of multiple merger proesses atvarious stages. A denser sampling in veloity of the various groups, ombined with awider angular overage are planned in order to understand the large-sale dynamis ofthis partiular luster. AknowledgementsWe warmly thank Monique Arnaud for intensive disussions, for her areful readingof the manusript and her omments whih greatly improved the presentation of results.We are very grateful to E.Slezak and D.Neumann for performing one run of spetrosopyat ESO in 1999, leading to part of these data. We thank Antonaldo Diaferio and SandroBardelli for fruitful disussion on the dynamis of lusters. Finally, we thank the referee,Alan Dressler, for his useful omments whih helped us to improve and strengthen the pa-per. This work has been partially supported by the \Programme National de Cosmologie",by the Italian Spae Ageny grants ASI-I-R-105-00 and ASI-I-R-037-01, and by the Ita-lian Ministery (MIUR) grant COFIN2001 \Clusters and groups of galaxies: the interplaybetween dark and baryoni matter". Bibliography- Arnaud, M., Maurogordato, S., Slezak, E., & Rho, J., 2000, A&A, 355, 461- Ashman, K.M., Bird, C.M., & Zepf, S., 1994, AJ, 108, 2348- Bardelli, S., Pisani, A., Ramella, M., Zua, E., & Zamorani, G., 1998, MNRAS, 300,589- Beers, T. C., Gebhardt, K., Forman, W., Huhra, J. P., & Jones, C., 1991, AJ, 102,1581- Beers, T. C., Flynn, K., & Gebhardt, K., 1990, AJ, 100, 32- Beers, T. C., Geller, M. J., & Huhra, J. P., 1982, ApJ, 257, 23- Bekki, K., 1999, ApJ, 510, L15- Berrington, R.C., Lugger, P.& M., Cohn, H. N., 2002, AJ, 123, 2261127
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2.4. R�esultats sur les amas2.4.3 Les observations Chandra d'Abell 521En 2000, A521 a �et�e observ�e pendant 40 kse ave le spetro-imageur ACIS du satelliteChandra. La r�edution des donn�ees a ensuite �et�e e�etu�ee ave les logiiels \CIAO" et \xs-pe" en ollaboration ave M. Arnaud (CEA/Sap, Salay) et S. Ettori (ESO). Une imagede l'�emission di�use des 7�7 armin2 entraux de l'amas r�esultant de es observationsest pr�esent�ee dans la �gure 2.19. Elle orrespond �a la somme des observations ACIS I etACIS S dans la bande d'�energie 0.5-4.5 keV. L'image a �et�e soustraite du fond, divis�ee parla arte d'exposition et en�n �ltr�ee par une transformation en ondelettes ave un niveauminimum de d�etetion de 3.7�.
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Figure 2.19 { Image de l'�emission di�use dans les � 7�7 armin2 entraux d'A521obtenue �a partir des observations Chandra/ACIS de et amas. L'image est le r�esultat de lasomme des images ACIS I et ACIS S dans la bande d'�energie 0.5-4.5 keV. Un �ltrage partransformation en ondelettes a �et�e e�etu�e. Les iso-ontours d'�emission ont �et�e superpos�es.Les prinipales sous-strutures d�etet�ees dans la distribution du gaz ont �et�e indiqu�eesdans la �gure 2.20 par des erles et des ellipses. Le panneau de droite montre que le groupe\D" est entr�e sur la galaxie la plus brillante de l'amas (BCG), le groupe \BN" sur unobjet que les observations de spetrosopie optique ont r�ev�el�e être une �etoile. La positiondu pi d'�emission de l'amas prinipal est montr�e par un \X". Les deux droites noiresindiquent respetivement a) l'axe le long duquel les pis d'�emission X de l'amas prinipalet du groupe autour de la BCG sont align�es (SX1), et b) sa perpendiulaire (SX2). La ligneblanhe du panneau de droite orrespond �a l'axe prinipal de la distribution des galaxies.130
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Figure 2.20 { Les prinipales sous-strutures dans la distribution du gaz d'A521 ont�et�e indiqu�ees ave des erles et des ellipses sur l'image de l'�emission di�use de l'amasobtenue �a partir des observations Chandra/ACIS (�a gauhe) et sur l'image optique enbande I obtenue au CFHT (�a droite). Les images ouvrent les 5�5 armin2 entraux del'amas.La struture en temp�erature du gaz dans l'amas a �et�e �etablie �a partir du alul d'unearte de duret�e, obtenue par le rapport entre les images �a haute (2-8 keV) et �a basse�energie (0.5-2 keV). Comme pr�e�edemment, les images utilis�ees orrespondent �a la sommedes observations ACIS I et ACIS S, soustraite du fond et divis�ee par la arte d'exposition.La arte de duret�e a �et�e onvertie en une arte en temp�erature en utilisant le fateur deonversion th�eorique pour un mod�ele d'�emission de plasma \MEKAL", et elle a ensuite�et�e onvolu�ee par la r�eponse instrumentale. Le r�esultat de es op�erations est montr�e dansla �gure 2.21.Les �gures 2.20 et 2.21 montrent que, dans la partie septentrionale de l'amas, le MIA estarat�eris�e par une forte pr�esene de sous-strutures aussi bien au niveau de sa brillanede surfae que de sa arte en temp�erature. Quatre r�egions ont partiuli�erement susit�enotre int�erêt:- La sous-struture \D" entr�ee sur la BCG est arat�eris�ee par une temp�eratureinf�erieure �a elle des r�egions environnantes. La omparaison des �gures 2.20 et 2.21montre que ette sous-struture orrespond au groupe de galaxies dynamiquementli�ees d�etet�e en optique autour de la BCG (voir paragraphe 2.4.2). La pr�esene degaz froid (T'6 keV) on�rmerait qu'il s'agit d'un groupe de galaxies dynamiquementind�ependant du reste du syst�eme et en phase de pr�e-fusion ave l'amas prinipal.- La r�egion la plus haude de l'amas (T� 10keV) s'allonge en diretion est-ouest ettraverse le baryentre d'�emission X de l'amas. Sa temp�erature tr�es �elev�ee pourraitêtre due �a la ompression du gaz due �a la hute du groupe li�e �a la BCG vers l'amasprinipal.- La sous-struture \W" orrespond lairement �a un groupe de galaxies (panneau�a droite de la �gure 2.20). Les objets les plus brillants sont au même redshift que131
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2.4. R�esultats sur les amassion en ours. Des observations de spetrosopie optique plus approfondies pourraient en�elairir les points inompris �emergeant de ette analyse.2.4.4 Les observations d'A521 au VLAEn ollaboration ave L. Feretti et G. Giovannini de l'Institut de Radio-Astronomie(IRA) de Bologne, nous avons observ�e Abell 521 ave le \Very Large Array (VLA)" enmai et septembre 2002. Le VLA est un interf�erom�etre �a synth�ese d'ouverture bas�ee surla rotation terrestre. Il est onstitu�e de 27 antennes mobiles dispos�ees en forme de \Y".Ces antennes sont pla�ees sur des rails d'une vingtaine de kilom�etres de long haun etelles peuvent être d�epla�ees jusqu'�a former quatre on�gurations qui di��erent l'une del'autre par la distane entre les antennes. La on�guration A est la plus �etendue, aveune s�eparation maximale entre les antennes de 36 km. Cette valeur desend �a 10, 3.6 et1 km pour les on�gurations B, C et D respetivement. Le faiseau (beam) du VLA estpresque irulaire, e qui signi�e que l'instrument a un pouvoir de r�esolution onstantdans toutes les diretions. Pour que le faiseau reste irulaire, les soures plus au sudd'environ Æ = �10Æ ou plus au nord d'environ 80Æ sont observ�ees ave des on�gurationshybrides des antennes (BnA, CnB, DnC). La on�guration BnA, par exemple, orrespond�a la on�guration B sauf pour le bras au nord du t�elesope, o�u les antennes sont pla�eesomme dans le as de la on�guration A. Le radio-t�elesope hange de on�guration unefois tous les quatre mois. Plus la distane entre les antennes est �etendue, plus la r�esolutionangulaire et la sensibilit�e du t�elesope sont, respetivement, �elev�ee et basse. La d�etetion deradio-galaxies brillantes sera don favoris�ee par des observations ave de grandes distanesentre les antennes, tandis que des distanes plus basses favorisent la d�etetion des radiosoures di�uses et �etendues, omme les halos et les reliques radio.Nos observations d'A521 ave le VLA ont �et�e motiv�ees par le fait que les donn�ees du\NRAO VLA Sky Survey (NVSS)" r�ev�elent la pr�esene de plusieurs soures d'�emissionradio, dont une possible relique, dans les 15�20 armin2 entraux de et amas (panneaude droite dans la �gure 2.22). La r�esolution et la sensibilit�e du NVSS ne sont ependant passuÆsantes pour une �etude radio d�etaill�ee de et amas. Une r�esolution angulaire d'environ4 arse est n�eessaire pour obtenir des informations sur les radio-galaxies individuelles del'amas. Pour ela, nous avons observ�e le hamp entral d'A521 �a 1.4 GHz ave le VLA enon�guration BnA (la d�elinaison d'A521 est d'environ �10:3Æ) pendant 12 heures. Uner�esolution angulaire inf�erieure et une sensibilit�e plus �elev�ee �etant par ontre n�eessairespour d�eteter d'�eventuelles soures �etendues et di�uses, A521 a �et�e aussi observ�e �a la mêmefr�equene pendant 6 heures ave le VLA en on�guration CnB.Pendant les observations, les donn�ees de haque ouple d'antennes sont ombin�eespour former des franges d'interf�erene. La struture de es franges et la fa�on dont elleshangent ave le temps pendant la rotation terrestre re�etent la struture de la soure radioobserv�ee. Les artes d'�emission radio de ette soure sont don reonstruites en appliquantla transform�ee de Fourier aux franges d'interf�erene d�etet�ees par le t�elesope. Cei �etantle prinipe de base pour la r�edution des donn�ees radio, di��erentes op�erations doivent êtree�etu�ees pour obtenir une arte d'�emission radio de la soure observ�ee (alibration en133
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Figure 2.22 { �A droite: Les ontours d'�emission radio d�eriv�es du NVSS ont �et�e super-pos�es �a l'image profonde en bande I des 15�20 armin2 entraux d'A521. La possible reliqueradio est la soure �etendue dans la r�egion sud-est de l'amas. Les niveaux des ontours sont:20, 21=2, 21, 23=2, 22, 25=2, 23 mJy/beam. �A gauhe: arte d'�emission radio d'A521 obtenu�a partir des observations ave le VLA en on�guration CnB. Les ontours orrespondent�a -0.075, 0.075, 0.150, 0.200, 0.400, 0.800, 1, 2, 4, 8, 32 mJy/beam. Dans le panneauen haut �a gauhe, les ontours d'�emission radio de la soure WAT, obtenus des observa-tions �a plus haute r�esolution angulaire, ont �et�e superpos�es �a l'image optique de la galaxieassoi�ee.ux et en polarisation, extration des artes d'�emission par le alul de la transform�ee deFourier des visibilit�es de franges mesur�ees, op�erations de lean & restore, autoalibration�nale). Toutes es op�erations ont �et�e e�etu�ees sur les observations d'A521 ave le logiielAIPS.Une analyse pour le moment purement qualitative des premi�eres artes d'�emission134



2.4. R�esultats sur les amasradio a r�ev�el�e la pr�esene de deux soures partiuli�erement int�eressantes, visualis�ees sur lepanneau de gauhe de la �gure 2.22:- une soure WAT (voir paragraphe 1.6.2), assoi�ee �a une galaxie dont le redshift estinonnu, mais qui se trouve dans la s�equene rouge du diagramme ouleur-magnitudede l'amas. Cet objet est loalis�e au nord de la struture prinipale de l'amas, dansle groupe B de �gure 2.23. L'hypoth�ese que ette sous-struture soit en hute versle orps prinipal de l'amas, formul�ee dans le paragraphe 2.5.2, expliquerait la our-bure des jets de la soure WAT observ�ee. En aord ave les onlusions du para-graphe 1.6.2, l'origine de ette morphologie radio partiuli�ere serait le mouvementrelatif entre la radio-galaxie et le MIA dû au proessus de fusion;- une probable relique radio loalis�ee dans la r�egion sud-est de l'amas. La pr�esene deette relique pourrait être attribu�ee aux ph�enom�enes de fusion entre di��erentes sous-strutures en ours dans A521. Une analyse tr�es �ne des propri�et�e du MIA dans lar�egion environnante de la relique radio, possible grâe �a la haute r�esolution spatialeet spetrale de Chandra et XMM, pourrait nous aider �a omprendre l'origine de ettesoure radio. Malheureusement, auune observation ave XMM n'est disponible pourle moment dans ette r�egion et nos observations Chandra ne ouvrent pas la r�egionm�eridionale de l'amas.Une analyse plus pr�eise et d�etaill�ee de es observations est pr�evue. Nos buts prinipauxsont les suivants:- d�eriver la fontion de luminosit�e radio des galaxies d'A521 pour �etudier l'e�et duproessus de fusion sur l'�emission radio des membres de et amas en oalesene;- analyser la struture et les dimensions des radio-galaxies de l'amas, pour obtenirdes informations sur la relation existante entre leurs dimensions et leurs puissanesradio, et pour analyser leurs interations ave le MIA;- une premi�ere analyse montre que la relique radio d�etet�ee n'est pas polaris�ee, ontrai-rement �a la plupart des reliques observ�ees dans les autres amas. Une �etude plusd�etaill�ee de ette soure est don indispensable pour en omprendre la nature etl'origine.2.4.5 A3921: r�esum�e de l'artile en ours de pr�eparationDans l'artile suivant, l'analyse dynamique des � 1:8�1:2 Mp2 entraux de l'amasde galaxies A3921 (z=0.094) est pr�esent�ee. Cette �etude a �et�e e�etu�ee grâe �a de nouvellesdonn�ees optiques de spetrosopie multi-objets (EFOSC2�3.6m-ESO) et de photom�etriemulti-bandes (WFI�2.2m-ESO).Les artes d'iso-densit�e de la distribution projet�ee des galaxies ont r�ev�el�e la pr�esenede deux sous-amas pro�eminents: un amas prinipal (A), dans lequel est loalis�ee la galaxiedominante de l'amas, et un groupe en diretion Nord/Ouest (B), entr�e sur la deuxi�emegalaxie la plus brillante du syst�eme.Une morphologie bimodale a �et�e d�etet�ee aussi par l'�etude des observations X d'A3921[25, 26℄. L'analyse des donn�ees XMM montre la pr�esene d'un amas prinipal et d'une135



2.4. R�esultats sur les amassous-struture ave une morphologie irr�eguli�ere en diretion Nord/Ouest. La arte entemp�erature de l'amas est arat�eris�ee par la pr�esene d'une r�egion de gaz haud entreles deux sous-amas, qui se d�eveloppe en diretion parall�ele �a la ligne joignant les entresdes deux omposantes. La omparaison de la arte en temp�erature observ�ee ave les si-mulations de Riker & Sarazin (2001) [244℄ sugg�ere que les deux sous-amas prinipauxd'A3921 sont dans la phase entrale d'une ollision hors-axe.L'analyse de la distribution des vitesses des galaxies de l'amas et de es deux sous-strutures s�epar�ement sugg�ere que le proessus de fusion a lieu presque sur le plan duiel. Les ontraintes sur le proessus de oalesene obtenues �a partir des observations Xet de la distribution des vitesses de l'amas ont permis d'appliquer le mod�ele dynamique�a deux orps. Les r�esultats de ette analyse montrent que le groupe B est en train detraverser tangentiellement l'amas prinipal A le long d'une diretion Sud-Ouest/Nord-Est,la ollision entre les deux sous-strutures ayant eu lieu il y a �0.25 Gyr.L'analyse pr�eliminaire des propri�et�es spetrales des membres de l'amas sugg�ere quela ollision entre les deux sous-strutures a augment�e le taux de formation stellaire desgalaxies loalis�ees dans la r�egion de ompression du MIA. Pour omprendre �a fond lerôle du proessus de fusion sur le taux de formation d'�etoiles des galaxies d'A3921, un�etude atuellement en ours vise �a a) analyser la distribution des propri�et�es spetraleset des ouleurs des galaxies en fontion de leur position dans l'amas, et b) omparer lepourentage d'objets d'A3921 ave formation stellaire r�eente au pourentage observ�eedans d'autres amas en �etat des dynamique di��erents.

136



2.4. R�esultats sur les amas2.4.6 Artile: Optial analysis of the merging luster Abell 3921C. Ferrari, C. Benoist, S. Maurogordato, E. Slezak, & Vandame, B.To be submitted to Astronomy & AstrophysisAbstratWe present the analysis and results of a new spetrosopi and photometri surveyof the entral � 1:8�1:2 Mp2 region of the galaxy luster Abell 3921, at z=0.094.We detet the presene of two dominant lumps of galaxies with a mass ratio of 1:2{1:2.5: a main luster hosting the brightest luster galaxy (BCG), and a North-West group,entered on the seond brightest luster objet. Solving for the two-body dynamial model,and with additional onstraints from the analysis of a) the luster veloity distribution,and b) its X-ray surfae brightness and gas temperature map (Belsole et al. 2002), we�nd that the NW subluster is tangentially traversing the main luster along a South-West/North-East diretion, and that ollision took plae � 0.25 Gyr ago. The o�-axismerger geometry has prevented total assimilation of the NW group in the main luster,and it has not substantially a�eted the internal dynamis of these two omponents. Theanalysis of stellar populations in luster members reveals that the merger event triggeredstar formation in those galaxies loated in the ollision region.I IntrodutionIn the standard osmologial senario of hierarhial struture formation, bound ob-jets form from the ollapse of initial density utuations that grow under the inueneof gravity through merging of smaller strutures that have formed before. As optial andX-ray studies reveal that lusters of galaxies are still forming at the present epoh (e.g.Jones & Forman 1992, West et al. 1995, Donnelly et al. 2001), merging lusters providesa unique tool to test or analyze the physis of struture formation and evolution.Major luster{luster ollisions are the most energeti events that have ourred in theUniverse sine the Big Bang, as they release total energies up to 3 � 1064 erg (Sarazin2003), and their e�ets on all luster omponents are far from being fully understood.The intra-luster gas experienes ompression, rarefation and shok waves (Shindler &M�uller 1993), old fronts (Markevith et al. 2000). On the other way, luster membersveloity distribution an inrease up to a fator of two during the merger event (Shindlerand B�ohringer 1993). While the e�ets on the intra-luster medium and on luster internaldynamis have been analyzed in some details, the e�ets on the galaxies are not lear atall. Sub-luster ollisions an have two e�ets on the star formation rate of galaxies. Theinreasing external pressure following the infall of galaxies into the dense intra-luster gasmay trigger star formation (Evrard 1991), while gas stripping in galaxies due to ram-pressure exerted by the ICM ould weaken the starburst phenomenon during luster{luster ollision (Fujita et al. 1999). So far it is not lear whih one of these ompeting137



2.4. R�esultats sur les amase�ets is the dominant one, sine results in favor both of the �rst hypothesis (e.g. Abrahamet al. 1996, Wang, Ulmer & Lavery 1997, Dressler et al. 1999, Moss & Whittle 2000, Floreset al. 2000, Gavazzi et al. 2003) and of the seond one (e.g. Tomita et al. 1996, Balogh etal. 1997, 1998, Baldi, Bardelli & Zua 2001) have been obtained.Combined optial and X-ray studies have been partiularly suessful in revealingthe omplex dynamis of merging lusters (e.g. Davis et al. 1995, Lemonon et al. 1997,Roettiger et al. 1998, Durret et al. 1998, Arnaud et al. 2000, Ferrari et al. 2003). In thispaper we will onentrate on the optial analysis of the merging luster Abell 3921, andour results will be ompared to previous onlusions obtained from the X-ray analysis ofBelsole et al. 2002.Abell 3921 is a R=2, BM II Abell luster at z=0.094. Previous ROSAT and Gingaobservations revealed the presene of a main luster and a substruture with a very per-turbed morphology, interpreted as falling onto the main omponent (Arnaud et al. 1996).Following XMM-Newton/EPIC observations (Sauvageot et al. 2000/2001) on�rm the pre-sene of a two omponent struture. In order to take into aount the ellipsoidal shape ofthe main luster omponent, XMM data have been suessfully �tted with a 2D-� model,masking the entral region and the entire substruture to the NW (Belsole et al. 2002).The 2D-� model has then been subtrated from the original image, leading to a large andirregular residual substruture in the North-West side of the luster. The temperature mapof the luster shows a hotter region (at 5.8�0.3 keV, while the surrounding temperatureis at 4.3�0.25 keV) between the enter of the main luster and the enter of the NWresidual. This region of hot gas has an extension parallel to the line joining the enters ofthe two luster omponents (Belsole et al. 2002). These results imply that the luster isundergoing a subluster ollision event. This motivated new optial observations in orderto better haraterize the merger senario of this omplex luster. In this paper, we ana-lyze the spetrosopi and photometri galaxy atalogues of the entral � 1:8�1:2 Mp2region of the luster, with new data of multi-objet spetrosopy (221 new spetra) andVRI-bands imaging, obtained with EFOSC2 at the 3.6m ESO telesope and with WFIat the 2.2m ESO telesope respetively. Setion II briey desribes the observations, thedata proessing tehnique and the ompleteness level ahieved by the new spetrosopisample. In Setion III we perform a kinematial analysis of the luster, by analyzing indetail its veloity distribution. In Setion IV the luster substrutures are identi�ed on theiso-density maps of the galaxy projeted distribution, ant the internal dynamis of the twomain luster omponents is analyzed. Their masses are estimated and we solve the two-body problem for these two systems in Setion V. The analysis of olor and emission-linedistributions are analyzed in Setion VI, and results and their interpretation are summa-rized in the �nal Setion VII. All numbers are expressed as a funtion of h75, the Hubbleonstant in units of 75 km/s/Mp. We have used the �CDM model with 
m = 0:3 and
� = 0:7, then 1 armin orresponds to �0.097 h75�1 Mp in the following.138



2.4. R�esultats sur les amasII The dataII.1 SpetrosopyIn this paper we present the results of the analysis of new spetrosopi data obtai-ned through two sessions of observations at the ESO 3.6 m telesope (2 nights in Sep-tember 2001, 2 nights in Otober 2002). We used the ESO Faint Objet and Camera(EFOSC2) with grism#03 and a punhing head of 1.35", obtaining a spetral resolutionof FWHM�7.5 �A over the wavelength range 3050-6100 �A. For eah frame we made at leasttwo siene exposures, in order to eliminate osmi rays, with an integrated exposure timeof 5400 s for brighter objets (R<18) and of 7200 s for fainter ones (R<19).We made standard spetrosopi redution using our automated pakage for multi{objet spetrosopy based on the task \apall" in IRAF 10. Spetra have been wavelengthalibrated using the Helium{Argon lamp spetra taken after eah siene exposure. Wedetermined redshifts through the ross{orrelation tehnique (Tonry & Davis, 1981) im-plemented in the task \xsao" of the RVSAO pakage; spetra of late{type stars have beenused as radial veloity standards.In Table 1 (available in the eletroni version of the paper) we list the results of ourspetrosopi observations in the following way: Col. 1: identi�ation number of eah targetgalaxy; Cols. 2 and 3: right asension and delination (J2000.0) of the target galaxy; Cols. 4and 5: best estimate of the helioentri redshift (expressed as z) and assoiated error fromthe ross-orrelation tehnique (those values have been set to \-2" if the objet is a star andto \-1" if we have no redshift information); Col. 6: run of observations; Col. 7: a quality agfor the redshift determination: 1=good determination (R � 3), 2=unertain determination,3=very poor determination, 4=failed spetra, Cols. 8 and 9: the measured equivalentwidth (positive or negative in the ase of absorption or emission features respetively) for[OII℄�3727 and HÆ (�=4101 �A) lines.A total of 221 new spetra have been obtained, among whih 49 are stars, 95 aregalaxies with a very good redshift determination and 77 are spetra with the R parameterof Tonry & Davis <3.In the following analysis, we have onsidered also the 40 redshifts measured in the regionof A3921 by other authors (Katgert et al. 1996, Mazure et al. 1996, Dalton et al. 1994).We have ompared the values of the redshifts of 11 galaxies obtained from the ommonsample to those published; we obtain a mean di�erene for z values of -12.7�75.8 km/s,whih shows a good onsisteny between the datasets.The �nal sample inludes our 221 new spetra plus 29 redshifts found in literature;28 of them are extrated from the ENACS atalogue (Katgert et al. 1996, Mazure et al.1996), only one from the sample of Dalton et al. (1994). The �eld overed by the wholemeasurements is �25:50�250; the region that we have overed by spetrosopy is slightlysmaller (�180�12:50).10. IRAF is distributed by the National Optial Astronomy Observatories, whih are operated by theAssoiation of Universities for Researh in Astronomy, In., under ooperative agreement with the NationalSiene Foundation 139



2.4. R�esultats sur les amasFilter ESO id Nr. of Exp. Total Exp. Zero-point Seeing Mag.limit(s) (arse) (5�,2�FWHM)V V/89 5 750 24.0 1.35R R/162 5 750 24.4 1.15I I/Iwp 10 1800 23.1 1.25Tableau 2 { Imaging: summary of the observationsII.2 ImagingThe optial observations of Abell 3921 were arried out using the Wide Field Imager(WFI) mounted at the Cassegrain fous of the MPG/ESO 2.2m telesope at La Sillaobservatory. WFI is a mosai amera with 4�2 CCD hips overing a total area of 34�33armin2. To over the gaps between the eight individual hips of the amera we adopted astandard dithering sequene. The �eld entered on � = 22h49m44s Æ = �64 deg 22m15s hasbeen observed in servie mode in the V,R and I passbands. The data, inluding photometrialibration images were obtained between the 20th and the 23rd of august 2001. In Table 2,we summarize the observations.The data redution has been performed using a pakage developed by B. Vandamebased on tools available from the multi-resolution visual model pakage (MVM; Bijaouiand ollaborators). The desription of the redution proedure an be found in Arnoutset al. (2001). The photometri alibration was obtained using several standard stars fromLandolt (1992) over a large range of airmasses, leading to an auray of the photometryof � 0:05mag.The SExtrator software pakage (Bertin & Arnouts 1996) was used to identify allsoures in the �eld as well as to lassify them and measure their magnitudes. The latterwere orreted for galati absorption using E(B � V ) = 0:027 as derived from Shlegelet al. (1998), yielding AV = 0:09mag, AR = 0:07mag and AI = 0:05mag. They werealso transformed to the AB system given by the following relations: VAB = V � 0:01,RAB = R+ 0:19, IAB = I + 0:49.II.3 Completeness of the spetrosopi sampleIn Fig. 1 we have plotted the I{band magnitude distribution of the galaxies of ourombined magnitude/veloity sample (165 galaxies), splitting them into those with goodredshift determination, i.e. quality ag=1 (117 galaxies), and among them, those belongingto A3921 (102 galaxies).The ratio of the number of galaxies with measured redshift to the total number ofgalaxies deteted within the entral �eld of 18�12:5 armin2 overed by our last observa-tions has been plotted in Fig. 2 as a funtion of the I{band magnitude. In fat, this regionhosts 183 of the 201 galaxies with measured redshift (172 new spetra, and 11 from theENACS atalogue), among whih only 147 have an I{band assoiated magnitude. Thus,the values reported in Fig. 2 represent lower limits of the real ompleteness levels. Anyway,the spetrosopi atalogue is omplete at more than 50% level up to IAB = 21:0, reahing140



2.4. R�esultats sur les amas

Figure 1 { I-band magnitude distributions of the galaxies of our spetrosopi sample(165 objets - solid line), of all the galaxies with good veloity determination (117 - dot),and, among them, of those belonging to A3921 (102 - dash).a 100% ompleteness level at IAB = 17:0, whih drops at �78% and �67% at IAB = 19:0and 20.0 respetively.III Cluster KinematisIII.1 MembershipAmong the 250 objets of our sample, we will onsider in the following only the 124 ga-laxies with quality ag=1 (i.e. our new 95 high quality spetra plus the 29 published ones).Figure 3 shows the radial veloity (z) distribution of this dataset in bins of 500 km/s.The bulk of the luster is onentrated between 25400 and 30400 km/s. Three objetshave z higher than 75000, two galaxies appear in the foreground, while 10 are loatedbetween 31000 and 50000 km/s and 9 of them are even spatially onentrated in theregion around the two brightest objets of the West side of the luster, BG2 and BG3 (seeFig. 4). If we onsider only the 6 galaxies in the peak around 40000 km/s, their loationis CBI = 40433 km/s (�z = 0:135) and their sale is SBI = 436 km/s, indiating that theyould be a bakground group.We are interested in eliminating galaxies that ould not belong to the luster. We havethus applied two riteria; �rst the standard iterative 3� lipping (Yahil & Vidal 1977), thatis appropriate in the ase of rather inomplete dataset (Quintana et al. 1996); it takes asluster membership 108 galaxies with z between 25400 and 30400 km/s, exluding theforeground and bakground ones. A seond more physial onstraint takes into aount141
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Figure 2 { Veloity ompleteness for di�erent uts in I-band magnitude in the entral18�12:5 armin2 �eld that we have overed by spetrosopy.Indiator Value Signi�ane� 114.512 0.638� 1:053�10+27 kg 0.250� 0.103 h75�1 Mp 0.986Tableau 3 { 3-D substruture indiators for the sample of 108 objets with quality ag=1in the veloity range 25400�30400 km/sboth veloity and spae distributions; we expet that galaxies with the highest (or lowest)apparent radial veloities belong to the luster only if they are seen in projetion on theentral regions, while they are traversing these entral parts with angles lose to the lineof sight (Quintana et al. 1996). We thus plot the radial veloities of the galaxies of oursample as a funtion of their distane from the luster enter (Fig. 5), and, following theprevious desribed riterion, we again exlude the two foreground galaxies and the twobakground onentrations (at �40000km/s and �70000 km/s) lying outside the ratherwell de�ned redshift austis of the luster.Classial statistial tests for sub{lustering have been applied on the 108 objets withz=[25400,30400℄ km/s in order to look for orrelated substrutures in veloity and spatialdistributions (Dressler & Shetman, 1988; Bird, 1994; West & Bothun, 1990). The results,obtained by the bootstrap tehnique and 1000 Monte Carlo models, are presented in Tab. 3.Both � and � parameters do not �nd evidene of substrutures with a high signi�anelevel, while � test has an intermediate and not onlusive value. When the bakgroundobjets are inluded to this dataset, i.e. those with z between 31000 and 50000 km/s,142
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Figure 3 { Apparent radial veloity (z) histogram of the galaxies in the entral �eld ofthe luster (26'�190), with a binning of 500 km/s.the result of the kinematial test of Dressler & Shetman drastially hanges with respetto what previously obtained: the � parameter inreases up to a value of �279 and thesubslustering hypothesis is aepted with a signi�ane level of 95%. Figure 6 showsgraphially the results obtained with the � test.III.2 Veloity distributionIn the following analysis we will onsider only the 108 objets with high quality spetraand in the z range [25400,30400℄ km/s. Using the biweight estimators for loation andsale (Beers et al. 1990), we �nd a mean apparent veloity of CBI = 28038+79�77 km/s,orresponding to a mean redshift of �z'0:0935, and a veloity dispersion, orreted forosmologial e�ets, of SBI = 847+83�92 km/s (at 1� signi�ane level, see Tab. 4). In Fig. 7the histogram of the osmologially and relativistially orreted veloity o�sets from themean luster redshift (�v = (z � �z)=(1 + �z)) of the 108 luster members is shown.In dissipationless systems, gravitational interations of luster galaxies over a relaxa-tion time generate a Gaussian distribution of their radial veloities; possible deviationsfrom Gaussianity ould provide important indiations of ongoing dynamial proesses. Inthe following, we are therefore interested in distinguishing the observed luster veloitydistribution from a Gaussian.For instane, a light{tailed veloity distribution indiates the presene of two or moreoverlapping Gaussian omponents in the whole veloity histogram, while an asymmetridistribution is the result of the ontemporary presene of sublusters with di�erent num-bers of galaxies (Ashman et al. 1994). We have used two kinds of shape estimators: the143
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Figure 4 { Finding hart for galaxies belonging to A3921. Green irles:25400 � 26000 km/s | Red irles: 26000 � 27000 km/s | Blue irles:27000 � 28000 km/s | Violet irles: 28000 � 29000 km/s | Cyan irles:29000 � 30000 km/s | Yellow irles: 30000 � 30400 km/s | The three brightestgalaxies (BG1, BG2 and BG3) positions are also shown.traditional third and fourth moments, i.e. skewness and kurtosis, and the asymmetry andtail indexes (Bird & Beers, 1993). In Table 5 we report the orresponding values, alula-ted using the ROSTAT pakage (Beers et al. 1990), and signi�ane levels, estimated fromTable 2 in Bird & Beers 1993 under the null hypothesis of a Gaussian distribution.The values obtained for Skewness and AI show that the veloity histogram is quitesymmetri (signi�ane level >10%). Values observed for kurtosis and TI indiate a heavy{tailed distribution, rejeting the Gaussian hypothesis at �10% signi�ane level the �rst,even better than 1% the seond. While light-tailed distributions indiate multimodality,heavy populated tails ould be due to ontamination by non-luster galaxies. We think thatthe analysis of Setion III.1 an exlude this possibility, but we have applied an additionaltest in order to de�nitively exlude the presene of outliers in our veloity sample of 108galaxies. Extensive data available for low-z lusters show that most (�95%) of the galaxiesin the entral region of the lusters have radial veloities within �3500 km/s of the meanluster redshift (Postman et al. 1998). We have thus veri�ed that all the 108 galaxies ofour �nal sample have j�vj <3500 km/s (with �v de�ned at the beginning of this setion).Among the 13 normality tests performed by ROSTAT, 7 rejet the Gaussian hypothesisat better than 10% signi�ane level (see Tab. 6). Moreover, we have found two signi�ant144
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Figure 5 { Apparent radial veloity vs. radial distane from the BCG position of the 124galaxies with quality ag=1 in our �nal spetrosopi atalogue. Cirles represent lustermembers, rosses show exluded galaxies.

Figure 6 { Projeted positions, entered on BG1 oordinates, of the galaxies with vr =25400�30400, (left), and with vr = 25400�50000 (right); eah galaxy is represented by airle, whose dimension is weighted by the estimator of Dressler & Shetman (1988). Filledirles (red in the eletroni version of the paper) are entered on the three BGs positions.In the right panel, rosses show the position of the 2 objets with irles larger than thebox. 145



2.4. R�esultats sur les amasSubsample Galaxy nb. CBI SBI[km/s℄ [km/s℄Whole sample 108 28038+79�77 847+83�92Main luster 48 27970+129�141 952+141�96North-West lump 26 28000+94�108 596+207�108Tableau 4 { Properties of the z distribution for the various subsamples of A3921 galaxies

Figure 7 { Top: Stripe density plot of the radial veloity o�sets of the 108 A3921 mem-bers from �z (orreted for osmologial and relativisti e�ets). Gap positions have beenshown with arrows. Bottom: Veloity histogram of the on�rmed luster galaxies in bins of200 km/s. The Gaussian best{�t to the veloity distribution is superimposed.Subsample Skewness AI Kurtosis TI% % % %Whole luster �10 >20 �10 �1Main luster �20 >20 >20 <5NW group >20 >20 >20 <10Tableau 5 { Signi�ane levels for shape estimators of di�erent veloity datasets146



2.4. R�esultats sur les amas Whole lusterStatistial Test Value Signi�aneA 0.739 <1%I 1.098 <5%KS 0.886 5.0%V 1.598 1.0 %W2 0.183 0.8%U2 0.177 0.6%A2 1.015 1.1%Main lusterStatistial Test Value Signi�aneNone - -NW groupStatistial Test Value Signi�aneA 0.694 < 1%U 4.988 < 2:5%B2 4.150 �5%I 1.244 <10%Tableau 6 { 1-D statistial tests performed in ROSTAT pakage that exlude the hypo-thesis of a single Gaussian distribution for the di�erent veloity datasets onsidered in thepaper. In Cols. 1 and 2 we report the name and the value of the statistis, while Col. 3indiate their signi�ane levels.weighted gaps in our dataset (Beers et al. 1991), whose harateristis are reported inTable 7; Figure 7 shows that they are loated in the low veloity side of the distribution.The DIP test (Hartigan & Hartigan 1985), on the ontrary, aepts the unimodal hypo-thesis at better than 99% level, on�rming the results obtained through shape parameters.In fat, the heavy populated tails of the distribution and the results of the one{dimensional normality tests are stritly orrelated: if we ut in apparent radial veloitybetween 26000 and 30000 km/s (i.e. �v'[�1850;1800℄ km/s), all the normality and shapetests, with the exeption of the TI, aept the Gaussian hypothesis at better than 10%signi�ane level; that is, onsidering the whole dataset, the Gaussian hypothesis is reje-ted due to its extreme veloity objets. They are all plaed in the East side of the luster(green and yellow irles in Figure 4) and two of the high veloity objets, show emissionlines.Analysis of a possible partition in redshift spaeDue to the presene of two signi�ative gaps in the low tail of veloity distribution,we have tried to alloate the 108 galaxies of our dataset into two possible sublusters,respetively with mean veloity lower and higher than the gap positions. We have usedthe KMM mixture-modeling algorithm of MLahlan & Basford (1988), that, using amaximum-likelihood tehnique, assigns eah galaxy to a possible parent population, and147



2.4. R�esultats sur les amasz [km/s℄ �v [km/s℄ Size Signi�ane27003.7 -945.9 2.298 3.0%27381.9 -600.0 2.490 3.0%Tableau 7 { Weighted gaps in the data: apparent radial veloity (z) of the objets pree-ding the gap, orresponding veloity o�set (�v) from the mean z (orreted for osmologialand relativisti e�ets), normalized size of the gap, probability of �nding a gap with theseposition and size in a Gaussian distribution.evaluates the improvement in �tting a multiple{omponent model over a single{one.We have made several tests, by hanging both the estimated mean veloities and theestimated mixing proportion for eah group, but we have obtained always the same result:the KMM algorithm tries to �t a 2{group partition from this guess, but the estimatedP-value of 18.3%, annot rejet the null hypothesis of unimodal distribution as the DIPtest of Setion III.2.Atually, this result agrees with what observed from the shape parameters of the ve-loity distribution: the absene of light{populated tails and of a signi�ative asymmetryin the dataset already exluded the possible presene of several overlapping subunits dif-ferently populated.Beause the KMM algorithm is highly a�eted by the presene of outliers (Bird et al.1995), we have tried to use a restrited dataset, applying the same ut in veloity as inprevious setion (i.e., �v between -1850 and 1800 km/s), in order to see if at least the en-tral omponent of the veloity histogram ould be better �tted by a bi{modal omponent.The estimated P-value is even higher (75.9%), de�nitively exluding the presene of twodistint veloity omponents overlapping in the luster.Mean veloity and veloity dispersion pro�lesThe analysis of the mean veloity and partiularly of the veloity dispersion pro�lesmay provide an useful tool for investigating the dynamis of galaxy lusters, as thesepro�les an reveal signs of sublustering and ongoing merging (Quintana et al. 1996, Murielet al. 2002). We have thus traed the integral mean veloity and veloity dispersion pro�lesof the 108 A3921 galaxies up to a distane of � 2 h75�1 Mp from the luster enter (i.e.the BG1 position), where the mean and dispersion at a given radius are evaluated by usingall the objets within that radius. Our results are shown in the left panels of Fig. 8. Themean veloity has a very onstant value (�28000 km/s) from the enter of the lusterto its outer edges (top, left panel of Fig. 8). Following the lassi�ation of the veloitydispersion pro�les (VDP) of den Hartog & Katgert (1996), the integrated VDP of A3921has an "inverted" shape: veloity dispersion shows an initial inrease with radius up to�4 armin apart from the luster enter (seond bin of the bottom, left panel of Fig. 8),and then it dereases nearly to its �rst bin value (�900 km/s). Finally, the VDP beomesat in the external regions of the luster (�1 h75�1 Mp). This result suggests that the�nal value of the VDP is representative of the total kineti energy of the luster members(Fadda et al. 1996). An analogous VDP shape has been deteted by den Hartog & Katgert148
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Figure 8 { Pro�le of the veloity means (top) and dispersions (bottom) in the luster: left:as a umulative funtion of galaxies entered on BG1 position - right: di�erential valuesas a funtion of radius in rings with 18 galaxies; the last point is far from the others dueto the lower degree of ompleteness reahed by spetrosopi data in the external regions ofthe luster (out of the entral �12').(1996) and Nikogossyan et al. (1999) in the ase of the galaxy luster A194, and theseauthors interpreted suh a pro�le as originated in a nearly relaxed region.Therefore, both the veloity dispersion and the mean veloity integrated pro�les donot reveal the presene of signi�ant veloity gradients, that ould be produed by thepresene of internal sub-strutures. These results are on�rmed by the right panels ofFig. 8, where mean veloities and veloity dispersions have been estimated in di�erentrings with the same number of galaxies (18) and entered on BG1 position. The shapesof these di�erential pro�les agree with those of the integrated ones. The VDP is againharaterized by an inverted shape; its minimum veloity dispersion (�fth bin in bottom,right panel of Fig. 8) orrespond to the ring ontaining the group of galaxies loatedaround BG2. Within error bars, mean veloities are nearly onstant around the value of28000 km/s, as in the integrated pro�le.IV Spatial struture of the lusterThe iso-density maps of the projeted distribution of galaxies with di�erent uts inI-band magnitude, derived using the Dressler algorithm (Dressler 1980), are displayed149
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Figure 9 { Isodensity maps, derived using the Dressler algorithm, of the projeted distri-bution of: top panels) all the galaxies in the entral 30'�30' with di�erent uts in I-bandmagnitude (from left to right: IAB <17, IAB <18 and IAB <19), and bottom panels) thered sequene galaxies in the entral 40'�40' armin2; the same uts in I-band magnitudehave been applied.in the top panels of Fig. 9. Two dominant lumps, A and B stand out in the entral� 30�30 armin2. At bright magnitudes (IAB <17), their struture is elliptial and regularin shape, while several sub-omponents appear at fainter magnitudes (middle and leftpanels of Fig. 9). The sub{luster A is omposed by two omponents, a entral lump A1and a group of galaxies A2 on its East side, while the sub{luster B is omposed by threelumps (B1, B2 and B3), partiularly visible at fainter magnitudes (IAB <19). Two otherextended lumps, labeled as C and D, appear in the external regions of the luster, in theNorth-East and South-West orners respetively.In order to study the nature of all these substrutures and to disentangle the preseneof possible projetion e�ets, we have tried to isolate the galaxies belonging to the luster\red sequene", as detailed in next setion.IV.1 Red sequene identi�ationThe bulk of early-type galaxies in rih lusters usually lie along a linear olor-magnituderelation, normally referred as \red sequene", in whih the brighter objets are redder as150



2.4. R�esultats sur les amasa result of the mass-metaliity relation. In Fig. 15 the (RAB�IAB)vs:IAB olor-magnitudediagram (CMD) is shown for the objets in a �eld of 32�32 armin2 (�3�3 Mp2, h75�1)entered on the luster. We aim to isolate the red sequene of the elliptial galaxies ofthe luster and alulate its parameters (slope, interept and width). Due to the highasymmetry of the galaxy distribution and the heavy ontamination of �eld objets in ourCMD, a simple linear regression plus an iterated 3� lip (Gladders et al. 1998) does notgive satisfying results. We have thus used the median absolute deviation (MAD) as saleindiator of the objet distribution on our CMD, as it is extremely eÆient (�90%) inthe ase of heavy-tailed distributions (Beers et al. 1990). In fat, we expet that, on theCMD, the deviations of the red sequene galaxies from the optimal linear �t follow agaussian distribution, while deviations of �eld objets do not and populate the tails of thedistributions. We have moreover applied an asymmetri lip (ni�SMAD) on the two sides ofthe distribution (n1 � n2 = 3pskewness=pvariane). We have then followed a proeduresimilar to that desribed in Gladders etal, iterating our linear �tting and lipping untilonvergene on a �nal solution was obtained. The red sequene an be desribed by thelinear equation (RAB � IAB) = �0:0102IAB + 0:3376 with a width of �RS=0.0764 (seeFig. 15).IV.2 Projeted sublusteringThe galaxy isodensity maps of A3921, obtained onsidering only the galaxies within�1.5�RS on the CMD and up to IAB=17, 18 and 19 respetively, are displayed from leftto right in the bottom panels of Fig. 9. The main luster A and the North-West groupB appear more learly as the dominant omponents, with regular, elliptial shape forIAB <17. At fainter magnitudes (bottom, left panel), the main luster presents a tailtoward its East side that orrespond to the previous identi�ed A2 group, while the Bgroup assumes a bow shape, elongated in NE/SW diretion. The two external lumps Cand D are still present, being more intense at intermediate I{band magnitudes (IAB <18).The presene of the two main groups of galaxies in the entral �eld of the luster ismore learly evidened in the projeted distribution of the red sequene galaxies up to I=17(see Fig.10 for a larger piture). The main lump hosts the BCG of the luster (BG1), theother, on the North-West region, is entered on the seond brightest luster galaxy BG2,while BG3 lies in its outskirts. We have applied a lassial segmentation algorithm on thisisodensity map of A3921 (divided into a grid of 128�128 pixel2) using a threshold of 1000galaxies/deg2 (i.e. 3 times the r.m.s. of the map), and we have deteted two domains. Foreah domain, we have estimated the position of the pixel with the highest density, the two�rst baryentri moments, the total area and the total "ux" (in units of galaxies/deg2).These quantities desribe the morphology of the domains (i.e. elliptiity, position angle)and they have been used to model the two lumps of galaxies with the ellipses shown inFig. 10.The radial pro�le of the galaxy ounts per square degrees has been onstruted by mea-ning, with an iterative rejetion at 3�, the intensity of the pixels inside shells homotetito the ellipse assoiated to eah domain. The pro�les of the two domains, in logarithmi151



2.4. R�esultats sur les amasClump a b �0 Æ0 �[h75�1 Mp℄ [h75�1 Mp℄ [deg℄ [deg℄ [deg℄Main Cluster 0.51 0.34 342.511 -64.413778 -6.99NW Group 0.46 0.37 342.238 -64.345364 -56.52Tableau 8 { Parameters of the two ellipses of Fig. 10: semi-major and semi-minor axis,oordinates of the enter, position angleunits, are shown in Fig. 11; eah point orresponds to one pixel (0.3125 armin) of the128�128 grid in whih the iso-density map has been divided. We have determined a boun-dary for the two lumps by estimating at whih radial distane from the enter the pro�leof eah domain begins to be a�eted by the galaxies of the other one. In this way, we haveestablished a semi-major axis for the main luster and the North-West group of 5.3 armin(17 pixels) and 4.7 armin (15 pixel) respetively, and we have used these values for theellipses of Fig. 10, whose semi-major and semi-minor axis, enter, and position angle arepresented in Tab. 8.We have plotted in Fig. 12 the ratio of the number of galaxies with measured veloitiesto the total number of objets deteted in the two ellipses as a funtion of I{band magni-tude; the spetrosopi sampling of these two regions appear very good, with ompletenesslevels �90% for IAB �19.5.Our veloity sample has been divided in two datasets, ontaining galaxies in the twoellipses. Fig. 13 shows their veloity distributions and in Table 4 we have quoted theirveloity means and dispersions. Both datasets show a veloity loation very lose to eahother and to the whole luster value (the veloity o�sets 11 �v from the mean luster red-shift are -62 and -35 km/s for the main omponent and the North-West group respetively,with a di�erene of only 27 km/s between them); the main group is haraterized by thehighest veloity sale.Most of the 13 normality tests ontained in ROSTAT pakage aept the hypothesisof Gaussianity for the veloity distribution of the North/West group, and atually all ofthem do not rejet the null hypothesis for the radial veloities of the main luster (Tab. 6).Shape parameters (Tab. 5) aept the Gaussian hypothesis at more than 20% signi�anelevel, with the exeption of the TI, that indiates the possible presene of heavy populatedtails in the NW group veloity histogram (signi�ane level � 5%).
11. as usual osmologially and relativistially orreted152
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Figure 10 { Isodensity map of the projeted distribution of the red-sequene galaxies inthe entral 26'�16' with I-band magnitude IAB <17, derived using the Dressler algorithm.Cirles show the positions of the on�rmed luster galaxies, while rosses indiate emissionlines objets. The entral �eld of A3921 has a bimodal struture; the two ellipses identifythe main luster omponent dominated by BG1, and the North-West group dominated byBG2.V Dynamial study of the systemV.1 Mass estimation of the two main lumpsThe dynamial masses of the two lumps de�ned by the ellipses of Fig. 10 were alu-lated using three mass estimators for self-gravitating systems of equal mass partiles:1. the lassial pairwise estimator pioneered by Limber & Mathews (1960):MPW = 3�G �P 2 RMH (1)where �P is the observed radial veloity dispersion and RMH is the mean projetedharmoni radius: RMH = N (N� 1)2 0� NXi<j 1Rij1A�1 (2)153
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Figure 11 { Density pro�les of the red-sequene galaxies inside left) the main luster,and right) the North-West group.(Rij is the distane between the ith and jth galaxies, and N is the total number ofobjets in the system).2. the ringwise mass estimator (Carlberg et al. 1996):MRW = 3�G �P 2 RRW (3)where RRW is the ringwise projeted radius:RRW = N (N� 1)2 0� NXi<j 2�(Ri +Rj) K(kij)1A�1 (4)(Ri and Rj are the projeted distanes of the ith and jth galaxies from the enterof the lump, kij2 = 4RiRj=(Ri +Rj)2, and K(k) is the omplete ellipti integral ofthe �rst kind) (Press et al. 1992).3. the projeted mass approah suggested by Bahall & Tremaine (1981) and Heisler,Tremaine & Bahall (1985):MPM = fPMG (N� 1:5) NXi �vi2 r?i (5)fPM = 32�where �vi is the veloity o�set of the ith galaxies from the mean radial veloity ofthe whole system, and r?i is its projeted distane from the luster enter.These methods were applied under the assumption that eah subluster is bound andnear at dynamial equilibrium; even if these onditions are not stritly ful�lled in the ase154
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Figure 12 { Veloity ompleteness for di�erent uts in I-band magnitude in the mainluster (left panel) and the North-West group (right panel).of interating systems, we have seen in setion IV.2 that the dynamis of the entral �eldof the two lumps does not seem to have been substantially a�eted by the merging event.The results obtained applying these methods, along with the orresponding 1� errors,are shown in Tab. 9. The unertainties on the �rst two mass estimators were obtainedusing standard error propagation, taking into aount the unertainty for SBI estimatedby ROSTAT, and the jakknife error for the mean harmoni and ringwise projeted radii;the unertainty on the projeted mass was obtained through 10000 bootstrap simulations.The pairwise and ringwise mass estimators are in rather good agreement, and theygive a mass ratio of 2:4+2:4�1:4 for the two systems. The projeted mass method gives largervalue for the masses of the two lumps, and a mass ratio of 1:9�0:45. Therefore, the massratio obtained through the three methods are in quite good agreement within 1� errors.Even if the ellipse orresponding to the main luster has a more extended area, the meanharmoni and ringwise projeted radii are larger in the ase of the NW group; this is dueto their de�nitions and to the fat that the observed galaxies in the main struture aremore spatially onentrated than in the seond lump.Following Carlberg et al. 1997, we have omputed the virial radius of the two substru-tures as r200 =q32 �P5H(z) 12, obtaining a virial radius of �3 Mp and � 2 Mp for the mainluster and the NW group respetively. The semi-major axis of the two ellipses of Fig. 10orrespond to �20% of the luster virial radius; this means that, in order to obtain thetotal virial mass of the two lumps, we should have to assume a mass pro�le for the twolumps, orret the estimated masses for the surfae-pressure term, and then extrapolatethis mass to r200 (Carlberg et al. 1996, and referenes therein). These orretions at in theopposite sense on the mass estimate: negleting the surfae-pressure term has the e�et of12. The fator p2 of di�erene between our estimate of r200 and the orresponding equation of Carlberget al. 1997 is due to a fator of 2 of di�erene in the de�nition of the virial mass estimate.155
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Figure 13 { Veloity histogram, with a binning of 200 km/s, of the galaxies in the mainluster (solid line) and in the NW group (dotted line), aording to the division showedin Fig. 10. The relative Gaussian best{�ts to the veloity distributions are superimposed.Arrows show: top) radial veloity positions of the three brightest luster galaxies; bottom)signi�ative gaps deteted in the veloity distribution of the main luster by ROSTATpakage.overestimating the total mass of the system, while, if the extrapolation to the virial radiusis not applied, the mass obtained is an underestimate of the total mass. The results ofBarrena et al. 2002 on�rm that these two orretions nearly ompensate eah other. Inany ase, the virial mass alulated from a sample of galaxies missing the outer part of theluster will still aurately estimate the mass ontained within the orbits of the observedobjets (Carlberg et al. 1996). Therefore, we think that the analysis of this Setion gives aorret size of the mass ratio of the two lumps in the entral �eld of A3921 (�1:2-1:2.5).V.2 Two-body dynamial modelThe binary on�guration of the entral region of A3921 suggest to arry out the dyna-mial analysis of the two deteted substrutures. Using the two-body approah (Gregory& Thompson 1984, Barrena et al. 2002), we have modeled the total mass of the system(main luster + NW group) as a funtion of the angle � between the plane of the sky andthe line onneting the enters of the two lumps. The relative veloity V and the spatialseparation R between the substrutures are respetively related to their radial (�v) andprojeted omponents (Rp) through the following relations:V = �v=sin�; R = Rp=os�156



2.4. R�esultats sur les amasClump Nz SBI RMH RRW MPW MRW MPM[km/s℄ [h�1 Mp℄ [h�1 Mp℄ [1014 h�1 M�℄ [1014 h�1 M�℄ [1014 h�1 M�℄A 48 952+141�96 0.19�0.02 0.14�.01 3:80+1:19�0:86 2:74+0:84�0:59 5.45 �0.50B 26 596+207�108 0.20�0.02 0.15�.01 1:59+1:12�0:60 1:14+0:80�0:42 2.86 �0.41Tableau 9 { Mass estimates for the two main lumps deteted on the galaxy iso-densitymaps of A3921where �v=27 km/s (Set. IV.2), and Rp'0.8 Mp (from Tab. 8).In the left panel of Fig. 14 we show the modeled total mass of the two lumps asa funtion of � in the ase that the main luster and the NW group are expanding orapproahing for the �rst time, i.e. assuming that the two systems were at zero separation�12.6 Gyr ago, the age of the Universe in our osmologial model. It learly emerges thatthe two lumps are bound, but we annot disriminate if they are urrently approahingor going away.Based on the results obtained with XMM observations (Belsole et al. 2002), we haveassumed that the main luster and the NW group have just rossed eah other (t<1 Gyrfrom the omparison with Fig. 7 in Riker & Sarazin 2001). As veloities of �2000 km/sare to be expeted for osmologially reasonable initial onditions, even in quite o�setmergers (Riker & Sarazin 2001), from the extremely low line of sight omponent of therelative veloity between the two systems, we ould infer a very low value for � (sin(�) =�v=V�0:0135, i.e. ��1:5Æ). Assuming that the two lumps have already rossed eah-other, we �nd that only by setting the ollision epoh ' 0.25 Gyr ago we an ful�ll boththe previous onditions, and that in this ase the NW lump is bound to the main lusterand is urrently moving away from it.VI Galaxy spetra and olor propertiesTo assess the star formation properties of the galaxies belonging to A3921, we havelassi�ed their spetra following the riterion introdued by Dressler et al. (1999). Galaxiesare assigned to di�erent spetral lasses on the basis of the presene and strength of the[OII℄�3727 and HÆ (�=4101 �A) lines that are good indiators of, respetively, urrent andreent star formation (Poggianti et al., 1999).Using the task \sbands" in IRAF, we have measured the equivalent width (EW) of the[OII℄ and HÆ lines for the 95 quality ag=1 galaxies with of our spetrosopi atalogue.This program applies a standard tehnique: �rst obtaining the ontinuum level from twostadding ontinuum bands, and then measuring the derement or inrement in signalrelative to the �tted ontinuum in an interval ontaining the line to be measured. Theequivalent widths of absorption and emission features are de�ned as positive and negativerespetively. Following the indiation of Barrena et al. (2002), we have estimated the157
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Figure 14 { Total mass of the two lumps as a funtion of the angle � between the planeof the sky and the line onneting the enters of the two sub-lusters. The horizontal solidline represents the sum of the pairwise projeted masses as estimated in setion V.1; its1� on�dene band is represented by dot-dashed lines. a) Left: the solid line shows thebound-inoming and -outgoing solutions, while the dashed line orresponds to the unboundsolutions. The three blak irles orrespond to the possible bound on�gurations for A3921.These solutions have been estimated under the hypothesis that the two systems were at zeroseparation 12.6 Gyr ago (i.e. the age of the Universe in our osmology). b) Right: again,the solid line represents the bound-outgoing solutions (no inoming solutions are present),the dashed line represents the ubound on�gurations. We have assumed that the two systemswere at zero separation 0.25 Gyr ago. The only possible on�guration, represented as a�lled irle, shows that the two lumps are bound and the system is expanding.minimum measurable EW of eah spetrum as the width of a line spanning 4.45 �A (ourspetral resolution) in wavelength, and with an intensity three times the noise rms in theadjaent ontinuum. A minimum (maximum) measurable EW of � 4(-4) �A resulted in thease of an absorption (emission) lines.The results of our measures, summarized in Tab. 1, show that 12 out of the 84 lustermembers with available spetra are emission line galaxies, among whih 2 starbursts (e(b)),6 lassial onstant rate forming stars spirals (e()), and 4 galaxies with an intermediaterate of star formation (e(a)) (Poggianti et al., 1999). Besides those emission line galaxies,8 post-starburst galaxies de�ned as 4 � EWHÆ � 8 and absene of [OII℄ emission (f.Dressler et al. 1999) have been found.As the entral part of A3921, that is, its main ore, the N{W group and the regionin-between has a very good spetrosopi overage, we an state the presene of about158



2.4. R�esultats sur les amas' 15% emission line galaxies and ' 10% k+a galaxies in the entral �1:5�1:5 Mp2 ofthe luster.VII Disussion and onlusionsUsing our new spetrosopi and VRI-bands photometri atalogues of the entral� 1:8�1:2 Mp2 region of A3921, we detet two dominant groups of galaxies: a mainomponent (A) that hosts the BCG (BG1), and, at � 0.8 Mp, a North-West group (B),entered on the seond brightest luster galaxy (BG2) and ontaining the third brightestobjet (BG3) in its outskirts.A double morphology has also been observed in X-ray through the analysis of XMM-Newton/EPIC observations of A3921 (Belsole et al. 2002). A 2D-� model analysis showsthe presene of a main luster entered on BG1 position and a residual struture in itsNorth/West side. This subluster is haraterized by a large and irregular morphology,entered on BG3 position, elongated toward the main luster omponent, and presentinga Northern tail toward BG2 galaxy. The luster temperature map reveals the presene of ahot region between the main luster and the NW substruture, parallel to the line joiningthe enters of the two omponents. A omparison between the simulations of Riker &Sarazin (2001) and these X-ray results suggests that the luster may be in the entralphase of an o�-axis, high mass ratio (1:2-1:3) merger event (Belsole et al. 2002).The absene of relevant signatures of merging both in the whole luster radial veloitydistribution, and in the mean veloity and veloity dispersion pro�les suggests that theollision axis of this two-body merging system is nearly perpendiular to the line of sight.This result is on�rmed by the very low di�erene in the mean radial veloities of the twomain lumps A and B (�v=27 km/s). With this onstraint on the ollision geometry andassuming, on the basis of the X-ray results, that the two luster omponents are in theentral phase of their merger event (age of the ollision < 1 Gyr), the two body dynamialmodel suggests that the main luster A and the NW group B are gravitationally boundand they have rossed eah other ' 0.25 Gyr ago.The bulk of the X-ray emission in the NW omponent is o�set toward South-Westfrom the main onentration of galaxies. Sine numerial simulations show that the non-ollisional omponent (i.e. galaxies and dark matter) is muh less a�eted by the ollisionthan the gas distribution (e.g. Roettiger et al. 1993), we onlude that the NW group istangentially traversing the main luster along a South-West/North-East diretion, withits galaxies in advane with respet to the gas omponent. The o�-axis ollision geometryhas probably prevented total assimilation of the NW group in the main luster.The sub-lusters veloity distributions show that the dynamis of the two main lumpsentral regions does not seem to have been substantially a�eted by the merging event, asmost of the Gaussianity tests do not refuse the null hypothesis at a high signi�ane level.The virial mass estimators have thus been applied to the two luster main omponents,their mass ratio resulting quite high (from 1:2 to 1:2.5), in aordane with X-ray results.The 25% of luster members have abnormal spetra with features indiative of reentstar formation. A visual inspetion of Fig. 16 reveals that most of these galaxies are loated159



2.4. R�esultats sur les amas

Figure 15 { (R � I)ABvsIAB olor-magnitude diagrams. At the top all galaxies in theWFI �eld are shown. Cirles orrespond to on�rmed (QF � 2) luster members. Blueirles orrespond to starbursts, green to k+a, magenta to e(a) and yan to e() galaxiesfollowing the lassi�ation desribed in the text. The rosses are the galaxies found not tobe luster members. The solid line is the best linear-�t to the red sequene of the luster,while the dotted line is at �1�RS. The two bottom panels arry the same information butonly for the galaxies belonging to the main ore of the luster on the left and to the N.-W.group on the right.
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2.4. R�esultats sur les amas

Figure 16 { Distribution of galaxies in the whole WFI �eld around A3921. The big dotsrepresent the galaxies belonging to the two projeted lumps as de�ned in the text. Openirles and squares orrespond to on�rmed (QF � 2) luster members, but squares areoming from the ENACS sample and therefore the spetrum were not available. Blue irlesorrespond to starbursts, green to k+a, magenta to e(a) and yan to e() galaxies followingthe lassi�ation desribed in the text. The rosses are the galaxies signi�antly bluer thanthe red sequene.
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2.4. R�esultats sur les amasin the ollision region of the luster, orresponding to the hot gas struture deteted inthe temperature map. We onlude that the ompression of the ICM due to sub-lustersollision ould have triggered star formation ativity in luster galaxies. The presene ofabnormal spetra on�rm that the two main sublusters are in the entral phase of theirmerging proess, sine evidenes of ongoing star formation are visible only during theollision event and shortly after (�0.1 Gyr, Barrena et al. 2002 and referenes therein).The iso-density maps of the projeted distribution of galaxies in the entral � 30�30armin2 region of the luster reveal the presene of other substrutures. At faint magni-tudes (IAB < 19), a) the NW group has a tail elongated in NE/SW diretion that ould bemade by faint galaxies lagging behind the brightest objets during their tangential ros-sing of the main luster, and b) an extended substruture, whih hosts on�rmed lustermembers, stands out on the East side of the main luster, suggesting a possible moreomplex, three-body merging senario in the A3921 entral regions. On larger sales, twosubstrutures appear at � 15 and � 11 armin from the luster enter, in North-Eastand South-West diretion respetively. A denser sampling in veloity of the various sub-strutures, ombined with a wider angular overage ould shed light on the entral andlarge-sale dynamis of this luster.AknowledgementsWe thank Andrea Biviano, Elena Belsole, Alberto Cappi, Philippe Prugniel and Jean-Lu Sauvageot for fruitful disussion and helpful omments. This researh has made useof the NASA/IPAC Extragalati Database (NED) whih is operated by the Jet Pro-pulsion Laboratory, California Institute of Tehnology under ontrat with the NationalAeronautis and Spae Administration.Bibliography- Abraham, R.G., Sneker-Hane, T.A., Huthings, J.B., Carlberg, R.G., Yee, H.K.C.,Ellingson, E., Morris, S., Oke, J.B., & Rigler, M., 1996, ApJ, 471, 694- Arnaud, M., Maurogordato, S., Slezak, E., & Rho, J., 2000, A&A, 355, 461- Arnaud, M., Rothenug, R., B�ohringer, H., Neumann, D., & Yamashita, K., 1996,uxsa.oll, 163- Arnouts, S., Vandame, B., Benoist, C. et al. 2001, A&A, 379, 740- Ashman, K.M., Bird, C.M., & Zepf, S., 1994, AJ, 108, 2348- Baalogh, M.L., Shade, D., Morris, S.L., Yee, H.K.C., Carlberg, R.G., & Ellingson,E., 1998, ApJL, 504, 75- Baalogh, M.L., Morris, S.L., Yee, H.K.C., Carlberg, R.G., & Ellingson, E., 1997,ApJL, 488, 75- Bahall, J.N, & Tremaine, S., 1981, ApJ, 244, 805- Baldi, A., Bardelli, S., & Zua, E., 2001, MNRAS, 324, 509- Barrena, R., Biviano, A., Ramella, M., Falo, E.E., & Seitz, S., 2002, A&A, 386,861B 162
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2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelle2.5 E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelle2.5.1 IntrodutionLes simulations num�eriques �a base de mati�ere sombre froide montrent que la forma-tion des amas par ar�etion hi�erarhique des sous-strutures a lieu de fa�on anisotropele long de strutures �lamentaires [288, 166, 66, 67℄. La prinipale signature de e pro-essus est l'allongement de la omposante ollisionnelle des amas suivant la diretion du�lament le long duquel l'ar�etion a eu lieu [247℄; des alignements �a toutes les �ehellessont pr�evus: depuis l'orientation de l'axe prinipal de la galaxie la plus brillante de l'amas,aux alignements des �eventuelles sous-strutures pr�esentes au sein de l'amas ave elui-i,�a l'alignement ave les amas voisins [287℄.Les r�esultats observationnels semblent on�rmer le s�enario de formation anisotropedes amas issu des simulations num�eriques; les prinipaux �el�ements en faveur de ettehypoth�ese sont pr�esent�ees i-dessous:{ la topologie de la struture �a grande �ehelle des amas est arat�eris�ee par desstrutures �lamentaires �etendues, omme dans les as du super-amas de Perseus-Pises [154℄, et du \Great Wall" [131℄;{ les axes prinipaux des amas de galaxies sont align�es le long de la diretion prinipalede la struture �a grande �ehelle environnante [150, 31, 118, 242, 232, 286, 76, 15℄;{ la tendane �a l'alignement entre les amas et leurs plus prohes voisins est diretementonnet�ee �a l'�etat dynamique des syst�emes �etudi�es: les amas arat�eris�es par uneintense ativit�e dynamique sont signi�ativement plus align�es et regroup�es ave leurssyst�emes voisins que les amas relax�es [231℄;{ �a l'int�erieur de ertains amas, les galaxies de types morphologiques di��erents ont desvitesses moyennes di��erentes [294℄; e fait a �et�e interpr�et�e omme le r�esultat d'unear�etion anisotrope de groupes de spirales par es syst�emes;{ plusieurs �etudes plus d�etaill�ees sur des amas de galaxies et leur struture �a grande�ehelle ont rajout�e des preuves en faveur de l'hypoth�ese que la hute de groupes degalaxies a lieu le long de diretions privil�egi�ees, par exemple a) le omplexe d'amasA85, A87 et A89 [94℄, b) A1689 [146℄, ) A1367, Virgo et Coma [285, 284℄, et d)A3556, A3558 et A3562 (le super-amas de Shapley) [15, 237, 16, 91, 17℄).2.5.2 Analyse de la struture �a grande �ehelle d'A521Des pr�e�edentes ampagnes observationnelles en X (ROSAT et ASCA) et en optique(EFOSC2�ESO-3.6m et CFHT) sur A521 avaient identi��e d'int�eressants e�ets d'aligne-ment entre et amas, ses galaxies, et sa struture �a grande �ehelle. En partiulier, la om-paraison des images X/optique avait montr�e deux diretions privil�egi�ees �a l'int�erieur del'amas, l'une joignant les deux maxima d'�emission X, un �lament de galaxies en diretionNO/SE et l'orientation des deux galaxies les plus brillantes de l'amas, et l'autre align�eeave une deuxi�eme sur-densit�e de galaxies en diretion NE/SO et l'orientation prinipalede l'amas en X. En outre, es deux axes pointent vers trois amas voisins: d'abord A517,165



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehellepuis A528 et A518. A521 serait don un des premiers exemples d'amas de galaxies en trainde se former au roisement de deux �laments, onform�ement aux pr�evisions du s�enariohi�erarhique [6, 195℄.Grâe aux nouvelles observations d'imagerie optique multi-ouleur ave la am�eragrand-hamp CFH12k�CFHT, nous avons �etudi�e plus en d�etail la struture �a grande�ehelle et les e�ets d'alignement dans A521.Le panneau en haut �a gauhe de la �gure 2.23 montre la arte de densit�e surfaiquede la distribution des galaxies de magnitude IAB < 20, ontenues dans un hamp d'envi-ron 40�30 armin2 entr�e sur le baryentre X/optique d'A521. Plusieurs sous-strutures�emergent aussi bien dans le orps prinipal de l'amas, qui est la sur-densit�e la plus �etendueau entre de l'image, que dans ses r�egions externes. Pour �etablir la nature de es groupesde galaxies, j'ai utilis�e la tehnique de la red sequene; grâe �a la m�ethode d�erite dans leparagraphe 2.3.6, les param�etres de la s�equene prinipale des elliptiques de l'amas ont �et�ealul�e grâe au diagramme (B�I)AB vs. IAB (panneau au entre de �gure 2.23). J'ai donretra�e la arte de densit�e surfaique des 40�30 armin2 autour de l'amas en n'utilisantque les galaxies du atalogue photom�etrique ave IAB < 20 et ontenues dans une r�egion�a � 1�RS du meilleur ajustement lin�eaire trouv�e pour la s�equene prinipale de l'amas. Ler�esultat est montr�e dans le panneau en haut �a droite de la �gure 2.23. La nouvelle arted'iso-densit�e montre a) un ontraste plus �elev�e pour le orps prinipal de l'amas par rap-port �a la arte tra�ee ave toutes les galaxies du atalogue photom�etrique, et b) la pr�esenede trois groupes de galaxies prinipaux dans les r�egions environnantes: une sous-struturedans la diretion est (C), et deux groupes �etendus dans la diretion nord, dont un �a environ5 armin � 1:1 h75�1 Mp (B) et l'autre �a environ 15 armin � 3:3 h75�1 Mp (A) duentre de l'amas prinipal. Des observations spetrosopiques ult�erieures (EFOSC2�3.6m-ESO) ont on�rm�e la pr�esene de galaxies au même d�ealage vers le rouge que A521 danses extensions au nord. La pr�esene de es groupes de galaxies align�es le long de la dire-tion nord-sud et probablement en hute vers le orps prinipal d'un amas dynamiquementjeune omme A521 onstitue un tr�es bonne illustration observationnelle des pr�evisions dus�enario hi�erarhique de formation des strutures.2.5.3 �Etude des e�ets d'alignement: r�esum�e de l'artile de reherhepubli�e dans ApJAve nos ollaborateurs de l'Observatoire d'Ath�enes, nous avons entrepris une ana-lyse syst�ematique des di��erents types d'alignements au sein des amas de galaxies. Apr�esavoir arat�eris�e la dynamique des di��erents syst�emes �etudi�es par les tehniques d�eritespr�e�edemment, notre but est de herher s'il existe une orr�elation entre leurs �eventuelse�ets d'alignement et leur stade de formation. Les premiers r�esultats obtenus en analysantA521 et un �ehantillon d'amas d'Abell ont fait l'objet du papier \Galaxy Alignments as aProbe of the Dynamial State of Clusters" [230℄ r�esum�e et pr�esent�e i-apr�es.Nous avons d'abord �etudi�e le signal d'alignement pour un �ehantillon sur 303 amasissus du san du POSS (\Palomar Observatory Sky Survey"), le signal d'alignement �etantd�e�ni omme Æ = P�i;=N � 45, o�u �i; = �i � � repr�esente l'orientation relative des166



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelle
A
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Figure 2.23 { En haut �a gauhe: arte d'iso-densit�e de la distribution projet�ee detoutes les galaxies ave IAB < 20 dans le hamp de �40�30 armin2 entr�e sur le�ur de l'amas A521. La arte a �et�e obtenue ave la m�ethode de Dressler (1980) [90℄d�erite dans le paragraphe 2.3.1. Un param�etre Ngal=20 a �et�e utilis�e. En bas auentre: le diagramme ouleur-magnitude (B� I)AB vs. IAB de toutes les galaxies dans lehamp de 15�15 armin2 ontenant le �ur d'A521. Les erles rouges orrespondentaux galaxies ave z mesur�e et appartenant �a l'amas. La ligne ontinue repr�esente lemeilleur ajustement lin�eaire trouv�e pour la s�equene prinipale des galaxies elliptiquesde l'amas ((B � I)AB = � 0:033IAB + 3:273), qui est arat�eris�ee par une dispersion�RS = 0:183; la ligne en tirets orrespond �a 1�RS . En haut �a droite: arte d'iso-densit�e(�40�30 armin2) de la distribution projet�ee des galaxies ave IAB < 20 et ontenuesdans la s�equene prinipale de l'amas identi��ee sur le DCM montr�e dans le panneau enbas au entre; ette arte a �et�e obtenue ave la même tehnique que la �gure de gauhe.
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2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehellegalaxies par rapport �a elle de l'amas. On s'attend �a < Æ >= 0 dans le as d'une distribu-tion isotrope. Grâe �a l'analyse des valeurs de < Æ > de la BCG (i.e. \Brightest ClusterGalaxy) et des 10 galaxies les plus brillantes de haque syst�eme, nous avons montr�e qu'unfort e�et d'alignement existe entre l'orientation de l'amas et de ses membres les plusbrillants dans le as des syst�emes loalis�es dans des r�egions de densit�e �elev�ee. En outre,en analysant les amas pour lesquels des informations aux autres longueurs d'onde �etaientdisponibles (e.g. dispersion des vitesses des galaxies, morphologie optique et/ou X, artesen temp�erature, pr�esene de soures radio di�uses et �etendues), nous avons trouv�e un si-gnal d'alignement plus intense pour les syst�emes qui apparaissent dynamiquement jeunes.Ces r�esultats sugg�erent que les e�ets d'alignement entre les galaxies et leurs amas hôtessont orr�el�es ave l'âge dynamique des amas eux-mêmes.�A la lumi�ere de es r�esultats, nous avons analys�e plus en d�etail les e�ets d'aligne-ment dans A521, puisque, omme nous l'avons vu, il s'agit d'un amas ave proessus deoalesenes multiples en ours. Nous avons en partiulier ompar�e:{ les param�etres de forme de l'amas (elliptiit�e et angle de position), estim�es �a l'int�erieurd'un erle de 1 h�1 Mp entr�e sur la position de la BCG;{ les angles de positions des galaxies de la s�equene prinipale de l'amas pour di��erentestranhes en magnitude (m�+1 < m < m�+3;m��1 < m < m�+1;m < m��1), etpour deux distanes limites du entre de l'amas (1.5 et 2.5 h�1 Mp). Les angles depositions ont �et�e mesur�es par SExtrator [30℄ sur les images de la am�era CFH12ken bande B;{ l'orientation des r�egions de haute densit�e, orrespondant �a des groupes de galaxieset �a des sous-strutures de l'amas, d�etet�es par un lissage Gaussien de la distributionprojet�ee des galaxies sur une grille de N�N ellules.A521 montre des e�ets d'alignement tr�es signi�atifs �a toutes es �ehelles spatiales, quipersistent jusqu'�a une distane d'environ 5 h�1 Mp du entre. Ces r�esultats sont donoh�erents ave les mod�eles o�u l'ar�etion de mati�ere se fait de mani�ere anisotrope suivantla struture �a grande �ehelle.
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2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelle2.5.4 Artile: Galaxy Alignments as a Probe of the Dynamial State of ClustersM. Plionis, C. Benoist, S. Maurogordato, C. Ferrari, S. BasilakosAstrophysial Journal, 2003, 594, 144AbstratWe present indiations, based on a sample of 303 Abell lusters, for a relation betweenthe dynamial state of lusters and the alignments of galaxy members with their parentluster major axis orientation as well as with the large sale environment within whih thelusters are embedded. The statistial results are omplemented with a deep, wide-�eldase study of galaxy alignments in the luster A521, whih is haraterised by multiplemerging events (Maurogordato et al 2000, Ferrari et al. 2003) and whose galaxy mem-bers show a strong alignment signal out to � 5 h�1 Mp. Our results show that galaxyalignments appear to be stronger the more dynamially young is the luster, espeiallywhen found in high-density environments. This relation omplements the reently found\Cluster Substruture - Alignment Connetion" (Plionis & Basilakos 2002) by whih dyna-mially young lusters, found in high-density environments, show stronger luster-lusteralignments.I IntrodutionA well established alignment e�et is that between the orientation of nearby lustersand between the orientation of the BCG (or D) and that of their parent luster (f. Sastry1968; Binggeli 1982; Carter & Metalfe 1980; Struble 1990; West 1989; West 1994; Plionis1994; Fuller, West & Bridges 1999; Kim et al. 2001; Chambers, Melott, Miller 2002).Furthermore, reent evidene has shown that substrutures in lusters are aligned withthe luster orientation as well as along the large-sale �lamentary strutures within whihthey are embedded (f. West, Jones & Forman 1995, Plionis & Basilakos 2002, Plionis2001). Analytial (f. Bond 1987) and numerial work (f. West, Villumsen, Dekel 1991;van Haarlem & Van de Weygaert 1993, Tormen 1997, Onuora & Thomas 1999; Splinteret al. 1998; Falthebaher et al. 2002) show that luster-luster and substruture-lusteralignments our naturally in hierarhial lustering models of struture formation, likethe CDM. This fat has been explained as the result of an interesting property of Gaussianrandom �elds that ours for a wide range of initial onditions and whih is the "ross-talk" between density utuations on di�erent sales. This property is apparently also theause of the observed �lamentariness observed not only in "panake" models but also inhierarhial models of struture formation; the strength of the e�et, however, di�ers frommodel to model.Reent observational evidenes point also to the so alled \Cluster Alignment - Sub-struture Connetion" by whih the dynamially young lusters show a stronger tendenyto be aligned (Plionis & Basilakos 2002) while they are also loated preferentially in high-density environments (Plionis & Basilakos 2002; Sh�ueker et al 2001). Suh alignment169



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehellee�ets ould be imprinted also in smaller sales; the sales of individual galaxies. Forexample, if galaxies formed after the ollapse of their parent luster, then the anisotropiinitial onditions ould be imprinted in member galaxy orientations. In the hierarhialstruture formation models, galaxy alignments ould originate from a ombination of dif-ferent mehanisms, for example as a result of the parent luster tidal �eld (f. Salvador-Sole& Solanes 1993; Usami & Fujimoto 1997; but see also Barnes & Efstathiou 1987), a pos-sibility supported also by the orrelation found between disk galaxy spin axes and theloal tidal shear �eld (Lee & Pen 2002), and/or if the galaxy-galaxy interations ourin a preferred diretion, for example along the primordial large-sale �lamentary stru-ture within whih the protoluster is embedded. This anisotropi merger senario of West(1994) has provided an interesting explanation of the observed strong alignment of thebrightest luster galaxy (BCG) not only with the luster position angle but also with thenear large-sale strutures.In lusters, any primordial galaxy alignments e�et should be severely damped byviolent relaxation, by the exhange of angular momentum in multiple galaxy enountersthat our in the dense luster environment over a Hubble time (f. Coutts 1996) andeven by seondary infall (Quinn & Binney 1992). Therefore, other than the alignmentof the BCG with its parent luster that ould be expeted (f. Struble 1990; West 1994;Kim et al. 2001), it seems seure to say that in highly relaxed lusters, where there hasbeen suÆient time to mix the phases, one should not expet to observe any signi�antprimordial galaxy alignment, even if they did originally exist. Therefore, the existene ornot of galaxy alignments in and around lusters ould be an indiation of their dynamialstate. The possible existene of suh alignments, intrinsi in nature, is important alsofor their e�et on measures of weak lensing, where elliptiity orrelations of bakgroundgalaxies are expeted to arise from the lensing of foreground large mass inhomogeneities (f.Bartelmann & Shneider 2001). Considerable e�ort has been devoted, reently, in attemptsto quantify and disentangle these e�ets (f. Catelan, Kamionkowski & Blandford 1996;King & Shneider 2003; Heymans & Heavens 2003).Observational e�orts to detet intrinsi galaxy alignments in lusters or superlustershas not reahed a lear onsensus. For example, Dekel (1985) using the UGC and ESO-Uppsala galaxy atalogues onluded that no signi�ant galaxy alignments exist in lusters.However, earlier studies of Adams, Storm & Storm (1980) had found alignments, althoughnot very signi�ant, in A999 and A2197. Djorgovski (1983) found galaxy alignments inthe Coma luster, an e�et more prominent for red galaxies, while van Kampen & Rhee(1990) and Trevese, Cirimele & Flin (1992) analysing the 10-20 brightest galaxies in alarge number of Abell lusters (Abell 1958; Abell, Corwin & Olowin 1989) found no galaxyalignments other than between the BCG and its parent luster orientation (see Djorgovski1987; Cabanela & Aldering 1998 and referenes therein for reviews of early results).One should be very areful in how to interpret suh oniting results. It should be no-ted that systemati biases, like PSF inhomogeneities (f. Brown et al 2002), and projetione�ets an to mask any true alignment signal. For example, the projetion of foregroundgalaxies along the line of sight of a luster as well as the projetion on the plane of thesky of member galaxies, always work in the diretion of smearing alignments. On the170



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelleother side, telesope traking problems an reate false alignments. Suh problems, if notmodeled adequately, ould potentially introdue arti�ial galaxy-galaxy alignments, andthus hamper attempts to measure weak shear indued by gravitational lensing, but annotreate a false alignment between galaxies and their parent luster orientation, sine thelater is estimated from the distribution of the galaxy member positions.Therefore, the question whether galaxy alignments exist in lusters and if they do thenunder whih irumstanes do they appear, is still unanswered. In this paper we present astatistial analysis of galaxy alignments in 303 Abell lusters (Abell 1958; Abell, Corwin& Olowin 1989), based on their POSS sans and a SExtrator (Bertin & Arnouts 1996)identi�ation of the galaxy distribution within a radius of 1 h�1 Mp from the lusterentre. These statistial results are omplemented with a deep, wide-�eld ase study ofgalaxy alignments within � 5 h�1 Mp of the luster A521, whih is a relatively distant(z � 0:25), rihness lass 1 Abell luster with lear evidene of multiple merging events(Maurogordato et al. 2000; Arnaud et al. 2000; Ferrari et al. 2003).II Galaxy Alignments in Abell ClustersWe have analysed the POSS sans in the diretion of 303 Abell lusters, all of whihhave an independent determination of their position angle (from Plionis 1994), while 168also have veloity dispersion measurements (Struble & Rood 1999; De Propris et al. 2001).Our sample, whih was de�ned on the basis of availability of position angle measurementsin Plionis (1994), has hzi ' 0:07 and m10 < 17.An area of radius spanning from � 170 to 400 was used so as to orrespond to � 1 h�1Mp at the distane of the lusters. In the ases of nearby lusters (z�< 0:045) the or-responding radius is < 1 h�1 Mp. An interative proedure was followed in whih theparameters of the SExtrator identi�ation were varied so as to maximise the number ofdeteted objets, while not breaking-up the brightest galaxies into subomponents. Al-though the SExtrator star-galaxy separation is quite eÆient, it fails to orretly separatestars from galaxies for saturated objets and at the faint luminosity end. Bright stars weretherefore exluded by hand. Similarly, satellite traks and other noise signal were exludedafter areful visual inspetion of eah �eld.The total number of Sextrated galaxies is � 5� 105 out of whih the majority oversa very small surfae area and thus have unreliable lassi�ation. In the presene of nosystemati e�ets, related to the size of the galaxies, we expet that the mean elliptiityshould be independent of the galaxy image size. In �gure 1 we plot the derived galaxyelliptiity as a funtion of the number of pixels per galaxy. It is evident that for Npix .30 � 35 there is a systemati o�set of the mean elliptiity to higher values. Therefore,in order to avoid biases, having to do with determining galaxy shape parameters usingsmall number of pixels and the ineÆieny of the star-galaxy separation at lower surfaebrightness, we hoose to analyse only the higher 5% quantile of the galaxy size distribution(estimated independently in eah �eld). The seletion of this limit was based on a furthertrial and error approah in whih the distribution of galaxy position angles was tested forhomogeneity (see tests below) and it is suh that always Npix > 30� 35.171
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Figure 1 { Galaxy elliptiities versus galaxy area (Npix), used to determine shape para-meters. The ontinuous line represents the mean elliptiity. In order to visually enhanethe problemati region of small galaxy areas, we limit the x-axis to 100 pixels=galaxy.Furthermore, we have tested, for the above size limits, the elliptiities of the unsatura-ted stellar images in our �elds, for whih deviations from zero should reet possible PSFanisotropies. We �nd that the stellar elliptiity frequeny distribution peaks at � ' 0:05and has an exponential drop thereafter (�gure 2). We have veri�ed by visual inspetion ofa random subset of our �elds that the major ontribution to the high-� tail of the stellar el-liptiity distribution omes from mislassi�ed galaxies, double stars as well as bakgroundprojetions near the stellar images.Therefore, from the above analysis and in order to avoid ill de�nitions of positionangles (due to near spheriity) and possible PSF anisotropies while not throwing away toomany galaxies, sine a onsiderable fration of elliptials have relatively small elliptiities,we feel seure to use, in our study, galaxies that have elliptiities > 0:1. In any ase, weexpet that any residual anisotropy that still remains in our sample will be identi�ed inthe Fourier-analysis test, presented below, but should bare no orrelation with the parentluster orientations and thus should not introdue any arti�ial alignments. These seletionproedures redue the total number of analysed galaxies to 15560, with no galaxies havingan area smaller than � 1000 � 1000 (ie., Npix > 35).The statistial analysis of alignments between galaxy and luster orientations depends172



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelle

Figure 2 { The frequeny distribution of the non saturated stellar elliptiities in ourAbell luster �elds.on de�ning the relative orientation of the galaxies with respet to the luster,�i; � j�i � �j : (1)where �i and � are the position angles of the galaxies and luster, respetively. In anisotropi distribution we will have h�i;i ' 45Æ. A signi�ant deviation from this valuewould be an indiation of an anisotropi distribution whih an be quanti�ed by (Struble& Peebles 1985): Æ =Xi �i;N � 45 : (2)In an isotropi distribution we will have hÆi ' 0, while the standard deviation is givenby � = 90=p12N . A negative value of Æ would indiate alignment and a positive onemisalignment.II.1 Tests for systematis diretional biasesBefore we analyse the possible galaxy-luster alignments, we test whether the galaxyposition angles, �i, in our �nal galaxy sample, have any signi�ant diretional bias. Wequantify possible deviations from isotropy by a variety of methods:{ estimating the Fourier transform of the galaxy position angles (f. Struble & Peebles173



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehellesample Ngals C1 S1 C2 S2 PR2 P>�2 PKSall gal's 15560 -2.3 0.1 1.6 -0.8 0.08 0.31 0.7810LG's 3030 0.9 -0.3 -1.1 -0.2 0.72 0.83 0.46Tableau 1 { Statistial tests of isotropy of the galaxy position angle distribution for the303 Abell luster �elds analysed.1985): Cn = (2=N)1=2X os 2n�i Sn = (2=N)1=2X sin 2n�i : (3)If the �i's are uniformly distributed between 0Æ and 180Æ, then for large N both Cnand Sn have zero mean and unit standard deviation. This test measures the tendenyof the position angles to luster around some partiular values. For example, the C1and S1 omponents measure deviations in the 90Æ, 180Æ and 45Æ, 135Æ diretionsrespetively. Indeed, if we �nd Fourier omponents with values & 3 this would implysystemati diretional bias at a > 3� level.{ applying three statistial tests on the distribution of �'s to test whether they ouldoriginate from an isotropi parent distribution of position angles. These are the las-sial �2 (parametri), the Kolmogorov-Smirnov (non-parametri) and the Rayleightests (f. Mardia 1972). The later estimates the parameter:R2 = 1p2N �S21 + C21�1=2 : (4)For large N we have that 2NR22 � �2 for 2 degrees of freedom and the probabilityPR2 that a value of R2 exeeds a ritial value is given in Mardia (1972).In �gure 3 we present the distribution of galaxy position angles for our total sample aswell as for the 10 largest galaxies (exluding the BCG) in eah luster �eld. The distributionappears at with no diretional bias, as quanti�ed also by the di�erent statistial tests,presented in table 1, where we also list the values of the �rst Fourier moments for thedi�erent galaxy samples. We do �nd jC1;2;3;4j;jS1;2;3;4j . 2:3, indiating the existene of nosigni�ant diretional bias. However, had we imposed no galaxy size limit we would havefound signi�ant deviations from isotropy with very large values of the �rst moments dueto ineÆient star-galaxy separation (we dedue this from the fat that we �nd the sameanisotropy pattern when we analyse the stars in our �elds).The above analysis is based in treating all galaxies together, irrespetively of the luster�eld to whih they belong. This does not exlude the possibility that some luster �eldsmaybe severely a�eted by biases, a possibility that ould be hidden when treating all thegalaxies together. To this end we alulate the Fourier moments independently in eah�eld. If there is no bias then the distribution, over the 303 �elds, of the individual Fouriermoments should be a Gaussian with zero mean and unit standard deviation. In �gure 4 weplot their distributions and the orresponding zero-mean Gaussians. We �nd hC1i = �0:09,�1 = 1:20 and hS1i = 0:00, �s1 = 1:03. A �2 test shows that the distributions arestatistially equivalent to zero-mean Gaussians at a > 0:1 signi�ane level (we �nd similarresults for the higher moments as well). Therefore it seems that the small exess of C1's174
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Figure 3 { The distribution of galaxy position angles for the whole sample of 15560galaxies (ontinuous line) and for the 10 largest galaxies in eah luster �eldat negative values is not very signi�ant although it is responsible for the small negativeshift of the hC1i and for the 20% exess of its variane. Indeed if we exlude the 7 luster�elds with jC1j > 3 we redue the overall value of C1 (see table 1) from -2.3 to -0.9 andthe mean over the 296 luster �elds to hC1i ' �0:02. However, our alignment results,presented below, remain unhanged when exluding these �elds.II.2 ResultsIn order to maximise the alignment signal to noise ratio we have staked all lusterimages after rotating them so as to have a ommon orientation along their determinedposition angles. We then estimate the misalignment angle between every galaxy and theommon luster orientation. In order to identify where does the possible alignment signalome from, we apply our test to di�erent subsamples of galaxies. One is only the BrightestCluster galaxy (BCG), another is the next 10 largest galaxies (10LGs) and �nally allthe galaxies but the BCG and 10LGs. The alignment results for di�erent subsamplesare presented in table 2. We �nd that the over all 15560 galaxies in the 303 lusters,alignment signal is quite weak but signi�ant (Æ = �0:9, � = 0:2). Con�ning ourselves tothe 10LGs we �nd a stronger alignment signal. Finally and as expeted, we �nd a verystrong and statistially signi�ant alignment signal between the BCG's and the lustersposition angles.Statistial quanti�ationIn �gure 5 we present the distribution of misalignment angles, � for the BCG and 10LGsase. We performed a �2 test with 5 degrees of freedom to assess whether the observeddistribution ould be drawn from an isotropi one. Furthermore we also applied a non-parametri Kolmogorov-Smirnov (KS) test and ompared the un-binned �-values with the175



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehellesample Ngals Æ � S=N P>�2 PKSall gal's 15560 -0.9 0.2 4.5 0.035 0.00510LGs 3030 -1.6 0.5 3.3 0.028 0.003BCG 303 -9.6 1.5 6.4 < 10�8 < 10�8all but BCG & 10LG's 12227 -0.8 0.2 3.4 0.86 0.59Tableau 2 { Galaxy-Cluster Alignment signal and its signi�ane for the di�erentsamples.

Figure 4 { The distribution of the �rst Fourier moments of the galaxy position angles(points) and the Gaussian expetation in the ase of no systemati diretional bias.isotropi ase. The results of these tests are presented in Table 2. There are signi�antdeviations from isotropy for the sample ontaining all the galaxies as well as for the BCGand the 10LGs samples. Note however, that when exluding the BCG's and 10LG's nosigni�ant deviation from isotropy is found (last row in table 2). For fainter galaxies theombination of projetion e�ets, whih tend to smear out any existing alignment, andshape parameter unertainties, ould hide an existing alignment e�et and thus we annotderive any strong onlusion from our present analysis. Unfortunately, we do not haveolour information in order to attempt to deontaminate the luster �elds by seleting thered-sequene galaxies, as we will do in our ase study of A521.Also note that the joint probability of the observing the alignments of the BCG and10LGS samples should inrease if one onsiders (a) the two samples as being independent ofeah other and (b) that the deviation from isotropy, in both, is toward the same (alignment)diretion.Dependene on environmentWe investigate further whether there is any orrelation of the alignment signal with theenvironment. It is already known that lusters in high-density environments show stron-ger luster-luster alignments and more substruture than in low-density ones, as would176
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Figure 5 { The distribution of misalignment angles � between the galaxy and lusterorientations. Left panel: BCG sample. Right Panel: 10LG samplebe expeted if suh lusters are still areting matter along the large-sale �lamentarystrutures in whih they are embedded (f. Plionis & Basilakos 2002; Sh�ueker et al.2001). We have therefore found whih of the lusters in the subsample analysed do be-long to superlusters. To this end, we have performed a perolation analysis to identifysuperlusters in the whole Abell sample with a magnitude ut m10 < 17, orrespondingto a volume limited sample out to z � 0:09. We do �nd a weak tendeny of inreasinggalaxy-luster alignment signal in lusters belonging to higher overdensity superlusters.For example using lusters in superlusters found with a perolation radius of 15 h�1 Mpone �nds (ÆBCG = �11:3, �BCG = 2:2 and Æ10LG = �2:1, �10LG = 0:7). This tendeny,weak as it may be, suggests a orrelation between the galaxy-luster alignment signal andthe luster dynamial state, sine in high density environments, lusters are expeted tobe dynamially ative as disussed previously.Dependene on luster dynamial stateWe want to test the alignment behaviour of the luster high veloity dispersion tail,expeted to orrespond to highly virialised massive lusters, sine the virialisation proessshould have mixed the orientation of galaxies members, and thus weak or no galaxy ali-gnments are expeted. For this purpose we have analysed for alignments a subsample of132 lusters that have estimated �v with more than 10 galaxies per luster.For the 32 lusters in our sample with �v � 900 km/se, we obtain Æ10LG ' �6:1,�10LG ' 1:5 with a distribution of misalignment angles being onsistent with the isotropiase at a signi�ane level of P>�2 � 2 � 10�4 and PKS . 10�4. Correspondingly for theremaining 100 lusters of our sample with �v < 900 km/se we obtain a weak alignmentsignal Æ10LG ' �1:5, �10LG ' 0:8. These results show a lear orrelation of the alignmente�et with veloity dispersion, whih is in the opposite diretion expeted if the highdispersion lusters were indeed highly relaxed lusters.177
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Figure 6 { The distribution of misalignment angles � between the galaxy and lusterorientations for the � < 900 km/se lusters (blak lines) and for those with � � 900km/se and found in superlusters with rper = 15 h�1 Mp (red hathed histogram).If we further on�ne our analysis in lusters belonging to dense superlusters (pero-lation radius of rper = 15 h�1 Mp) and with � � 900 km/se (in total 19 lusters) weobtain an even stronger alignment signal: Æ10b = �7:4, �10LG = 1:9, higher than in bothases taken separately. In �gure 6 we present the distribution of misalignment angles forthe latter ase (red hathed histograms) and for the lusters with �v < 900 found in anyenvironment. The exess alignment signal for the high-� lusters in dense environment isevident. Their probability of onsisteny with an isotropi distribution is PKS < 0:002 forboth the BCG and 10LGs distributions.At this point, the high density environment of these lusters makes us suspet that theirhigh veloity dispersion does not reet high mass virialised lusters but rather the resultof sublustering e�ets, (for example, due to the large relative veloities of the di�erentsub-lumps), so that these objets would be in reality dynamially young lusters. We havethen been looking in the literature for eah individual luster if signatures of dynamialyouth an be deteted in their X-ray, optial or radio images. We have found that for 12(A1228, A2061, A399/A401, A1736, A1775, A2065, A401, A426, A754, A2256 and A85)of the 19 lusters, at least one signature does exist, for a further 3 we have not found anyrelevant information while only 4 appear to be virialised objets.In detail, A1228, A2061, A399/A401, A1736 and A1775 show a multi-peaked veloitydistribution, A2065, A401, A426 and A754 show features in the X-Ray temperature maps,A2256 shows sub-lustering in the optial density map. Moreover, A1190, A2256 and A754show radio halo and relis, whih are thought to be related to merging events (f. Feretti& Giovanninni 1996, Feretti 2001). Finally, A85 presents signatures of merging in optial(presene of a foreground group in the veloity distribution), X-ray (double on�gurationof the isointensity ontour map, with a primary and a seondary luster) and in radiobands (presene of a radio reli). 178
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Figure 7 { Grey-sale plot of the alignment signal, hÆi, indiated by its value, as afuntion of membership in superlusters, of the indiated perolation radius, (y-axis) andof the luster veloity dispersion (x-axis). The ontours indiate the signi�ane level atthe 3 (ontinuous line) and 2.5 � (broken line) levels respetively.Sine there is a triple orrelation between alignments, veloity dispersion and super-lustering, we present in �gure 7 the alignment signal as a funtion of luster veloitydispersion and perolation radius (for the 132 lusters of our sample that have measured�v and Nz > 10). The alignment signal is represented as a grey sale, with inreasingbrightness meaning more alignments, as indiated by the printed values of hÆi, while theontour lines engulf regions of some signi�ane level (the ontinuous and broken linesrepresent the 3 and 2.5 � levels respetively). It is evident that for the 10LG ase there isa signi�ant trend of inreasing alignment signal both with inreasing �v and superlusterperolation radius. It is also interesting that for the BCG's there seems to be a dependeneof their alignment, with their parent luster orientation, mostly to the environment, al-most independent of their veloity dispersion. This ould indiate a di�erent (or \speial")formation proess for the BCG, with respet to the other luminous luster galaxies (f.West 1994).Our results indiate that luster alignments are stronger in lusters loated in a highdensity environment and haraterised by a high-veloity dispersion. Sine we alreadyhave independent indiations that lusters in high-density environments show signi�antlymore substruture (Plionis & Basilakos 2002; Sh�ueker et al. 2001), our results suggestthat the strongest alignment e�ets have been deteted in dynamially young lusters, ie.,haraterised by both a strong sublustering and a high-veloity dispersion.III A ase study: the dynamial ative Abell 521The galaxy luster A521 is a dynamially very ative luster with multiple evidenes ofmerging both in optial and X-Ray data. In partiular, its very high veloity dispersion of �1300 km/s (Maurogordato et al. 2000) has been explained as the result of various merging179
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Figure 8 { The elliptiity frequeny distribution in the A521 luster �eld.events (Ferrari et al. 2003). The main omponent of the luster shows a lear North-West/South-East diretion, both in X-ray and in optial, whih is the main diretion ofthe undergoing merger event, but also a high density ridge in the ore region perpendiularto the main diretion, suspeted to result from an older merger. The luster is embeddedin a dense large-sale environment (Arnaud et al. 2000). At the light of the results of theprevious setion, this high veloity dispersion and highly substrutured luster embeddedin high density environment should be an exellent target for deteting galaxy alignments.Part of a larger program of a multi-wavelength follow up of merging lusters, Abell 521has been overed with B- and I-band imaging obtained with the CFHT12k amera over a�eld of 45�30 armin2 entred on the luster. The galaxy atalogue (positions, magnitudesand shape parameters) was built with SExtrator. From the analysis of the I�(B-I) olour-magnitude diagram we have extrated all the galaxies lying on the red sequene regionallowing to selet the most likely early type galaxies belonging to the luster (see Ferrariet al. 2003). Suh a �ltering of the galaxy atalog is very important sine foreground orbakground galaxies an signi�antly smear out any true alignment e�et. The alignmentanalysis presented in the present paper has been performed using the shape parametersmeasured in the B-band image leading to a more preise measurement of the positionangles than in the I-band where the light pro�les of the galaxies are more peaked. In�gure 8 we show the stellar elliptiity frequeny distribution whih peaks at � ' 0:03and drops exponentially thereafter. Therefore, to avoid the gross e�ets of possible PSFinhomogeneities and to ensure a robust position angle determination (sine it is ill de�nedfor nearly spherial objets), we have imposed a minimum elliptiity of � = 0:1.180



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelleIII.1 A521 Shape ParametersThe shape parameters of the luster (elliptiity and position angle) were estimatedusing the familiar moments of inertia method applied on the smoothed or the disretegalaxy distribution (f. Basilakos, Plionis & Maddox 2000 for suh an appliation). First,all galaxies within an initial small radius around the luster D or X-ray entre (Arnaudet al. 2000) are used to de�ne the initial value of the luster shape parameters. Then, thenext nearest galaxy is added to the initial group and the shape is realulated and thuswe obtain the luster shape parameters as a funtion of luster-entri distane. Within 1h�1 Mp of the entral D galaxy the luster position angle and elliptiity have value of:� � 140Æ � 15Æ & � � 0:45� 0:1 ;where the unertainty is derived from the utuations around the mean by varying thelimiting magnitude or by weighting eah galaxy either by its Lb or by unity.III.2 Galaxy member orientationsIn �gure 9 we present the galaxy position angles for di�erent magnitude slies and fortwo limiting distanes from the luster entre, parametrised by m� whih orresponds tothe knee of the B-band optial galaxy luminosity funtion whereM� � �19:7 and thereforem� � 20:8. There is an evident onentration around 120Æ � 160Æ in all magnitude bins,although at fainter magnitudes there is a slight shift toward the lower end of this range.This an be quanti�ed by estimating the preferred galaxy orientation of the galaxy positionangle distribution using the fundamental harmonis (n = 1) of their Fourier transform (f.Djorgovski 1983): �pr = 12 artan (S1=C1) : (5)The values of �pr for the di�erent magnitude slies within 1.5 and 2.5 h�1 Mp from theluster entre, are reported in table 3 and it is evident that they are in good agreement withthe luster position angle whih also oinides with the diretion (� ' 138Æ) to the nearestAbell luster neighbour (Abell 517). These results are robust to hanges of the limitinggalaxy elliptiity as an be seen in table 3. Furthermore, it is extremely interesting thatthe same galaxy preferred orientation is evident within 1.5 and also within 2.5 h�1 Mpfrom the luster entral D galaxy. The fat that the preferred galaxy orientation, �pr,oinides with the orientations of the luster major axis, of the brightest luster galaxiesand with the diretion to the nearest luster neighbour is a strong indiation that theanisotropi orientation distribution is not due to possible systematis and strongly supportsthe anisotropi merger struture formation senario.In table 3 we also present the outome of the statistial tests used to assess the si-gni�ane of our results. It is evident that the brightest and faintest slies present resultssigni�antly di�erent from the Poisson expetations, while the intermediate slie showslow signi�ant di�erene. This however ould be beause in this magnitude range, thereappears to be an exess of galaxies with position angles at � 30Æ, whih oinides with the181
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Figure 9 { Abell 521 galaxy position angle distribution (� > 0:1) for di�erent magnitudelimits within 1.5 and 2.5 h�1 Mp (shaded histogram and thik red line, respetively).diretion of the ridge struture S1 of Arnaud et al. (2000) and whih is mostly evident inthis magnitude range. Note that if we use all the galaxy position angles down tom � 24 allthree tests show a signi�ant di�erene from the Poisson expetation at a 99.999% level.III.3 A521 groups orientationSine the matter distribution outside the luster itself ould be anisotropially distri-buted, not neessarily following the orientation indiated by the luster major-axis, wehave estimated the preferred orientation of the high-density regions as well as the galaxymajor axis preferred orientation in independent shells of 1 h�1 Mp width eah. To thisend we estimate the major axis orientation of the projeted high-density exursion set(whih orrespond to groups of galaxies and di�erent substrutures) by Gaussianly smoo-thing the projeted galaxy distribution on a N �N grid (with N ranging from 300 to 400)and measuring the position angles of dense groups (�=h�i > 14) ontaining more than 12ells (surfae area �> 2700 kp2).We �nd that the group orientation distribution losely follows that of the individualgalaxies with an almost idential preferred orientation angle, �pr. This is learly seen in182



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehellemag. bin Ngals �pr P>�2 PKS PR2 Æ �� > 0:1 and r < 1:5 h�1 Mp< 19.8 5 134Æ < 10�4 0:02 0:02 -29.2 11.6219.8 - 21.8 92 118Æ 0:50 0:16 0:05 -4.33 2.7121.8 - 23.8 226 109Æ 0:03 0:08 10�3 -2.26 1.73< 24.8 435 114Æ 0:002 8� 10�4 < 10�4 -3.5 1.24� > 0:25 and r < 1:5 h�1 Mp< 19.8 3 148Æ < 10�4 0:03 0:05 -37.0 1519.8 - 21.8 43 124Æ 0:089 0:031 0:02 -8.2 3.9621.8 - 23.8 79 104Æ 0:018 0:45 0:05 -1.83 2.92< 24.8 175 115Æ 0:005 0:002 3� 10�4 -4.8 1.96� > 0:1 and r < 2:5 h�1 Mp< 19.8 10 136Æ < 10�4 0:006 0:01 -23.0 8.219.8 - 21.8 145 133Æ 0:57 0:43 0:10 -4.3 2.121.8 - 23.8 427 109Æ 0:033 0:062 < 10�4 -2.2 1.2< 24.8 804 114Æ < 10�4 < 10�4 < 10�4 -3 0.9Tableau 3 { Abell 521 galaxy major-axes preferred orientations and alignment signal(within 1.5 or 2.5 h�1 Mp from luster entre) in di�erent magnitude bins. Note that theB magnitude ompleteness limit is 24 at 5�.�gure 10 were we present the histogram of the group and galaxies position angles (red andblak histogram respetively), for two luster-entri distanes (one within the nominalradius of 2 h�1 Mp and one between 2 and 5 h�1 Mp; were the last group is found). Notethat, in order to detet groups in the outer shell, we have redued the density threshold to�=h�i > 11. In table 4 we present the preferred orientations of groups and of galaxies in thedi�erent shells, their misalignment angle and the probability that this misalignment angleis due to hane. The > 30Æ misalignment angle between the galaxy and group preferredorientations in the 3rd and 4th bin redues to < 10Æ if we apply our analysis to a lowerlimiting magnitude (mb;lim � 23:8), sine we do expet a higher fration of projetionontamination from apparently faint galaxies outside the dense luster region.shell (h�1 Mp) Ngal �pr;gal Ngroup �pr;group Æ� P (< Æ�)0 - 1 237 117Æ 8 115Æ 2Æ 0.00031 - 2 369 113Æ 7 118Æ 5Æ 0.00192 - 3 361 112Æ 2 144Æ 32Æ 0.07603 - 4 442 81Æ 7 130Æ 49Æ 0.17194 - 5 380 113Æ 4 111Æ 2Æ 0.0003Tableau 4 { Preferred Orientation of the Abell 521 galaxy and groups major axis dis-tribution for mb < 24:8. P (< Æ�) is the probability that their misalignment angle is due tohane. 183



2.5. E�ets d'alignement et struture �a grande �ehelle

Figure 10 { Histogram of galaxy (blak lines) and groups (red lines) position angledistribution in Abell 521. Left panel: The 0 � 2 h�1 Mp shell (m < 24:8), Right panel:The 2� 5 h�1 Mp shell (m < 23:8).III.4 OutomeWe therefore onlude that the dynamially very young and in the phase of mergingAbell 521 shows signi�ant red-sequene galaxy major-axis alignments, within the lusterbut also in its nearby environment (�< 5 h�1 Mp), with (a) the luster major-axis orien-tation, (b) the groups/substrutures preferred orientation and () with the diretion of thenearest Abell luster (A517).IV SummaryWe have set out to investigate whether galaxies in lusters show any alignment of theirmajor axis with the luster orientation and whether suh an e�et is related to the lusterenvironment and dynamial state. We takle this question by using a statistial approah,analysing the POSS sans of 303 Abell lusters (hzi ' 0:07, m10 < 17) and a ase studyof a highly dynamially ative luster (A521) using multiolour, wide-�eld, deep imagingdata.In order not to ontaminate our statistial results with the well-established BCG-luster alignment we have exluded these galaxies from our analysis. We �nd that lustersindeed show signi�ant bright galaxy major axis alignments with the luster position anglebut only in high-density environments (superlusters). Furthermore, the alignment signalis stronger in higher veloity dispersion lusters. Moreover, we have also found in oursample that the high veloity dispersion lusters, in high density environments, appear tobe dynamially young, merging lusters, a fat whih points strongly in the diretion ofgalaxy alignments being orrelated with their parent luster dynamial youth.Similarly, in our detailed analysis of the dynamially very ative Abell 521 we havefound signi�ant red-sequene galaxy alignments out to � 5 h�1 Mp from luster ore.184
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Chapitre 3Conlusions et PerspetivesLes onlusions et les perspetives de ette th�ese sont in�evitablement li�ees puisque leprogramme d'observations multi-longueur d'onde sur lequel j'ai travaill�e est en ours der�ealisation.3.1 ConlusionsLes premiers andidats de notre �ehantillon montrent que es amas sont bien en trainde se former par un proessus de oalesene entre sous-strutures, onform�ement auxpr�evisions du mod�ele hi�erarhique de formation des strutures. Les prinipales phases duproessus de fusion ont �et�e ouvertes par les amas observ�es. L'analyse d�etaill�ee e�etu�eependant ette th�ese a montr�e qu'Abell 521 et Abell 3921 se trouvent dans les phasesentrales de la oalesene entre leurs sous-strutures (plusieurs dans le as d'A521, deuxsous-amas prinipaux dans le as d'A3921). Les r�esultats pr�eliminaires de l'analyse optiqued'Abell 1750 et d'Abell 1413 ont r�ev�el�e qu'ils se trouvent probablement dans les deuxphases extrêmes du proessus de formation hi�erarhique des amas, A1750 �etant onstitu�epar deux syst�emes de masse omparable qui ommenent �a interagir, A1413 se trouvantdans un �etat dynamique presque relax�e.L'analyse ombin�ee X-optique s'est aÆrm�ee omme un outil indispensable pour �etablirl'�etat dynamique des amas. En e�et, selon la g�eom�etrie de la ollision entre les sous-strutures, la d�etetion d'un proessus de fusion en ours a �et�e possible grâe �a di��erentsindiateurs. Par exemple, dans le as d'A3921, la distribution des vitesses ne montre auunesignature �evidente du proessus de fusion, r�ev�el�e par ontre par la distribution projet�eedes galaxies et par les artes en densit�e et temp�erature du gaz. La pr�esene de ph�enom�enesdynamiques en ours dans le hamp entral d'A521 a par ontre �et�e d�etet�ee prinipalementgrâe �a une analyse d�etaill�ee de sa distribution des vitesses radiales. Nos r�esultats montrentaussi qu'une datation pr�eise de la phase du proessus de fusion des amas observ�es estpossible seulement en omparant les r�esultats X et optiques entre eux et en essayant deles reproduire par des simulations num�eriques.Dans le as d'A3921 et d'A521, les r�egions de ompression entre les sous-strutures entrain de fusionner sont d�etet�ees aussi bien par l'analyse dynamique de l'amas que par les187



3.2. Perspetivesartes en temp�eratures et en brillane de surfae du gaz. On y d�etete aussi de nombreusesgalaxies ave formation stellaire en ours. Ce r�esultat on�rmerait que la fusion entre amasfavorise la formation d'�etoiles, omme pr�evu par les simulations de Evrard (1991).L'analyse de es amas o�u il existe un ph�enom�ene de oalesene entre sous-struturesdans la r�egion entrale (environ 2�2 Mp2) montre aussi que le ph�enom�ene de fusion n'estpas seulement loal, mais est reli�e �a l'environnement �a grande �ehelle, omme attendu dansle adre du mod�ele hi�erarhique. Cei est partiuli�erement net dans le as d'A521, o�u l'onobserve la pr�esene de groupes au même d�ealage spetral que l'amas dans sa p�eriph�erie(jusqu'�a environ 3 Mp de son entre). La pr�esene d'e�ets d'alignement �a plusieurs �ehellesspatiales a aussi �et�e d�etet�ee dans A521, o�u l'axe de fusion est align�e aussi bien avel'orientation des galaxies les plus brillantes de l'amas qu'ave sa struture �a grande �ehelle.La poursuite radio de notre programme vient de ommener ave les observationsd'A521 au VLA. Une relique radio a tr�es probablement �et�e d�etet�ee dans la r�egion sud-estde l'amas. Ce r�esultat est en aord ave l'hypoth�ese qui relie la pr�esene de e type desoures radio di�uses �a l'existene d'un proessus de fusion en ours dans les amas o�u ellessont d�etet�ees.3.2 PerspetivesL'analyse d'un �ehantillon plus grand reouvrant non seulement une palette plus larged'�etats dynamiques, mais omprenant plusieurs amas di��erents pour haque phase duproessus de fusion, permettra d'�etablir la stabilit�e de tous es r�esultats. Nous visons�a obtenir une jeu homog�ene d'observations en optique (par la spetrosopie multi-objets�a haute r�esolution et l'imagerie profonde multi-bande), en X (par les observations �a hauter�esolution spatiale et spetrale de Chandra et XMM) et en radio (par des observations�a haute r�esolution angulaire ave des radio-t�elesope di��erents selon la d�elinaison desamas, e.g. le VLA pour les objets au nord d'environ �30Æ ou l'Australia Telesope CompatArray pour les amas au sud de ette d�elinaison). En utilisant les donn�ees optiques et Xd�ej�a existantes (en partiulier les bases de donn�ees APM et ROSAT, et l'�ehantillon d'amasonstruit par Jones & Forman (1999) [161℄ �a partir des observations du satellite Einstein),nous avons d�ej�a s�eletionn�e une dizaine d'amas en ours d'interation �a observer dans lefutur prohe. L'âge dynamique de es syst�emes a �et�e approximativement �evalu�ee par uneomparaison attentive de leurs propri�et�es multi-longueur d'onde. L'intervalle en redshiftrestreint de tous es amas (z=0.05-0.15) �evite la pr�esene d'e�ets �evolutifs intervenant�a plus grand d�ealage spetral.Si nous avons utilis�e la s�equene prinipale des amas pour d�eterminer la morphologieoptique de es syst�emes, ette tehnique introduit un e�et de s�eletion en faisant �emergerseulement les galaxies de type pr�eoe. �A �n de limiter e biais de s�eletion, nous envi-sageons de multiplier les bandes passantes d'observations, e qui permettra d'estimer lesredshift photom�etriques des galaxies. Ce type d'analyse pourra être e�etu�e non seulementgrâe �a des observations nouvelles, mais aussi en pro�tant des bases de donn�ees en oursde r�ealisation (e.g. SLOAN, 2dF et CFHTLS). Nous utiliserons en partiulier le atalogued'amas issu du \CFHT Legay Survey (CFHTLS)". Une partie de e projet, bas�e sur l'ex-188



3.2. Perspetivesploitation de la am�era grand-hamp Megaprime au CFHT, pr�evoit la onstrution d'unatalogue photom�etrique en inq bandes (u0g0r0i0z0) omplet jusqu'�a la magnitude r0=25.7sur une surfae totale de 172 degr�es arr�es. Ces arat�eristiques nous permettrons d'aÆnerla pr�e-s�eletion des amas �a ins�erer dans notre �ehantillon, sur lequel nous onduirons desobservations ompl�ementaires dans d'autre domaines de longueur d'onde analogues �a ellesd�erites dans les hapitres pr�e�edents.Malgr�e l'apport important des informations d�eriv�ees de l'imagerie optique multibande,�etudier la dynamique des amas par une ouverture spetrosopique �a grande �ehelle de-meure indispensable. Les nouveaux spetrographes multi-objets mis en servie sur le VLT(GIRAFFE, VIRMOS) seront don utilis�es, puisque, grâe �a leur multiplexage plus grandet �a leur hamp de vue plus �etendu, ils permettrons une ouverture ompl�ete des r�egionsdu iel oup�ee par les amas observ�es. En outre, la taille �elev�ee du t�elesope ouvre denouvelles perspetives en permettant d'a�eder �a une grande r�esolution spetrale en untemps de pose abordable et ainsi d'analyser plus �nement les populations stellaires desgalaxies et le lien entre proessus de fusion et formation d'�etoiles. Les r�esultats de etteanalyse spetrale seront ensuite ompar�es aux pr�evisions de simulations hydrodynamiquestr�es d�etaill�ees qui �etudient les e�ets de la ram-pressure exer�ee par le MIA sur le gazinter-stellaire des galaxies dans les amas en interation 1.Ave les premiers r�esultats obtenus dans ette th�ese une strat�egie d'observation ainsiqu'un adre de travail pertinent ont �et�e mis en plae a�n d'analyser �nement la physiquede la formation des amas et �a plus long terme a�n de fournir des ontraintes importantessur les mod�eles osmologiques et la formation des strutures.

1. Ces simulations sont d�ej�a en ours de d�eveloppement dans l'Institut d'Astrophysique de l'Universit�ede Innsbruk o�u je travaillerai dans les deux ann�ees prohaines189
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Annexe ALes prinipaux estimateurs de lamasse dynamique des amasA.1 Le th�eor�eme du VirielConsid�erons un syst�eme auto-gravitant ompos�e de N orps de masses mi, positionsri, et vitesses vi(i=1,...,N). 1. La position et la vitesse de leur entroid sont respetivementrav= PNi=1 ri=N et vav= PNi=1 vi=N. Les positions et les vitesses des galaxies par rapport�a leur entroid par ons�equent sont Ri= ri-ravet Vi= vi-vav .Si on di��erenie deux fois le moment d'inertie du syst�eme I =miPNi=1Ri2 = miPNi=1Ri �Rion obtient: �I = 2 mi NXi=1 �Ri � Ri + 2 mi NXi=1 _Ri � _Ri (A.1)Puisque _Ri � _Ri = Vi2, le deuxi�eme terme de l'�equation A.1 est �egale �a quatre fois l'�energiein�etique totale K du syst�eme.Si on d�e�ni Rij=jRi �Rj j, dans un syst�eme auto-gravitant l'a�el�eration sur le orpsi due au orps j est �Ri = �Gmj(Ri �Rj)=Rij3. On peut don �erire le premier terme del'�equation A.1 omme:2 mi NXi=1 �Ri � Ri = �2 Gmimj NXi=1 NXi6=j (Ri � Rj) � RiRij3= �2 Gmimj NXi=1 NXi<j 1Rij= 2 WDon, a partir de l'�equation A.1 on obtient:1. On va d�eriver le Viriel dans le as de N partiules mutuellement gravitantes. On peut arriver �a r�esultatsanalogues en partant de l'�equation non-ollision�elle de Boltzmann [32℄.191



A.1. Le th�eor�eme du Viriel �I2 = 2K +W (A.2)Si on assume que le syst�eme de N orps est stationnaire, la moyenne temporelle de �I surplusieurs fois l'�ehelle de temps dynamique du syst�eme est nulle (h�Iit = 0) et l'�equation A.2devient le th�eor�eme salaire du Viriel:2K +W = 0 (A.3)Par ons�equene, dans le as d'un syst�eme li�e et stationnaire on a:( K + W � 02K + W = 0Dans tous les �equations pr�e�edentes on a onsid�er�e haque orps du syst�eme ayant unemasse di��erente des autres. Pour simpliit�e dans la suite on va onsid�erer que les N orpsont la même masse m; simulations N-orps ont montr�e que, malgr�e ette hypoth�ese initiale,les estimateurs de masse qu'on va pr�esenter donnent des bons r�esultats même si les galaxiesont des masses di��erentes [155℄. Ave ette hypoth�ese, la masse totale du syst�eme estM=Nm et le entroid o��nide ave le entre de masse. On peut don �erire le Viriel dansla forme suivante: �Gm2 NXi<j h1=Rijit + m NXi=1 hVi2it = 0 (A.4)Nous ne pouvons mesurer que la omposante radiale de la vitesse des galaxies Vzi = Vios�i,o�u �i est l'angle entre la diretion de la ligne de vis�ee de la galaxies i et la diretion deson veteur vitesse Vi par rapport au entroid. Mais, si on suppose l'amas sph�erique, etave les vitesses et les masses de ses galaxies ne pas orr�el�es �a leur orientations, on peutaluler la moyenne sur tous les angles ([185℄):hVzi2i
 = hVi2 os2�ii
= hVi2i
 hos2�ii
= hVi2i
 R 2�0 R �20 os2�ij sin�ij d�ij d ijR 2�0 R �20 sin�ij d�ij d ij= hVi2i
 13Nous pouvons don remplaer Vi (inonnue) ave Vzi(mesur�ee) dans l'�equation A.4 grâe�a la relation suivante: hVi2i
 = 3hVzi2i
 (A.5)D'une mani�ere analogue, l'observateur ne peut mesurer que la distane entre les objetsprojet�ee sur le plan du iel, R?;ij = Rijsin�ij, o�u �ij est l'angle entre le veteur Ri-Rj et192



A.1. Le th�eor�eme du Viriella ligne de vis�ee. Si on fait une moyenne sur toutes les diretions (toujours en supposant lesyst�eme sph�erique, ave vitesses et masses des galaxies non pas orr�el�es �a leur orientations),on obtient: hR?;ij�1i
 = hRij�1 sin�ij�1i
= hRij�1i
 hsin�ij�1i
= hRij�1i
 R 2�0 R �20 sin�ij�1 sin�ij d�ij d ijR 2�0 R �20 sin�ij d�ij d ij= hRij�1i
 �2Et don: hRij�1i
 = 2� hR?;ij�1i
 (A.6)A partir des �equations A.4, A.5, A.6 et ave l'hypoth�ese queM =Nm, on obtient la massede l'amas de galaxies a partir du Viriel:M = 3�N2G PNi=1hVzi2it;
PNi<jh1=R?;ijit;
 (A.7)A.1.1 Estimateurs \pairwaise" et \ringwise"Quand on observe un syst�eme de N galaxies, normalement on mesure leur dispersionde vitesse radiale: �P 2 = PNi=1 Vzi2N� 1 (A.8)Si on d�e�ni le rayon harmonique moyen projet�e omme:RPW = N (N� 1)2 0� NXi<j 1Rij1A�1 ; (A.9)on obtient de l'�equation A.7 l'estimateur de masse dit pairwaise:MPW = 3�N2G (N� 1) �P 2N (N�1)2 RPW= 3�G �P 2 RPW (A.10)Le rayon moyen harmonique, ou rayon viriel tridimensionnel, sera: rv = �2RPW (�equation A.6).193



A.1. Le th�eor�eme du VirielIl faut pr�eiser que souvent on trouve des d�e�nitions di��erentes du rayon harmoniquemoyen; par exemple Girardi et al. [144℄ utilisent la formule:RPW = N (N� 1) 0� NXi<j 1Rij1A�1 :J'ai adopt�e la d�e�nition de l'�equation A.9 simplement pour moyenner sur les N (N�1)2termes de la somme PNi<j 1Rij =PNi<j 1jRi�Rj j . Même s'il y a seulement un fateur 2 entreles deux d�e�nitions, �a peut auser de la onfusion et des inexatitudes dans la d�e�nitionde l'estimateurs pairwaise de masse.Carlberg et al. [64℄ montrent que le rayon harmonique moyen a deux d�efauts prinipaux;le premier, valable en g�en�eral, est qu'il est plus sensible au ouple d'objets voisins parrapport aux objets plus �eloign�es, tandis que toutes les galaxies ontribuent de la mêmefa�on �a la masse totale de l'amas. Le deuxi�eme probl�eme est pr�esent quand l'amas a�et�e �ehantillonn�e de fa�on non uniforme, et les objets observ�e se trouvent dans une r�egionretangulaire plutôt que irulaire; dans e as l'estimateur pairwaise sous-estime la massedu syst�eme. Par ons�equent, ils d�e�nissent une estimation alternative du rayon �a introduiredans l'�equation A.7; en partant des hypoth�eses que a) les galaxies i et j, �a distane projet�eeRi etRj r�espetivement du entre de l'amas, sont statistiquement repr�esentatives de toutesles galaxies �a es rayons projet�es, et que b) l'angle entre Ri et Rj est une variable al�eatoireuniforme, ils proposent d'utiliser dans l'�equation A.7 une moyenne sur � de jRi+Rj j pourtous les ouples de galaxies:RRW = N (N� 1)2 0� NXi<j 12� Z 2�0 d�qRi2 +Rj2 + 2RiRjos�1A�1
= N (N� 1)2 0� NXi<j 2�(Ri +Rj) K(kij)1A�1 ; (A.11)o�u kij2 = 4RiRj=(Ri +Rj)2, et K(k) est l'int�egral elliptique omplet du premier type avela notation de Legendre. L'estimateur ringwise de masse est don d�e�ni omme:MRW = 3�N2G (N� 1) �P 2N (N�1)2 RRW= 3�G �P 2 RRW : (A.12)En raison de la d�e�nition de RRW , MRW sur-estimera la masse totale r�eelle dans le asd'amas allong�e et/ou ave une forte pr�esene de soustrutures.Dans des autres d�e�nitions des estimateurs de masse �a partir du Viriel la ontributionde haque galaxie est pond�er�ee par sa luminosit�e, en supposant un rapport M/L onstante194



A.2. Estimateur de masse projet�eepour tout les galaxies. Heisler, Tremaine & Bahall ([155℄) ont test�e sur di��erentes simula-tions N-orps les estimateurs d�eriv�es �a partir de l'hypoth�ese que les galaxies ont une masseonstante; les r�esultats obtenus sur les simulations ave masse onstante sont similaires etoh�erents ave les r�esultats obtenus dans les as ave masse variable.Une petite mise au point: il faut se rappeler que normalement on estime la distaneangulaire entre deux galaxies de oordonn�ees (�1;Æ1) et (�2;Æ2) 2, tandis que dans les�equations A.10 et A.12 on doit exprimer le rayon en km. Les �equations �a utiliser serontdon: Rkm = Dlum(1 + z)2 N (N� 1)2 0� NXi<j 1Rrad;ij1A�1 (A.13)Rkm = Dlum(1 + z)2 N (N� 1)2 0� NXi<j 2�(Rrad;i +Rrad;j) K(kij)1A�1 ; (A.14)o�u Dlum est la distane de luminosit�e (exprim�ee en km), z le d�ealage vers le rouge moyende l'amas, et Rrad;ij , Rrad;i et Rrad;j sont les s�eparations angulaires en radians entre lesgalaxies i et j, et entre es galaxies et le entre de l'amas.A.2 Estimateur de masse projet�eeBahall & Tremaine ([11℄) ont montr�e que les estimateurs de masse bas�es sur le Virielpeuvent donner des r�esultats statistiquement inonsistants si le syst�emes observ�e est tr�espeu �ehantillonn�e. Ils ont don introduit un nouvel estimateur �a partir de la d�e�nition dela masse projet�ee (q = vz2R=G):MPM = fPMGN NXi vzi2 r?i (A.15)La onstante de proportionnalit�e fPM d�epend de la distribution des orbites, et peut être es-tim�ee dans le as d'un syst�eme autogravitant sph�erique �a partir de la ondition d'�equilibrehydrostatique de Jeans [32℄, [155℄:ddr �(r)�r2 + 2�r (�r2 � �t2) = � � dUdr ; (A.16)o�u � = R fdv est la densit�e de masse, U(r) est le potentiel gravitationel, �r et �t sont lesomposantes radiale et tangentielle de la dispersion des vitesses.Pour un syst�eme ave orbites radiales (�t = 0), en multipliant l'�equation A.16 fois r4et en int�egrant sur r, on obtient:Z ( ddr �(r)�r2 + 2�(r)r �r2) r4 dr =2. Rrad;12 = aros[sinÆ1 sinÆ2 + osÆ1 osÆ2 os(�1 � �2)℄195



A.2. Estimateur de masse projet�eeZ (�4 r3 �(r)�r2 + 2 �(r) �r2 r3) dr =�2 Z r3 �(r)�r2 dr = � Z �(r) dUdr r4 dr (A.17)La dispersion de vitesse le long de la ligne de vis�ee est �z2 = �r2os2�, o�u os� = r̂ � ẑ, etla s�eparation projet�ee du entre de masse est r? = rsin�. Ainsi:hvz2 r?i = 1M Z fvz2 r? drdv= 1M Z � �z2 r? dr= 2�M Z r3 � �r2 os2� sin2� drd�= �24M Z r3 � �r2 dr; (A.18)et grâe �a l'�equation A.17 on obtient:hvz2 r?i = �28M Z � dUdr r4 dr (A.19)Puisque dU=dr = GM(r)=r2 et dM=dr = 4�r2�, A.19 devient:hvz2 r?i = �28M Z � G M(r)r2 dr= �G32M Z 4 � � r3 M(r) dr= �64 G M (A.20)Des aluls similaires montrent que, dans le as d'un syst�eme ave orbites isotropes (�r =�t), la relation pr�e�edente devient:hvz2 r?i = �32 G M (A.21)Les quantit�es math�ematiques vzi et r?i sont d�e�nies par rapport au entre de masse dusyst�eme, tandis que nous ne pouvons mesurer que les quantit�es Vzi et R?i relatives auentro��de des N objets observ�es. En g�en�eral Vzi2R?i est plus petit de v2zir?i d'un fateurN�1. On peut orriger et e�et en utilisant l'�equation suivante:MPM = fPMG(N� �) NXi vzi2 r?i (A.22)Dans le mod�ele disret fPM ne peut pas être alul�e analytiquement. Bahall & Tremaine([11℄) ont v�eri��e que et e�et peut être orrig�e en utilisant � = 1:5 et ave une valeurad�equate de fPM estim�ee grâe aux simulation N-orps. Des r�ealisations Monte Carlo de196



A.2. Estimateur de masse projet�ee10000 groupes de galaxies pour di��erentes model�es de Mihie ont montr�e que la valeur defPM obtenue dans le as d'orbites isotropes (32=�) donne les meilleurs r�esultats ([155℄),et don que l'estimateur de masse projet�ee peut s'�erire:MPM = fPMG (N� 1:5) NXi vzi2 r?ifPM = 32� (A.23)Le prinipal avantage de et estimateur sur le Viriel est d'être moins sensible aux ouplesde galaxies tr�es prohes �a ause des e�ets de projetion. En omparant les di�erentesm�ethodes, Perea, del Olmo & Morales ([225℄, [226℄) ont trouv�e que l'estimateur de masseprojet�ee est plus a�et�e par la pr�esene d'anisotropie et de sous-strutures, les estimateursviriels par la pr�esene d'intrus.
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A.2. Estimateur de masse projet�ee
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Annexe BD�e�nitions des grandeurs alul�eespar le programme ROSTATB.1 A.I. et T.I. (\Asymmetry Index" et \Tail index")L'�ehantillon ordonn�e est onstitu�e par les points de l'�ehantillon observationnel lass�espar ordre roissant: x1; x2; ::: ;xi; ::: ;xNLe rang (rank) de haque point, i.e. sa position �a l'int�erieur de l'�ehantillon, peut êtred�e�ni �a partir de la premi�ere ou de la derni�ere (N) donn�ee (\upwoard" ou \downwoardrank"). Par exemple, le rang de xi est respetivement i et N + 1� i.Finh (1977) a d�e�ni un test de sym�etrie d'un �ehantillon, qui ompare les trous (gaps)dans les donn�ees des ôt�es gauhe et droit de la m�ediane, qui est le point d'ordre N/2 ou(N+1)/2 [129℄. Ces trous sont d�e�nis omme:Ri = xN�k+i � xN�1�k+i (�a la droite de la m�ediane)Li = xk+2�i � xk+1�i (�a la gauhe de la m�ediane);o�u 1 = 1;2;:::;k, et k2I et est la plus grande valeur inf�erieure �a N=2. Dans le as d'unedistribution sym�etrique, les valeurs de Ri et Li sont similaires pour haque valeur de i,tandis que, pour une distribution ave skewness6=0, Ri >> (<<)Li pour une valeur de laskewness > (<)0.La probabilit�e que les points dans les queues des distributions de vitesse observ�eessoient des intrus ou des erreurs de mesure est �elev�ee (voir paragraphe ); par ons�equent,la statistique qui mesure le degr�e de sym�etrie de la distribution doit être pond�er�ee pourdonner plus d'importane aux donn�ees entrales de la distribution. La statistique introduitepar Finh est l'asymmetry index:A:I: = kXi=1 wi Ri � LiRi + Li ; (B.1)199



B.2. Les estimateurs de la mesure de position (\loation") et du param�etre d'�ehelle(\sale")o�u wi =  Pk+i�1j=k�i�1(j)�1 et la valeur de  a �et�e hoisie de fa�on telle que Pwi2 = 1.Pour une distribution sym�etrique, arat�eris�ee par Ri'Li, A.I.'0.En utilisant �a nouveau l'�ehantillon ordonn�e d'une distribution de N points, le tailindex a �et�e d�e�ni pour mesurer le degr�e de population des queues d'une distributionobservationnelle par rapport �a une Gaussienne:T:I: = x(0:90) � x(0:10)x(0:75) � x(0:25) ; (B.2)o�u x(n) est le point observ�e d'ordre le plus prohe �a nN . Le T.I. est normalement normalis�e�a la valeur orrespondante �a la Gaussienne (1.90).B.2 Les estimateurs de la mesure de position (\loation") etdu param�etre d'�ehelle (\sale")La profondeur (\depth") d'une donn�ee dans un �ehantillon de dimension N est d�e�nieomme la valeur inf�erieure entre son upward et son downward rank. En utilisant la notionde profondeur, des autres statistiques d'ordre pour estimer la mesure de position et leparam�etre d'�ehelle d'un �ehantillon de vitesse peuvent être d�e�nies.B.2.1 Indiateurs de la mesure de position{ M�ediane (CM):{ N impair (N = 2k + 1): CM = xk+1 (B.3){ N pair (N = 2k): CM = (xk + xk+1)=2 (B.4){ Broadened median (CBM):il s'agit de la moyenne entre la m�ediane et un ou deux variables ordonn�ees sur lesdeux ôt�es de la m�ediane même:{ N impair (N = 2k + 1):{ 5�N�12: CBM = xk + xk+1 + xk+23 (B.5){ N > 12: CBM = xk�1 + xk + xk+1 + xk+2 + xk+35 (B.6)200



B.2. Les estimateurs de la mesure de position (\loation") et du param�etre d'�ehelle(\sale"){ N pair (N = 2k):{ 5�N�12: CBM = 16 xk�1 + 13 xk + 13 xk+1 + 16 xk+24 (B.7){ N > 12:CBM = 110 xk�2 + 15 xk�1 + 15 xk + 15 xk+1 + 15 xk+2 + 110 xk+36 (B.8){ Trimean (CTRI):Le \fourth" d'un �ehantillon est d�e�ni omme:profondeur du fourth = [profondeur de la m�ediane℄ + 12 ;o�u [x℄ est le plus grand entier inf�erieur �a x.Sur la base de ette d�e�nition, l'estimateur trimean a �et�e d�e�ni omme:CTRI = 14 (Fl + 2 CM + Fu); (B.9)o�u:{ N impair (N = 2k + 1):Profondeur de la m�ediane=k + 1{ premier fourth=Fl = x k+1+12 = x k+22{ deuxieme fourth=Fu = x2k+1� k+22 = x 32k{ N pair (N = 2k):Profondeur de la m�ediane=k{ premier fourth=Fl = x k+12{ deuxieme fourth=Fu = x2k� k+12 = x 3k�12 k{ Trimmed means (C�):Dans plusieurs �ehantillons de vitesses radiales d'amas de galaxies la pr�esene de va-leurs extrêmes, dues �a des erreurs de d�etermination des membres du syst�eme, peutbiaiser notre estimation de la vitesse moyenne. En pareils as, une bonne tehniqueonsiste �a aluler la moyenne de l'�ehantillon sans onsid�erer un pourentage � desdonn�ees qui se trouve dans les queues de la distribution (C�). Les simulations per-mettent de savoir quelle est la valeur optimale de � pour une vari�et�e de distributions(Gaussiennes ou non) en fontion de la taille N de l'�ehantillon:{ N = 10: �=10%-20% (C10 � C20){ N = 20: �=5%-10% (C5 � C10) 201



B.2. Les estimateurs de la mesure de position (\loation") et du param�etre d'�ehelle(\sale"){ ind�ependemment de N , pour une population ave les ailes tr�es peupl�ees: �=25%(C25�CMID){ Biweight (CBI):L'estimateur biweight appartient �a la famille des estimateurs \M", qui ont la a-rat�eristique de minimiser une fontion des d�eviations de haque donn�ee de la moyenneestim�ee. Pour être alul�e, le biweight n�eessite d'une estimation de la dispersion devitesse; en g�en�eral, l'estimateur \MAD" B.11 est utilis�e pour ela.CBI = CM + Pjuij<1 (xi � CM )(1� ui2)2Pjuij<1(1 � ui2)2 ; (B.10)o�u ui = (xi�CM ) MAD et  (="tuning onstant") a �et�e hoisie pour que CBI ait uneeÆiene tr�es �elev�ee pour la plus-parte des distribution. Normalement =6.0 estutilis�e. Ce que je viens de d�e�nir est le one-step biweight. La valeur moyenne d'un�ehantillon peut être estim�ee enore mieux si plusieurs r�eit�erations sont e�etu�ees:au debout on utilise CM dans l'�equation B.10, valeur qui apr�es est rempla�ee par leCBI alul�e �a haque r�eit�eration.B.2.2 Indiateurs du param�etre d'�ehelle{ Mean absolute deviation (SMAD):MAD = m�ediane de (jxi � CM j) (B.11)Puisque pour une population normale MAD = 0:6745, l'indiateur du param�etred'�ehelle est normalis�e �a ette valeur:SMAD = MAD0:6745 (B.12){ f pseudosigma (Sf):Le \f spread" a �et�e d�e�ni omme: f = Fu � Fl;o�u Fu et Fl ont �et�e d�e�nis pr�e�edemment. Puisque pour des hautes valeurs de N le fspread d'une distribution normale est 1.349, l'estimateur du param�etre d'�ehelle estnormalis�e �a ette valeur: Sf = f1:349 (B.13){ Biweight (SBI):SBI = N1=2 hPjuij<1 (xi � CM )2(1� ui2)4i1=2���Pjuij<1 (1� ui2)(1� 5ui2)��� (B.14)202



B.2. Les estimateurs de la mesure de position (\loation") et du param�etre d'�ehelle(\sale")En es as =9.0 est utilis�e de pr�ef�erene. Comme dans le as de l'estimateur biweightpour la mesure de position, SBI peut être alul�e ave un pro�ed�e it�eratif, ou on peuts'arrêter apr�es la premi�ere phase de alul.{ Gapper (SG): SG = p�N(N � 1) N�1Xi=1 wi gi; (B.15)o�u gi = xi+1 � xi et wi = i(N � i).
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Annexe CArtile: Radio asymmetry in 3C99
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