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1.1 Contexte général

L’observation des anisotropies de température et de polarisation du fond diffus cosmologique (CMB, figure
1.1) représente l’une des sondes cosmologiques les plus importantes pour définir le modèle cosmologique. La
mesure du spectre de puissance de ces anisotropies (figure 1.2), par le satellite Planck, a permis de conforter le
modèle cosmologique dit standard et d’en mesurer les paramètres cosmologiques Planck Collaboration
(2016b).

Dans ce modèle, il est admit que l’univers a connu une phase d’expansion exponentielle très tôt dans son
histoire, l’inflation cosmique. Cette période d’inflation permet d’expliquer la courbure spatiale est nulle (Ωk) de
l’Univers. De plus, elle fournit le cadre pour l’origine des perturbations de densité primordiales qui donneront
naissance aux structures cosmiques tels que les amas de galaxies.

1.1.1 La composition de l’Univers

La forme et l’amplitude du spectre de puissance des anisotropies du CMB sont fonctions de la composition
de l’univers en photons, neutrinos, matière baryonique et matière noire. Ils sont aussi fonctions de l’évolution
des perturbations de densité sous l’effet de la gravité et la compétition avec l’expansion. Les données de Planck
permettent de déterminer la composition de l’Univers. Il se compose aujourd’hui d’environ 25.8% de matière
noire et de 4.8% de matière ordinaire, nommée habituellement matière baryonique (voir figure 1.3), ainsi que
de 69.4% d’une composante nommée énergie noire responsable de l’accélération récente de l’expansion de
l’univers. Les deux composants dominants de l’univers ont donné son nom au modèle cosmologique Λ-CDM : la
constante cosmologique Λ, rendant compte de l’Énergie Noire, et la Matière Noire Froide (CDM) non relativiste,
non baryonique, n’interagissant que via la gravitation.

Figure 1.1 – Anisotropies de tem-
pérature du fond diffus cosmologique
observé par le satellite Planck (http:
//www.esa.int/ESA_Multimedia/
Images/2013/03/Planck_CMB).

Figure 1.2 – Spectre de puissance
angulaire des anisotropies de tempé-
rature du fond diffus cosmologique
(https://wiki.cosmos.esa.int/
planckpla2015/index.php/CMB_
spectrum_%26_Likelihood_Code).

Bien que la matière ordinaire représente seulement quelques pourcent du budget énergétique total dans
l’Univers, seuls les baryons sont directement observables par les photons qu’ils émettent. Ils sont présents dans
différentes phases définies par la densité et la température (Martizzi et al. 2019). De nombreuses études
ont été menées afin d’observer les baryons et d’en déterminer le budget total (Fukugita et al. 1998 ; Shull
et al. 2012 ; de Graaff et al. 2019 ; Tanimura, Hinshaw et al. 2019 ; Tanimura, Aghanim et al. 2020,
e.g.).
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Figure 1.3 – Composition de l’Uni-
vers selon les mesures de Planck
Collaboration (2016b). Figure re-
crée de http://public.planck.fr/
multimedia/1-photographies.

Figure 1.4 – Budget des baryons com-
posant la matière ordinaire. Figure recrée
à partir des valeurs présentées dans de
Graaff et al. (2019).

La figure 1.4, recrée à partir des valeurs présentées dans l’étude de de Graaff et al. (2019), montre que les
galaxies et le gaz froid, principalement situé au sein des galaxies, représentent près de 9% du budget baryonique
tandis que le milieu galactique froid rassemble environ 5% des baryons. Cette figure montre qu’une grande
majorité des baryons observés, 64%, se trouve sous forme de gaz diffus plus ou moins froid, à des températures
Tg ⇠ 105 � 106 K (WHIM). Enfin, environ 5% des baryons composent le milieu intra-amas (ICM) au centre des
amas de galaxies. Ce milieu est chaud avec des températures Tg ⇠ 107 � 108 K. Les simulations numériques
cosmologiques depuis l’étude de Cen & Ostriker (2006) s’accordent sur le fait qu’environ la moitié des
baryons résident dans les filaments entre amas de galaxies sous forme de gaz tiède (105  tg  107 K) et
diffus.

1.1.2 La toile cosmique

En plus de la détermination des paramètres cosmologiques, le modèle cosmologique standard, Λ-CDM,
permet également d’expliquer la structure à grande échelle de l’univers observable et notamment la distribution
de la matière. En effet, la matière noire et la matière baryonique, contenues dans les perturbations de densité
visibles dans le fond diffus cosmologique, ont évolué et se structurent aujourd’hui sous la forme de ce que l’on
nomme la toile cosmique. Ce processus est principalement basé sur l’effondrement gravitationnel et le principe
d’instabilité gravitationnelle de Jeans. On définit les perturbations de densité par le contraste �(x), tel que

�(x) =
⇢(x)� ⇢̄

⇢̄
(1.1)

où ⇢(x) représente la densité de matière à la position x et ⇢̄ est la densité moyenne du champ considéré.
L’équation

!2
k = c2s(t)

k2

a2(t)
� 4⇡G⇢̄0

a3(t)
. (1.2)

avec cs la vitesse du son dans le milieu, k le nombre d’onde, a(t) le facteur d’échelle, G la constante gra-
vitationnelle et ⇢̄0 la densité moyenne de l’Univers aujourd’hui, décrit l’évolution des sur-densités initiales de
matière (voir Lequeux et al. (2005)). Le critère d’instabilité de Jeans !2

k < 0, signifie que l’effondrement
gravitationnel prend le dessus sur les gradients de pression induits par le fluide couplé photons-baryons. À partir
des perturbations initiées par les fluctuations quantiques du vide et amplifiées lors de l’inflation (Peacock
1999), le champ de densité de matière noire évolue via l’instabilité de Jeans tandis que les baryons, étroitement
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couplés aux photons, ne subissent pas l’effondrent gravitationnel avant la Recombinaison 1.

Considérons initialement une sur-densité de matière noire ellipsoïdale. Dans un univers statique ou en
expansion, Zel’Dovich (1970) montre que cette sur-densité s’effondrera sous l’effet de la gravité, dans un
premier temps le long de son axe le plus court créant alors une nappe (« pancake »). Dans un second temps,
elle s’effondrera le long de son deuxième axe le plus court, puis enfin le long de son axe le plus long pour former
successivement un filament puis un noeud. L’émergence de ces différents environnements "topologiques" a
été confirmée à la fois par les simulations numériques (e.g. Springel et al. 2005) et par l’observation de la
distribution des galaxies (e.g., de Lapparent et al. 1986).

Figure 1.5 – Illustration extraite de la simulation Millenium de l’évolution du champ de matière noire
Springel et al. (2005). Gauche : Vue globale de la structure de la toile cosmique induite par la distribution
de la matière noire. Centre : structure filamentaire autour d’un noeud de matière associé à un amas de galaxies.
Droite : Zoom sur le noeud de matière noire associé à un amas de galaxies.

La figure 1.5 illustre clairement la structuration de la matière noire en une toile cosmique organisée en
vides, nappes, filaments et noeuds. Ces environnements distincts peuvent être caractérisés au travers de
leur contraste de densité �(x). À partir de simulations numériques de la matière noire, Cautun, van de
Weygaert, B. J. T. Jones et al. (2014) ont détecté et classé les environnements de la toile cosmique à
l’aide de leur algorithme NEXUS+ 2 (Cautun, van de Weygaert & B. J. Jones 2013). Ces auteurs ont
réalisé une analyse de la distribution des sur-densités associées à chaque environnement et ont étudié la fraction
de masse et la fraction de volume associées. Leurs résultats sont montrées sur la figure 1.6 (gauche) et (droite).

On constate que les vides sont, sans surprise, les régions pour lesquelles le contraste de densité est le
plus faible (0.01  1 + �  1). Néanmoins, ces régions représentent la vaste majorité du volume de l’Univers
environ 77%. En termes de masse, 15% de la toile cosmique sont associés aux vides. Les nappes présentent
un contraste de densité assez faible (0.1  1 + �  10), occupent un 18% du volume et représentent 24% de
la masse. Les nappes sont donc le deuxième composant majoritaire de la toile cosmique en termes de masse.
Les filaments présentent une distribution de contraste de densité qui s’étend sur une large gamme de valeurs
(0.1  1 + �  100). La forme de la distribution indique qu’il existerait deux catégories de filaments : des
filaments peu denses (0.1  1 + �  1) et des filaments denses (10  1 + �  100). Ces derniers pourraient
être des ponts de matière entre des noeuds proches tels que celui détecté entre la paire d’amas A399-A401 et
étudié par Bonjean et al. (2018) et les références qui y sont citées. Bien que les filaments n’occupent que
6% du volume de l’Univers, ils représentent 50% de la masse de la toile cosmique. Les noeuds, quant à eux,
sont les structures les plus denses de la toile cosmique avec des contrastes importants (10  1 + �  10000).
Ils représentent moins de 0.1% du volume mais 11% de la masse.

1. La Recombination désigne le processus cosmologique au cours duquel les noyaux primordiaux H et He se sont combinés avec
des électrons libres pour former les premiers atomes. Cela n’a été possible que lorsque la température moyenne de l’Univers a
chuté bien en dessous de l’énergie de liaison des électrons, c’est-à-dire environ 380, 000 ans après le Big Bang. La Recombination
coïncide avec le découplage des photons, c’est-à-dire avec la libération du fond cosmique micro-onde, CMB.

2. D’autres algorithmes tel que Bisous (Tempel et al. 2016), DisPerSE (Sousbie 2011) ou T-ReX (Bonnaire et al. 2020)
ont également été développés afin d’identifier et de classer les structures de la toile cosmique.
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Figure 1.6 – Gauche : Distribution du contraste de densité des environnements (noeuds, filaments,
nappes et vides) identifiés par l’algorithme NEXUS+. Droite : Les fractions de masse et de volume
occupées par les environnements de la toile cosmique. Crédits : Cautun, van de Weygaert,
B. J. T. Jones et al. (2014).

Pour observer la distribution de la matière aux grandes échelles et combiner les contraintes cosmologiques
avec celles du fond diffus cosmologique, on observe la distribution des baryons dans les puits de potentiels,
notamment la distribution des galaxies. C’est ce qu’a fait le Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

Figure 1.7 – Distribution des galaxies dans le relevé SDSS. Crédits : M. Blanton and SDSS
(https://www.sdss.org/dr14/science/orangepie/).

La figure 1.7 illustre la distribution des galaxies dans le relevé SDSS. On voit sur cette figure que les galaxies
se structurent d’une façon similaire à la toile cosmique illustrée sur la figure 1.5. On observe des sur-densité
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de galaxies à l’intersection de filaments. Ces sur-densités peuvent être associées aux noeuds de matière de la
toile cosmique. Ce sont les amas de galaxies.

1.2 Les amas de galaxies

1.2.1 Description des amas de galaxies

Les amas de galaxies sont les structures les plus denses de la toile cosmique (1 + �noeud(x) > 104, figure
1.6). Ce sont des structures virialisées qui se composent majoritairement de matière noire (⇠ 80%) et de
matière baryonique sous la forme de galaxies (⇠ 5%) et de gaz chaud (⇠ 15%).

Figure 1.8 – Snapshots extrait de la simulation Illustris d’un système multiple d’amas de
galaxies. Gauche : Distribution de la matière noire . Centre : Distribution de l’émission X traçant le
gaz chaud. Droite : Distribution des étoiles. Les cercles blancs représentent les plus grandes galaxies
dans le champ de vue. Crédit : "Illustris Collaboration / Illustris Simulation".

Les travaux de Navarro, Frenk et White (Navarro et al. (1996) et Navarro et al. (1997)) basés sur
des simulations numériques, ont montré que la distribution de matière noire des halos virialisés est très bien
représentée par le profil universel NFW

⇢DM(r) =
�c⇢c(z)

⇣

r
rs

⌘1 ⇣

1 +
⇣

r
rs

⌘⌘2 (1.3)

avec ⇢c(z) =
3H(z)2

8⇡G la densité critique de l’univers au redshift z.

Après la recombinaison, et en parallèle de la matière noire, la matière baryonnique a évolué. Dans le scénario
de formation hiérarchique des structures, les baryons, sous l’effet de la gravitation, ont peuplé les halos créant
tout d’abord (i.e. dans les plus petits halos) des galaxies. Ensuite les galaxies se sont regroupées et/ou ont
fusionné au sein des puits de potentiel des plus grands halos de matière noire. Le gaz baryonique diffus (i.e. qui
n’est pas sous forme d’étoiles ou de galaxies) s’accrète également au sein de ces halos. Ce processus de forma-
tion nous permet donc de comprendre comment les amas de galaxies se sont formés et de quoi ils se composent.

La figure 1.8 illustre la distribution de matière noire, de gaz chaud et de galaxies au sein d’un système
multiple d’amas extrait de la simulation Illustris (D. Nelson et al. 2015). Les propriétés physiques du
gaz intra-amas dépendent du potentiel gravitationnel principalement par la matière noire. En effet, lors de la
formation des structures, le gaz intra-amas est chauffé par des chocs jusqu’à atteindre des températures de
l’ordre de 107 � 108 K.

1.2.2 Les amas comme sondes cosmologiques

De nombreux catalogues d’amas de galaxies ont été publiés depuis le premier établi par Abell (1958).
Ces catalogues nous permettent d’étudier la population d’amas. À l’aide de ces populations, il nous est
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notamment possible d’identifier des comportements singuliers de certain amas de galaxies et/ou système
d’amas. Les populations d’amas peuvent également être utilisées comme sonde cosmologique et permettent
de contraindre les paramètres cosmologiques. Il existe notamment deux sondes cosmologiques basées sur les
amas de galaxies : le comptage des amas et la fraction de baryons. Ici, après avoir présenté ces deux approches
(voir Allen, Evrard et al. 2011, pour une revue complète des ces approches), je décrirai brièvement les
principaux catalogues ou échantillons d’amas de galaxies que j’ai utilisés lors de ma thèse (notamment pour
comparer mes résultats à ceux de la littérature).

1.2.2.1 Le comptage d’amas de galaxies

La formation d’amas dépend des fluctuations de densité initiales et des paramètres cosmologiques, notam-
ment les paramètres de densité Ωi de l’Univers. Le nombre attendu d’amas, par tranche de redshift dz, pour
un relevé de surface S s’écrit comme

dN

dz
= S

dV

dzdΩ
(z)

Z 1

0

f(M, z)
dn(M, z)

dM
dM (1.4)

où dV
dzdΩ (z) est l’élément de volume co-mobile au redshift z, f(M, z) est la fonction de sélection qui caractérise

la limite de détection des amas de galaxies, et dn(M,z)
dM est la fonction de masse des halos de matière noire

(i.e. le nombre de halos, à un redshift z, de masse M ± dM).

À partir des perturbations de densité initiales, Press & Schechter (1974) puis Sheth et al. (2001) ont
calculé théoriquement la fonction de masse. D’autres estimations de cette grandeur sont tirées des simulations
numériques. En effet par exemple, Tinker et al. (2008) ont mesuré la fonction de masse des halos dans un
grand ensemble de simulations cosmologiques (la figure 1.9 illustre la fonction de masse à z = 0).

Figure 1.9 – Fonction de masse pour une série de simulations cosmologiques pour ∆ = 200, 800
et 3200 à z = 0. Les lignes pleines représentent le meilleur ajustement de la fonction de masse
théorique présenté par Warren et al. (2006), similaire à celle développée par Sheth et al. (2001).
Figure extraite de Tinker et al. (2008).
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Les masses M∆ des halos sont définies comme celles mesurées dans une sphère de rayon r∆ tel que

∆ =
M∆

4
3⇡R

3
∆
Ωm∆⇢c(z)

(1.5)

Le scénario de formation hiérarchique des structures prédit l’existence de halos de matière noire depuis les plus
petites masses de l’ordre 1011 h�1M� jusqu’aux plus grandes de l’ordre de 1015 h�1M�. La dépendance du
comptage d’amas à la cosmologie est contenue dans l’élément de volume co-mobile ainsi que dans la fonction
de masse. En effet, la distance co-mobile s’écrit, pour un univers euclidien, comme

�(z) ⇡ c

H0

Z z

0

dz0
p

ΩΛ + Ωm(1 + z)3
(1.6)

avec ΩΛ et Ωm = Ωdm + Ωb les densités d’énergie noire et de matière, respectivement. La fonction de masse
dépend aussi du paramètre de densité de matière Ωm et de la normalisation des perturbations de densité pri-
mordiales, quantifiées par le paramètre �8, qui caractérise l’amplitude du spectre de puissance initial à l’échelle
de 8h�1 Mpc. Ainsi il est possible de contraindre ces paramètres en comparant le nombre d’amas de galaxies
prédits par la théorie à celui des amas détectés dans les données (par exemple Planck Collaboration
2014b). On peut par la suite comparer les paramètres déduits des comptages d’amas à leurs estimations à
partir du CMB. La figure 1.10 illustre les premières contraintes sur les paramètres Ωm et �8 obtenues par Allen,
Evrard et al. (2011). On voit sur cette figure que les comptages d’amas sont moins sensibles au paramètre
Ωm que le CMB.

Figure 1.10 – Comparaison des régions de confiance 1� et 3� pour Ωm et �8 entre
l’abondance des amas de galaxies de l’échantillon d’amas MaxBCG (Koester et al.
2007) et les données WMAP-5 (Dunkley et al. 2009). Crédits : Allen, Evrard
et al. (2011).

Il est important de noter qu’une mesure précise des redshifts et des masses ainsi que le contrôle des
erreurs systématiques sur la détection des amas (la fonction de sélection) sont nécessaires pour correctement
contraindre les paramètres cosmologiques à partir de l’abondance des amas de galaxies. C’est la mesure de
la masse de l’amas de galaxies qui est l’élément le plus critique. En effet, dans la majorité des cas, nous
ne mesurons pas la masse réelle des amas de galaxies mais seulement une approximation déduite de relations
d’échelles qui relient les observables, e.g. flux SZ ou X, à la masse totale réelle. Par conséquent, il est nécessaire
de calibrer cette masse "déduite" par rapport à celles d’échantillons d’amas dont les masses réelles sont connues.
Aujourd’hui, c’est le lentillage gravitationnel qui nous permet de mesurer le plus fidèlement cette dernière car
il donne accès à la distribution de masse totale des amas. L’émission dans les rayons X (voir section 2.3.2) et
l’effet SZ, voir section 2.3.1) sont deux autres observables qui permettent toutes deux de déterminer la masse
des amas. Cependant, les mesures des masses des amas à partir de ces observables reposent sur des hypothèses
physiques qui ne peuvent pas être vérifiées pour chaque amas. Notamment, l’une de ces hypothèses est que
l’amas est à l’équilibre hydrostatique (voir section 2.1), ce qui n’est correct que pour les amas dits « relaxés »,
i.e. qui n’ont pas fusionné récemment.
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1.2.2.2 La fraction de baryons

Une autre sonde, la fraction de baryons, peut être utilisée pour déduire, à partir des amas de galaxies, des
contraintes cosmologiques. Cette fraction se définit par

fb =
Ωb

Ωm

. (1.7)

La fraction de gaz des amas à un redshift z peut s’exprimer en fonction de la fraction de baryons,

fgaz = Yb(z)fb (1.8)

où Yb(z) est le facteur de déplétion du gaz qui traduit l’histoire thermodynamique du gaz de l’amas au redshift

z. La fraction de gaz dépend de la distance angulaire DA(z) = a�(z) selon fgaz / ((DA(z))
3/2 (voir Allen,

Rapetti et al. (2008)) et donc des paramètres cosmologiques qui interviennent dans son calcul.

Figure 1.11 – Comparaison des régions de confiance 1� et 3� pour Ωm et ΩΛ estimées
à partir de la fraction de gaz des amas Chandra situé à z > 1.1 (Allen, Rapetti
et al. 2008), les données WMAP-3 CMB (Spergel et al. 2007) et les Supernovae Ia
(Davis et al. 2007). Crédits : Allen, Evrard et al. (2011).

La figure 1.11 montre, dans le cas d’une des première études statistiques, que la dégénérescence entre
paramètres estimés à partir de la fraction de gaz est orientée dans un direction différente que celle déduite du
CMB. Ainsi, la fraction de gaz apporte des informations supplémentaires qui conduisent à lever les dégénéres-
cences et à des contraintes beaucoup plus précises lorsqu’elles sont combinées avec d’autres sondes. Ici encore,
une mesure précise de la masse réelle des amas et de son contenu en gaz est nécessaire pour correctement
contraindre les paramètres cosmologiques.

1.2.2.3 Catalogues d’amas de galaxies

Les amas de galaxies sont des objets massifs et le gaz intra-amas qui les composent se trouve à des
températures tg ⇠ 107 � 108 K. À ces températures, le gaz intra-amas émet dans le domaine des rayons X
en conséquence du rayonnement de freinage des électrons (voir section 2.3.2). Le gaz d’électrons intra-amas
interagit également avec les photons du fond diffus cosmologique : c’est le signal SZ (voir section 2.3.1). De
nombreux catalogues ont été construits à partir des observations de ces émissions.

Le Méta-Catalogue of X-Ray Cluster (MCXC) :
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Ce catalogue, compilé par Piffaretti et al. (2011), est la fusion de 12 catalogues d’amas de galaxies
tous tirés des données du relevé dans les rayons X ROSAT :

i The Northern ROSAT All-Sky galaxy cluster survey (NORAS, Bohringer, Voges et al. (2000)),

ii ROSAT -ESO Flux Limited X-ray Galaxy Cluster Survey (REFLEX, Bohringer, Schuecker et al.
(2004)),

iii The ROSAT Brightest Cluster Sample (BCS, Ebeling, Edge, Allen et al. (2000)),

iv The ROSAT South Galactic Pole survey (SGP, Cruddace et al. (2002)),

v The ROSAT North Ecliptic Pole survey (NEP, Henry et al. (2006)),

vi The Massive Cluster Survey (MACS, Ebeling, Edge & Henry (2001))

vii Clusters In the Zone of Avoidance (CIZA, Ebeling, Mullis et al. (2002) et Kocevski et al. (2007)),

viii The 160 Square Degree ROSAT Survey (160SD, Mullis et al. (2003)),

ix The 400 Square Degree ROSAT Survey (400SD, Burenin et al. (2007)),

x The Southern High-redshift Archival ROSAT Cluster survey (SHARC, Romer et al. (2000) et Burke
et al. (2003)),

xi The Wide Angle ROSAT Pointed Survey (WARPS, Perlman et al. (2002) et Horner et al. (2008)),

xii The Einstein Observatory Extended Medium Sensitivity Survey (EMSS, Gioia et al. (1990)).

Le catalogue MCXC regroupe 1743 amas de galaxies situés à un redshift z 2 [0.0031, 1.261]. Néanmoins, on
peut voir sur la figure 1.12 que la majorité des amas est à un redshift z < 0.5. Cette figure nous montre que
la taille moyenne des amas de ce catalogue est hr500i = 808 kpc avec une déviation standard de 222 kpc. De
plus, on constate que les masses des amas de galaxies dans ce catalogue sont telles que 9.6⇥ 1011 M500 
2.2 ⇥ 1015 M� avec hM500i = (2.28 ± 2.00) ⇥ 1014 M�. Ce catalogue offre donc une très grande diversité
d’amas en termes de redshift, de taille et de masse.

Figure 1.12 – Histogrammes des valeurs des redshift gauche), de l’étendue r500 centre) et de la
masse M500 droite) des 1743 amas de galaxies du méta-catalogue MCXC.

L’échantillon XXL-365 du relevé XXL :

Le relevé XXL (Adami et al. 2018) réalisé avec le télescope XMM-Newton (voir chapitre 3 pour une
description de XMM-Newton) a été spécifiquement conçu pour fournir un échantillon d’amas de galaxies
adaptés aux études cosmologiques. Cet échantillon est constitué de 365 amas et les valeurs des redshifts X
ont été confirmées par spectroscopie pour 341 d’entre eux. Seulement 302 amas correspondent à des amas
pour lesquels la fonction de sélection (voir 1.2.2.1) a été bien déterminée. Les auteurs ont classé ces 302 amas
bien caractérisés en deux sous groupe. Le sous-groupe XXL-C1 rassemble 183 amas qui ne présentent aucune
contamination par des sources ponctuelles. Les auteurs ont ensuite défini le sous-groupe XXL-C2 en tolérant
une contamination de 50% par des sources ponctuelles. Ce dernier contient 119 amas de galaxies. Pour 80%
des amas des deux sous-groupes, la température TX,300, mesurée dans un rayon de 300 kpc autour du centre
de l’amas est également déterminée.
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Figure 1.13 – Histogrammes des valeurs des redshift gauche), de taille r500 centre) et de tempé-
rature TX,300 droite) des 302 amas de galaxies des deux sous-groupe C1 et C2 de l’échantillon XXL.
Les courbes bleues (jaunes) représentent les histogrammes pour les amas de catégorie 1 (2).

La figure 1.13 montre la distribution des redshifts z, des étendues r500 et de la température TX,300 pour
les deux sous-groupes C1 et C2 de l’échantillon XXL-365. Les amas de ces deux sous groupes sont situés à un
redshift z < 1.25 avec une valeur médiane d’environ 0.35. On voit sur la figure que les tailles des amas C1
sont comprises entre 400 et 1200 kpc tandis que la taille moyenne des amas C2 est supérieure à 1 Mpc. Les
distributions des températures des deux sous groupes sont sensiblement similaires.

Le XMM Cluster Outskirts Project XCOP :
Ce projet (Eckert, Ettori et al. 2017) vise à faire progresser de manière significative notre connaissance
des conditions physiques dans les régions extérieures des amas de galaxies (r > r500). Il a permis notamment
d’étudier les propriétés thermiques (voir chapitre 2) des amas (notamment Ettori et al. 2019 ; Ghirardini,
D. et al. 2019) jusqu’à r200 ainsi que d’explorer la contribution de la pression non thermique (voir chapitre 5)
à la pression totale (Eckert, Ghirardini et al. 2019) pour cet échantillon. XCOP se base sur un échantillon
d’amas massifs et proches (0.04 < z < 0.1). Ces amas exceptionnels ont été sélectionnés selon plusieurs cri-
tères. Tout d’abord, ils ont été choisis en fonction du rapport S/N de leur détection dans le catalogue d’amas
PSZ1 Planck Collaboration (2014c). Un rapport S/N > 12 a été imposé pour assurer la détection du
flux SZ au delà de r500. Compte tenu de la résolution angulaire limitée des cartes SZ reconstruites à partir des
données Planck (⇠ 7 minutes d’arc) et afin de limiter la contamination du flux SZ du coeur des amas au delà
de r500 seuls les amas de taille apparente ✓ > 12 minutes d’arc sont inclus dans l’échantillon XCOP. Finalement,
la densité de colonne d’atomes d’hydrogène est telle que nH,gal < 1021 cm�2 afin de limiter l’absorption des
rayons X mous.

Table 1.1 – Table des propriétés des amas de l’échantillon X-COP extraite de Eckert, Ettori
et al. (2017).

L’échantillon X-COP regroupe finalement 13 amas de galaxies dont les propriétés, extraites de l’étude réalisée
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par Eckert, Ettori et al. (2017) sont résumées dans la table 1.1. Ces amas présentent des températures
dans l’intervalle 2 < kTg < 10 keV et des masses comprises entre 2 ⇥ 1014 et 1015 M�. À l’exception de
l’amas A780 la taille r500 de ces amas est supérieure à 1.1 Mpc.

Les catalogues d’amas de galaxies SZ :

Depuis l’avènement des relevés à haute résolution angulaire pour l’observation du CMB, des catalogues
d’amas de galaxies sélectionnés via l’effet SZ sont disponibles, notamment ceux du satellite Planck (Planck
Collaboration 2011 ; Planck Collaboration 2014c ; Planck Collaboration 2016a). Je décrirai,
dans la section 2.3.1.2, la détection des amas dans les données Planck. D’autres relevés SZ d’amas de galaxies
ont été réalisés à l’aide du télescope Atacama Cosmology (ACT, Hasselfield et al. 2013) et du télescope
du pôle Sud (SPT, Reichardt et al. 2013 ; Bleem et al. 2015). Ces catalogues ont été utilisés pour étudier
la physique des amas de galaxies (par exemple Adam, Comis, Macias-Perez et al. 2015 ; Adam, Comis,
Bartalucci et al. 2016 ; Ruppin, Adam et al. 2017 ; Romero et al. 2018 ; Ruppin, Mayet et al. 2018) et
leurs implications cosmologiques (par exemple Planck Collaboration 2014b ; Planck Collaboration
2016d ; Salvati et al. 2018).

1.3 Organisation et objectifs de la thèse

Mon travail de thèse concerne l’étude des amas de galaxies. Il s’organise autour de deux axes : l’étude
détaillée d’un système triple d’amas de galaxies à partir de l’analyse des données X et l’étude théorique de
l’impact de la turbulence dans le milieu inter-amas.

Dans un premier temps, j’introduis, dans le chapitre 2, les éléments théoriques liés aux propriétés physiques
des amas de galaxies nécessaires à la mesure de la pression thermique du gaz intra-amas et à sa brillance
X. Par la suite dans le chapitre 3, je décris dans le détail la réduction des données X prises avec XMM-
Newton ainsi que les modélisations du bruit instrumental et astrophysique. Dans le chapitre 4, je présente
l’analyse complète de ces données pour le système triple d’amas de galaxies détecté dans les données Planck
(S/N = 5.0) : PLCKG G214.6+37.0. Ce système a fait l’objet d’une première étude multi-longueur d’onde
Planck Collaboration (2014a) et Planck Collaboration (2013b) montrant que les amas A, B et C
qui le composent sont à un redshift z = 0.445, z = 0.481, z = 0.459, respectivement. Les auteurs n’ont pas
écarté la possibilité que les trois amas fassent partie de la même structure. L’objectif de la ré-analyse que je
présente dans la suite du manuscrit est de pousser plus avant aussi bien la réduction des données que l’analyse
du système triple et des amas qui le composent pour conclure quant à l’état dynamique (relaxé ou non) sur
la base de plusieurs proxies (entropie, profil de température, abondance en métaux, etc.), la structuration
(redshift, masses, etc.), le biais hydrostatique, la fraction de gaz.

L’analyse du système triple PLCK G214.6+37.0 ainsi que les analyses des amas de galaxies sont effec-
tuées dans l’hypothèse où seule la pression thermique contribue à l’équilibre hydrostatique du gaz intra-amas.
Cependant, plusieurs indices révèlent la présence de processus non-thermiques. La seconde partie du travail
de thèse porte sur l’un des processus physiques contribuant à la pression non-thermique dans les amas de
galaxies en me focalisant sur les mouvements turbulents du gaz intra-amas. Dans le chapitre 5, je présente
brièvement les différents processus et j’introduis la théorie de la turbulence isotrope et homogène. Je définis
et me concentre sur deux traceurs observationnels d’un champ de vitesse turbulent à savoir les centroïdes de
vitesse ainsi que la dispersion de la vitesse le long de la ligne de visée. Pour finir, dans le chapitre 6, dans
un cadre simplifié d’observations spatiales en rayons X, je prédis analytiquement le spectre de puissance et la
fonction de structures et les compare aux reconstructions à partir de simulations du champ de vitesse turbulent.
Je montre que les deux approches, prédiction et reconstruction, sont en parfait accord en particulier dans le
cas de l’observation d’un amas proche.
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Deuxième partie

Processus Thermiques du Gaz
Intra-Amas

27



Chapitre 2

Pression thermique dans les amas de
galaxies
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Nous menons notre vie quotidienne sans presque rien comprendre au monde
qui est le nôtre. Nous accordons peu de pensées à la machine qui engendre
la lumière du Soleil, rendant ainsi la vie possible, à la gravité qui nous colle
à une Terre qui, autrement, nous enverrait tournoyer dans l’espace, ou aux
atomes dont nous sommes faits et dont la stabilité assure notre existence.
À l’exception des enfants, peu d’entre nous passent beaucoup de temps à
se demander pourquoi la nature est telle qu’elle est.

Stephen Hawking



Dans le chapitre 1 j’ai mis en avant le contexte astrophysique et cosmologique ainsi que mon intérêt
particulier pour les amas de galaxies. Ces objets astrophysiques sont extrêmement complexes de par leur
composition ainsi que par la multitude de processus qui prennent place en leur sein. Le travail que j’ai effectué
pendant ma thèse se focalise en particulier sur le gaz chaud résidant dans ces structures. Dans ce chapitre,
je m’intéresse plus particulièrement à la pression thermique de ce dernier et comment elle est mesurée. Je
discuterai la contribution des mouvements turbulents à la pression non-thermique dans le chapitre 5. Je
commence par décrire l’hypothèse d’équilibre hydrostatique et je présente ensuite les principales propriétés
thermiques des amas de galaxies ainsi que les modèles qui les décrivent. Je finis par présenter deux sondes de
ce gaz : l’effet Sunyaev Zel’dovich (SZ) et le rayonnement de freinage (Bremsstrahlung).

2.1 L’équilibre hydrostatique

Au sein des amas de galaxies, une compétition entre la gravitation, induite par la matière (noire et ordinaire),
et la pression, engendrée par l’agitation de la matière ordinaire, prend place. Cette compétition est décrite par
l’équation d’Euler :

dv

dt
= �rΦ� 1

⇢g
rPtot (2.1)

où Φ est le potentiel gravitationnel, P la pression et dv/dt la dérivée Lagrangienne de la vitesse. La condition
d’équilibre hydrostatique est représentée par

dv

dt
= 0 (2.2)

qui implique que l’accélération Lagrangienne du gaz intra-amas est nulle. Cette hypothèse est un des éléments
clés pour mesurer la masse de l’amas de galaxies, qui est l’une des propriétés cruciale pour caractériser un amas
que se soit en astrophysique ou en cosmologiques (voir section 1.2). Au regard de l’équation 2.1, l’hypothèse
d’équilibre hydrostatique du gaz signifie que les forces gravitationnelles dues au puits de potentiel de matière
noire auxquelles est soumis le gaz sont équilibrées par le gradient de pression de ce dernier. Dans un premier
temps, seule une contribution thermique de la pression est considérée ce qui mène à

rPth(r) = ⇢g(r)rΦ(r) (2.3)

avec Pth la pression du gaz causée par les processus thermiques en jeu au sein du gaz intra-amas, Φ le potentiel
de la matière totale qui satisfait l’équation de Poisson :

r2
Φ = 4⇡G(⇢dm + ⇢g) = 4⇡G⇢tot. (2.4)

En supposant que la distribution du gaz soit à symétrique sphérique, il est possible de définir les gradients
de la pression et du potentiel gravitationnel tels que

dPth

dr
=

d(kTng)

dr
(2.5a)

dΦ

dr
=

GM(r)

r2
. (2.5b)

M(r) représente la masse totale, ng = ⇢g/µmp la densité du gaz intra-amas, mp la masse du proton et µ
la masse moléculaire du gaz considéré. La résolution de l’équation 2.3, en y substituant les équations 2.5a et
2.5b, permet de calculer la masse totale de l’amas,

Mtot(r) = �
kT (r)r

µmpG



d ln ⇢g
d ln r

+
d lnT

d ln r

�

. (2.6)

Pour les amas de galaxies dit « relaxés », i.e. dont le gaz intra-amas n’est pas perturbé, les hypothèses
ci-dessus sont une représentation raisonnable de l’état du gaz. Cependant, pour des amas perturbés, ces
hypothèses ne sont pas satisfaites, et le calcul de la masse hydrostatique établi par l’équation 2.6 pourrait
fournir une estimation biaisée de la masse gravitationnelle réelle (voir chapitre 4 section 4.4.3). Néanmoins,
la masse hydrostatique, sous ces hypothèses, s’exprime en fonction de la densité du gaz intra-amas et de sa
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température uniquement. Dans la section 2.3.2, nous verrons que l’émissivité X causée par le rayonnement
de freinage dépend de ces deux quantités. Ainsi les observations X du système PLCK G214.6+37.0, à l’étude
dans cette thèse, nous donneront accès à une mesure de la masse des amas le composant.

Dans la suite de ce chapitre, je présenterai plus en détail la modélisation des propriétés physiques des amas
qui interviennent dans la détermination de la masse hydrostatique. Je présenterai aussi un profil universel de
la pression du gaz intra-amas.

2.2 Propriétés thermiques du gaz intra-amas

2.2.1 La densité du gaz intra-amas

Figure 2.1 – Snapshot de la distribution de gaz
d’un système multiple d’amas de galaxies extrait
de la simulation Illustris. Les cercles blancs re-
présentent les plus grandes galaxies dans le champ
de vue. Crédit : "Illustris Collaboration / Illustris
Simulation".

Dans la section ??, la figure ?? nous montre,
à partir d’une simulation numérique, que la matière
noire s’agence sous la forme d’un réseau appelé toile
cosmique composé de vides, de nappes, de filaments
et de nœuds. La distribution de matière noire au sein
de ces derniers suit un profil-NFW (voir équation 1.3).
Comment le gaz intra-amas se distribue au sein de ce
halo de matière noire ? la figure 2.1 illustre une por-
tion de la simulation ILLUSTRIS de la densité de gaz
d’un système multiple d’amas. On remarque directe-
ment que ce gaz se distribue de manière beaucoup
plus diffuse que la matière noire.

Je présenterai dans cette section trois profils
de densité communément utilisés dans la littérature
pour modéliser la densité du gaz intra-amas. J’avan-
cerai quelques arguments préliminaires qui m’ont
poussé à sélectionner deux d’entre eux pour mon
étude du système triple PLCK G214.6+37.0

2.2.1.1 Le profil-�

En 1976 les travaux de Cavaliere & Fusco-Femiano (1976) eurent un impact majeur sur l’étude des
amas de galaxies. Ils ont travaillé dans l’hypothèse que le gaz intra-amas et les galaxies sont en équilibre dans
le même potentiel Φ(r). Ainsi

k

µmpng

dng

dr
= �dΦ

dr
=

1

⇢gal

d �2
Γ
⇢gal

dr
, (2.7)

avec ng et ⇢gal les distributions du gaz et des galaxies. Pour un gaz isotherme, cette équation donne

ng(r)

ng(0)
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2
Γ
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Cependant la distribution des galaxies n’est pas décrite par un modèle analytique simple. Cavaliere &
Fusco-Femiano (1976) proposèrent l’approximation ⇢gal(r) = ⇢gal(0)[1 + (r/rc)

2]�3/2 où rc est le rayon
de coeur et qui donne le modèle-� simple pour la densité de gaz tel qu’il est encore défini aujourd’hui :

ng(r) = ng(0)
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#�
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2

. (2.9)

Les travaux de Cavaliere & Fusco-Femiano (1976) ont présenté ce premier modèle en se basant sur
la distribution des galaxies. Il s’avère que ce modèle est aussi une bonne représentation de la distribution de la
densité du gaz intra-amas. Est-ce qu’un profil similaire peut être dérivé du profil NFW de la densité de matière
noire ? Les travaux présentés dans Makino et al. (1998) ont permit de déterminer une forme analytique pour
la distribution de matière à partir du profile NFW de matière noire. Dans la suite de ce paragraphe, je reprends
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une partie de leur raisonnement.

On considère ici le cas d’un nuage sphérique de gaz de température TX . Ainsi, la distribution de densité
de ce gaz, dans l’hypothèse de l’équilibre hydrostatique, satisfait

d ln ⇢g
dr

= � kTX
µmp

GMtot(r)

r2
. (2.10)

Si on considère que la contribution des galaxies et du gaz résidant au sein du halo de matière noire à la
masse totale est négligeable, alors l’équation 2.6 s’écrit, pour un halo de matière noire modélisé par le profil
NFW (équation 1.3) :

Mtot(r) = 4⇡�c⇢c(z)r
3
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Il est alors possible de résoudre l’équation 2.10 en y substituant la forme analytique de M(r) présentée dans
2.11 :
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r
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avec ⇢g0 la densité de gaz au centre de l’amas et

b(Mtot) =
8⇡Gµ mp�cMtot(r)⇢c0r

2
s

27kTX
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Il est attendu que la température TX du gaz soit équivalente à la température viriel du halo de matière
noire Tvir(M). Ainsi, on a

kTvir(r) = �
GµmpMtot(r)

3r
(2.14)

avec � un facteur déterminé par l’efficacité du choc à chauffer le gaz. Ce résultat permet d’exprimer le
paramètre b en fonction du rayon r :
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Si on considère que le gaz intra-amas est isotherme, on peut définir la température du gaz TX = Tvir(rs).
Ainsi b = 1.15/�.

Makino et al. (1998) montrent que les profils de densité de gaz décrits par l’équation 2.12 sont très bien
décrits par le profil-� simple :

⇢g(r) = ⇢g0A(b)⇥
"

1 +

✓

r

rc,eff

◆2
#�

3�eff
2

(2.16)

avec A(b) = �0.178b + 0.982, rc,eff = 0.22rs et �eff ⇡ 1/�. Ce résultat analytique est en accord avec les
résultats présentés dans Eke et al. (1998) basés sur des simulations numériques.

De nombreuses études des amas de galaxies dans le domaine de l’émission X et/ou par le signal tSZ
provenant de ces structures ont été effectuées en modélisant la densité du gaz par ce profil-�. C’est le cas des
travaux de Bonamente et al. (2008), Arnaud et al. (2010) et Lovisari et al. (2015), par exemple.

2.2.1.2 Le double profil-� et généralisation

Les travaux de Ettori (2000) montrent que, pour certains amas de galaxies, le profil-� n’est pas une
assez bonne représentation de l’émission du gaz au coeur de l’amas qui se trouve, en présence de courants de
refroidissement à une température Tcore jusqu’à deux fois plus basse que la température TX dans le reste de
l’amas. Pratt, G. W. & Arnaud, M. (2002) ont examiné la validité d’un double profil-�, appelé (« profil-
�� », équation 2.17), comme représentation de la brillance de surface X mesurée par XMM-Newton de l’objet
A1413. Il en résulte que ce modèle décrit plus fidèlement l’excès d’émission X mesuré au coeur de l’amas.
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Figure 2.2 – Profils de la brillance de surface de 18 des 20 groupes de galaxies extraits
de l’étude de Lovisari et al. (2015).
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D’autres travaux, notamment ceux de Lovisari et al. (2015), ont ajusté les profils � et �� afin de modéliser
la brillance de surface d’un échantillon de 20 groupes de galaxies situés à des redhsifts z 2 [0.010� 0.035]. Au
vu des observations de cet échantillon (voir Fig. 2.2), le double profil-� permet de modéliser plus fidèlement
la distribution plus piquée de la densité au centre des groupes ainsi que la distribution étalée en périphérie. Ce
profil-�� peut être généralisé à un profil-N� tel que :
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Figure 2.3 – Profils de densité des
amas de l’échantillon XCOP. Crédits :
Ghirardini, D. et al. (2019).
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Ainsi le profil-� correspond au cas N = 1 et le profil-
�� au cas N = 2. Cependant ce modèle comprend 3N
paramètres. Ainsi, il nécessite des observations résolues
spatialement afin de pouvoir extraire un grand nombre
de points de mesure. Ghirardini, D. et al. (2019)
ont ajusté ce profil-N� afin de modéliser la densité du
gaz intra-amas des amas de galaxies de l’échantillon
XCOP. La figure 2.3 présente les profils de densité des 12
amas de galaxies de cet échantillon ainsi que le meilleur
ajustement du profil-nB pour chacun d’entre eux.

On remarque que le modèle-N� ajuste parfaitement les profils de densité des amas pour des rayons tel
que 0.04r500  r  r500. Pour r > r500, le résidu de l’ajustement n’excède pas 20%. Cependant les amas
XCOP sont des amas proches et très massifs et qui ont bénéficié d’observations longue durée par le satellite
XMM-Newton. C’est pour ces raisons qu’il a été possible d’ajuster ce modèle au grand nombre de paramètres
sur cet échantillon. ‘

2.2.1.3 Le profil de Vikhlinin

Un troisième profil est également largement utilisé pour
modéliser la distribution de densité du gaz intra-amas.
Afin de reproduire le comportement en loi de puis-
sance de la densité, au coeur de 13 amas observés
par l’observatoire Chandra et situés à des redshift z 2
[0.0153 � 0.2302], Vikhlinin, A. Kravtsov et al.
(2006) ont proposé une modification du profil-� telle
que
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Ils ont également observé que le profil de brillance de
surface devenait plus raide pour un rayon supérieur à un
rayon caractéristique ra. Ils ont donc ajouté un terme
supplémentaire au profil décrit par l’équation 2.19 et
on peut alors écrire le profil de densité comme

Figure 2.4 – Ajustement simultané
des profils de densité des amas de
l’échantillon XCOP par le modèle de
Vikhlinin (équation 2.21). Crédits :
Ghirardini, D. et al. (2019).
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avec ✏ un paramètre quantifiant le changement de pente et � contrôlant la largeur de la région de transition
entre les deux pentes. Finalement, ils ont ajouté un profil-� supplémentaire afin d’accroître la précision de
la modélisation du centre de l’amas. Le profil complet présenté par Vikhlinin, A. Kravtsov et al. (2006)
s’écrit alors
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Le modèle analytique présenté par l’équation 2.21 présente 11 paramètres et permet d’ajuster indépendam-
ment les régions internes et externes de l’amas. Néanmoins, ces paramètres sont fortement corrélés ce qui peut
conduire à une dégénérescence des valeurs estimées. Dans l’analyse des propriétés physiques des trois amas
du système PLCK G214.6+37.0 aux chapitres suivants, en raison de la faible résolution spatiale des données
et dans un souci de précision dans l’estimation des paramètres du profil de densité du gaz intra-amas, je ne
considérerai pas ce profil. En revanche, je le prendrai en compte lors de mon étude des mouvements turbulents
dans le milieu intra-amas.

2.2.2 La température du gaz intra-amas

Figure 2.5 – Snapshot de la distribution de tem-
pérature issue de la simulation Illustris. Les
cercles blancs représentent les galaxies principales
dans le champ de vue. Crédit : Illustris Collabora-
tion" / "Illustris Simulation.

De nombreuses études du gaz des amas de ga-
laxies sont effectuées dans l’hypothèse d’isotherma-
lité. Néanmoins, les simulations numériques nous in-
diquent que cette hypothèse ne représente pas la réa-
lité. La figure 2.5 illustre la distribution de la tem-
pérature d’un système multiple d’amas de galaxies.
On remarque que l’approximation isotherme du gaz
intra-amas dans la région centrale des amas reste
valide, mais cette dernière devient rapidement erro-
née en s’éloignant du centre des amas. De plus, de
nombreux amas de galaxies exhibent une tempéra-
ture plus faible au coeur (voir figures 2.6, ??). Dans
le chapitre 4, je montrerai que l’hypothèse d’isother-
malité impacte fortement l’estimation des propriétés
physiques des amas telles que leurs étendue, masse,
pression, entropie ou fraction de gaz, par exemple.

À ce jour, il n’existe pas de profil universel de
température. De nombreuses études ont utilisé une
loi polytropique TX(r) / [⇢g(r)]

��1 pour modéli-
ser le profil de température du gaz (Markevitch,
Vikhlinin et al. 1999 ; Finoguenov et al. 2001 ;
Pratt, G. W. & Arnaud, M. 2002, e.g.). Plu-

sieurs tentatives de modélisation empirique du profil de température du gaz intra-amas ont été entreprises.
Durret et al. (2005), dans leurs travaux sur l’amas de galaxies Abell 85 ont ajusté le profil de température
de ce dernier suivant le profil :

T (r) = T0 + 2T0

⇣

r
rt

⌘
1
2

1 +
⇣

r
rt

⌘2 (2.22)

avec T0 la température au centre de l’amas et rt un paramètre d’échelle. Ce profil, dont l’universalité n’est pas
établie à ce jour, exhibe une diminution de la température du gaz vers le centre de l’amas. Il montre également
un plateau ainsi qu’une diminution lente vers l’extérieur de l’amas. La figure 2.6 présente le profil de température
de l’amas A85 observé avec XMM-Newton, Chandra et BeppoSAX. Le profil, défini par l’équation 2.22, rend
parfaitement compte des données de XMM-Newton.

34



Figure 2.6 – Température du gaz de l’amas A85
obtenue avec XMM-Newton (cercle noir), Chan-
dra (cercle vert) et BeppoSAX (carré bleu). Le
profil est ajusté sur les données XMM-Newton.
Crédits : Durret et al. (2005).

Vikhlinin, A. Kravtsov et al. (2006) ont ob-
servé que les 13 amas de leur échantillon présentaient
le même comportement. Le profil de température pré-
sente un pic au alentours de [0.1 � 0.2]r200 décroît
à grand rayon pour atteindre 50% de la valeur maxi-
male proche de 0.5r200. De plus ils ont également
observé une diminution de la température au centre
de l’amas due vraisemblablement à un refroidisse-
ment radiatif. Afin de modéliser ce comportement,
les auteurs ont défini le profil de température
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présentant neuf paramètres.

Néanmoins et à nouveau, en raison du grand nombre de paramètres que présente ce modèle, une dégénéres-
cence élevée dans l’estimation des valeurs des paramètres est attendue si le nombre de points de données n’est
pas suffisamment grand. La figure 2.7 (gauche) présente les profils de température des amas à l’étude dans
Vikhlinin, A. Kravtsov et al. (2006). On observe que le profil présenté par Vikhlinin, A. Kravtsov
et al. (2006) rend très bien compte des données de tout les amas présentés. Ce profil à également été utilisé
par Ghirardini, D. et al. (2019) pour ajuster simultanément les profils de température des 12 amas de
l’échantillon XCOP (Fig. 2.7, droite). On observe sur cette figure que le modèle développé par Vikhlinin,
A. Kravtsov et al. (2006) permet un très bon ajustement du profil de température moyen des amas XCOP.

Figure 2.7 – Gauche : Profil de température des 13 amas de l’échantillon (croix noires). Les lignes pleines
rouges et bleues présentent le meilleur ajustement du modèle (équation 2.23) et sa projection, respectivement.
Les lignes pointillées illustrent l’intervalle de confiance à 1�. Crédits : Vikhlinin, A. Kravtsov et al. (2006).
Droite : Ajustement simultané des profils de densité des amas de l’échantillon XCOP par le modèle défini par
l’équation 2.23. Crédits : Ghirardini, D. et al. (2019).

Gastaldello, Buote et al. (2007) propose un autre modèle de profil radial pour la température,
combinant deux lois de puissance liées par un comportement exponentiel (équation 2.24).
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T0 est la température au coeur de l’amas et r0 donne le rayon caractéristique pour lequel la température atteint
sa valeur maximale. Les paramètres p1 et p2 contrôlent la pente des deux lois de puissance. Les paramètres rp
et � définissent la largeur et l’amplitude du régime de transition du modèle. Lovisari et al. (2015) ont utilisé
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les profils développés par Durret et al. (2005) (équation 2.22) et Gastaldello, Buote et al. (2007)
(équation 2.24). Ils ont montré que ces deux modèles ajustent très bien les profils de température des amas
de leur échantillon (voir figure 2.8). Sur cette figure, on remarque également que les profils de température
varient beaucoup d’un groupe de galaxies à l’autre. Il est probable que ces différences soient dues à l’histoire
thermique des ces objets.

Figure 2.8 – Profils de la température de 18 des 20 groupes de galaxies de l’étude de Lovisari
et al. (2015). Crédits : Lovisari et al. (2015)
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La connaissance de la distribution radiale des températures au sein des amas de galaxies est centrale pour
le calcul de la masse hydrostatique de ces structures (voir équation 2.3). Les études citées ci-dessus nous
ont montré que l’hypothèse d’isothermalité du gaz n’est pas assurée. Par ailleurs, les modèles définis par les
équations 2.24 et 2.23 mettent en jeu un très grand nombre de paramètres. Leur ajustement aux données n’est
donc possible que si le nombre de points de données est élevé et que l’estimation des températures est précise.
Pour cela, il est donc nécessaire d’avoir accès à des observations présentant une bonne résolution spatiale
ainsi que d’une statistique importante, i.e. un temps d’observation élevé. Les observations à ma disposition du
système PLCK G214.6+37.0 me permettront uniquement de faire usage du profil défini par Durret et al.
(2005) (équation 2.22) que je généraliserai (voir section 4.3.2).

2.2.3 La pression du gaz intra-amas

Figure 2.9 – Snapshot de la distribution de la
pression (YSZ) issue de la simulation Illustris.
Crédit : Illustris Collaboration" / "Illustris Simu-
lation. extrait de la simulation Illustris. Les
cercles blancs représentent les plus grandes ga-
laxies dans le champ de vue. Crédit : "Illustris
Collaboration / Illustris Simulation".

La pression est une propriété centrale dans
l’étude du gaz intra-amas et plusieurs sondes
nous permettent de calculer, directement ou in-
directement, cette pression. En effet, la pres-
sion peut être mesurée directement par la dé-
projection du signal tSZ (voir section 2.3.1). La
pression peut être également être déduite de la
mesure des profils de densité et de tempéra-
ture obtenus par l’analyse de l’émission X des
amas de galaxies (voir section 2.3.2). Ces deux
sondes dépendent différemment de la densité et
température. Ainsi l’étude des pressions déduites
de ces deux signaux nous donne accès à des
informations complémentaires sur le gaz intra-
amas.

A partir de la distribution de densité de gaz ng(r)
et celle de la température T (r), on définit la pression
d’un gaz Pg(r) telle que

P (r) = Tg(r)⇥ ne(r). (2.25)

Les travaux de Nagai, A. V. Kravtsov et al.
(2007), à partir de simulations numériques et d’ob-
servation d’amas par Chandra, définissent un profil universel de la pression du gaz dans un halo de matière
noire. Ils avancent que la pression du gaz est uniquement causée par le potentiel gravitationnel de matière
noire. Ainsi ils ont paramétré un profil généralisé de pression d’un gaz à partir du profil NFW de la matière
noire, nommé GNFW, tel que :

P(r) = P0 ⇥
✓

r

rs

◆�� ✓

1 +

✓

r

rs

◆◆�
���
↵

(2.26)

avec rs = r500/c500 et les paramètres (�, ↵, �) sont respectivement la pente centrale (r ⌧ rs), la pente
intermédiaire (r ⇠ rs) et la pente extérieure (r � rs) du profil.

Arnaud et al. (2010) ont ajusté le modèle GNFW sur les profils de pression des amas de l’échantillon
REXCESS (Böhringer, H. et al. 2007), constitué de 33 amas de galaxies observés par XMM-Newton et
situés à des redshifts z < 0.2. Les paramètres du meilleur ajustement du modèle sont alors :

[P0, c500, �,↵,�] = [8.403h
�3/2
70 , 1.117, 0.3081, 1.0510, 5.4905] (2.27)

À partir de cette forme fonctionnelle, Arnaud et al. (2010) ont exprimé le profil de pression du gaz
intra-amas en fonction de la masse et du redshift, tel que :
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Depuis la publication de ces travaux, de nombreuses études ont utilisé ce profil comme référence et ont
confirmé son universalité. Par exemple les travaux de Ghirardini, D. et al. (2019) sur l’échantillon d’amas
XCOP (voir figure 2.10) montrent un excellent accord entre ce profil universel et les profils de pression individuels
des amas de galaxies. On note également que ces profils sont en accord avec les résultats obtenus par Planck
Collaboration (2013c) sur un échantillon de 62 amas proches. Seul l’amas A2319 dévie de cette tendance
proche de son centre.

Figure 2.10 – Profils de pression des amas de l’échantillon XCOP. Les carrés indiquent
les points de données obtenus à partir de la dé-projection du signal tSZ, tandis que les
cercles pleins sont calculés en combinant les profils de densité et de température obte-
nus par l’émission X. Les zones d’ombre représentent l’enveloppe obtenue par Planck
Collaboration (2013c) et Planck Collaboration (2011) et la ligne discontinue
illustre le profil universel de pression développé par Arnaud et al. (2010).

Je me suis intéressé, lors de ma thèse, au système multiple d’amas de galaxies PLCK G214.6+37.0. Alors
que le signal tSZ mesuré par Planck trace l’ensemble du gaz de la structure, il n’est pas possible, étant donnée
la faible résolution spatiale de l’instrument, de résoudre les trois amas individuels. Au contraire, l’émission X
provenant de ces amas nous permet de distinguer ces trois amas mais la faible sensibilité des instruments à
bord de XMM-Newton ne permettent pas de sonder l’émission X le gaz diffus loin de la partie centrale des
amas. Dans le chapitre 4, j’analyserai les pressions déduites des deux sondes afin de quantifier la contribution
des amas individuels à la pression totale et d’apporter un élément de réponse à la question de la distribution
du gaz et de ces propriétés dans le système multiple PLCK G214.6+37.0 d’amas de galaxies.
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2.3 Observer l’émission thermique des amas de galaxies

Dans la section 2.2, j’ai présenté les propriétés physiques du gaz intra-amas ainsi que les modélisations
proposées pour décrire les profils radiaux de densité et de température du gaz intra-amas. Dans cette section,
j’exposerai les deux sondes du gaz intra-amas que j’utiliserai dans la suite de ma thèse : le signal Sunyaev
Zel’dovich (SZ) et l’émission X.

2.3.1 Le signal Sunyaev Zel’dovich

Le signal SZ trace la distribution du gaz chaud intra-amas. C’est le processus de diffusion Compton inverse.
Il résulte d’un transfert d’énergie des électrons très énergétiques, piégés au sein du potentiel gravitationnel
induit par le halo de matière noire des amas de galaxies, aux photons du CMB. La figure 2.11 illustre ce
processus.

Figure 2.11 – Schématisation de la diffusion Compton inverse des photons du CMB par
les électrons du plasma intra-amas.

Le signal SZ du plasma chaud et ionisé se traduit par une distorsion spectrale : l’énergie étant transférée
des photons dans le régime Rayleigh-Jeans du rayonnement de corps noir cosmologique vers la queue Wien.
L’état dynamique du bain d’électron affecte cette distorsion. Ainsi on distingue deux types de signaux SZ :
un thermique (tSZ) dû à l’agitation thermique du bain électrons et un cinétique (kSZ) lié au mouvement
d’ensemble de ce dernier.

L’effet tSZ : L’agitation thermique des électrons permet aux amas de galaxies d’atteindre des températures
Te de plusieurs keV. Dans l’approximation non relativiste (Te < 10 keV), la dépendance en fréquence de la
distorsion est identique pour tous les amas. Elle est caractérisée par une fréquence caractéristique, ⌫0 ⇡ 217
GHz, à laquelle le signal SZ thermique est nul. Si la température de l’ICM est élevée (Te > 10 keV), les effets
dits relativistes modifient la signature spectrale de l’effet SZ (Pointecouteau et al. 1998 ; Birkinshaw
1999). La variation d’intensité du spectre de CMB s’écrit alors :
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avec x = h⌫/kT la fréquence réduite et
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D’un point observationnel, l’effet tSZ conduit donc à une diminution globale de la température de brillance
du CMB dans la partie Rayleigh-Jeans du spectre et à une augmentation dans la queue de Wien.

L’effet kSZ : La vitesse moyenne d’ensemble ve du bain d’électron peut également contribuer à la distorsion
spectrale. Il s’agit ici d’un effet Doppler et la variation d’intensité du spectre de CMB s’écrit alors :
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L’intensité de cet effet est au moins 10 fois plus faible que celle de l’effet tSZ et sera négliger dorénavant.

La figures 2.12 illustre la dépendance en fréquence des effets tSZ et kSZ dans l’approximation non-relativiste
ainsi que les corrections dues aux électrons de très hautes énergies.

Figure 2.12 – Spectres d’émission de l’effet tSZ (solide) et kSZ (pointillé) incluant les corrections dues aux
électrons relativistes (20� 50 keV). Crédits : Basu et al. (2019).

2.3.1.1 Modélisation du signal tSZ d’un amas de galaxies

L’amplitude de l’effet tSZ correspond à la pression du gaz dans l’amas intégrée le long de la ligne de visée
selon une direction ~n. Elle est mesurée par le paramètre de Comptonisation qui s’écrit :

y(~n) =

Z

ne
kBTe

mec2
�T ~n · d~l (2.35)

avec kB la constante de Boltzman, �T la section efficace Thomson, me la masse d’un électron, dl l’élément
de longueur le long de la ligne de visée ~n et ne, Te la densité d’électrons et la température du gaz intra-amas.

Le signal tSZ total d’un amas de galaxies, associé a l’ensemble du volume de ce dernier, est quant à lui
caractérisé par le paramètre Compton intégré, noté Y, et calculé de la manière suivante :

Y =

Z

y dΩ (2.36)

avec Ω l’angle solide et y l’amplitude du signal tSZ exprimée dans l’équation 2.35. Ce paramètre peut être
exprimé tel que
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avec DA la distance angulaire à l’amas de galaxies et P = nekBTe la pression des électrons. En pratique, les
intégrales sont calculées sur une sphère de rayon caractéristique R∆, où ∆ représente le contraste de densité
par rapport à la densité critique de l’univers ⇢c(z). Le signal SZ total sur cette sphère sera noté YR∆

.

2.3.1.2 Détection des amas dans les données Planck

La mission Planck de l’ESA, lancée le 14 mai 2009, a imagé le ciel entier durant 29 mois avec pour principal
objectif de mesurer les anisotropies angulaires de température du CMB avec une combinaison sans précédente
de sensibilité, de résolution angulaire et de couverture de fréquence. Pour ce faire, le satellite transportait une
charge utile scientifique de deux instruments (High Frenquency Instrument (HFI, J.-L. Puget (PI)) et Low
Frequency Instrument (LFI, R. Mandolesi (PI))) composée d’un ensemble de 74 détecteurs observant de 30 à
857 GHz Lamarre, J.-M. et al. (2010) et Mennella et al. (2010) à une résolution angulaire variant entre
environ 30 minutes d’arc aux fréquences les plus basses et environ 4 minutes d’arc aux plus hautes (Planck
Collaboration 2014a).

Figure 2.13 – Haut : Spectres d’émission de l’effet tSZ. Les bande de fréquence de
HFI sont superposées. Bas : carte en fréquence de l’effet SZ de l’amas Abell 2319.
Crédits : ESA, consortium Planck-HFI and LFI.

Les choix des fréquences de Planck fut aussi spécifiquement fait afin de mesurer l’effet tSZ (Aghanim
et al. 1997) et d’effectuer, grâce à ce signal, un relevé sur l’intégralité du ciel des amas de galaxies. Je donne ici
un bref aperçu de la détection des amas de galaxies dans les données Planck et de la constitution du premier
catalogues d’amas (Early Sunyaev-Zel’dovich (ESZ) catalogue (Planck Collaboration 2011).

Détection des amas avec l’algorithme Matched Multi-Filter (MMF3) :

De manière générale, l’algorithme MMF (Herranz et al. 2002 ; Melin, Bartlett et al. 2006) a été conçu
pour améliorer le contraste du signal d’objets de forme et de signature spectrale connues dans des observations
contenant d’autres signaux contaminant, i.e. MMF augmente donc le rapport signal à bruit (S/N).

Dans son application pour la détection du signal SZ, l’algorithme, dit MMF3 (Melin, Bartlett et al.
2006), utilise la dépendance universelle en fréquence du signal tSZ (voir 2.12). MMF3 effectue une combinaison
linéaire optimale des six cartes par fréquences de HFI afin d’isoler la signature de l’effet tSZ. Cette étape
nécessite une estimation des statistiques (spectre de puissance) de la contamination et du bruit. Simultanément,
l’algorithme utilise le profil de pression des amas de galaxies (Arnaud et al. 2010) pour effectuer un filtrage
spatial et supprimer les signaux astrophysiques d’avant-plan. Cette étape implique un filtrage multi-échelle ;
la position et le rayon d’échelle du profil de l’amas sont en effet modifiés pour maximiser le rapport S/N de
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chaque détection. L’algorithme attribue donc à chaque source détectée une position, une taille estimée 5✓500,
et un paramètre Compton intégré Y5R500

.
Les candidats amas de galaxies issus des données Planck ainsi détectés grâce à l’algorithme MMF3 ont

constitué un premier catalogue de sources SZ. Deux autres algorithmes, « MMF1 » (Melin, Aghanim et al.
2012) et « PowellSnakes » (PwS, Carvalho et al. 2009), ont indépendemment été appliqués aux données
HFI et ont produit des listes de candidats séparément de MMF3. Ces trois listes ont été fusionnées en conservant
les objets au delà d’un rapport S/N seuil et détectés à l’aveugle par MMF3 et par au moins MMF1 ou PwS.

Validation des candidats amas de galaxies :

L’algorithme MMF3 conçu pour détecter le signal tSZ des amas de galaxies ne s’affranchit néanmoins pas
de toutes les contaminations astrophysiques qui se traduisent par des fausses détections comptabilisées dans
le catalogue de candidats amas de galaxies. Une procédure de validation a donc été nécessaire. Elle implique,
notamment, une identification des candidats avec des données auxiliaires, une consolidation de la mesure du
signal tSZ et un programme de suivis à l’aide de missions complémentaire afin de valider et confirmer ces
candidats amas de galaxies. Ainsi, le catalogue de candidats a été comparé avec des catalogues publiques
d’amas de galaxies détectés dans les domaines X (Meta-Catalogue of X-ray detected Clusters (MCXC,
Piffaretti et al. 2011)), optique (Abell (Abell 1958), Zwicky (Zwicky et al. 1961) et MaxBCG (Koester
et al. 2007 ; Wen et al. 2009)) et SZ (APT (Mandolesi et al. 2010) et SPT (Vanderlinde et al. 2010)).
En parallèle, un programme de suivi fut mis en place afin de confirmer la nature des nouveaux objets détectés
dans les données Planck. Ce programme s’est appuyé sur les observations dans l’optique (European Nothern
Observatory (ENO), European Southern Observatory (ESO)), l’infra-rouge (WISE, Wright et al. 2010) et
le tSZ (Arcminute MicroKelvin Imager (AMI), Zwart et al. 2008) ainsi que dans le domaines des rayons X
avec XMM-Newton Planck Collaboration (2011).

Environ 1000 candidats furent détecté à l’aveugle dans les premiéres données de Planck (dix mois d’obser-
vation). Seulement 189 furent confirmés et validés : il définissent l’échantillon ESZ (Planck Collaboration
2011). Au sein de cet échantillon 169 furent associés à des amas précédemment connus et 20 nouveaux amas
furent découverts dont 12 furent confirmés.

Ce travail a mené à la première découverte de deux systèmes multiples d’amas PLCKG G214.6+37.0
et PLCKG G334.8+38.0 via l’effet SZ confirmés avec des observations XMM-Newton. Les figures 2.14 et
2.16 montrent la carte du signal SZ à la position des deux systèmes triples PLCKG G334.8+38.0 et PLCK
G214.6+37.0. Les contours de brillance de surface de l’émission X y sont superposés. Les figures 2.15 et
2.17 illustrent les comptes d’électrons des système détectés par XMM-Newton (Planck Collaboration
2014a).

Figure 2.14 – Images du signal SZ intégré
du système PLCKG G334.8+38.0. Crédits :
Planck Collaboration (2014a)

Figure 2.15 – Image des compte d’élec-
trons du système PLCKG G334.8+38.0.
Crédits : Planck Collaboration
(2014a)
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Figure 2.16 – Images du signal SZ intégré
du système PLCKG G214.6+37.0. Crédits :
Planck Collaboration (2014a)

Figure 2.17 – Image des compte d’élec-
trons du système PLCKG G214.6+37.0.
Crédits : Planck Collaboration
(2014a)

Le système PLCKG G334.8+38.0 observé par XMM-Newton a fait l’objet d’une première analyse multi-
longueur d’onde par Planck Collaboration (2014a). Kolodzig et al. (2021) a ré-analyser les données
X de ce système. Ils ont déterminé que le système se situe à un redshift z = 0.37 ± 0.01. Néanmoins, les
auteurs n’ont pas été en mesure de confirmer que les trois amas font partie du même système. En ajustant
simultanément les profil de brillance de surface et ceux de température, ils ont déduit des données X une
masse hydrostatique M500 = [2.5, 0.7, 0.3] ⇥ 1014 M� et une température Tg = [3.9, 2.3, 1.6] keV pour les
amas A, B et C respectivement. Ils ont également déterminé que l’amas A le plus massif, semble être un
amas dynamiquement relaxé dit amas « cool-core » tandis que l’amas B semble être un amas dynamiquement
perturbé dit amas « non cool-core ». Pour l’amas C, les auteurs n’ont pas été en mesure de conclure sur son
état dynamique.

Je me focaliserai dans la suite de la thèse sur l’étude détaillée du système triple PLCKG G214.6+37.0, et
plus précisément sur l’analyse de son observation dans les rayons X.

2.3.2 Le rayonnement de freinage (Bremsstrahlung)

Les observations des spectres de rayons X d’amas de galaxies ont joué un rôle critique dans l’établissement
du mécanisme d’émission thermique du gaz intra-amas chaud diffus et dans le test des modèles afin de
comprendre la provenance de ce gaz à de telles températures. Plusieurs modèles font l’hypothèse que cette
émission provient d’un gaz thermique diffus. Ces modèle prédisent certaines caractéristiques importante de
cette émission du gaz chaud :

i son intensité varie proportionnellement à une exponentielle fonction de la température du gaz :

I⌫ / e
� h⌫

kTg . (2.38)

ii baignant dans le même potentiel gravitationnel, la température du gaz Tg sera telle que la vitesse
thermique des protons dans le gaz soit comparable à la vitesses des galaxies dans l’amas :

�2
r ⇡

kTg
µmp

(2.39)

avec �r la dispersion des vitesses des galaxies le long de la ligne de visée et mp la masse d’un proton et
µ la masse moléculaire moyenne.

iii absence de fortes absorptions aux faibles énergies
iv présence de raies d’émission à la condition que le gaz contienne une contribution significative d’éléments

lourds comme le fer.
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Deux mécanismes primaires d’émission des rayons X ont historiquement été considérés. Le premier est
l’émission d’un bremsstrahlung thermique d’un gaz intra-amas diffus et chaud (Felten et al. 1966). Le
deuxième est que la diffusion Compton inverse des photons du fond cosmique jusqu’aux énergies des rayons X
par des électrons relativistes au sein de l’amas (Brecher & Burbidge 1972 ; Harris & Romanishin 1974 ;
Rephaeli 1977b ; Rephaeli 1977a, e.g.). Les observations ont grandement soutenu le modèle thermique
du Bremsstrahlung. De manière générale, le rayonnement de freinage (ou Bremsstrahlung) résulte de la
décélération d’une particule chargée. Cette décélération intervient lors du rayonnement synchrotron (i.e. l’émis-
sion de photons par une particule relativiste), du rayonnement cyclotron (c’est-à-dire l’émission de photons
par une particule non relativiste) et lors de désintégration bêta. Néanmoins ce terme fait plus spécifiquement
référence au rayonnement due au freinage des électrons dans la matière. Dans le cadres des amas de galaxies,
ce rayonnement est également appelé « free-free » car il provient des particules libres chargées dans le plasma.
La figure 2.18 illustre ce processus.

Figure 2.18 – Schématisation du Bremsstrahlung des électrons du plasma intra-amas
par le champ électrique des ions chargé de ce dernier.

2.3.2.1 L’émissivité d’un plasma

L’émissivité volumique d’un plasma ✏⌫ produit par Bremsstrahlung correspond à la puissance totale émise
d’un plasma par unité de volume, par unité d’angle solide dans un intervalle de fréquence [⌫, ⌫ + d⌫] :

✏⌫ = n⌫

ne

4⇡

Z

Pr(v, ⌫)f(v)dv (2.40)

avec n⌫ l’indice de réfraction du plasma, ne la densité d’électrons, f(v) la distribution de vitesse des électrons
et Pr(v, ⌫) la puissance émise par bande de fréquence lors de la collision d’un électron, doté d’une vitesse v,
avec ni ions. Cette puissance est définie par :

Pr(v, ⌫) =
2

3

e2v2

⇡c3
niv⇡a

2 (2.41)

où e est la charge de l’électron. De nombreux détails sont disponibles dans Lang (2006) et l’ensemble des
quantités présentées ici sont exprimées dans les unités CGS. Si on considère une distribution Maxwellienne de
la vitesse des électrons, alors l’équation 2.40 devient
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où Tg la température du plasma. Le facteur de Gaunt g(⌫, T ) corrige les effets quantiques et de collisions
distantes et est exprimé, dans le cas du gaz intra-amas comme :

g(⌫, T ) ⇡
p
3

⇡
ln(Λ) (2.43)

où Λ est donné dans la table 2 dans Lang (2006).

2.3.2.2 La brillance de surface

Observationnellement, la brillance de surface est une quantité essentielle dans l’étude de l’émission X du
gaz des amas de galaxies. En effet, nous observons des quantités projetées le long de la ligne de visée et ainsi
nous ne mesurons pas directement la densité du gaz. La brillance de surface de l’émission X se définit par :

SB(✓r) = (1 + z)�4

Z ⌫max

⌫min

Z +1

�1

✏⌫(
p

✓2r + l2) d⌫dl (2.44)

avec ✓r le rayon angulaire, ✏⌫ l’émissivité de l’émission X définie dans la section 2.3.2 (voir équation 2.42).
✓r = ✓da(z) est la taille angulaire à partir du centre de l’amas, ✓ l’angle d’observation en minute d’arc et
da(z) la taille angulaire calculée au redshift de l’amas. ne(r) représente le profil de densité du gaz.

Dans l’hypothèse d’une symétrie sphérique, il est possible de dériver du profil de densité de matière le profil
de brillance de surface. Cette dernier est proportionnelle au carré de la densité projetée sur la ligne de visée.
En effet en substituant l’équation 2.42 dans 2.44 on trouve
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J’intègre ensuite 2.45 sur la bande de fréquence équivalente à ∆E = [0.5, 2.0] keV, i.e. ∆⌫ = [0.76, 3.04] ⇥
1018Hz. J’ai choisi la bande d’énergie ∆E = [0.5, 2.0] en raison de la grande proportion d’analyses, dans la
littérature, qui ont également fait ce choix. Dans cet intervalle de fréquence, la fréquence angulaire est très
supérieure à la fréquence plasma !p. Ainsi on peut exprimer le facteur g(⌫, Tg) tel que

g(⌫, Tg) =

p
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⇡
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avec � = 1.781 et donc
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avec xmin,max = (h⌫min,max)/(kTg). Finalement j’exprime la brillance de surface de l’émission X d’un amas
de galaxies à la température Tg et suivant une distribution de matière ne(r) tel que :
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J’ai fait l’hypothèse dans ce calcul que le plasma intra-amas est isotherme or, dans le chapitre 2, j’ai exposé
des résultats indiquant que cette hypothèse peut être invalide. Cependant, j’estimerai la brillance de surface
de cette émission (voir chapitre 4) au sein de dix-sept régions d’étude indépendantes au sein desquelles cette
hypothèse reste valide. L’estimation de cette quantité est centrale dans l’analyse de l’émission X des amas
de galaxies. Elle nous donne directement une mesure de la distribution de gaz de l’amas et nous permet, en
connaissance de la distribution de la température, de dériver un grand nombre de propriétés physiques du gaz,
notamment sa pression (voir section 2.2).
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XMM-Newton
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3.1 L’observatoire XMM-Newton

Le satellite X-ray Multi-Mirror (XMM-Newton), lancé le 10 décembre 1999, est un observatoire spatial dé-
veloppé par l’Agence spatiale européenne pour l’observation de l’Univers en rayons X dans l’intervalle d’énergie
[0.1� 15.0] keV. Ce satellite combine des observations grand champ avec une très bonne résolution angulaire
avec une sensibilité spectroscopique exceptionnelle.

Figure 3.1 – Schéma du système d’ob-
servation du satellite XMM-Newton. Cré-
dits : Barré et al. (1999)

Figure 3.2 – Schéma de l’optique Wol-
ter de type I. 1 : miroirs paraboliques. 2 :
miroirs hyperboliques. 3 : rayonnement in-
cident. 4 : point focal.

La mission XMM-Newton s’articule autour de plusieurs axes
de recherche parmi lesquels on trouve la physique des trous noirs
(Hameury et al. 2003 ; Esquej et al. 2008 ; Gaspari et al.
2019 ; Alston et al. 2020) et des étoiles à neutrons (Haberl
& Zavlin 2002 ; Jonker et al. 2008), la genèse des éléments
lourds (Böhringer et al. 2005 ; Tozuka & Fukazawa 2008)
et les mécanismes de chauffage associés (Babazaki et al.
2018), l’étude de l’abondance de ces éléments dans les étoiles
(Favata, F. et al. 2003 ; Zhou et al. 2014). L’étude du mi-
lieu interstellaire chaud (McQuinn 2016 ; Ghirardini, D. et
al. 2019), des halos des galaxies (Henley & Shelton 2010 ;
Henley & Shelton 2013 ; Henley, Shelton et al. 2015 ;
Ponti et al. 2019) ainsi que des amas de galaxies et leur évolu-
tion (Böhringer et al. 2005 ; Eckert, Molendi et al. 2014 ;
Eckert, Ettori et al. 2017) représentent des thèmes de re-
cherche particulièrement importants des objectifs scientifiques
fixés.

3.1.1 Le satellite

XMM-Newton est constitué d’un télescope « réflectif », lar-
gement utilisé dans le domaine des X. En effet, le rayonnement
X, caractérisé par de courtes longueurs d’ondes, est très énergé-
tique. Les optiques utilisées dans le visible ne sont pas adaptées
à ce rayonnement qui traverserait les miroirs sans être réfléchi.
L’optique Wolter de type I combine deux miroirs con-focaux
en incidence rasante ; un parabolique et un hyperbolique. Un
rayonnement émis d’une source située à l’infini est réfléchi suc-
cessivement par les deux miroirs pour former une image au foyer
commun de ces derniers (voir figure 3.2). En pratique, XMM-
Newton est constitué de trois télescopes Wolter montés en pa-
rallèle ayant chacun une surface collectrice de 1500 cm2 à 1
keV et une longueur focale de 7.5 m. Le télescope atteint une
surface collectrice de 6000 cm2 pour un rayonnement incident
d’une énergie de 2 keV et avec un angle d’incidence de 30 minutes d’arc. Les rayons avec une incidence ou une
énergie inférieure ou supérieure sont réfléchis partiellement ou pas du tout. Par exemple, la surface collectrice
est réduite à 3000cm2 pour des rayons de 7 keV.

Deux instruments collectent les photons X : le spectro-imageur EPIC et le spectromètre à haute résolution
RGS. Enfin un télescope optique (OM) indépendant permet d’associer les sources X découvertes à leur équivalent
optique. Pour l’analyse que j’ai menée lors de ma thèse, seules les données enregistrées par l’instrument EPIC
seront utilisées. J’en fais une brève description au paragraphe 3.1.2. Le lecteur intéressé par RGS pourra se
reporter à den Herder, J. W. et al. (2001).

3.1.2 Le spectro-imageur EPIC

3.1.2.1 Les caméras

Le satellite XMM-Newton est équipé de trois caméras à rayons X. Deux d’entre elles sont des matrices
de CCD semi-conductrices à oxyde métallique (appelées caméras EMOS). Ces deux caméras sont installées en
sortie de deux des trois télescopes Wolter équipés chacun d’un système de spectromètres à réseau de réflexion
assurant que 44% du flux entrant atteignent les caméras EMOS. Le faisceau pénétrant le troisième télescope
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est non obstrué et le flux entrant est directement orienté vers la troisième caméra EPN (Jansen, F. et al.
2001).

EMOS est constitué de sept CCD éclairés par l’avant dans le plan focal. Le CCD central est au point focal sur l’axe
optique du télescope tandis que les six CCD externes sont inclinés vers le miroir pour suivre approximativement
la courbure du plan focal et améliorer la mise au point pour les sources hors axe. Les CCD présentent une zone
« morte » de moins de 300 microns de large sur trois côtés ; afin de minimiser l’espace « mort », les CCD
adjacents sont décalés d’environ 1 mm pour se chevaucher de 300 microns (voir figure 3.3). La zone d’imagerie
mesure environ 2.5⇥ 2.5 cm, de sorte que la mosaïque couvre le plan focal de 62 mm de diamètre équivalant
à 28.4 minutes d’arc. La section d’imagerie possède 600⇥ 600 pixels ; un pixel couvre 1.1⇥ 1.1 secondes d’arc
sur le champ de vue. De nombreuses informations complémentaires peuvent être trouvées dans Turner, M.
J. L. et al. (2001).

EPN est une caméra qui se compose de quatre cadrans disposés sur un seul bloc monolithique (voir figure
3.3). Les quatre cadrans individuels possèdent chacun trois sous-unités CCD au format 200⇥ 64 pixels. Cette
division du plan focal en sous-unités a été effectuée pour des raisons de redondance. Ce réseau offre une zone
d’imagerie de 36 cm2 couvrant environ 97% de la zone inFOV ainsi qu’une surface de 6 cm2 couvrant la zone
outFOV (voir ci-dessous, fig. 3.7). Les rayons X frappent le détecteur EPN par l’arrière et des paires trous-
électrons sont générées en nombre proportionnel à l’énergie du photon incident. L’intégralité des spécifications
est issue de Strüder, L. et al. (2001).

Figure 3.3 – Gauche : Photo de la mosaïque formée des sept CCD composant les caméras EMOS
(crédits : Turner, M. J. L. et al. 2001). Droite : Photo des quatre cadrans composant les caméras
EPN (crédits : Strüder, L. et al. 2001).

3.1.2.2 Les filtres

Étant donné que les détecteurs EPIC sont non seulement sensibles aux photons de rayons X mais également
aux rayons infrarouges, visibles et ultra-violets, de tels photons peuvent contaminer le signal que l’on souhaite
mesurer :

• le bruit de fond augmentera le bruit global du système,

• l’échelle d’énergie sera enregistrée de manière incorrecte avec un décalage fini,

• les photo-électrons générés optiquement peuvent conduire à une saturation des pièges à électrons, aug-
mentant l’inefficacité du transfert de charge.

Le système EPIC est équipé de quatre filtres aluminisés afin de réduire la contamination du signal des
rayons X par ces photons. Deux d’entre eux sont des filtres minces constitués de 1600�A de film de polymide
avec 400�A d’aluminium évaporé d’un côté. Le troisième est le filtre moyen fait du même matériau mais avec
une couche additionnelle de 800�A d’aluminium déposée dessus. Le filtre épais est composé de polypropylène
de 3300�A d’épaisseur avec une couche de 1100�A d’aluminium et 450�A d’étain évaporé sur le film.
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EMOS : Les CCD des caméras EMOS possèdent une efficacité quantique utile dans la plage d’énergie de
0.2� 12 keV. La réponse énergétique de ces CCD est faible en dessous de ⇡ 0.7 keV en raison de l’absorption
dans la structure de l’électrode. L’efficacité quantique des CCD EMOS varie un peu de CCD à CCD aux très
faibles énergies. C’est une fonction lisse sauf près des raies d’émission du silicium et de l’oxygène. Les bords
du carbone et de l’aluminium sont apparents dans les réponses des filtres fins et moyens, l’étain apparaît
également dans le filtre épais (Turner, M. J. L. et al. 2001).

L’étalonnage au sol des caméras EMOS fut effectué à la station d’étalonnage de l’IAS (Trifoglio et al.
1998 et Pigot et al. 1999). L’étalonnage en vol est réalisé à l’aide de sources célestes.

EPN : Les 280µm de silicium sous-dopés déterminent l’efficacité du détecteur EPN aux hautes énergies. La
baisse de l’efficacité quantique aux énergies les plus basses est causée par les propriétés de la raie SiL. La baisse
d’environ 5% de l’efficacité quantique à 528 eV est due à l’absorption supplémentaire dans la passivation de
SiO2 à la surface du détecteur. L’autre caractéristique importante est le comportement typique de la structure
fine d’absorption des rayons X autour de la raie SiK en silicium à 1.838 keV. Aux énergies plus élevées, la
ligne continue correspond bien aux données d’absorption des photons par 300µm de Si (Strüder, L. et al.
2001).

L’étalonnage de cet instrument fut réalisé au synchrotron BESSY à Berlin et au LURE à Orsay dans des
conditions similaires à celles prévues en orbite (Briel et al. 2000).

Figure 3.4 – Gauche : Efficacité quantique des CCD EMOS en fonction des filtres (fin, moyen, épais)
et de l’énergie déposée sur la plage d’énergie [0.2 � 15] keV (crédits : Turner, M. J. L. et al.
2001). Droite : Efficacité quantique des CCD EPN en fonction des filtres (fin, moyen, épais) et de
l’énergie déposée sur la plage d’énergie [0.2� 15] keV (crédits : Strüder, L. et al. 2001).

3.2 Description des observations de PLCK G214.6+36.9

L’objet PLCK G214.6+36.9 fut détecté par le satellite Planck par le biais de son signal SZ (Planck
Collaboration 2011 ; Planck Collaboration 2014c ; Planck Collaboration 2016a). Ce signal
ne procure qu’une image globale des objets massifs, résultat direct de la combinaison linéaire interne des six
cartes à hautes fréquences qui impose à la carte YSZ de Planck de voir sa résolution réduite à 10 minutes d’arc.
Il est donc impossible, par le signal SZ seul, de savoir si cet objet est réellement un amas de galaxies, voire s’il
se compose de plusieurs amas de galaxies, ou bien de s’affranchir de la dégénérescence densité/température
intrinsèque au signal SZ (voir section 2.3.1, équation 2.35).

Comme indiqué en Section 2.3.1, des observations dites « de suivi » furent effectuées par le satellite XMM-
Newton pour révéler la nature et caractériser les propriétés des sources SZ détectées par Planck (Planck
Collaboration 2013a), parmi lesquelles furent répertoriés PLCK G214.6+36.9 et PLCK G334.8+38.0.
La première campagne d’observation en rayon X de PLCK G214.6+36.9 s’est déroulée le 19 avril 2010 de
1h23m41s à 07h27m13s pour une durée nominale de 21812 secondes soit 6 heures 43 minutes et 41 secondes.
Cette observation sera par la suite désignée comme l’observation « courte ». Cette observation par XMM-
Newton leva le voile sur sa structure : c’est un système triple d’amas de galaxies.

50



Pour pousser plus avant l’étude de PLCK G214.6+36.9 et PLCK G334.8+38.0 et afin d’obtenir des données
complémentaires en spectroscopie dans le domaine visible, une proposition d’observation conjointe XMM-
Newton et VLT-VIMOS a été déposée (P.I. Etienne Pointecouteau) et acceptée. Cette seconde observation de
PLCK G214.6+36.9 est identifiée par le numéro 0674370201 et s’est déroulée le 25 mai 2011 de 0h48m02 à
18h50m35 correspondant à une durée nominale de 64953 secondes, i.e. à 18 heures 2 minutes et 33 secondes.
Cette observation sera par la suite désignée comme l’observation « longue ». La Table 3.1 ci-dessous résume
les principales informations techniques sur les observations de PLCK G214.6+36.9.

PLCK G214.6+36.9

Obs longue courte

tdebut 2011/05/25 00 : 48 : 02 2010/04/19 01 : 23 : 41

tfin 2011/05/25 18 : 50 : 35 2010/04/19 07 : 27 : 13

tobs 64953 s 21812 s

Position
ra : 09h 08m 50.34s ra : 09h 08m 52.99s
dec : +14° 41’ 27.8" dec : +14° 39’ 39.6"

Table 3.1 – Résumé des informations sur les observations concernant l’objet PLCK G214.6+36.9

J’ai télé-chargé les fichiers de données (ODF) des observations présentées succinctement ci-dessus ainsi
que les fichiers d’étalonnage correspondants des archives de XMM-Newton 1. On trouve :

• les fichiers d’entretien des instruments,
• les fichiers de moniteur de rayonnement,
• les fichiers contenant les informations sur l’état et la position du satellite,
• les fichiers bruts de science des évènements des instruments EPIC, RGS et OM. Ces fichiers se composent

d’une liste d’évènements enregistrés par chaque instrument sur la durée de l’observation.

J’ai appliqué, aux données brutes, un traitement standard avec le Système d’Analyse Scientifique de XMM-
Newton (XMM-SAS version 16.1.0) suivant les instructions du « Guide d’Utilisation du System d’Analyse
Scientifique de XMM-Newton » 2.

L’observation longue a fait l’objet d’une analyse par la collaboration Planck (Planck Collaboration
2013b). Les auteurs ont confirmé que les trois amas de galaxies composant le système appartenaient à la même
structure gravitationnelle. Ils ont mesuré la température T , le redshift z, le R500, ainsi que la masse M500 pour
chacun des amas de galaxies composant ce système. L’étude que j’ai menée sur ce système est motivée par la
recherche d’un excès d’émission de signal X ou/et SZ pouvant être attribué au gaz diffus composant le milieu
inter-amas (« Inter-Cluster Medium », ICM). Les trois télescopes à rayons X à haut débit, que transporte le
satellite, sont munis d’une surface efficace sans précédent ainsi que d’une grande surface collectrice. De plus,
la capacité de XMM-Newton à effectuer de longues observation ininterrompues nous permettent d’obtenir des
données de très bonne qualité. Malgré cela, l’analyse des données dans les zones où réside le gaz diffus reste
très compliquée. Cela est principalement dû au fait que l’émission en X est proportionnelle au carré de la densité
(voir section 2.3.2, équation 2.42). Il est donc nécessaire d’effectuer un traitement du bruit instrumental et
astrophysique de pointe ainsi que d’appliquer des méthodes d’analyse nouvelles, e.g. des outils d’inférence
Bayésienne comme Multinest (Feroz et al. 2009) décrit en détail dans la section 4.1.2.2.

3.3 Sélection des évènements

Les photons incidents composant le rayonnement X interagissent avec le silicium des CCD en cédant l’in-
tégralité de leur énergie aux atomes de silicium. Cette interaction engendre la création d’une ou plusieurs
paires trou/électron. Le nombre de paires trou/électron, appelées charges, dépend des photons et de l’effica-
cité quantique des détecteurs (voir section 3.1.2.2). Les charges sont ensuite collectées, stockées et transférées

1. https://www.cosmo.esa.int/web/xmm-newton/xsa

2. https://www.cosmo.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/sas_usg/USG/
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jusqu’au noeud de sortie afin d’y être mesurées. La mesure consiste en trois étapes : récupération des charges,
conversion des charges en tension, et numérisation.

Chaque photon incident, interagissant avec les CCD, ne génère pas systématiquement une charge localisée
dans un seul pixel individuel. Cette charge générée peut être distribuée sur plusieurs pixels en fonction de
l’intensité du photon incident et de l’angle de ce dernier avec la surface du CCD. Ces différentes distributions,
appelés « motifs », sont illustrées dans les figures 3.5 et 3.6 (Turner, M. J. L. et al. 2001 ; Strüder, L.
et al. 2001).

Figure 3.5 – Liste des motifs de EPIC-MOS. Chaque motif est modélisé comme une matrice 5⇥5
centrée sur le pixel de plus haute charge, coloré en rouge. Les pixels dont la charge est supérieure
à une valeur limite fixée sont colorés en vert. Les pixels dont la charge est inférieure à cette même
valeur sont colorés en blanc. Les croix désignent des pixels non considérés.

Figure 3.6 – Liste des motifs de EPIC-PN. Les « . » désignent les pixels dont la charge
déposée est inférieure à une valeur fixée. Le « X » représente le pixel de charge maximum
(pixel principal), les « x » exhibent les pixels sans charge maximale et le « m » pointe
sur le pixel de charge minimale. Ces 13 illustrations font référence aux SAS PATTERN
codes 0 (simple), 1-4 (doubles), 5-8 (triples) et 9-12 (quadruples).

Les évènements associés à un motif simple (0) sont des évènements de pixel unique. Ceux-ci comprennent la
plupart des évènements avec la résolution énergétique la plus précise. L’étalonnage au sol du mode d’imagerie

52



a montré que les rayons X générant des motifs 0 � 12 pour EMOS et 0 � 4 pour EPN correspondent à des
régions compactes de dépôt d’énergie des rayons X et forment l’ensemble canonique d’évènements de rayons
X valides qui sont bien étalonnés.

Ce projet à pour but de caractériser le système PLCK G214.6+37.0, et notamment d’extraire des données
XMM-Newton les propriétés du gaz composant ces amas. L’extraction de ces propriétés sera effectuée par
une analyse des densités spectrales de flux (voir chapitre 6). Il est donc primordial que les données soient
correctement étalonnées par le pipeline interne du satellite.

J’applique donc une sélection des évènements afin de supprimer tous signaux ne pouvant pas être avec
certitude identifiés comme des rayons X valides et/ou mal étalonnés. Cette sélection ne prend en compte que
les motifs définis dans les figures 3.5 et 3.6 :

8

<

:

Nmotif  12 (EMOS)

Nmotif  4 (EPN)
(3.1)

J’ai ensuite effectué quelques traitements des données en utilisant des routines et procédures internes au
Système d’Analyse Scientifique (SAS) qui m’ont permis de prendre en compte les défauts techniques des ca-
méras du système EPIC. Certains CCD de la caméra EMOS1 présentent des anomalies et/ou enregistrent un
bruit électronique trop important. J’ai utilisé la routine emtaglenoise 3 afin de déterminer l’état des systèmes
EMOS. Le CCD numéro 6 4 de la caméra EMOS1 fut déclaré pathologique et ne fut donc pas utilisé au regard
de l’observation longue. Pour l’observation courte, les CCD 6 et 1 furent déclarés défaillants et furent donc
ignorés pour l’analyse. Pour la caméra EPN, j’ai utilisé la tâche epspatialcti 5 afin de corriger les variations
spatiales dues à l’inefficacité du transfert de charge, particulièrement important pour des sources étendues.

Suite à la sélection des évènements définis par l’équation 3.1 et aux différentes exclusions intrinsèques
à l’état des systèmes de détection à bord du satellite XMM-Newton, les durées d’exposition pour chaque
observation et chaque détecteur peuvent être calculées (voir table 3.2). On remarque que le temps d’exposition
du détecteur EPN est systématiquement plus court car l’enregistrement des données est retardé vis-à-vis des
caméras EMOS. Ceci est dû au temps d’étalonnage des différentes caméras du système EPIC. Les caméras
EMOS nécessitent environ 10 minutes avant d’être opérationnelles tandis que le temps requis par la caméra
EPN varie entre 30 minutes et 1h30 6.

Obs courte longue
EMOS1 EMOS2 EPN EMOS1 EMOS2 EPN

texp 21521 s 21526 s 17638 s 63570 s 63581 s 60789 s

CCDoff 1 et 6 7 7 6 7 7

Table 3.2 – Informations du temps effectif d’observation de PLCK G214.6+37.0 après sélection
des évènements en fonction des détecteurs et de l’état d’activation des CCD des caméras EMOS et
EPN.

3.4 Contamination instrumentale

Réduire des données consiste avant tout à comprendre la réponse de l’instrument face aux évènements
extérieurs au signal d’intérêt. Ces évènements composent ce que je nommerai tout au long de cette étude le
bruit instrumental. Ce bruit peut être interprété de deux manières.

La première est de considérer deux sources contribuant à ce bruit : le bruit des détecteurs et le bruit dû à
l’interaction des particules, e.g. les rayons cosmiques ou le vent solaire, avec la structure du satellite ou celle
des détecteurs. Le bruit électronique des détecteurs laisse son empreinte dans la bande d’énergie 6 0.5 keV ce

3. https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/sas/current/doc/emtaglenoise/index.html

4. https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/mos1-ccd6

5. https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/sas/current/doc/epspatialcti/index.html

6. https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/uhb/instover.html
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qui me permet, à la vue de l’efficacité quantique exposée dans la figure 3.4, de négliger sa contribution.

Le bruit dû à l’interaction des particules peut être séparé selon ses origines. Deux composante sont à
considérer ici : les particules de hautes énergies (High Energy Particle, HEP), qui excitent les atomes de la
structure du satellite et des détecteurs avant que ces derniers n’émettent, par fluorescence, un rayonnement
X parasite et des protons mous (Soft Proton Background, SPB) qui viennent directement percuter les CCD.
Cette séparation peut s’écrire

CBKG = CHEP + CSPB. (3.2)

Le bruit dû à l’interaction des particules est dominant aux hautes énergies (> 10 keV) où la contribution
astrophysique au fond diffus X devient négligeable (voir section 3.5).

La deuxième est de séparer le bruit instrumental selon sa variabilité temporelle. Ainsi deux composantes
peuvent être considérées : une composante « éruptive » caractérisée par une variabilité forte et rapide, et une
composante « calme ». Le traitement appliqué dans la section 3.4.1 se focalise sur la réduction de la partie
éruptive de ce bruit appelée « flares » en anglais.

La géométrie du satellite et de ses composants nous offre des solutions vis-à-vis du traitement du signal
notamment en termes de régions d’analyse. En effet, une partie du plan focal des caméras à bord de XMM-
Newton est aveugle aux évènements astrophysiques (i.e. rayonnement X provenant de la région du ciel pointée
par le télescope) ce qui me permet d’isoler une zone d’étude, que je nomme « outFOV », qui permet intrin-
sèquement l’étude et la mesure du bruit instrumental (figure 3.7, zone jaune). Le complémentaire de cette
région sera appelé « inFOV ». Cette zone est définie comme la région du plan focal délimitée par le banc
optique de Wolter (figure 3.7, cercle vert).

Figure 3.7 – Représentation schématique des régions inFOV (zone bleutée à l’intérieur du cercle
de couleur verte) et outFOV (zones délimitées par les contours jaunes). De gauche à droite : EMOS1,
EMOS2 et EPN.

Sur la figure 3.7, pour chaque détecteur, les contours blancs délimitent les CCD formant les caméras.
On remarque que pour l’observation longue représentée, le CCD numéro 6 est absent pour EMOS1 comme
précédemment déterminé par la tâche emtaglenoise de SAS.

3.4.1 Filtrage temporel de la contamination instrumentale

Comme décrit ci-dessus, le bruit instrumental peut être séparé en deux composantes distinctes sur le plan
temporel : une qui varie fortement appelée « bruit flares » et une plus calme appelée « bruit calme ». Il est
impossible de modéliser proprement la densité spectrale de flux du bruit flares. Ainsi il est crucial de développer
une procédure afin de sélectionner les intervalles de temps associés à des évènements du bruit flares et de les
supprimer.

J’ai élaboré une procédure de filtrage basée sur plusieurs études fondamentales de ce bruit éruptif (Kuntz
& S. L. Snowden 2008 ; Leccardi, A. & Molendi, S. 2008 ; Salvetti et al. 2017 ; Gastaldello,
Ghizzardi et al. 2017 ; Ghirardini, Ettori, Eckert et al. 2018 ; Ghirardini, D. et al. 2019). Le but de
cette procédure est de supprimer tout intervalle de temps d’une observation qui exhibe un flux significativement
supérieur à la moyenne. Cependant, cette procédure détectera et supprimera uniquement les intervalles de durée
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plus courte que la durée totale de l’observation. Dans la cas où l’observation montrerait un bruit calme plus
élevé que la moyenne après ce filtrage, elle serait exclue entièrement.

Figure 3.8 – Courbes de lumière des coups par seconde de l’intégralité des données de l’observation
longue. Le « binning » en temps est de 25s. De haut en bas : détecteurs EMOS1, EMOS2 et EPN.

La recherche d’un excès de rayonnement X pouvant être attribué au gaz diffus inter-amas est l’une des
motivations de ma recherche. Il m’est donc primordial de sélectionner, de manière conservatrice, tous les
intervalles de temps associés à des évènements appartenant au bruit flares et de les supprimer. Afin d’y
parvenir, j’ai développé un filtrage temporel en trois étapes. Tout d’abord, j’applique un filtrage dit standard.
Ce filtrage est ensuite complété par un filtrage spécifiquement ciblé sur le bruit flares causé par les particules
de hautes énergies (filtrage HEP) venant interagir avec la structure du satellite et des instruments à bord.
Pour finir, j’ai appliqué un filtrage spécifique (filtrage SPB) ayant pour objectif de supprimer la contribution
des protons mous au bruit flares.

Planck Collaboration (2013b) a appliqué dans son étude du système PLCK G214.6+37.0 deux des
trois étapes. L’objectif de l’étude était principalement la caractérisation de la structure de ce système et des
composantes de ce dernier. Selon les conclusions de l’étude, aucun excès d’émission n’a pu être attribué
au gaz inter-amas. En effet, le bruit instrumental et la contamination astrophysique sont dégénérés avec le
signal SZ ce qui n’a pas permis à la collaboration Planck de conclure vis-à-vis d’un excès d’émission X du gaz
inter-amas. J’ai donc décidé d’appliquer un traitement du bruit flares instrumental plus sévère en ajoutant
l’étape de filtrage HEP afin d’obtenir ensuite une estimation plus précise de la densité spectrale de flux du bruit
instrumental calme.

Le filtrage permet d’identifier l’ensemble des intervalles de temps associés aux évènements du bruit flares
instrumental. Si de tels évènements sont détectés avec l’un des détecteurs, l’intervalle de temps associé à
ces évènements sera supprimé pour les autres détecteurs également. J’applique les filtrages sur les courbes de
lumière des coups par seconde sous différentes conditions. Les courbes de lumière sont les courbes d’évolution
d’une quantité en fonction du temps : ici, les coups par seconde, qui sont directement proportionnels au nombre
de photon X venant interagir avec les détecteurs. La figure 3.8 exhibe des coups par seconde des l’observation
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longue dans l’intégralité de la bande d’énergie des détecteurs, i.e. 0.5 � 12.0 keV pour EMOS et 0.5 � 14.0
keV pour EPN. La figure 3.8 montre, déjà à l’oeil nu, de nombreux intervalles de temps que l’on peut associer
à des évènements éruptifs. Par exemple, pour t � 4.2272 ⇥ 108 secondes, on remarque que le nombre de
coups par seconde est fortement supérieur à la moyenne. Le traitement que je vais opérer permettra, pour
chaque observation, de déterminer l’intégralité des intervalles de temps d’observation contenant des flares que
j’exclurai de mon analyse.

3.4.1.1 Filtrage standard

Cette première étape a pour objectif de filtrer le bruit éruptif intense et court. Ce traitement comporte
deux sous-étapes selon le moyennage dans des intervalles de temps, i.e. « binning ». La première sous-étape
consiste à appliquer sur les courbes de lumière des évènements collectés dans la zone inFOV, « binnées »
avec une valeur de 25s, une procédure de « 3�-clipping ». Lors de cette procédure, j’ajuste une distribution
Gaussienne à l’histogramme du taux des comptes de photons. Je calcule la déviation standard (= 1�) et je
sélectionne tous les intervalles de temps associés aux évènements enregistrés avec un taux strictement inférieur
à 3� au dessus de la moyenne. Cette étape permet une détection efficace des émissions brèves mais intenses de
rayons X causées par exemple par l’interaction de rayons cosmiques ou/et de vents solaires avec la structure du
satellite. La taille du « bin » doit être suffisamment grande, donc l’intervalle de temps suffisamment long, pour
que ces émissions ne soient pas indissociables des fluctuations statistiques du bruit. La figure 3.9 représente
les intervalles de temps retenus (vert) ou écartés (rouge) par l’algorithme à l’issue cette première sous-étape.

Figure 3.9 – Les point rouges correspondent aux intervalles de temps associés au bruit flares
instrumental qui sont supprimés par le premier filtrage pour l’observation longue. Les points verts
correspondant aux intervalles de temps conservés ne sont pas visibles sur la figure car le nombre
de coups par seconde moyen dans les intervalles conservés est de 1.66. De haut en bas : détecteurs
EMOS1, EMOS2 et EPN.

Au terme de ce premier filtrage, une grande proportion du temps d’observation effectif est identifiée comme
douteuse. Pour l’observation courte, il en résulte la suppression de 29% et 35% du temps d’exposition pour
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EMOS et EPN respectivement. Le filtrage pour l’observation longue supprime 27% pour EMOS et 28% pour
EPN.

La seconde sous-étape est identique à la première à la seule différence que les courbes de lumière sont
binnées avec une valeur de 50s de manière à détecter des évènements associés à des « flares » plus longues
et moins intenses.

Figure 3.10 – Les points rouges correspondent aux intervalles de temps associés au bruit flares
instrumental qui sont supprimés par le premier filtrage pour l’observation longue. Les points verts
correspondent aux intervalles de temps conservés. De haut en bas : détecteurs EMOS1, EMOS2 et
EPN.

Ce deuxième filtrage m’a permis de détecter entre 6 et 8% d’évènements suspects supplémentaires pour
l’observation courte. Il fut beaucoup plus drastique pour l’observation longue durée avec 21 � 23% d’évè-
nements supprimés. Cette différence entre l’observation longue et l’observation courte peut être vue comme
une expression du caractère fortement variable des interactions à l’origine du bruit flares instrumental (e.g. les
rayons cosmiques et/ou les vents solaires avec le satellite).

3.4.1.2 Filtrage HEP

Cette nouvelle étape du filtrage des données a pour but de détecter les intervalles de temps correspondant
aux évènements éruptifs provenant de la fluorescence des atomes de la structure du satellite et des instruments
à son bord après avoir été excités par des particules de hautes énergies. Cela correspond donc à la composante
CHEP présentée dans l’équation 3.2. J’ai généré les courbes de lumière à partir des évènements extérieurs au
champ de vue (outFOV) pour chaque détecteur après que le filtrage basique a été appliqué. En ne sélectionnant
que les évènements de cette zone, je m’assure qu’aucune autre source de bruit, émission due au protons mous
ou bruit astrophysique, ne soit représentée. J’applique à nouveau une procédure de « 3�-clipping » sur les
courbes de lumière avec un binning de 100s. Le choix de la durée de 100s pour la taille du bin est arbitraire mais
cependant motivé suite au résultat du filtrage précédent qui a théoriquement détecté tous les intervalles de
temps associés aux flares les plus intenses. Cette étape peut être abordée comme une assurance supplémentaire
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que tous les évènements éruptifs, provenant de l’interaction de particules de hautes énergies avec la structure
du satellite et de ses composants, sont identifiés et supprimés.

Figure 3.11 – Les points rouges correspondent aux intervalles de temps associés au bruit flares
instrumental qui sont supprimés par le premier filtrage pour l’observation longue. Les points verts
correspondent aux intervalles de temps conservés. De haut en bas : détecteurs EMOS1, EMOS2 et
EPN.

Ce filtrage du bruit des particules de hautes énergies a identifié, pour l’observation courte, 6% (EMOS) et
9% (EPN) d’évènements pathologiques en addition à ceux précédemment supprimés. Pour l’observation longue,
je mesure 9% de perte pour chaque détecteur.

3.4.1.3 Filtrage SPB

Au regard du filtrage temporel des évènements, seule l’émission due aux protons mous (CSBP dans l’équation
3.2) n’a pas encore été traitée. Contrairement aux évènements associés à la fluorescence des composants du
satellite, seule émission présente dans la zone outFOV, les protons mous suivent également le chemin optique
des miroirs du banc optique Wolter. J’ai donc calculé le rapport RinFOV

outFOV des luminosités de surface des régions
inFOV (BinFOV) et outFOV (BoutFOV), et j’ai appliqué la procédure de « 3�-clipping » sur les courbes de lumière
binnées à 100s de ce rapport (voir De Luca, A. & Molendi, S. 2004). Ce rapport offre une quantification
de l’empreinte de l’émission des protons mous dans nos évènements. En effet ce ratio peut s’exprimer comme
suit :

RinFOV
outFOV =

BinFOV

BoutFOV

=
BHEP +BSPB +BAst

BHEP
, (3.3)

avec BAst représentant l’émission du fond diffus astrophysique (AST), BHEP la contribution des particules de
hautes énergies au bruit instrumental et BSPB la contribution des protons mous au bruit instrumental.
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Comme expliqué lors du filtrage précédent, dans la région outFOV, seul le bruit associé aux particules
de hautes énergies contribue. Dans l’hypothèse où la contribution des protons mous serait filtrée, le ratio
s’exprimerait comme

RinFOV
outFOV =

BAST

BHEP
+ 1 (3.4)

et, sachant que l’émission du fond diffus astrophysique ne laisse aucune empreinte pour une énergie supérieure
à 10 keV, la mesure de

RinFOV
outFOV = 1 (3.5)

nous indique que la contribution des protons mous au bruit instrumental peut être négligée.

Figure 3.12 – Sélection (vert) des intervalles de temps attribués au signal d’intérêt et rejet (rouge)
des évènements attribués au bruit à l’issue du dernier filtrage pour l’observation 0674370201. De
haut en bas : détecteurs EMOS1, EMOS2 et EPN.

En moyenne, 4% du temps d’exposition supplémentaire furent identifiés et supprimés lors de ce dernier
filtrage. Cette dernière étape est absolument primordiale pour la suite de l’analyse. En effet, notre étude vise
à chercher un possible excès d’émission X provenant de la zone du système multiple d’amas de galaxies. Afin
de nous permettre de conclure sur cette question, il nous faut nous assurer que notre compréhension du bruit
est optimale, qu’il soit instrumental ou astrophysique.

À la suite de cette dernière étape du filtrage temporel, j’ai donc calculé le ratio RinFOV
outFOV = 1.02 ± 0.11.

Ce résultat me permet donc dorénavant de considérer que la contribution des protons mous au bruit flares
instrumental est totalement supprimée.

3.4.1.4 Conclusion

Au terme des différentes étapes du filtrage temporel, le temps d’exposition total de nos observations se voit
réduit en moyenne de moitié comme rappelé dans le tableau récapitulatif 3.3. Une telle réduction du temps
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d’exposition n’est pas anormale au vu de l’étude approfondie sur l’émission du bruit instrumental de XMM-
Newton publiée dans l’article de Nevalainen et al. (2005). Les auteurs ont en effet étudié l’impact du filtrage
« �-clipping » pour 18 observations d’amas de galaxies. Bien que leur protocole de réduction ne comporte
par autant d’étapes que celui que j’ai développé lors de ma thèse, les résultats présentés dans Nevalainen
et al. (2005) montrent un pourcentage moyen de temps associé à des évènements du bruit flares instrumental
de (35 ± 16) %, (35 ± 17) % et (45 ± 14) % pour les détecteurs EMOS1, EMOS2 et EPN respectivement. Les
valeurs correspondantes que je mesure sont présentées dans la table 3.3 et atteignent la borne supérieure de
l’intervalle. Ce résultat exhibe la haute variabilité temporelle intrinsèque du bruit flares instrumental d’une
observation à l’autre.

Résumé du filtrage temporel pour l’observation longue

EMOS1 EMOS2 EPN

texp fBTI (%) texp fBTI (%) texp fBTI (%)

Données brutes 63570 s / 63581 s / 60789 s /

Filtre standard 1 46701 s 27% 46712 s 27% 43920 s 28%

Filtre standard 2 36697 s 21% 36708 s 21% 33916 s 23%

Filtre HEP 33497 s 9% 33508 s 9% 30716 s 9%

Filtre SPB 32356 s 3% 32367 s 3% 29575 s 4%

Perte Totale 49% 49% 51%

Table 3.3 – Résumé du filtrage temporel des évènements éruptifs de l’observation
0674370201. Le pourcentage de temps identifié comme douteux pour chaque étape est
affiché pour EMOS1, EMOS2 et EPN.

Figure 3.13 – Images des champs de vue des
trois détecteurs pour l’observation longue dans la
bande d’énergie [0.5� 2.0] keV. De haut en bas :
EMOS1, EMOS2 et EPN. Gauche : l’intégralité
des évènements de l’observation longue. Centre :
les évènements identifié comme contribution au
bruit flares instrumental. Droite : évènements ex-
ploitable pour la science.

En conclusion, le temps net d’exposition que j’uti-
liserai dans la suite pour l’analyse de l’observation
longue est de ⇠ 32 ks pour EMOS et ⇠ 29 ks pour
EPN. Pour l’observation courte, ce temps est de ⇠ 13
ks et ⇠ 9 ks pour EMOS et EPN respectivement. Les
temps d’exposition mesurés après procédure de fil-
trage dans Planck Collaboration (2013b) sont
de ⇠ 47 ks pour EMOS et ⇠ 37 ks pour EPN vis-à-vis
de l’observation longue et de ⇠ 15 ks et ⇠ 10 ks
pour EMOS et EPN respectivement. Le protocole très
conservatif (addition du filtrage HEP) que j’ai appli-
qué est à l’origine des différences de temps d’exposi-
tion disponible suite au filtrage temporel. Cet ajout,
en comparaison au protocole appliqué par Planck
Collaboration (2013b), fut motivé par la dégé-
nérescence entre le signal SZ reconstruit, le bruit ins-
trumental et la contamination astrophysique dans les
données X qui ont rendu impossible la détection d’un
excès d’émission du gaz inter-amas dans leur étude.
Notre objectif est ainsi d’obtenir une meilleure des-
cription du bruit instrumental et de la contamina-
tion astrophysique. La deuxième colonne de la figure
3.13 montre que les évènements contribuant au bruit
flares instrumental occupent l’intégralité de la sur-
face collectrice des détecteurs et représentent une
proportion importante des évènements. Le contraste
entre la première colonne représentant l’intégralité
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des évènements et la troisième illustrant les évènements exploitables pour la science souligne l’importance de
la procédure que j’ai appliquée aux données.

3.4.2 Modélisation spectrale de la contamination instrumentale

Dans la section 3.4 j’ai expliqué que le bruit instrumental pouvait être séparé en deux composantes : une
composante à forte variabilité temporelle et une autre dite calme. Il y est également stipulé que plusieurs
phénomènes sont responsables du bruit instrumental : le bruit des détecteurs (négligeable 7), l’interaction de
particules de hautes énergies avec la structure du satellite (HEP) et les protons mous (SPB). Chacun de ces
phénomènes laisse une empreinte calme et une empreinte éruptive (flares). Dans la section 3.4.1, la contribu-
tion éruptive du bruit HEP à été supprimée lors du filtrage HEP. De même, le filtrage SPB et la mesure du
rapport RinFOV

outFOV = 1.02± 0.11 m’ont permis de conclure que l’intégralité de la contribution éruptive du bruit
SPB a été supprimée.

Dans cette section-ci, je vais mesurer l’empreinte spectrale de chacune de ces composantes du bruit ins-
trumental calme. Je choisis de travailler en faisant l’hypothèse que la contribution des protons mous au bruit
instrumental calme est négligeable. Cette hypothèse est forte et reste vraie sous réserve que le modèle du
bruit instrumental calme rende totalement compte des données dans la zone outFOV (voir section 3.4.2) et
que le modèle total d’émission du fond X (bruit instrumental + contamination astrophysique) rende compte
totalement compte des données dans la zone ZAstro définie dans la section 3.5 ci-dessous. La conséquence
immédiate de cette hypothèse est que l’intégralité du bruit instrumental réside dans l’interaction des particules
de hautes énergies avec les détecteurs ainsi que la fluorescence instrumentale associée. Ainsi, je modélise ce
bruit par un continuum additionné aux raies d’émissions fluorescentes correspondant aux éléments composant
la structure du satellite et des détecteurs.

Modèle 1 : Mcontinuum
BKG (E), densité spectrale de flux du continuum instrumental. Ce continuum ins-

trumental est modélisé par une loi de puissance brisée

Mcontinuum
BKG (E) /

8

<

:

N ⇥ E�↵soft si E  Ebreak

N ⇥ E↵hard�↵soft

break ⇥
�

E
1 keV

��↵hard
si E � Ebreak

(3.6)

avec ↵soft l’indice spectral pour E  Ebreak, Ebreak l’énergie de brisure de pente en keV, ↵hard l’indice
spectral pour E � Ebreak et N la normalisation (en keV �1.cm�2.s�1) correspondant à Mcontinuum

BKG (E =
1 keV).

Ce modèle comporte quatre paramètres : deux indices spectraux ↵soft et ↵hard, une énergie de brisure
Ebreak et normalisation calculée comme la valeur de la densité spectrale de flux du continuum instrumental à
une énergie de 1 keV. Le continuum s’accompagne de raies d’émissions associées à la fluorescence des maté-
riaux de l’instrument et des détecteurs. Une modélisation précise de la contamination instrumentale nécessite
donc une connaissance approfondie de l’instrument et du satellite notamment de sa composition. En me réfé-
rant à Leccardi, A. & Molendi, S. (2008) et Mernier, F. et al. (2015), j’ai pu construire un modèle
des raies fluorescentes dans lequel chaque raie d’émission est modélisée par une fonction Gaussienne dont la
moyenne est fixée à son énergie de transition et dont la déviation standard (la largeur) est un paramètre libre.
La présence ou non des raies dans le modèle est régie par la composition de la structure des détecteurs et de
leur sensibilité (Turner, M. J. L. et al. 2001 et Strüder, L. et al. 2001).

Modèle 2 : Mraies
BKG(E) , densité spectrale de flux des raies d’émission instrumentales. Chaque raie i

est modélisée comme une fonction Gaussienne :

Mraie
BKG,i(E) / Ai

1

�i

p
2⇡

e
(E�Ei)

2

2�2
i (3.7)

et donc

7. voir https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/epic-background-components.
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Mraie
BKG(E) =

X

i

Mraie
BKG,i(E) (3.8)

avec Ai la magnitude de la densité spectrale de flux pour la raie i, �i la déviation standard de la raie i
et Ei l’énergie de transition de la raie i qui sera fixée (voir table 3.4).

Propriétés EMOS EPN

Raie i Ei (keV) inFOV outFOV inFOV outFOV

Al K↵ 1.487 3 3 3 3

Al K� 1.557 3 3 3 3

Si K↵ 1.740 3 3 7 7

Si K� 1.836 3 3 7 7

Au M↵ 2.110 3 3 7 7

Au M� 2.200 3 3 7 7

Ti L↵ 4.511 7 7 3 7

Cr K↵ 5.412 3 3 3 3

Mn K↵ 5.895 3 3 3 3

Cr K� 5.947 3 3 3 3

Fe K↵ 6.400 3 3 3 3

Mn K� 6.490 3 3 3 3

Fe K� 7.058 3 3 3 3

Ni K↵ 7.478 3 7 3 3

Cu K↵ 8.048 3 7 3 3

Ni K� 8.265 3 7 3 3

Zn K↵ 8.639 3 7 3 3

Cu K� 8.904 3 7 3 3

Zn K� 9.572 3 7 3 3

Au L↵ 9.705 3 3 3 3

Au L�1 11.432 3 3 7 7

Au L�2 11.585 3 3 7 7

Table 3.4 – Raies d’émission de fluorescence dans la bande d’énergie [1.1, 12.0]
keV ainsi que leur présence en fonction des détecteurs considérés.

Protocole : La zone outFOV (voir figure 3.7) n’est sensible, intrinsèquement, qu’au bruit instrumental car
elle n’est pas contenue dans le plan focal défini par le banc optique de Wolter installé dans les télescopes du
satellite XMM-Newton. J’ai donc extrait les densités spectrales de flux des évènements récoltés dans la zone
outFOV sur lesquels j’ajuste les modèles Mcontinuum

BKG (E) et Mraies
BKG(E).

En suivant Nevalainen et al. (2005) et Leccardi, A. & Molendi, S. (2008), j’applique plusieurs
contraintes aux paramètres de la double loi de puissance afin de faciliter l’ajustement et réduire l’espace des
phases : ↵soft  2 et ↵hard  1.5 et je fixe l’énergie de brisure à 1.5 keV et 1.9 keV pour les deux caméras EMOS
respectivement et à 1.6 keV pour la caméra EPN. La normalisation est laissée libre car le bruit instrumental dû
aux particules de hautes énergies possède une forte variation spatiale et temporelle, i.e. la brillance de surface
associée n’est ni constante ni uniforme.
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Résultat : J’utilise l’outil de modélisation Xspec en supposant que les données extraites de la zone outFOV
suivent une distribution Poissonnienne afin d’adapter la méthode d’ajustement (cstat) 8. J’ajuste les modèles
Mcontinuum

BKG (E) et Mraies
BKG(E) définis sur l’intégralité de la bande d’énergie : [0.5, 11.8] keV pour les caméras

EMOS2 et [0.5, 13.6] keV pour la caméra EPN.

Les résultats de cet ajustement pour l’observation longue sont rassemblés dans la table 3.5. Ils sont
conformes à ceux trouvés par Nevalainen et al. (2005) : ↵soft 2 [0.1, 0.9] et ↵hard 2 [0.1, 0.4]. Les valeurs
�2
r,EMOS1 = 1.57, �2

r,EMOS2 = 1.69 et�2
r,EPN = 1.61 mesurées montrent que le modèle de bruit instrumental, que

j’ai défini et que j’ai ajusté, est adapté aux données de la région outFOV (voir figure 3.14).

Modèle Mcontinuum

BKG
(E) – Paramètres, et brillance de surface déduite

Paramètres EMOS1 EMOS2 EPN

↵soft 0.27± 0.13 0.43± 0.08 0.68± 0.08

Ebreak (keV) 1.5 1.9 1.6

↵hard 0.25± 0.03 0.18± 0.03 0.38± 0.02

N
2.9⇥ 10�2 ± 1.2⇥ 10�3 3.4⇥ 10�2 ± 1.3⇥ 10�3 6.1⇥ 10�2 ± 1.8⇥ 10�3

(keV−1.cm−2.s−1)

SB
[0.5�2.0]
BKG 3.19⇥ 10�9 ± 2.5⇥ 10�10 3.74⇥ 10�9 ± 1.3⇥ 10�10 3.41⇥ 10�9 ± 1.2⇥ 10�10

(erg.cm−2.s−1.deg−2)

Table 3.5 – Paramètres ajustés du continuum du bruit instrumental pour les trois
détecteurs de XMM-Newton et brillance de surface déduite.

Je souhaite, pour cette analyse, utiliser les brillance de surface pour deux raisons. La première est que
cette dernière est indépendante de la distance, i.e. que la valeur calculée sera conservée en fonction de la
distance d’observation. La deuxième est que cette quantité est la même si on la mesure à la source ou dans
n’importe quel détecteur. Ainsi, le calcul de la brillance de surface nous permet de comparer les résultats entre
les détecteurs et/ou entre les études précédemment réalisées.

Le brillance de surface est définie comme :

SB[Emin,Emax] /
R Emax

Emin
Fs(E)dE

Sd
(3.9)

avec SB[Emin,Emax] la brillance de surface calculée dans l’intervalle d’énergie [Emin, Emax] keV. Fs(E) désigne
la densité spectrale de flux et Sd la surface de collecte des détecteurs considérée (en deg2). Dans l’études
des amas de galaxies, la bande d’énergie correspondant au rayon X mous est privilégié. Ainsi je considère
Emin = 0.5 keV et Emax = 2.0 keV,

Figure 3.14 – Densité spectrale de flux des évènements de la région outFOV pour chaque détecteur.
Les points de données sont représentés par des croix noires tandis la courbe continue bleue montre
l’ajustement optimal du modèle du bruit instrumental. De gauche à droite : EMOS1, EMOS2 et EPN.

8. https://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/manual/XSappendixStatistics.html
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Pour chacun des ajustements, j’ai calculé les �r. Les valeurs pour chaque détecteur sont les suivantes :
�2
r,EMOS1 = 1.57, �2

r,EMOS2 = 1.69 et �2
r,EPN = 1.61. Ces valeurs montrent que les modèles Mcontinuum

BKG (E) et
Mraies

BKG(E) rendent totalement compte des données récoltées par XMM-Newton dans la région outFOV. Ce
résultat montre que la contribution des protons mous au bruit instrumental calme est bien négligeable, tout
du moins dans la région outFOV.

3.5 Contamination astrophysique

Une modélisation précise et rigoureuse de toutes les différentes contributions astrophysiques au signal est
absolument primordiale si l’on souhaite pouvoir extraire des propriétés fiables et caractériser le système triple
d’amas de galaxies étudié dans ce manuscrit. L’intégralité de l’émission astrophysique parasite que l’on souhaite
modéliser et/ou masquer se regroupe en quatre composantes :

• l’émission des sources ponctuelles résolues (Esources),

• l’émission du fond extragalactique (EExG),

• l’émission du halo galactique (EGaH),

• l’émission de la bulle chaude locale (ELHB).

Figure 3.15 – Représentation schématique des
régions d’analyse.

Cette analyse porte sur les trois amas de galaxies
composant le système triple PLCK G214.6+37.0
ainsi qu’un éventuel excès d’émission du gaz inter-
amas. Il est donc primordial de définir correctement
différentes régions d’analyse qui me permettent d’iso-
ler des zones d’étude au sein desquelles je peux mesu-
rer la contamination astrophysique et le bruit instru-
mental, et d’autres zones au sein desquelles, une fois
la contamination astrophysique complètement modé-
lisée, je peux isoler le signal issu des amas de galaxies
composant le système.

Définition des régions d’étude :

J’ai défini une zone, Z13, par un cercle de treize
minutes d’arc de rayon centré au point focal de
chaque instrument. Cette réduction de la zone inFOV
est habituellement appliquée afin de s’assurer que les
sources ponctuelles ne contaminent pas le signal. En
effet, le but est de s’affranchir de la partie externe du
champ de vue pour laquelle l’efficacité de collecte est plus faible en raison du « vignettage » du banc optique.
Une conséquence de ce vignettage est que dans cette zone, le bruit instrumental peut être surestimé par
rapport à la contamination astrophysique ce qui fausserait son estimation. Ensuite, l’étendue de chaque amas
est définie par une zone circulaire Z(A,B,C),e de cinq minutes de rayon ce qui correspond, en me référant aux
valeurs mesurées dans Planck Collaboration (2013b), approximativement à 2.2R500. La partie centrale
de chaque amas Z(A,B,C),c est définie comme un cercle de rayon d’une minute d’arc équivalent à R500/2. Une
zone globale encerclant ces trois zones définit une région, Zsysteme, caractérisant le système triple à l’étude
ici.

Sur la figure 3.15, les zones Z(A,B,C),c sont représentées par trois cercles jaunes. Les cercles magenta re-
présentent les zones Z(A,B,C),e et le cercle rouge délimite la zone Zsysteme. Le cercle vert caractérise la limite
de la zone d’analyse spectrale du fond diffus astrophysique Z13.

Dans cette section, je cherche à modéliser et estimer rigoureusement toutes les différentes contributions
astrophysiques qui composent le signal. Le signal mesuré par les instruments du système EPIC est décrit par
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>

<

>

:

Etot = Enoise + Esources + Esysteme

Enoise = EBKG + Eastro

Eastro = ELHB + EGaH + EExG

(3.10)

où Etot représente l’émission totale X mesurée par XMM-Newton, Esysteme représente l’émission du système
triple d’amas de galaxies PLCK G214.6+37.0, Esources dénote l’émission de l’ensemble des sources ponctuelles
résolues dans le champ de vue de l’observation, et Enoise rassemble l’émission du bruit instrumental (EBKG)
et de la contamination astrophysique (Eastro).

Après avoir masqué les sources ponctuelles présentes dans le champ de vue des observations de ce système
(voir section 3.5.1.1) je me focaliserai sur l’estimation de l’émission Enoise. J’ai défini la région d’étude Znoise =
Z13 � Zsysteme au sein de laquelle seules les émissions du bruit instrumental EBKG et de la contamination
astrophysique Eastro sont collectées par les détecteurs.

3.5.1 L’émission du fond extra-galactique

De nombreux processus sont à l’origine d’une émission de rayons X extra-galactiques de fond. Cette émission
de fond comprend une contribution dite résolue et une autre dite diffuse. Dans une premier temps, je décrirai le
masque que j’ai appliqué à mes observations afin de m’affranchir de la contamination extragalactique résolue.
Dans un deuxième temps, je présenterai le modèle que j’ai utilisé afin de modéliser l’émission diffuse du fond
extra-galactique.

3.5.1.1 L’émission résolue du fond extra-galactique

Le XMM-Newton Survey Science Center (SSC) produit des catalogues de toutes les sources extra-galactiques
de rayons X détectées avec XMM-Newton. Ces catalogues, basés sur un retraitement de toutes les données
utilisées, sont appelés 1XMM (Xmm-Newton Survey Science Centre 2003), 2XMM (Watson, M. G.
et al. 2009), 3XMM (Rosen, S. R. et al. 2016).

J’ai utilisé, pour mon analyse, le catalogue 3XMM-DR8 9. Il se base sur les données des 6 496 observa-
tions propres sur 10 242 effectuées entre le 3 février 2000 et le 30 novembre 2017. Un degré de confiance
est donné pour chaque détection, identifié par une étiquette. L’étiquette 0 correspond à une détection
de confiance, l’étiquette 1 signifie que peu de confiance est attribuée à la détection et alors que l’éti-
quette 2 annonce une forte probabilité de fausse détection. Ce catalogue répertorie 775 153 sources dé-
tectées dont 633 733 possédant un degré de confiance égal à 0. Le spectre en énergie fut mesuré pour
173 277 de celles-ci. Une description détaillée des propriétés du catalogue se trouve à l’adresse suivante :
http://xmmssc.irap.omp.eu/Catalogue/3XMM-DR8/3XMM_DR8.html. J’ai extrait du catalogue 3XMM-DR8
une liste des sources détectées dans un rayon de 35 minutes d’arc autour du centre du pointé (ra = 137.229,
dec = 14.635) avec un degré de confiance inférieur ou égal à 1. Je trouve 220 sources présentes dans la région.
Pour chacune d’elles, j’ai extrait du catalogue

• La position de la source : ra, dec

• L’étendue de la source : sc_extent

• le degré de confiance de la détection : sum_flag

La position (ra, dec) et l’étendue de chaque source (sc_extent) m’ont permis de définir des régions
circulaires pour masquer et ainsi supprimer la contamination provenant de ces sources. J’ai donc créé un
masque de ces sources à partir de ces régions. Après application de ce masque, j’ai remarqué que l’émission
d’une majorité des 220 sources « bavait » autour de la délimitation du masque. J’ai donc modifié à la main le
rayon du cercle masquant chaque source afin de m’assurer que l’émission de ces dernières soit complètement
masquée. La figure 3.16 montre des cercles cyan correspondant à chaque source ponctuelle que je souhaite
masquer.

9. This research has made use of data obtained from the 3XMM XMM-Newton serendipitous source catalogue

compiled by the 10 institutes of the XMM-Newton Survey Science Centre selected by ESA.
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Figure 3.16 – Images du nombre de coups lissées par un filtre Gaussien de � = 5 pixels. En cyan
est représenté le masque des sources ponctuelles résolues. De gauche à droite : EMOS1, EMOS2 et
EPN.

La figure 3.17 montre le signal résiduel mesuré par les trois détecteurs du système EPIC après application
du masque sur les fichiers évènements de l’observation longue. On voit clairement, à l’exception des amas de
galaxies qui représentent des sources étendues et diffuses, que l’image est uniforme indiquant que les sources
ponctuelles sont correctement masquées.

Figure 3.17 – Images du nombre de coups après application du masque des sources ponctuelles
résolues. L’image est lissée par un filtre Gaussien de largeur � = 5 pixels. De gauche à droite :
EMOS1, EMOS2 et EPN

3.5.1.2 L’émission non résolue du fond extra-galactique

Le fond extra-galactique (ExG) est la somme des contributions de sources. Ces sources sont essentiellement
des galaxies. Au sein des galaxies, les processus qui produisent des rayons X furent amplement étudiés au cours
des vingt dernières années. L’interaction des vents stellaires avec le milieu interstellaire peut être responsable
de l’émission diffuse observée dans les jeunes amas d’étoiles (Giacconi et al. 1962 ; Butcher et al. 1997 ;
Giommi et al. 2000 ; R. D. Blandford et al. 2002). L’énergie cinétique de rotation d’une étoile avant
l’effondrement est transférée à l’étoile à neutrons, qui tourne très rapidement à sa naissance. Le champ
magnétique de cette étoile avant l’effondrement est également transféré à l’étoile à neutrons et est fortement
amplifié. L’interaction du champ magnétique en rotation rapide avec des particules peut accélérer ces particules
à des hautes énergies. Ces dernières peuvent émettre un rayonnement radio, visible et de rayons X à travers
le rayonnement synchrotron du pulsar (Weisskopf et al. 2000 et Hwang et al. 2004) contribuant à ce fond
extra-galactique. Les galaxies émettent du rayonnement X de par l’accumulation des rayonnements provenant
des étoiles de leur séquence principale. De plus certaines galaxies, comme la nôtre, abritent un trou noir super-
massif. Un rayonnement X est associé à l’effondrement gravitationnel de matière vers ce trou noir au centre du
disque d’accrétion (Hasinger 1999 ; Pompilio et al. 2000 ; Franceschini et al. 2002 ; Hasinger 2003).

Par ailleurs, les travaux menés par Tchernin, C. et al. (2016) et Eckert, Molendi et al. (2014) dans
le cadre de la collaboration XCOP nous montrent qu’une contribution importante au rayonnement X des amas
de galaxies provient du gaz inter-galactique et inter-amas. Il est donc possible que le masque décrit ci-dessus
et appliqué aux observations n’assure pas la suppression de l’émission de ce gaz diffus associé aux sources
ponctuelles.
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La densité spectrale de flux de cette émission diffuse sera modélisée dans cette analyse par une loi de
puissance atténuée :

Modèle 3 MExG(E) (phabs(powerlaw)), densité spectrale de flux de l’émission du fond extra-galactique
diffus. C’est un modèle simple de loi de puissance combinée à un modèle d’absorption.

MExG(E) / NExG ⇥ e�nH�(E) E�↵ (3.11)

avec �(E) la section efficace d’absorption photo-électrique, nH la densité de colonne d’atomes d’hydro-
gène (en atomes.cm�2), E l’énergie (en keV) et ↵ l’indice spectral. NExG représente la normalisation de
ce modèle calculée comme la valeur de la densité spectrale de flux à 1 keV.

Ce modèle contient trois paramètres : la densité de colonne d’atomes d’hydrogène à partir de laquelle
l’abondance des éléments est induite, l’indice spectral de la loi de puissance ainsi que sa normalisation. Le
relevé Leiden/Argentine/Bonn (LAB) présenté dans Kalberla, P. M. W. et al. (2005) donne accès aux
valeurs de la densité de colonne d’atomes d’hydrogène dans la Voie Lactée. À partir de ces résultats, j’ai fixé
nH = 3.8⇥ 1020 cm�2. En suivant les études de Henley & Shelton (2010) et Eckert, Molendi et al.
(2014), j’ai également fixé l’indice spectral ↵ de la loi de puissance à 1.46.

Henley & Shelton (2013) ont étudié l’émission du fond extra-galactique diffus dans 110 champs de
vue XMM-Newton. Il ont mesuré une brillance de surface pour cette émission de SBref

ExG = (4.535± 1.125)⇥
10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2. Cette valeur de brillance de surface me permet de contraindre la normalisation
N du modèle MExG(E) (voir équation 3.9).

3.5.2 L’émission du halo galactique

La deuxième composante de l’émission parasite astrophysique est l’émission en rayons X du halo de notre
propre galaxie : la Voie Lactée. On l’appelle émission du halo galactique (GaH par la suite). Les observations
en rayons X montrent que le halo de notre galaxie contient du plasma chaud et diffus. Ce plasma peut être
observé en émission, en tant que composante du fond de rayons X mous (⇠ 0.1 � 2.0 keV, voir par exemple
Kuntz & S. L. Snowden 2000, Yoshino et al. 2009, Henley & Shelton 2010, et Henley & Shelton
2013). Ces multiples analyses démontrent la présence d’un plasma de température ⇠ (1� 3)⇥ 106 K au sein
de notre halo galactique. L’origine de ce gaz chaud est encore incertaine. Deux processus semblent apporter
des éléments de réponse vis-à-vis de ce questionnement. Le premier est les éjections de gaz lors des explosions
de supernova (Joung & Mac Low 2006 ; Henley, Shelton et al. 2015). Lorsque de tels évènements se
produisent, la matière éjectée est sujette à une retombée sur le disque galactique, on parle d’une fontaine
galactique. Le deuxième est l’accrétion de matière appartenant au milieu inter-galactique (Gerhard 2003 ;
Richter 2017).

En suivant l’argumentation présentée dans Henley & Shelton (2010), Henley & Shelton (2013)
et Henley, Shelton et al. (2015), j’ai modélisé l’émission du halo galactique comme celle d’un plasma
collisionnel chaud absorbé en utilisant le code numérique APEC (Astrophysical Plasma Emission Code, Smith
et al. 2001) (voir annexe ??).

Modèle 4 : MGaH(E) de la densité spectrale de flux de l’émission du halo galactique.

Un modèle simple d’absorption M(E) se combine au modèle d’émission MAPEC(E) présenté dans
l’annexe ??. L’absorption photo-électrique M(E) est définie par

M(E) = e�nH�(E) (3.12)

avec �(E) la section efficace photo-électrique et nH la densité de colonne d’atomes d’hydrogène (en
atomes.cm�2). La densité spectrale de flux de l’émission du halo galactique est donc définie comme

MGaH(E) / NGaH ⇥M(E)⇥ ✏(Te)

4⇡D2
A(z)

Z

NeNH dV (3.13)

avec D2
A(z) la distance angulaire fonction du redshift z, Ne et NH les densités de colonne d’électrons et
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d’hydrogène du halo galactique et ✏(Te) l’émissivité en fonction de la température. NGaH représente la
normalisation du modèle définie comme la valeur de la densité spectrale de flux à 1 keV.

Ce modèle contient cinq paramètres libres : la densité de colonne d’atomes d’hydrogène, la température,
l’abondance (au travers du calcul de l’émissivité dans la modèle APEC, annexe ??), le redshift et la normalisation
NGaH du modèle. Comme ci-dessus, j’ai fixé NH à la valeur de 3.8⇥ 1020cm�2 (voir relevé LAB, Kalberla,
P. M. W. et al. 2005). Notre halo galactique est local, j’ai donc fixé la valeur du redshift à z = 0. L’étude
de Henley & Shelton (2013) indique une température moyenne du halo galactique de Te = 0.210 keV que
je fixe en accord avec l’étude d’Eckert, Molendi et al. (2014).

Henley & Shelton (2013) ont spécifiquement étudié l’émission du halo galactique pour 110 champs
de vue XMM-Newton et ont fourni la brillance de surface pour chacun d’entre eux. Ces brillances sont comprises
dans l’intervalle [0.5�7.0]⇥10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2 avec une mesure médiane de 1.5⇥10�12erg.cm�2.s�1.deg�2.
A partir de ces mesures j’ai contraint la valeur de la normalisation du modèle MGaH(E).

3.5.3 L’émission de la bulle chaude locale

Un des signaux astrophysiques que l’on doit considérer ici comme contamination est cette émission de
rayon X de faible énergie qui imprègne le ciel : on l’appelle émission de la bulle chaude locale (LHB).

Cette bulle chaude locale est une cavité dans le milieu interstellaire de notre galaxie, englobant la totalité de
notre système solaire et remplie de gaz chaud émettant des rayons X. La première preuve de l’existence de cette
région sous-dense dans notre galaxie fut apportée par l’étude de W. T. Sanders et al. (1977). L’hypothèse
mise en avant pour son origine est que six explosions de supernova à proximité du lieu de notre système
solaire ont creusé cette bulle laissant une région relativement peu remplie d’hydrogène neutre mais contenant
beaucoup de gaz à un 106 K (Maíz-Apellániz 2001). Aujourd’hui, il subsiste encore des incertitudes sur
son âge et sur sa formation, en partie dues au fait que la bulle n’est pas du tout sphérique ni uniforme, et ses
différentes régions peuvent avoir été produites à différentes époques (Abt 2011). Il est également possible que
l’interaction des vents solaires avec des matériaux du système solaire contribue à cette émission. Lorsque les
ions électriquement chargés contenus dans les vents solaires entrent en collision avec des atomes d’hydrogène
et d’hélium neutres dans l’espace interplanétaire, ils peuvent échanger des électrons, produisant des rayons
X mous. Les analyses de Puspitarini, L. et al. (2014) et de Galeazzi et al. (2014) concluent que la
contribution des vents solaire à cette émission n’est que partielle et que l’existence de cette bulle chaude locale
est nécessaire pour rendre compte des observations.

J’ai modélisé l’émission de la bulle chaude locale comme celle d’un plasma collisionnel chaud non absorbé
en utilisant le code numérique APEC.

Modèle 5 : MLHB(E), densité spectrale de flux de l’émission de la bulle chaude locale.
Cette densité spectrale de flux est modélisée par un modèle d’émission APEC :

MLHB(E) / NLHB ⇥
✏(Te)

4⇡D2
A(z)

Z

NeNH dV (3.14)

avec D2
A(z) la distance angulaire fonction du redshift z, Ne et NH les densités de colonne d’électrons

et d’hydrogène du halo galactique, l’émissivité ✏(Te) à la température Te et NLHB la normalisation du
modèle définie comme la valeur de la densité spectrale de flux à 1 keV.

Ce modèle contient quatre paramètres libres : la température, l’abondance (au travers du calcul de l’émis-
sivité dans la modèle APEC, annexe ??), le redshift et la normalisation NLHB du modèle. La bulle chaude
étant locale, le paramètre redshift est fixé à 0. Les mesures par ROSAT de cette émission montrent une
température uniforme de Te = 0.11 keV, ainsi ce paramètre est fixé à cette valeur. L’abondance est fixée
à une valeur de 1 car cette bulle englobe notre système solaire. Le relevé ROSAT (S. Snowden 1993) a
produit sur tout le ciel une mesure du fond astrophysique dans sept bandes d’énergie (R1�7). Afin de cal-
culer une valeur de brillance de surface pour la bulle chaude locale dans le relevé ROSAT, j’ai calculé le
nombre de photons par seconde du fond X mesuré dans les bandes R4 et R7, sur une surface de un degré
carré englobant le système PLCK G214.6+37.0 à l’aide de l’interface X-Ray Background Tool 10. J’ai en-
suite converti ce nombre de photons par seconde en flux tel qu’il serait mesuré par le satellite XMM-Newton

10. https://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/xraybg/xraybg.pl
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à l’aide de l’interface WebPIMMS 11. Ayant mesuré le nombre de photons par seconde sur une surface de un
degré carré, en suivant l’équation 3.9, le flux est égal à la brillance de surface. J’ai ainsi mesuré des données
ROSAT la brillance de surface du fond X XMM-Newton dans la bande d’énergie [0.5 � 2.0] keV. J’obtiens
SBref

LHB = (4.553± 0.377)⇥ 10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2.

3.6 Ajustement du modèle de nuisance X

L’ajustement du modèle Mnoise(E) décrivant la densité spectrale de flux de la nuisance X doit être exécuté
de manière séquentielle afin de limiter au maximum la dégénérescence entre les différentes contributions. En
effet les différentes composantes de bruit (le bruit instrumental BKG, le fond extra-galactique diffus ExG, le
halo galactique GaH et la bulle chaude locale LHB) ne contribuent pas toutes dans les mêmes intervalles
d’énergie.

Ainsi, dans un premier temps, j’ajuste le modèle du continuum instrumental Mraies
BKG(E) aux données de

chaque détecteur individuellement enregistrées dans la zone d’étude Znoise sur l’intervalle d’énergie [10.0 �
Emax] keV (Emax = 11.8 pour EMOS et Emax = 13.6 pour EPN). Sur cet intervalle, seul le bruit instrumental est
mesuré et ceci me permet donc d’estimer sa contribution sans dégénérescence. Dans un second temps j’ajuste,
toujours pour chaque détecteur individuellement, le modèle MExG(E) sur l’intervalle d’énergie [2.0� Emax]
keV car sur cet intervalle seul la contamination extra-galactique s’ajoute à celle du bruit instrumental. Dans
un dernier temps, j’ajuste les modèles MGaH(E) et MLHB(E) [0.5 � Emax] keV. Sur cet intervalle, les
deux contributions (GaH et LHB) sont présentes et la dégénérescence lors de l’ajustement n’est contrôlée
uniquement que par rapport aux valeurs de référence extraites de la littérature et/ou mesurées préalablement.

Les amplitudes Ai du modèle Mraies
BKG(E) de la densité spectrale de flux dans les raies d’émission instru-

mentales seront laissées libres afin d’ajuster au mieux les raies individuelles d’émission qui sont présentes sur
l’intégralité de la bande d’énergie des détecteurs.

Pour finir, motivé par le fait que chaque détecteur mesure la même contribution astrophysique, j’ajuste
simultanément le modèle de la nuisance X Mnoise(E) défini comme

(

Mnoise(E) = Mcontinuum
BKG (E) +Mraies

BKG(E) +MAstro(E)

MAstro(E) = MExG(E) +MGaH(E) +MLHB(E),
(3.15)

sur l’intégralité de la bande d’énergie, en imposant que les paramètres des modèles soient identiques pour tous
les détecteurs. Les surfaces collectrices (en deg2) ne sont pas identiques entre détecteurs et j’ai donc inclus,
lors de cet ajustement simultané, un facteur multiplicatif égal à la surface collectrice du détecteur considéré.

3.6.1 Protocole

Les spectres utilisés pour cet ajustement ont été extraits des évènements enregistrés dans la zone Znoise

après avoir appliqué le masque des sources ponctuelles défini dans la section 3.5.1.1. Ainsi je m’assure de
mesurer, dans cette zone, toute émission parasite au signal X provenant du système triple, i.e. le bruit instru-
mental, l’émission de la bulle chaude locale, l’émission de notre halo galactique ainsi que l’émission du fond
extra-galactique.

Ajustement du modèle du bruit instrumental. Comme décrit par Hickox & Markevitch (2006),
dans la bande d’énergie � 10 keV, seul le bruit instrumental, produit par les particules de hautes énergies, est
enregistré par les détecteurs. Ainsi on ajuste les modèles Mcontinuum

BKG (E) et Mraies
BKG(E) sur la bande [10.0�11.8]

keV pour EMOS et [10.0 � 13.6] keV pour EPN. L’ajustement de ce bruit dans la région extérieure au plan
focal (voir section 3.5) a permis d’obtenir une valeur de référence pour la brillance de surface, en fonction des
trois détecteurs, nommée SBref,d

BKG. On sait que le bruit instrumental n’est pas uniforme sur toute la surface
de détection, et on laissera donc la normalisation du modèle 1 libre lors de l’ajustement dans l’intervalle
h

SBref,d
BKG

10 ,SBref,d
BKG ⇥ 10

i

.

11. https://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3pimms/w3pimms.pl
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Ajustement du modèle de la contamination du fond extra-galactique diffus À l’issue de l’ajustement
du modèle Mcontinuum

BKG (E) sur la bande dure [10.0�Emax), ce dernier est fixé. Les amplitudes Ai du modèle
Mraies

BKG(E) restent libres. Un deuxième ajustement est opéré cette fois sur la bande d’énergie [2.0 � Emax].
Sur cette bande, aucune émission des rayons X mous n’est mesurée, et il est donc possible d’ajuster avec
précision et sans dégénérescence la composante extra-galactique de la contamination astrophysique. Prenant
en compte la difficulté que représente le masquage des sources extra-galactiques résolues, particulièrement leur
étendue, je laisse la normalisation du modèle MExG(E) libre lors de l’ajustement. Le calcul de la valeur de
la brillance de surface et la comparaison de cette dernière avec celle extraite de la littérature , i.e. SBref

ExG =
(4.535 ± 1.125) ⇥ 10�12erg.cm�2.s�1.deg�2 seront essentiels à la compréhension de l’ajustement et de sa
qualité.

Ajustement du modèle de la contamination du halo galactique et de la bulle chaude locale. Dé-
sormais, les modèles Mcontinuum

BKG (E), Mraies
BKG(E) et MExG(E) sont fixés. L’émission de la bulle chaude

locale et l’émission du halo galactique ont leur empreinte spectrale dans la bande [0.5 � 2.0] keV. On ajuste
donc les deux modèles MLHB(E) et MGaH(E) aux données extraites des trois détecteurs individuellement.
Comme indiqué dans les sections 3.5.3 et 3.5.2, les valeurs de brillance de surface collectées dans la lit-
térature SBref

LHB = (4.553 ± 0.377) ⇥ 10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2 et SBref
GaH = 1.5 ⇥ 10�12 erg.cm�2.s�1

sont insérées comme valeurs initiales et laissées libres dans les intervalles [0.5 ⇥ SBref
LHB, 1.5 ⇥ SBref

LHB] et
[0.5⇥ SBref

GaH, 1.5⇥ SBref
GaH] car ces émissions ne sont pas uniformes, et dans le champ de vue de nos obser-

vations, les valeurs de ces brillances de surface n’ont aucune raison d’être égales à celles calculées dans des
champs de vue complètement différents.

Ajustement simultané du modèle de nuisance X. Dans les étapes précédentes, j’ai ajusté le modèle
du fond instrumental et astrophysique à chaque détecteur individuellement. Cependant les trois détecteurs
observent le même ciel, et l’ajustement de la contamination astrophysique devrait converger vers les mêmes
estimations indépendamment du détecteur (le bruit instrumental varie de détecteur à détecteur). Ce n’est pas
le cas (voir les sections 3.6.2). Je procède donc à un ajustement combiné du modèle de nuisance Mnoise(E) =
Mcontinuum

BKG (E)+Mraies
BKG(E)+MExG(E)+MGaH(E)+MLHB(E) sur les données enregistrées par les trois

détecteurs simultanément.

D’un côté, la composante instrumentale étant propre à chaque détecteur, je fixe tous les paramètres qui
y sont associés aux valeurs mesurées lors des ajustements individuels. De l’autre, je fais l’hypothèse que les
trois détecteurs mesurent la même émission astrophysique et donc j’impose que les paramètres des modèles
MExG(E), MGaH(E), et MLHB(E) soient identiques pour l’ensemble des détecteurs. La normalisation de
chaque modèle, identique aux trois détecteurs, est laissée libre lors de l’ajustement dans un intervalle de
confiance autorisant une déviation de 20% autour de la valeur initiale. Comme discuter au début de la section
3.6, j’applique un facteur multiplicatif égal à la surface collectrice de chaque détecteur afin de m’affranchir
des différences de mesure intrinsèques des trois détecteurs.

3.6.2 Résultats

Ajustement du bruit instrumental. Comme écrit plus haut, j’ajuste les modèles Mcontinuum
BKG (E) et Mraies

BKG(E)
dans la bande d’énergie dure, i.e. [10.0, Emax] keV. La figure 3.18 illustre l’ajustement des modèles Mcontinuum

BKG (E)
et Mraies

BKG(E) sur la bande d’énergie [10.0, Emax] keV. Cette première étape, en coordination avec l’ajuste-
ment du bruit instrumental dans la zone outFOV présenté dans la section 3.5, a permis d’estimer précisément
la contribution du bruit instrumental au fond diffus X. L’ajustement prend en considération une statistique
Poissonnienne des données collectées dans la zone Znoise et je calcule �2

r,EMOS1 = 0.98, �2
r,EMOS2 = 1.28 et

�2
r,EPN = 1.56. La valeur du �r calculée me permet de conclure que les modèles rendent compte des données,

et donc que l’hypothèse que j’ai faite, à savoir que l’intégralité de l’émission du bruit dû aux protons mous
fut totalement supprimée lors du filtrage temporel, est de nouveau vérifiée. Les résultats de cet ajustement se
trouvent dans la table 3.6 ci-dessous.
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Figure 3.18 – Densité spectrale de flux des évènements collectés dans la zone Znoise sur l’intégralité
de la bande d’énergie des instruments. Les croix noires représentent les données et la courbe continue
bleue représente l’ajustement des modèles Mcontinuum

BKG (E) + Mraies
BKG(E) sur la bande dure. Les

pointillés représentent le modèle individuel Mraies,i
BKG (E) de chaque raie d’émission i (voir modèle

2). De gauche à droite : EMOS1, EMOS2 et EPN.

Modèle Mcontinuum

BKG
(E) – Paramètres, et brillance de surface déduite

Paramètres EMOS1 EMOS2 EPN

↵soft 0.27± 0.13 0.43± 0.08 0.68± 0.08

Ebreak (keV) 1.5 1.9 1.6

↵hard 0.25± 0.03 0.18± 0.03 0.38± 0.02

NBKG
1.7⇥ 10�2 ± 3.5⇥ 10�4 2.5⇥ 10�2 ± 4.4⇥ 10�4 8.4⇥ 10�2 ± 1.0⇥ 10�3

(keV−1.cm−2.s−1)

SB
[0.5�2.0]
BKG 6.9⇥ 10�9 ± 4.4⇥ 10�11 5.4⇥ 10�9 ± 4.3⇥ 10�11 1.0⇥ 10�8 ± 1.1⇥ 10�10

(erg.cm−2.s−1.deg−2)

Table 3.6 – Paramètres du modèle Mcontinuum
BKG (E) pour les trois détecteurs de XMM-Newton sur les

données collectées dans la zone Znoise et brillance de surface déduite. Les paramètres sans erreurs sont
les paramètres fixés lors de l’ajustement. Ceux présentant des erreurs sont les paramètres libres.

Le seul paramètre laissé libre lors de cet ajustement est la normalisation du modèle Mcontinuum
BKG (E),

directement liée à la brillance de surface (équation 3.9). Les valeurs des brillances de surface calculées dans
la zone Znoise sont plus élevées (d’un facteur 2) que celles calculées dans la zone outFOV. Ce résultat exhibe
la nature anisotrope du bruit instrumental, i.e. le fait que le bruit instrumental varie fortement d’une zone
d’étude à une autre. Il est donc primordial de toujours ajuster le modèle Mcontinuum

BKG (E) dans la bande dure
au préalable afin de correctement estimer la magnitude de la densité spectrale de flux de ce bruit.

J’ai, pour la suite de l’étude, fixé le modèle Mcontinuum
BKG (E) aux valeurs de l’ajustement présentées dans

la table 3.6. Les amplitudes Ai du modèle Mraies
BKG(E) de la densité spectrale de flux dans raies d’émission

instrumentales seront laissées libres.

Ajustement de l’émission extra-galactique Je continue la mesure du fond diffus X en examinant désormais
l’intervalle d’énergie [2.0, 11.8] keV pour les caméras EMOS1 et EMOS2 et [2.0, 13.6] keV pour la caméra EPN.
J’ajoute pour cette étape le modèle MExG(E) au modèle MBKG(E) préalablement fixé qui, dans ces bandes
d’énergie, constituent les uniques sources de rayonnement X mesurées par les instruments à bord de XMM-
Newton. La figure 3.19 montre l’ajustement des modèles MBKG(E), MBKG(E) ainsi que les raies d’émission
instrumentales. À l’issue de l’ajustement opéré sur les données des trois détecteurs individuellement, je calcule
�2
r,EMOS1 = 0.98, �2

r,EMOS2 = 1.28 et �2
r,EPN = 1.56. Les valeurs des paramètres du modèle MExG(E)

sont présentées dans la table 3.7. La qualité de l’ajustement indique que le choix du modèle pour l’émission
extra-galactique est judicieux et qu’aucune autre émission parasite n’est mesurée dans cette bande d’énergie.
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Figure 3.19 – Densité spectrale de flux des évènement collecté dans la zone Znoise sur l’intégralité
de la bande d’énergie des instruments. Les croix noires représentent les données et la courbe continue
verte représente l’ajustement des modèles Mcontinuum

BKG (E) + Mraies
BKG(E) sur la bande dure. La courbe

violette représente l’ajustement des modèles MExG(E) et les pointillé représentent le modèle individuel
Mraies,i

BKG (E) de chaque raie d’émission i (voir modèle 2). La courbe bleue représente la somme des
contributions présentées ci-dessus. De gauche à droite : EMOS1, EMOS2 et EPN.

Modèle MExG(E) – Paramètres, et brillance de surface déduite

Paramètres EMOS1 EMOS2 EPN

NH (cm�3) 3.8⇥ 10�20 3.8⇥ 10�20 3.8⇥ 10�20

↵ 1.46 1.46 1.46

NExG
1.0⇥ 10�4 ± 1.4⇥ 10�5 2.1⇥ 10�4 ± 1.2⇥ 10�5 1.4⇥ 10�4 ± 9.6⇥ 10�5

(keV−1.cm−2.s−1)

SB
[0.5�2.0]
ExG 9.7⇥ 10�12 ± 1.4⇥ 10�12 1.3⇥ 10�11 ± 7.4⇥ 10�13 1.1⇥ 10�11 ± 7.6⇥ 10�13

(erg.cm−2.s−1.deg−2)

Table 3.7 – Paramètres du modèle MExG(E) pour les trois détecteurs de XMM-Newton sur les don-
nées collectées dans la zone Znoise et brillance de surface déduite. Les paramètres sans erreurs sont les
paramètres du modèle fixés lors de l’ajustement. Ceux présentant des erreurs sont les paramètres libres.

J’ai calculé les valeurs des brillances de surface pour chaque détecteur à partir des valeurs de la normalisation
du modèle MExG(E), seul paramètre libre du modèle (voir table 3.7). Afin de quantifier l’écart entre les valeurs
que je mesure et celles extraites de la littérature, j’ai calculé pour chacune la distance Euclidienne �e. J’ai
mesuré les �e quantifiant l’écart entre les valeurs des brillance de surface que j’ai calculées avec celle issues de la
littérature. Je trouve pour les brillances de surface de l’émission du fond extra-galactique diffus : �EMOS1

e,ExG = 2.8,
�EMOS2
e,ExG = 6.2 et �EPN

e,ExG = 4.7. Les valeurs que je mesure à partir des données de la zone Znoise ne sont
donc pas en accord (distance à plus de 3�) avec celles présentes dans la littérature. Ce résultat soulève une
interrogation sur le traitement de la contamination du fond extra-galactique résolu que j’ai appliqué. En effet,
j’ai masqué les sources ponctuelles à l’aide de leur position et j’ai ajusté à l’oeil l’étendue de la zone circulaire
masquant la source (voir section 3.5.1.1). Une des limitations de cette approche est que l’étendue visible de
la source ponctuelle dépend de la profondeur de l’observation. Ainsi les différences de brillance de surface
peuvent en dépendre fortement. Cependant, j’ai effectué le même protocole sur l’observation courte (⇡ 13
ks) et le résultat reste inchangé. Cela suggère que le problème est d’une autre nature. Le développement d’un
protocole basé sur un calcul de flux dans des anneaux autour de la position de la source afin de calculer un
profil radial et déterminer plus précisément l’étendue de chaque source individuelle en imposant une valeur de
flux limite serait bienvenu.

Néanmoins, l’estimation de l’émission du fond extra-galactique diffus est en accord entre les deux observa-
tions à ma disposition. De plus, les résultats que j’obtiens indiquent que je surestime la contribution du fond
extra-galactique diffus ce qui se traduira, dans le pire scénario possible, par une attribution trop importante du
signal mesuré à l’émission extra-galactique diffuse par rapport au signal provenant des trois amas de galaxies
et du gaz inter-amas.
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J’ai également calculé les écarts entre les valeurs des brillances de surface des trois détecteurs. J’obtiens
1  �e  2. Ce résultat m’incite à considérer un ajustement simultané des données des trois détecteurs. En
effet, ces détecteurs observent et mesurent le même ciel et donc devraient mesurer la même contamination
astrophysique. Or le calcul de �e exhibe un écart non négligeable.

Par la suite, les modèles MBKG(E) et MExG(E) seront fixés aux valeurs des ajustements présentées
dans les tables 3.6 et 3.7. Les amplitudes Ai du modèle Mraies

BKG(E) de la densité spectrale de flux dans raies
d’émission instrumentales seront laissées libres.

Ajustement de l’émission du halo galactique et de la bulle chaude locale Les modèles MGaH(E) et
MLHB(E) ont leur empreinte spectrale dans la bande d’énergie  2.0 keV. J’ai donc ajusté ces deux modèles
aux données, après avoir fixé les modèles MBKG(E) et MExG(E) aux valeurs présentées dans les tables 3.6
et 3.7, sur la bande complète d’énergie des détecteurs. Le modèle des raies d’émission est libre.

Figure 3.20 – Densité spectrale de flux des évènement collecté dans la zone Znoise sur l’intégralité
de la bande d’énergie des instruments. Les croix noires représentent les données et la courbe continue
verte représente l’ajustement des modèles Mcontinuum

BKG (E)+Mraies
BKG(E) sur la bande dure. La courbe

orange représente l’ajustement du modèle MExG(E). Les courbes roses et violettes illustrent les
ajustements des modèles MGaH(E) et MLHB(E). Les pointillés représentent le modèle individuel
Mraies,i

BKG (E) de chaque raie d’émission i (voir modèle 2). La courbe bleue représente la somme des
contributions présentées ci-dessus. De gauche à droite : EMOS1, EMOS2 et EPN.

Suite à cet ajustement des trois composantes, j’obtiens �2
r,EMOS1 = 1.14, �2

r,EMOS2 = 1.35 et �2
r,EPN =

1.40. Ces valeurs indiquent que le modèle Mnoise de la densité spectrale de flux de la nuisance X rend très bien
compte des données. Les valeurs des modèles de densité spectrale de flux MGaH(E) et MLHB(E) ajustées
sont résumées dans les tables 3.8 et 3.9 ci-dessous, respectivement. La qualité de l’ajustement indique que
les modèles pris en considération pour l’émission du halo galactique et de la bulle chaude locale représentent
correctement les données à ma disposition.

Modèle MGaH(E) – Paramètres, et brillance de surface déduite

Symbole EMOS1 EMOS2 EPN

nH (cm�3) 3.8⇥ 10�20 3.8⇥ 10�20 3.8⇥ 10�20

kT (keV) 0.21 0.21 0.21

A 1.0 1.0 1.0

z 0 0 0

NGaH
1.6⇥ 10�4 ± 3.1⇥ 10�5 6.2⇥ 10�4 ± 2.5⇥ 10�5 8.4⇥ 10�5 ± 1.4⇥ 10�5

(keV−1.cm−2.s−1)

SB
[0.5�2.0]
GaH 8.4⇥ 10�12 ± 1.5⇥ 10�12 2.1⇥ 10�12 ± 7.8⇥ 10�13 3.5⇥ 10�12 ± 5.5⇥ 10�13

(erg.cm−2.s−1.deg−2)

Table 3.8 – Paramètres du modèle MGaH(E) pour les trois détecteurs de XMM-Newton sur les don-
nées collectées dans la zone Znoise et brillance de surface déduite. Les paramètres sans erreurs sont les
paramètres du modèle fixés lors de l’ajustement. Ceux présentant des erreurs sont les paramètres libres.
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Les 110 observations étudiées dans Henley & Shelton (2013) donnent une valeur médiane pour la
brillance de surface de l’émission du halo galactique SBref

GaH = 1.5 ⇥ 10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2. La valeur
de brillance de surface, pour chacun des détecteurs respectivement, s’écarte de cette valeur de référence
de �EMOS1

e,GaH = 4.6, �EMOS2
e,GaH = 0.8 et �EPN

e,GaH = 3.6. L’écart entre les brillances de surface calculé sur les
données de EMOS1 et EPN ne sont pas en accord avec la valeur médiane extraite de Henley & Shelton
(2013). Cependant, l’étude statistique sur les 110 observations de Henley & Shelton (2013) exhibe des
valeurs de brillance de surface dans l’intervalle [0.5� 7.0]⇥ 10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2 ce qui indique que la
contribution à la contamination astrophysique provenant du halo galactique est finalement en accord avec les
études précédemment réalisées. Malgré ce dernier résultat, les valeurs des brillances de surface ne sont pas en
accord d’un détecteur à l’autre, e.g il y a un écart de 3.7� entre la brillance de surface de GaH mesurée avec
EMOS1 et celle mesurée avec EMOS2 (voir table 3.8). Ce résultat m’incite à considérer un ajustement simultané
des données des trois détecteurs qui me permettra de forcer les trois détecteurs à converger vers un modèle
de densité spectrale de flux de l’émission du halo galactique unique (voir ci-dessous). L’étude de l’observation
courte mène aux mêmes conclusions vis-à-vis de l’émission du halo galactique et sur la nécessité de recourir à
un ajustement simultané des données des trois détecteurs.

Modèle MLHB(E) – Paramètres, et brillance de surface déduite

Paramètres EMOS1 EMOS2 EPN

kT (keV) 0.11 0.11 0.11

A 1.0 1.0 1.0

z 0 0 0

NLHB
2.1⇥ 10�4 ± 1.0⇥ 10�4 3.1⇥ 10�4 ± 8.3⇥ 10�5 2.5⇥ 10�4 ± 4.2⇥ 10�5

(keV−1.cm−2.s−1)

SB
[0.5�2.0]
LHB 2.7⇥ 10�12 ± 1.3⇥ 10�12 2.6⇥ 10�12 ± 5.1⇥ 10�13 2.6⇥ 10�12 ± 3.7⇥ 10�14

(erg.cm−2.s−1.deg−2)

Table 3.9 – Paramètres du modèle MLHB(E) pour les trois détecteurs de XMM-Newton sur les don-
nées collectées dans la zone Znoise et brillance de surface déduite. Les paramètres sans erreurs sont les
paramètres du modèle fixés lors de l’ajustement. Ceux présentant des erreurs sont les paramètres libres.

La brillance de surface de la bulle chaude locale dans la zone d’étude mesurée par ROSAT est SBref
LHB =

(4.553 ± 0.377) ⇥ 10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2. Les valeurs de brillance de surface de l’émission de la bulle
chaude locale que je mesure sont distantes de la valeur de SBref

LHB de �EMOS1
e,LHB = 1.4, �EMOS2

e,LHB = 3.1 et
�EPN
e,LHB = 3.6. Ce résultat me laisse à penser que l’émission de la bulle chaude locale est sous-estimée lors de

l’ajustement. Cependant XMM-Newton offre une résolution spatiale nettement supérieure à celle de ROSAT
ce qui permet donc un sondage plus précis de l’émission de la bulle chaude locale qui n’est pas uniforme. La
valeur de brillance de surface que j’ai extraite du relevé ROSAT provient d’une zone d’un degré carré ce qui
est presque 100 fois plus grand que la surface de la zone Znoise. Il est donc concevable que l’émission LHB,
dans le champ de vue de nos observations, soit plus faible localement. De plus, XMM-Newton possède une
résolution spectrale beaucoup plus fine que ROSAT ce qui permet un ajustement des modèles plus précis.
Pour finir, les valeurs mesurées des brillances de surface pour chaque détecteur sont très similaires avec un
écart entre elles inférieur à 0.75.

Les valeurs des �2
r présentées ci-dessus indiquent une très bonne qualité de l’ajustement du modèle de

nuisance X aux données, ce qui montre que ce dernier rend très bien compte des données. Cependant, plusieurs
résultats m’incitent à pousser mon protocole de réduction vers un ajustement simultané des données des trois
détecteurs. En effet, l’écart entre les brillances de surface de l’émission du fond extra-galactique diffus que
je mesure pour chaque détecteur montre que chaque détecteur individuel ne converge pas vers le même
paramétrage du modèle de densité spectrale de flux de cette émission. De même, la non similarité, entre les
trois détecteurs, des valeurs mesurées pour la brillance de surface de l’émission du halo galactique me pousse
à établir une procédure d’ajustement jointe 12.

12. les résultats de l’ajustement sur l’observation courte exhibent également la nécessité d’une telle procédure.
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Ajustement simultané du modèle du fond diffus X Les trois étapes précédentes m’ont permis d’ajuster
aux données collectées par chaque détecteur indépendamment les uns des autres, dans la zone Znoise, le
modèle du fond diffus X défini par l’équation 3.15. Bien que les ajustements furent de bonne qualité d’après
les valeurs des �2

r obtenues, j’ai souligné plusieurs problèmes, illustrés par les écarts de plus de 3� des valeurs
de brillance de surface entre les détecteurs, notamment pour l’émission du fond extra-galactique et celle du
halo galactique. Or, je considère naturel que les trois détecteurs mesurent la même émission astrophysique, et
c’est pour cette raison que je procède à un ajustement simultané des données des trois détecteurs dans la zone
d’étude Znoise. Mon but est d’ajuster le modèle Mnoise(E) unique pour les trois détecteurs. J’impose donc
que les normalisations des modèles (les seuls paramètres libres) soient identiques pour les trois détecteurs :

8

>

>

>

<

>

>

>

:

NEMOS1
ExG = NEMOS2

ExG = NEPN
ExG

NEMOS1
GaH = NEMOS2

GaH = NEPN
GaH

NEMOS1
LHB = NEMOS2

LHB = NEPN
LHB .

(3.16)

Figure 3.21 – Densité spectrale de flux sur l’in-
tégralité de la bande d’énergie des instruments.
Données : croix grises claires (EMOS1), croix noires
(EMOS2) et croix grises foncées (EPN). Modèles
ajustés : trait continu (EMOS1), tirets (EMOS2)
et tirets-points (EPN). Les courbes représentent
l’ajustement optimal du modèle du fond diffus X
simultanément effectué sur les données des trois
détecteurs EPIC. La composante instrumentale
est représentée en vert, le modèle de l’émission
extra-galactique en orange, celui du halo galac-
tique en rose et celui de la bulle chaude locale en
violet. La courbe bleue représente l’ajustement du
modèle complet de nuisance Mnoise(E).

Physiquement, j’impose que les trois détecteur
exhibent les mêmes valeurs de densité de flux à 1 keV
pour les contribution ExG, GaH et LHB. Toutefois,
les surfaces collectrices des trois détecteurs ne sont
pas égales en raison de pixels morts, de défauts d’un
ou plusieurs CCD (voir EMOS1) ou encore de la diffé-
rence de leur conception (EMOS vs EPN). J’introduis
donc un poids K à chaque détecteur égal à la surface
de collecte en deg2 que ce dernier couvre. Les valeurs
de ces poids sont KEMOS1 = 1.9⇥10�2, KEMOS2 =
3.6⇥10�2, et KEPN = 2.3⇥10�2. Ces facteurs ser-
viront à pondérer la contribution de chaque détec-
teur dans l’estimation du modèle de contamination
astrophysique. L’émission Econtinuum

BKG (E) est quant à
elle intrinsèquement dépendante du détecteur consi-
déré. En effet, le bruit instrumental dépend de la ré-
ponse des détecteurs et de leur structure (voir section
3.4.2). Je conserve donc les trois paramètres de nor-
malisation NEMOS1

BKG , NEMOS2
BKG et NEPN

BKG qui seront
ajustés indépendemment. Les amplitudes Ai du mo-
dèle Mraies

BKG(E) de la densité spectrale de flux des
raies d’émission instrumentales seront laissées libres.
Tous les autres paramètres sont fixés aux valeurs des
ajustements précédemment réalisés (tables 3.6, 3.7,
3.8 et 3.9).

J’ai calculé la valeur du �2
r afin d’estimer la qua-

lité de l’ajustement. Le modèle Mnoise(E) s’ajuste
très bien aux données avec un �2

r = 1.35, indice qu’il
offre une bonne description de la nuisance X mesu-
rée par les trois détecteurs. J’ai donc pu calculer les

valeurs de brillance de surface pour chaque émission en fonction du détecteur et j’ai reporté dans la table 3.11
ces dernières ainsi que celles que j’ai calculées à la suite des ajustements individuels. Au regard de l’émission
instrumentale, les brillances de surface issues de l’ajustement simultané sont en accord avec celles présentées
précédemment suite aux ajustements individuels. L’émission du fond extra-galactique diffus présente toujours
une brillance de surface supérieure à celle que l’on peut extraire de la littérature. En effet, Henley & Shelton
(2013) ont estimé une brillance de surface SBref

ExG = (4.535±1.125)⇥10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2 alors que je
mesure dans mon étude une brillance de surface moyenne SBmean

ExG = (1.13±0.46)⇥10�11 erg.cm�2.s�1.deg�2.
Cependant, l’écart entre les valeurs de la brillance de surface de chaque détecteur pour cette émission est ré-
duite à 0.30 avec une déviation standard de 0.11. Ce résultat souligne l’importance et la réussite de cette
combinaison des données des trois détecteurs et de leur ajustement simultané sur ce modèle de contamination
astrophysique.
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Mnoise(E) – Brillances de surface

Composants Détecteurs
SB

[0.5�2.0]
Indiv SB

[0.5�2.0]
Simult

(erg.cm�2.s�1.deg�2) (erg.cm�2.s�1.deg�2)

MBKG(E)

EMOS1 6.9⇥ 10�9 ± 5.5⇥ 10�11 5.8⇥ 10�9 ± 3.7⇥ 10�11

EMOS2 5.3⇥ 10�9 ± 3.5⇥ 10�11 5.5⇥ 10�9 ± 2.9⇥ 10�11

EPN 1.0⇥ 10�8 ± 1.0⇥ 10�10 1.0⇥ 10�8 ± 7.2⇥ 10�11

MExG(E)

EMOS1 9.7⇥ 10�12 ± 1.4⇥ 10�12 1.0⇥ 10�11 ± 4.3⇥ 10�13

EMOS2 1.3⇥ 10�11 ± 7.4⇥ 10�13 1.3⇥ 10�11 ± 5.2⇥ 10�13

EPN 1.1⇥ 10�11 ± 7.6⇥ 10�13 1.1⇥ 10�11 ± 4.3⇥ 10�13

MGaH(E)

EMOS1 8.4⇥ 10�12 ± 1.5⇥ 10�12 3.4⇥ 10�12 ± 4.7⇥ 10�13

EMOS2 2.1⇥ 10�12 ± 7.8⇥ 10�13 4.1⇥ 10�12 ± 5.8⇥ 10�13

EPN 3.5⇥ 10�12 ± 5.5⇥ 10�13 3.3⇥ 10�12 ± 4.7⇥ 10�13

MLHB(E)

EMOS1 2.7⇥ 10�12 ± 1.3⇥ 10�12 2.6⇥ 10�12 ± 3.6⇥ 10�13

EMOS2 2.6⇥ 10�12 ± 5.1⇥ 10�13 3.2⇥ 10�12 ± 4.4⇥ 10�13

EPN 2.6⇥ 10�12 ± 3.7⇥ 10�13 2.5⇥ 10�12 ± 3.5⇥ 10�13

Table 3.10 – Tableau des valeurs des brillances de surface SB
[0.5�2.0]
Simult calculées après

l’ajustement simultané des données des trois détecteurs EPIC pour chaque composante
du modèle MCXB(E). Les valeurs SB

[0.5�2.0]
Indiv représentent les valeurs des brillances de

surface calculées à l’issue des ajustements individuels. Les valeurs pour chaque modèle
y sont inscrites.

Bien que les valeurs de brillance de surface de l’émission du halo galactique mesurées lors des ajus-
tements individuels furent en accord avec la littérature, elles présentaient une absence de similarité entre
elles. L’ajustement simultané que j’ai appliqué a complètement corrigé cette anomalie. En effet, l’écart
moyen entre des valeurs de la brillance de surface entre chaque détecteur pour cette émission est égal à
0.72± 0.41. La brillance de surface de l’émission de la bulle chaude locale que j’ai extraite du relevé ROSAT
est SBref

LHB = (4.553±0.377)⇥10�12 erg.cm�2.s�1.deg�2. Les mesures issues de mes ajustements individuels,
bien que similaires entre elles, présentaient un écart important avec la valeur SBref

LHB. L’ajustement simultané
confirme cette tendance avec un écart moyen de 0.83 ± 0.41 entre détecteurs et un écart de 2.70 entre la
moyenne des brillances de surface des trois détecteurs et la valeur de référence extraite du relevé ROSAT.
L’émission de la bulle chaude locale devient négligeable au-delà de 1 keV et celle du halo galactique persiste
jusqu’à 2 keV. Ainsi les différences entre les valeurs de brillance de surface SBsimul

LHB et la valeur de référence
extraite du relevé ROSAT peut être due à une dégénérescence entre l’émission de la bulle et celle du halo
galactique. L’ajustement simultané effectué sur les données de l’observation courte m’ont mené au même
conclusions.
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Mnoise(E)

Mcontnuum
BKG (E) Fixes EMOS1

↵soft 0.27

Ebreak (keV) 1.5

↵hard 0.25

EMOS2

↵soft 0.43

Ebreak (keV) 1.9

↵hard 0.18

EPN

↵soft 0.68

Ebreak (keV) 1.6

↵hard 0.38

Libres N EMOS1
BKG 1.8⇥ 10�2 ± 3.0⇥ 10�4

N EMOS2
BKG (keV−1.cm−2.s−1) 2.4⇥ 10�2 ± 4.0⇥ 10�4

N EPN
BKG 8.3⇥ 10�2 ± 9.0⇥ 10�4

MExG(E) Fixes nH 3.8⇥ 1020

↵ 1.46

Libres NExG (keV−1.cm−2.s−1) 5.7⇥ 10�3 ± 2.5⇥ 10�4

MGaH(E) Fixes nH 3.8⇥ 1020

kT (keV) 0.21

A 1.0

z 0

Libres NGaH (keV−1.cm−2.s−1) 3.4⇥ 10�3 ± 4.5⇥ 10�4

MLHB(E) Fixes nH 3.8⇥ 1020

kT (keV) 0.11

A 1.0

Libres NLHB (keV−1.cm−2.s−1) 1.0⇥ 10�2 ± 1.4⇥ 10�3

Table 3.11 – Tableau récapitulatif des valeurs ajustées du modèle Mnoise(E). Ce tableau présente les valeurs
des paramètres fixés pour chaque modèle du fond diffus X ainsi que les valeurs ajustées des paramètres libres.
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La question du sort de l’espèce humaine me semble se poser ainsi : le progrès
de la civilisation saura-t-il, et dans quelle mesure, dominer les perturbations
apportées à la vie en commun par les pulsions humaines d’agression et
d’autodestruction ? Les hommes d’aujourd’hui ont poussé si loin la maîtrise
des forces de la nature qu’avec leur aide il leur est devenu facile s’exterminer
mutuellement jusqu’au dernier.

Sigmaund Freud



Dans le chapitre 2, j’ai présenté la réduction plus sévère des données que j’ai appliquée sur les évènements
collectés dans le champ de vue de l’observation XMM-Newton du système multiple d’amas de galaxies PLCK
G214.6+37.0. En effet, j’ai analysé l’émission X collectée par les détecteurs de XMM-Newton en masquant
une zone de onze minutes d’arc de rayon centrée sur le barycentre des trois amas de galaxies du système PLCK
G214.6+37.0. Dans cette zone, j’ai modélisé, avec succès, le bruit instrumental (voir section 3.4.2) ainsi que
la contamination astrophysique (voir section 3.5). Désormais mon attention se porte sur le système multiple
d’amas de galaxies préalablement masqué.

Dans un premier temps, je présente les mesures des propriétés physiques des amas. Dans un second temps,
je caractérise, pour chaque amas, la distribution de densité et la distribution en température du gaz pour en
déduire la pression thermique. Ensuite, j’explore le contenu en gaz de chaque amas de galaxies de se système
en calculant la fraction de gaz ainsi que le biais hydrostatique. Je continue par l’analyse de l’état dynamique
du gaz intra-amas des trois composantes du système sur la base de plusieurs proxies (abondance en métaux,
entropie, etc). Pour finir, j’étudie la structure du système PLCK G214.6+37.0 et je compare la contribution
des amas individuels à la pression totale mesurée par Planck Collaboration (2013b).

4.1 Mesure des propriétés physiques des amas

La figure 4.1a illustre le découpage en secteurs s0...8 et la table 4.1b liste les dix-sept zones d’analyse que
j’ai définies pour chaque amas du système PLCK G214.6+37.0.

(a) Premier plan : secteurs d’analyse pour les trois amas compo-
sant le système PLCK G214.6+37.0 : ZA (magenta), ZB (vert) et
ZC (orange). Arrière plan : nombre de coups enregistré par le dé-
tecteur EMOS2. L’image est lissée par un filtre Gaussien de largeur
σ = 5 pixels.

Zone d’analyse de l’émission X des amas A, B, C

Zones Combinaison Étendue

0○ s0 [0� 0.3]0

1○ s1 [0.3� 0.6]0

2○ s1 + s2 [0.3� 1.0]0

3○ s1 + s2 + s3 [0.3� 1.333]0

4○ s2 [0.6� 1.0]0

5○ s2 + s3 [0.6� 1.333]0

6○ s3 [1.0� 1.333]0

7○ s3 + s4 [1.0� 1.666]0

8○ s3 + s4 + s5 [1.0� 2.0]0

9○ s4 [1.333� 1.666]0

10○ s4 + s5 [1.333� 2.0]0

11○ s4 + s5 + s6 + s7 + s8 [1.3333� 3.0]0

12○ s5 + s6 [1.666� 2.333]0

13○ s5 + s6 + s7 + s8 [1.666� 3.0]0

14○ s6 + s7 + s8 [2.0� 3.0]0

15○ s7 + s8 [2.333� 3.0]0

16○ s8 [2.666� 3.0]0

(b) Zones d’extraction des densités spectrales de
flux définies par combinaison des secteurs illus-
trés sur la figure 4.1a.

Au sein des zones d’analyse définies, l’émission X mesurée par XMM-Newton peut s’écrire :

Etot = EBKG + Eastro + Eamas. (4.1)

Une représentation de la nuisance astrophysique au sein des dix-sept zones d’analyse (table 4.1b) peut
être construite en fixant les brillances de surface aux valeurs reportées dans la table 3.10. Quant au bruit
instrumental, il n’est pas homogène sur la surface collectrice des détecteurs. Ainsi, la normalisation du modèle
Mcontinuum

BKG (E) sera laissée libre pour tous les détecteurs lors des ajustements.

On peut également, à ce stade, en regard de la figure 4.1a, distinguer deux régimes. Le premier est celui
où Eamas � EBKG+Eastro. Ce régime sera observé particulièrement dans les zones 1○. . . 3○ définissant la partie
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centrale de l’amas. Il est attendu dans ces zones que la statistique des photons soit élevée. Le deuxième régime,
a contrario, équivaut à Eamas ⇠ EBKG+Eastro et sera de plus en plus remarquable à mesure que l’on s’éloignera
du centre des amas ( 3○. . . 16○). Ces zones composent la périphérie des amas où la statistique est plus faible.

4.1.1 Modélisation de la densité spectrale de flux

J’ai modélisé l’émission des amas de galaxies composant le système PLCK G214.6+37.0 par un modèle
d’émission APEC absorbé (voir annexe ??). Il inclut un continuum dû au Bremsstrahlung thermique du gaz
intra-amas dans un potentiel gravitationnel (équation 2.42). La forme de ce continuum permet l’estimation
de la température du gaz Tg. À ce continuum se superposent les raies d’émission des éléments (ou métaux)
composant ce gaz. Parmi elles, la raie du fer à 7 keV (notée 7 keV Fe) est particulièrement importante pour
la détermination du redshift z des amas de galaxies. En plus de la raie 7 keV Fe et aux énergies inférieures,
on observe les raies K des éléments communs plus légers que le fer, i.e. C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Ar et Ca, ainsi
que les raies L de Fe et Ni. La détection de ces raies dans les spectres de densité de flux donne accès à une
estimation de l’abondance A des éléments composant le gaz.

Modèle 6 : Mamas(E) représente la densité spectrale de flux de l’émission du gaz d’un amas de galaxies.
Elle est modélisée par un modèle d’émission APEC :

Mamas(E) / Namas ⇥ e�NH�(E) ⇥ ✏(Te)

4⇡D2
A(z)

Z

NeNH dV (4.2)

avec �(E) la section efficace photo-électrique et NH la densité de colonne d’atomes d’hydrogène (en
atomes.cm�2), D2

A(z) la distance de diamètre angulaire fonction du redshift z, Ne et NH les densités de
colonne d’électrons et d’hydrogène, l’émissivité ✏(Te) à la température Te et Namas la normalisation du
modèle définie comme la valeur de la densité spectrale de flux à 1 keV.

Le modèle de l’émission des amas (APEC) présente trois autres paramètres libres, en plus de la température
du gaz : l’abondance solaire relative des éléments composant le gaz A, le redshift de l’amas z et la normalisation
Namas. La densité de colonne d’atomes d’hydrogène est fixée à la valeur NH = 3.8⇥ 1020cm�2 que j’ai extraite
des données ROSAT (voir section 3.5). Le redshift z est déterminé à l’aide de la raie 7 keV Fe et l’abondance
solaire relative des éléments est calculée au sein du modèle APEC par les tables établies dans Wilms et al.
(2000). Les paramètres physiques des amas tels que la température, le redshift et l’abondance sont estimés
à l’aide d’une analyse spectrale des densités de flux où on ajuste le modèle Mamas(E) aux données, dans les
dix-sept zones d’analyse définies dans la table 4.1b. Les paramètres du modèle, dits de meilleur ajustement,
définissent ainsi le spectre du modèle, Sb(E), considéré comme le modèle de meilleur ajustement.

4.1.2 Ajustement des données

Bien que nous utilisions un spectromètre pour mesurer le spectre d’une source, ce à quoi nous avons accès
via S(E) est le nombre de photons (C(I)) dans des canaux d’instruments (I). Ce spectre observé est lié au
spectre réel de la source par la relation

C(I) =

Z

S(E)R(I, E) dE, (4.3)

où R(I, E) est la réponse instrumentale. Cette dernière est proportionnelle à la probabilité qu’un photon
d’énergie E soit détecté dans le canal I. Idéalement, il suffirait de déterminer le spectre réel d’une source,
S(E), en inversant cette équation pour un ensemble donné de C(I). Malheureusement, ce n’est en général
pas possible car de telles inversions ont tendance à être non uniques et instables à de petits changements
dans C(I) (voir Blissett & Cruise (1979) et Kahn & Blissett (1980)). L’alternative habituelle, que
j’utilise dans cette analyse, est de choisir un modèle de densité spectrale de flux, M(E), qui peut être décrit en
termes de quelques paramètres (M(E, p1, p2, ...)), et de l’ajuster aux données collectées par le spectromètre.
Pour chaque modèle, un spectre de comptage de photons prédit (Cp(I)) est calculé et comparé aux données
observées (C(I)).

À partir des évènements enregistrés dans chacune des dix-sept zones d’analyse décrites ci-dessus, j’ai
extrait les spectres de comptage C(I), les matrices de réponse RD(I, J) par intervalle d’énergie EJ , ainsi
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que les fichiers de réponse auxiliaires AD(J) caractérisant l’efficacité du détecteur. Les matrices de réponses
contiennent toute les informations sur l’instrument ayant collecté les données. Elles sont définies comme suit :

RD(I, J) =

R EJ
EJ�1

R(I,E) dE

EJ�EJ�1

et

RD(I, J)  � RD(I, J)⇥AD(J).

(4.4)

4.1.2.1 Ajustement en appliquant la statistique Cash

Dans cette section, je décris brièvement les motivations théoriques nous imposant d’appliquer la statistique
Cash pour ajuster les données. Je présente également les résultats de ces ajustements et discute les estimateurs
statistiques que nous utiliserons pour estimer la confiance à porter aux résultats.

Méthode :
Dans le cas où la distribution des données (ici les coups) est gaussienne, la vraisemblance de la distribution
s’écrit

L =
Y

I

1

�(I)
p
2⇡

e
�

(C(I)�Cp(I))2

(2�(I))2 , (4.5)

où �(I) est l’erreur associée au canal I. Si C(I) représente un nombre de coups alors �(I) est généralement
estimée par

p

C(I). En calculant �2 ln(L) et en ignorant l’ensemble des termes qui ne dépendent pas de
C(I), on obtient la quantité communément appelée �2, définie comme suit :

�2 =
X

I

(C(I)� Cp(I))
2

2(�(I))2
. (4.6)

Dans quelle mesure peut-on être sûr que le spectre de comptage C(I) observé peut avoir été produit par le
modèle le mieux ajusté Sb(E) ? La réponse à cette question est connue sous le nom de « qualité d’ajuste-
ment » du modèle. La quantité �2 fournit un critère de qualité d’ajustement pour un nombre donné de degrés
de liberté (DoF, qui est calculé comme le nombre de canaux moins le nombre de paramètres du modèle). Si
�2 dépasse une valeur critique, on peut conclure que Sb(E) n’est pas un modèle adéquat pour C(I). En règle
générale, on veut que le �2 réduit (�2

r ⇠ �2/DoF) soit approximativement égal à un. Un �2
r qui est beaucoup

plus grand que un indique un mauvais ajustement, tandis qu’un �2
r qui est bien inférieur à un indique que les

erreurs sont surestimées.

Cependant la distribution des C(I) n’est pas gaussienne mais poissonnienne ce qui implique la forme
suivante pour la vraisemblance :

L =
Y (t Cp(I))

C(I)e�t Cp(I)

C(I)!
(4.7)

avec t le temps d’exposition. De même que pour le cas gaussien, En calculant �2 ln(L) (voir Cash 1979,
pour les détails) on obtient

Cstat = 2
X

(t Cp(I))� C(I) + C(I)(ln(C(I))� ln(t Cp(I))) (4.8)

qui, dans la limite d’un grand nombre de coups, tend vers la valeur �2.

Les deux approches décrites ci-dessus se complètent. La statistique �2 est préférentiellement utilisée lorsque
la quantité de données est importante. Cependant, de nombreuses limitations sont à prendre en considération,
notamment vis-à-vis de la confiance accordée à l’ajustement qui se résume à la quantité �2

r. Même si le modèle
de meilleur ajustement (Sb(E)) passe le test de qualité de l’ajustement, on ne peut pas établir que Sb(E)
est le seul modèle acceptable. Par exemple, si les données utilisées dans l’ajustement sont bruitées, on peut
trouver de nombreux modèles différents pour lesquels les ajustements sont satisfaisants. Dans un tel cas, le
choix du modèle correct relève d’un jugement scientifique.
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Résultats :

(a) zone 0○ (b) zone 1○

(c) zone 2○ (d) zone 3○ (e) zone 4○

(f) zone 5○ (g) zone 6○ (h) zone 7○

(i) zone 8○ (j) zone 9○ (k) zone 10○

(l) zone 11○ (m) zone 12○ (n) zone 13○

(o) zone 14○ (p) zone 15○ (q) zone 16○

Figure 4.1 – D’en haut à gauche à en bas à droite : densité spectrale de flux dans l’intégralité de la bande
d’énergie des instruments, dans les dix-sept zones d’analyse définies autour de l’amas A. Données : croix grises
claires (EMOS1), croix noires (EMOS2) et croix grises foncées (EPN). Modèles ajustés : trait continu (EMOS1),
tirets (EMOS2) et tirets-pointillés (EPN). La composante instrumentale est représentée en vert, le modèle de
l’émission extra-galactique en orange, celui du halo galactique en rose et celui de la bulle chaude locale en
violet. Les courbes rouges représentent le modèle Mamas(E) issu des meilleurs paramètres d’ajustement. Les
courbes bleues représentent l’ajustement du modèle complet de nuisance (Mnoise(E) + Mamas(E)).

En premier lieu, dans les zones 0○. . . 2○ où le signal est dominé par l’émission des amas de galaxies,
les ajustements sont effectués en laissant la température, le redshift, l’abondance en métaux ainsi que la
normalisation du modèle Mamas(E) libres. Ensuite, dans ces mêmes zones, j’ajuste à nouveau les données en
fixant les valeurs des redshifts à celles mesurées à l’aide des données optiques spectrométriques (voir section
4.2.1). La température, l’abondance en métaux et la normalisation du modèle 6 restent quant à elles libres. Les
ajustements des spectres extraits des zones de la périphérie des amas de galaxies ( 3○. . . 16○) sont quant à eux
effectués en fixant les valeurs des redshifts à celles mesurées à l’aide des données optiques spectrométriques

84



et les valeurs de l’abondance en métaux aux estimations de la densité spectrale de flux de la zone 2○.
La figure 4.1 montre les ajustements des densités spectrales de flux aux données combinées des trois

détecteurs (EMOS1, EMOS2 et EPN) dans les dix-sept zones d’analyse de l’amas A. On peut très bien discerner
les deux régimes décrits précédemment. En effet les densités spectrales de flux ajustées dans les zones 0○. . . 2○
montrent clairement que Mamas(E)�Mnoise(E). Ainsi dans ces zones, on s’attend à ce que l’estimation des
paramètres soit très fiable. Pour les zones 3○. . . 16○, on voit que la densité spectrale de flux de l’émission des
amas est comparable à celle de la contamination astrophysique et il n’est donc pas facile de quantifier le niveau
de confiance à attribuer aux estimations provenant de ces zones. Par ailleurs, bien que les données ne suivent
pas une distribution Gaussienne dans ces zones, nous pouvons essayer de définir des critères statistiques afin
de nous orienter sur la qualité des ajustements. J’ai donc calculé les valeurs des �2

r ainsi que les valeur des
Cstat afin de déterminer la confiance attribuée à ces derniers.

ALL
Amas A Amas B Amas C

�2
r Cstat/DoF �2

r Cstat/DoF �2
r Cstat/DoF

0○ 0.81 975/894 0.28 740/894 0.38 880/894

1○ 1.06 1093/894 0.58 1003/894 0.81 1023/894

2○ 1.45 1086/894 0.94 1031/894 1.25 1013/894

3○ 0.99 1043/897 0.59 1016/897 1.22 1082/897

4○ 0.90 1040/897 0.56 1003/897 0.85 1054/897

5○ 0.71 936/897 0.47 962/897 1.03 1073/897

6○ 0.30 793/897 0.16 582/897 0.46 971/897

7○ 0.48 900/897 0.30 795/897 0.69 1034/897

8○ 0.64 1002/897 0.45 961/897 0.89 1078/897

9○ 0.26 720/897 0.17 623/897 0.39 880/897

10○ 0.65 1035/897 0.49 993/897 0.81 1082/897

11○ 1.03 1134/897 0.87 1173/897 1.16 1177/897

12○ 0.52 987/897 0.41 918/897 0.57 941/897

13○ 0.98 1163/897 0.80 1166/897 1.01 1186/897

14○ 0.85 1115/897 0.64 1091/897 0.79 1086/897

15○ 0.66 1001/897 0.46 920/897 0.74 991/897

16○ 0.50 863/897 0.35 827/897 0.93 1095/897

Table 4.2 – Valeur des �2
r et des Cstat/DoF des ajustements du modèle Mtot aux

données dans les dix-sept zones d’analyse définies dans la table 4.1b, pour les amas A, B
et C. Les valeurs en caractères courants correspondent au cas �2

r ⇠ 1 et Cstat/DoF ⇠ 1,
celles en gras au cas �2

r ⌧ 1 et Cstat/DoF ⇠ 1 et celles en bleu au cas �2
r ⌧ 1 et

Cstat/DoF 6⇠ 1

La table 4.2 présente les valeurs des qualités d’ajustement simultané pour chaque amas du système PLCK
G214.6+37.0. La valeur du �2

r ne fournit pas une qualité de l’ajustement fiable dans notre cas car les données
ne suivent pas une distribution Gaussienne. De plus, la quantité Cstat/DoF ne remplace pas, par définition, le
�2
r. Néanmoins, ces valeurs nous donnent des indications qui peuvent être prises en compte afin de trancher

sur la fiabilité des estimations des paramètres de l’émission X des amas. On peut définir plusieurs cas 1.

i - �2
r ⇠ 1 et Cstat/DoF ⇠ 1. Ce cas rend compte d’une grande quantité de données et suggère un

ajustement de bonne qualité.

ii - �2
r ⌧ 1 et Cstat/DoF ⇠ 1. Ce cas rend compte d’une faible quantité de données mais indique un

ajustement de bonne qualité.

1. Attention : ces valeurs ne nous donnent que des indications qui doivent être confrontées aux estimations de chaque paramètre
(valeurs et erreurs) afin d’éliminer les artefacts statistiques (voir section 4.2.4).
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iii - �2
r ⌧ 1 et Cstat/DoF 6⇠ 1. Ce cas rend compte d’une faible quantité de données et indique un

ajustement de mauvaise qualité.

On peut alors remarquer que pour les cœurs des amas B et C (zone 0○), bien que la valeur du �2
r soit faible,

la statistique Cash semble indiquer un ajustement raisonnable des modèles. Il semble donc que dans cette zone
d’analyse, la quantité de données soit faible et que donc la distribution de ces dernières soit Poissonnienne.
On remarque également que pour les zones 6○ et 9○, le �2

r et la statistique Cash indiquent une très faible
statistique et un ajustement de qualité médiocre. Les estimations de certains paramètres seront donc exclues
de l’analyse (voir section 4.2).

4.1.2.2 Ajustement par inférence bayésienne et échantillonnage imbriqué

Dans cette section, je décris brièvement les notions de base de l’inférence bayésienne pour l’estimation de
paramètres ainsi que de « l’échantillonnage imbriqué ». Je présente les résultats en sortie d’un ajustement
utilisant cette technique et discute la caractérisation de la confiance apportée aux résultats.

Méthode :

Les méthodes d’inférence Bayésienne fournissent une approche cohérente de l’estimation d’un ensemble de
paramètres Θ dans un modèle M pour les données D. Le théorème de Bayes déclare que

Pr(Θ|D,M) =
Pr(D|Θ,M)Pr(Θ|M)

Pr(D|M)
(4.9)

où Pr(Θ|D,M) ⌘ Pr(Θ) est la distribution a posteriori des paramètres (appelée « posterieur »), Pr(D|Θ,M) ⌘
L(Θ) est la vraisemblance, Pr(Θ|M) ⌘ ⇡(Θ) est la distribution a priori des paramètres et Pr(D|M) ⌘ Z
représente la preuve Bayésienne.

(a) État initial (i = 0).
N = 400 échantillons sont
tirés selon le prior (point
noir). Les zones vertes re-
présentent les zones d’ex-
ploration de chaque point.
En arrière plan : modèle 2d
cible.

(b) État intermédiaire.
Les points actifs se ras-
semblent autour des trois
modes du modèle et les
zones d’exploration se ré-
duisent.

(c) État avancé. Les
points actifs convergent
autour des trois modes du
modèle. Les zones d’explo-
ration sont très réduites.

(d) État final (i = M).
Les points actifs ont
convergé autour des
trois modes du modèle.
Les histogrammes repré-
sentent les échantillons
postérieurs.

Figure 4.2 – Illustration de l’algorithme d’échantillonnage imbriqué appliqué à un modèle multi-modal avec
N = 400 échantillons actifs. L’animation est basée sur le travail de Chi Feng https://chi-feng.github.
io/mcmc-demo/ et est sous licence MIT. L’implémentation a été établie par Johannes Buchner.

Dans l’estimation des paramètres, la preuve Bayésienne est généralement ignorée, car elle est indépendante
de l’ensemble des paramètres Θ, et les inférences sont obtenues en prélevant des échantillons de la distribution
a posteriori (non normalisé) en utilisant des méthodes d’échantillonnage Monte Carlo Markov Chain (MCMC)
standard où à l’équilibre, la chaîne contient un ensemble d’échantillons de l’espace des paramètres répartis
selon leur distribution a posteriori. Ces distributions a posteriori constituent l’inférence Bayésienne complète
des valeurs des paramètres et peut être marginalisé sur chaque paramètre pour obtenir des contraintes indivi-
duelles. Les algorithmes tels que le MCMC ont été principalement conçus pour cela. En effet, le MCMC standard
ne produit qu’un ensemble d’échantillons représentant les distributions a posteriori normalisées, et ne fournit
aucune preuve Bayésienne. Dans ce cas, la valeur de la preuve Bayésienne est un sous-produit facultatif, plutôt
qu’une quantité d’importance centrale. L’échantillonnage imbriqué inverse l’approche : la preuve Bayésienne
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est maintenant la cible principale et les distributions a posteriori sont un sous-produit facultatif.

L’échantillonnage imbriqué, élaboré par Skilling (2004) est une technique Monte Carlo visant à évaluer
efficacement la preuve Bayésienne, produisant également des inférences postérieures comme sous-produits. Il
exprime la preuve bayésienne Z tel que

Z =

Z

L(Θ)⇡(Θ)dDΘ. (4.10)

Si on considère la probabilité a priori X(L) associée à une vraisemblance supérieure à L, alors

X(L) =

Z

L(Θ)>L

⇡(Θ)dDΘ (4.11)

où l’intégrale couvre la(les) région(s) de l’espace des paramètres contenue(s) dans le contour d’iso-vraisemblance
L(Θ) = L. Par construction, cette fonction est décroissante car X(0) = 1 (car on intègre sur tout le volume
une quantité normalisée) et X(Lmax) = 0 (car le volume d’intégration est nul). La preuve Bayésienne s’exprime
alors

Z =

Z 1

0

L(X) dX (4.12)

avec L(X) l’inverse de X(L) et la preuve Bayésienne peut être approximée numériquement par

Z =
M
X

i=1

Liwi (4.13)

avec wi =
1
2 (Xi�1 �Xi+1) et M le nombre de contours d’iso-vraisemblance introduits.

Initialement (i = 0), N échantillons actifs sont tirés du prior ⇡(Θ) complet. Le volume initial du prior est
X0 = 1 (figure 4.2a). Les échantillons sont ensuite triés dans l’ordre de leur vraisemblance et celui possédant
la vraisemblance la plus faible (L0) est retiré de l’ensemble actif (devenant ainsi inactif) et remplacé par
un point tiré du postérieur sous la contrainte L > L0. Le volume antérieur correspondant contenu dans
ce contour d’iso-vraisemblance sera une variable aléatoire donnée par X1 = t1X0, où t1 suit la distribution
Pr(t) = NtN�1. A chaque itération suivante i (voir figure 4.2b et 4.2c), on répète la suppression du point
de vraisemblance Li la plus basse dans l’ensemble actif, son remplacement sous la contrainte L > Li et la
réduction du volume antérieur correspondant Xi = tiXi�1, jusqu’à ce que le volume du prior ait été intégré
(i = M , voir figure 4.2d).

Une fois que la preuve Z est trouvée, les inférences postérieures peuvent être obtenues en utilisant la
séquence complète de points (inactifs et actifs) générés dans le processus d’échantillonnage imbriqué. Chacun
de ces points reçoit le poids

pj =
Liwi

Z
avec j 2 [1,M +N ]. (4.14)

Ces échantillons sont ensuite utilisés pour calculer les inférences de paramètres postérieurs tels que les mé-
dianes, les quartiles, les covariances, ou pour construire des distributions postérieures marginalisées.

L’approche bayésienne fait le choix de modéliser les attentes en début de processus, bien que ce premier
jugement puisse être revu en donnant des poids de plus en plus faibles au prior au fur et à mesure de
l’exploration des données. Cette approche permet de traiter les situations où peu de données sont disponibles
(pas assez nombreuses pour appliquer le théorème central limite). Pour finir, l’approche bayésienne donne donc
accès à une grande quantité d’information sur le postérieur en offrant la possibilité de calculer les médianes,
quartiles ou encore la distribution des probabilités des paramètres. Il est également possible de rendre compte
de possibles corrélations entre les paramètres d’un modèle.

Résultats :
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J’ai utilisé le logiciel BXA (Bayesian Xray Analysis, Buchner, J. et al. 2014) et l’algorithme MultiNest
(voir Feroz et al. 2009) pour appliquer l’inférence bayésienne et l’échantillonnage imbriqué lors des ajuste-
ments. Afin d’explorer l’ensemble des valeurs des paramètres au sein d’intervalles physiques raisonnables, je
leur ai attribué une distribution a priori non-informative (uniforme ou Jeffreys). Ces intervalles sont :

i T 2 [2, 8] keV, typique pour les amas de galaxies,

ii z 2 [0.35, 0.55], suivant l’étude Planck Collaboration (2013b),

iii A 2 [0, 1] A� ,

iv Nmodel 2 [Nmodel/100, Nmodel⇥100], avec Nmodel les valeurs des normalisations estimées par l’ajustement
avec la statistique Cash.

De manière similaire à l’ajustement Cash, j’ajuste les densités spectrales de flux extraites des zones où
l’émission de l’amas domine ( 0○. . . 2○) en laissant libre tous les autres paramètres. Pour les zones périphériques
( 3○. . . 16○) de l’analyse, les valeurs de redshift et d’abondance en métaux sont fixées à celles estimées dans
la zone 2○. La figure 4.3 (4.4) montre les estimations des paramètres ainsi que leurs corrélations pour les
ajustements aux données de la zone 2○ (zone 8○). Les trois dernières colonnes représentent les normalisations
N EMOS1

BKG , N EMOS2
BKG et N EPN

BKG tandis que les autres colonnes représentent les paramètres libres du modèle Mamas(E).

Figure 4.3 – Illustration des estimations des paramètres libres lors de l’ajustement aux données
extraites de la zone 2○ pour les amas A (haut-gauche), B (haut-droite) et C (bas). Les distributions
des probabilités postérieures pour chaque paramètre libre sont visibles sur la diagonale avec les
valeurs médianes et les quartiles (trais pointillés). Pour chaque triangle, de gauche à droite : tem-
pérature, redshift, abondance, Namas, N EMOS1

BKG , N EMOS2
BKG et N EPN

BKG . Les distributions à deux dimensions
représentent les corrélations croisées des paramètres libres.

La figure 4.3 présente les résultats de l’ajustement par inférence bayésienne et échantillonnage imbriqué
dans la zone 2○, région centrale de l’amas. Les paramètres sont très bien contraints et les estimations dans cette
zone sont de bonne qualité. Les distributions postérieures des paramètres sont symétriques ce qui me permet
de m’assurer que les valeurs médianes, ainsi que les valeurs des quartiles, pour chaque paramètre, possèdent
un sens physique et qu’elles ne sont pas le résultats d’un artefact statistique. Les erreurs sur l’estimation de
la température ne dépassent pas 10% de la valeur centrale. Pour le redshift, les erreurs n’excèdent pas 2% et
il en va de même pour les estimations des valeurs des normalisations. Néanmoins, les erreurs sur l’estimation
de l’abondance en métaux sont comprises entre 25% et 35%. Ce résultat n’est pas surprenant car l’estimation
de ce paramètre nécessite la détection des raies d’émission des métaux dans l’ICM ce qui est difficile à obtenir
dans le cas de notre observation.
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Figure 4.4 – Illustration des estimations des paramètres libres lors de l’ajustement aux données
extraites de la zone 8○ pour les amas A (haut-gauche), B (haut-droite) et C (bas). Les distribu-
tions des probabilités postérieures pour chaque paramètre libre sont visibles sur la diagonale avec
les valeurs médianes et les quartiles (trais pointillés). Pour chaque triangle, de gauche à droite :
température, Namas, N EMOS1

BKG , N EMOS2
BKG et N EPN

BKG . Les distributions à deux dimensions représentent les
corrélations croisées des paramètres libres.

La figure 4.4 présente les résultats de l’ajustement par inférence bayésienne et échantillonnage imbriqué
dans la zone 8○, région périphérique des amas comprise entre une et deux minutes d’arc. On remarque que les
distributions postérieures des normalisations sont également symétriques avec des erreurs toujours très faibles
(⇡ 2-3%) ce qui indique que les estimations des paramètres sont de bonne qualité.

Je note que les distributions postérieures de la température ne sont plus aussi symétriques que dans le cas
montré dans la figure 4.3, pour la région centrale. En effet pour l’amas A et B, les distributions présentent une
queue vers les hautes températures ainsi qu’une erreur relative de 30-50% ce qui nous indique que l’estimation
de ce paramètre n’est pas fiable et peut être erronée. La distribution postérieure de la température de l’amas
C est complètement asymétrique indiquant que l’ajustement bute contre la borne supérieure de l’intervalle
d’exploration. Les valeurs de la médiane et de celles des quartiles pour la température ne traduisent pas, dans
ce cas, l’état physique de l’amas de galaxies. Dans ces conditions, la valeur estimée sera écartée de l’analyse.

4.2 Présentation des mesures

L’ajustement du modèle Mamas(E) donne directement accès à plusieurs paramètres physiques du gaz
intra-amas et de leur émission dans le domaine des rayons X : le redshift, la température, l’abondance en
métaux et la brillance de surface.
Dans cette section, je présente et discute, pour chacun des trois amas de galaxies du système triple PLCK
G214.6+37.0 les résultats des ajustements effectués avec la statistique de Cash ainsi que ceux effectués à
l’aide de l’inférence bayésienne couplée à un échantillonnage imbriqué. Je compare à chaque fois les résultats
aux estimations présentées dans Planck Collaboration (2013b).

4.2.1 Redshift des amas

Pour déterminer le redshift dans le cas d’un gaz chaud intra-amas émettant dans les rayons X, c’est le
décalage spectral de la raie de l’élément fer, émettant à Eemis = 7 keV à z = 0 (noté 7 keV Fe), que l’on
cherche à détecter. L’ajustement du spectre de la densité de flux nous renvoie EFe

obs, l’énergie à laquelle ce
même élément est détecté. La valeur du redshift se calcule ensuite par

z =
EFe

emis

EFe
obs

� 1. (4.15)

Il peut être très difficile de mesurer la valeur du redshift des amas étudiés dans le domaine des X car de
nombreux processus instrumentaux et astrophysiques interviennent.

La qualité des données aussi bien en termes de résolution spectrale qu’en termes d’efficacité de collecte
(nombre de coups par seconde enregistrés) est également source d’incertitude pour la détermination du redshift.
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Amas Zone
EMOS1 EMOS2 EPN (EMOS1+EMOS2+EPN) (EMOS1+EMOS2+EPN)

(Cash) (Cash) (Cash) (Cash) (BXA)

A

0○ 0.434± 0.013 0.439± 0.014 0.437± 0.021 0.438± 0.009 0.44+0.01
�0.01

1○ 0.445± 0.037 0.440± 0.022 0.447± 0.017 0.451± 0.010 0.45+0.01
�0.01

2○ 0.444± 0.017 0.435± 0.015 0.455± 0.010 0.444± 0.007 0.44+0.01
�0.01

Planck 0.447+0.024
�0.013 0.446+0.013

�0.005 0.441+0.009
�0.009 0.445+0.006

�0.006 N.A.

B

0○ 0.480± 0.095 0.501± 0.092 0.496± 0.021 0.503± 0.023 0.46+0.06
�0.05

1○ 0.482± 0.019 0.503± 0.017 0.489± 0.030 0.485± 0.018 0.49+0.03
�0.02

2○ 0.483± 0.020 0.501± 0.015 0.496± 0.020 0.492± 0.010 0.49+0.01
�0.01

Planck 0.529+0.024
�0.018 0.472+0.063

�0.008 0.475+0.023
�0.016 0.481+0.013

�0.011 (EMOS1) N.A.

C

0○ 0.452± 0.041 0.445± 0.075 0.456± 0.022 0.461± 0.024 0.47+0.04
�0.05

1○ 0.457± 0.030 0.440± 0.010 0.456± 0.022 0.462± 0.018 0.46+0.02
�0.06

2○ 0.452± 0.029 0.444± 0.026 0.447± 0.010 0.446± 0.008 0.45+0.01
�0.01

Planck 0.469+0.020
�0.020 0.434+0.017

�0.016 0.463+0.009
�0.017 0.459+0.010

�0.010 N.A.

Table 4.3 – Tableau des valeurs des redshifts des amas du système estimées dans les zones d’analyse
0○, 1○ et 2○ lors des ajustements individuels et simultanés des données des trois détecteurs EPIC

ainsi que les valeurs présentées dans Planck Collaboration (2013b).

J’estime les redshifts pour les amas de galaxies via les ajustements dits individuels (détecteur par détecteur)
et dits simultanés (en combinant les détecteurs). Je me focalise sur les secteurs/zones où l’émission des amas
est dominante c’est-à-dire les zones 0○. . . 2○, définies dans la Table 4.1b.

L’ensemble des valeurs des redshifts des amas du système est répertorié dans la Table 4.3. Cette dernière
montre que les estimations des ajustements (individuels et simultanés) réalisés par application de la statistique
Cash sont systématiquement en accord à 1� pour chaque amas. Les estimations produites par l’inférence
bayésienne pour les valeurs de redshift de chaque amas sont également en accord avec celles issues de la
statistique Cash. De plus, les estimations dans les zones d’analyse 0○, 1○ et 2○ sont également en accord
entre elles pour chaque amas. Ce résultat démontre la robustesse de l’approche adoptée. On remarque que
les estimations du redshift dans la zone 0○ pour les amas B et C sont très peu précises. Ce résultat traduit
directement la faible quantité de photons (voir section 4.1.2.1 y compris calculs des qualités d’ajustement et
table 4.2). Dans la suite de l’analyse, le redshift de chaque amas zX,amas sera fixé à l’estimation par inférence
bayésienne dans la zone contenant la plus grande quantité de photons (valeurs en gras dans la table 4.3).
Planck Collaboration (2013b) ont également estimé les redshifts des amas et ces valeurs sont présentées
dans cette table. Je trouve un accord à 1� entre les estimations du redshift pour l’amas A seulement. Pour les
amas B et C les valeurs sont uniquement compatibles à 2�.

4.2.1.1 Mesure des redshifts avec les données optiques

Planck Collaboration (2013b) ont mené une analyse basée sur les redshifts photo-métriques des ga-
laxies dans le champ de vue de l’observation XMM-Newton à partir de la base de données du Sloan Digital
Sky Survey (SDSS). Les galaxies ont été sélectionnées dans un rayon de vingt minutes d’arc autour du bary-
centre des trois amas A, B et C et dans l’intervalle de redshift z 2 [0.35, 0.60]. Un total de 900 galaxies dans
le catalogue SDSS correspondaient à ces critères. Ils ont défini le redshift zSDSS,amas comme la valeur médiane
des redshifts des galaxies présentes dans un cercle centré sur le pic d’émission X. Les données photo-métriques
indiquent que les amas A et C se trouvent à un redshift zSDSS,A,C ⇡ 0.45 tandis que l’amas B est légèrement
plus éloigné à zSDSS,B ⇡ 0.47. Cependant, il est important de garder à l’esprit que les redshifts photo-métriques
sont peu précis.
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(a) Meilleur ajustement (χ2
r = 1.17) de deux dis-

tributions Gaussiennes sur l’histogramme généré à
partir de 226 galaxies du champ de vue sélectionnées
dans l’intervalle z ∈ [0.40, 0.55]. Les deux distribu-
tions sont associées aux positions de l’amas B (bleu)
et de la paire d’amas A-C (rouge).

(b) Meilleur ajustement (χ2
r = 1.29) de deux dis-

tributions Gaussiennes sur l’histogramme généré à
partir de 112 galaxies du champ de vue sélection-
nées dans l’intervalle z ∈ [0.40, 0.55]. Les deux dis-
tributions sont associées aux positions de l’amas A

(violet) et de l’amas C (vert).

Figure 4.5 – Histogrammes des valeurs de redshifts spectrométriques des galaxies sélectionnées
dans le champ de vue de l’observation du système triple PLCK G214.6+37.0 par l’instrument VLT-
VIMOS.

Le système triple PLCK G214.6+37.0 a fait l’objet d’observations de suivi avec l’instrument VIMOS (VI-
sible Multi-Object Spectrograph) installé sur le VLT, observant dans le visible dans l’intervalle de longueurs
d’onde � 2 [360, 1000] nm. Dans le cadre de son stage de Master, effectué de mars à juin 2020 sous la direction
de N. Aghanim, Raphaël WICKER a mené la réduction des données et l’analyse complète des observations
spectrométriques de PLCK G214.6+37.0. Je présente et discute ci-dessous ses résultats en regard des résultats
obtenus par mon analyse de l’émission X.

Les histogrammes présentés dans la figure 4.5 sont construits à partir de l’ensemble des galaxies présentes
dans la mosaïque de quatorze champs de vue du VLT-VIMOS. Pour générer l’histogramme 4.5a, 226 galaxies
dans l’intervalle z 2 [0.40, 0.55] ont été identifiées à partir de leur spectre d’émission. Deux distributions
Gaussiennes ont été ajustées. Ces deux distributions atteignent leur maximum pour z = 0.450± 0.004 et pour
z = 0.498± 0.004, aux positions de la paire d’amas A-C et de l’amas B, respectivement. L’histogramme 4.5a
regroupe 112 galaxies détectées dans l’intervalle z 2 [0.43, 0.46]. À nouveau deux distributions Gaussiennes
ont été ajustées et elles atteignent leur maximum pour z = 0.445± 0.002 et z = 0.451± 0.002, aux positions
de l’amas A et de l’amas C.

Amas zX zSDSS zVLT

A 0.44+0.01
�0.01 0.45 0.445± 0.002

B 0.49+0.01
�0.01 0.47 0.498± 0.004

C 0.45+0.01
�0.01 0.45 0.451± 0.002

Table 4.4 – Comparaison des valeurs des redshifts des amas du système PLCK
G214.6+37.0 estimées par l’analyse des données X XMM-Newton, des données photo-
métriques SDSS et des données spectroscopique du VLT-VIMOS.

Pour les trois amas, les estimations des redshifts zX à partir de spectre d’émission X sont en parfait accord
avec les valeurs zVLT déduites des redshifts spectrométriques de la population de galaxies du système triple
PLCK G214.6+37.0. Elles sont également en accord avec les redshifts photo-métriques zSDSS présentés dans
Planck Collaboration (2013b). Néanmoins, le redshift photo-métrique avancé pour l’amas B n’est pas
compatible avec la valeur extraite des données X et des données spectrométriques. Planck Collaboration
(2012) montrent un excellent accord entre leurs estimations de redshift zX et zopt (photométriques ou spec-
trométriques). Ils ont déterminé un rapport moyen entre zX et zopt de 1.002± 0.08. Pour les amas du système
triple PLCK G214.6+37.0 ce rapport moyen est plus précis

⌦

zX/zopt
↵

A,B,C
= 1.010±0.028. Ce résultat montre
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que la détermination des redshifts par l’analyse X et la détection d’un décalage de la raie 7 keV Fe dans le
spectre de densité de flux de l’émission X est très fiable.

Les redshifts des amas nous suggèrent que le système PLCK G214.6+37.0 serait composé de deux sous
structures, l’une constituée d’une paire d’amas en avant plan (l’amas A et l’amas C) située à hzi = 0.448±0.002,
et l’autre composée de l’amas B, en arrière plan, à z = 0.498± 0.004.

4.2.2 Abondance en métaux du gaz

Figure 4.6 – Image de la distribution de l’abondance en métaux
du gaz issue de la simulation Illustris. Crédit : Illustris Colla-
boration / Illustris Simulation.

Le modèle APEC d’émission d’un plasma collisionnel comprend un continuum couplé à des raies d’émission.
Ces raies sont associées à des éléments composant le plasma intra-amas. Dans le modèle Mamas(E), j’ai
considéré que ce plasma contenait les éléments suivants : H, He, C, N, O, Ne, Mg, Al, Si, S, Ar, Ca, Fe,
Ni. L’abondance en métaux du gaz (voir figure 4.6 montrant l’abondance en métaux dans la simulation
Illustris) peut être, en principe, mesurée pour chacun des éléments individuellement en calculant la « largeur
équivalente » (EW). Cette dernière est définie comme le contraste d’intensité de la raie I⌫ sur une bande de
fréquence d⌫ par rapport à l’intensité du continuum I0⌫ (C. L. Sarazin 1986) :

EW ⌘
Z
✓

I⌫ � I0⌫
I0⌫

◆

d⌫. (4.16)

Dans mon analyse, les données ne me permettent pas de calculer l’abondance de chacun des éléments indivi-
duellement. Une table d’abondances relatives des éléments par rapport à l’hydrogène est donc utilisée par la
suite XSpec afin de déterminer l’abondance globale en métaux du gaz.

Afin d’estimer l’abondance en métaux des amas, j’ai fixé les valeurs des redshifts aux zVLT,amas présentées
dans la table 4.4. Comme présenté en section 4.1.2 et en imposant A 2 [0, 1], j’ai ajusté pour chaque détecteur,
et pour la combinaison des trois, le modèle Mamas(E) sur les spectres de densité de flux extrait des zones 0○,
1○ et 2○ indépendamment. La table 4.5 regroupe l’ensemble des estimations de l’abondance en métaux du

gaz pour chaque amas.
Pour chaque amas et pour chaque zone d’analyse on remarque que les valeurs centrales estimées lors des

ajustements individuels présentent une grande dispersion. Néanmoins, elles restent en accord entre elles car les
erreurs sont également importantes. Ceci est sûrement le résultat d’une trop faible statistique et il est donc
indiqué d’opérer un ajustement simultané des trois détecteurs. L’ajustement combiné par la statistique Cash
pour les trois amas de galaxies permet d’obtenir une estimation plus précise et en accord avec les ajustements
individuels. De plus, l’estimation des abondances par inférence bayésienne présente un excellent accord avec
celles obtenues avec la statistique Cash. Les résultats présentés démontrent la similarité des estimations à
partir des deux méthodes utilisées.
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Abondance en métaux A (A�)

Amas Zone EMOS1 EMOS2 EPN (EMOS1+EMOS2+EPN) (EMOS1+EMOS2+EPN)

(Cash) (Cash) (Cash) (Cash) (BXA)

A

0○ 0.99± 0.61 0.53± 0.29 0.38± 0.15 0.56± 0.14 0.58+0.15
�0.12

1○ 0.16± 0.38 0.24± 0.16 0.43± 0.14 0.33± 0.09 0.32+0.11
�0.09

2○ 0.24± 0.16 0.34± 0.16 0.40± 0.12 0.35± 0.08 0.35+0.09
�0.08

B

0○ 0.10± 0.25 0.08± 0.56 0.08± 0.26 0.10± 0.16 0.14+0.16
�0.09

1○ 0.71± 0.56 0.13± 0.92 0.35± 0.25 0.28± 0.18 0.27+0.20
�0.16

2○ 0.38± 0.31 0.81± 0.41 0.52± 0.24 0.55± 0.17 0.56+0.20
�0.16

C

0○ 0.48± 0.44 0.15± 0.27 0.10± 0.64 0.10± 0.15 0.10+0.13
�0.07

1○ 0.16± 0.23 0.10± 0.39 0.43± 0.21 0.23± 0.12 0.22+0.13
�0.11

2○ 0.20± 0.17 0.35± 0.22 0.54± 0.17 0.39± 0.11 0.40+0.11
�0.10

Table 4.5 – Tableau des valeurs de la métalicité du gaz des amas du système estimées dans les
zones d’analyse 0○, 1○ et 2○ lors des ajustements individuels et simultanés des données des trois
détecteurs EPIC.

Par ailleurs, on remarque que l’abondance en métaux dans la partie centrale de l’amas A est supérieure à
celle des zones plus externes. On observe l’inverse pour les amas B et C. Dans la section 4.5.1, je discuterai
ces différences et je comparerai les valeurs que j’ai estimées à celles obtenues dans la littérature.

4.2.3 Brillance de surface

Après avoir fixé les valeurs des redshifts des amas à celles obtenues par l’analyse des données optiques
spectrométriques et les valeurs de l’abondance en métaux aux valeurs estimées dans la zone 2○, j’ai ajusté
les spectres de densité de flux extraits dans les dix-sept zones indépendamment en ne laissant libre que la
température et la normalisation du modèle. Ici, je présente le calcul de la brillance de surface à partir des
estimations des paramètres estimés des ajustements du modèle Mamas(E). La présentation des estimations
des température dans les zones d’analyse (table 4.1b) sera abordée dans la section 4.2.4.

La brillance de surface SB[Emin,Emax]
amas (r) représente le flux reçu dans un intervalle d’énergie [Emin, Emax]

sur une surface de détecteur considérée Sd (voir section 3.4.2 équation 3.9). Ainsi cette quantité est fonction
de l’ensemble des paramètres du modèle Mamas(E). Cette quantité est proportionnelle à n2

e(r) (voir chapitre
3 équation 2.48). J’ai fixé [Emin, Emax] à [0.5, 2.0] keV car l’émission X des amas de galaxies prédomine en
principe dans cet intervalle.

Sur la figure 4.7 sont représentés les profils de brillance de surface pour les ajustements combinés des
détecteurs (Cash et BXA) et pour chaque amas du système PLCK G214.6+37.0. Chaque valeur de la brillance
de surface est calculée en appliquant l’équation 3.9 au modèle Mamas(E), ajusté à la densité spectrale de flux
dans chaque zone d’analyse indépendamment. La ligne noire représente la valeur de la brillance de surface de
la contamination astrophysique déterminée au chapitre 3 section 3.5 (les droites en pointillé représentent les
incertitudes à 1�). On remarque que la brillance de surface de l’émission X des amas peut être inférieure à
celle de la contamination astrophysique. J’ai donc défini un critère de confiance additionnel à ceux présentés
dans les sections 4.1.2.1 et 4.1.2.2 :

SBamas � SBastro. (4.17)

Ce critère me permet de mettre en évidence l’ensemble des estimations produites dans des zones d’analyse où
l’émission X des amas n’est pas clairement distincte de l’émission de la contamination astrophysique. Le critère
est vérifié pour des ouvertures angulaires supérieures à une valeur seuil ✓amas,s et j’ai estimé ✓A,s = 1.80,
✓B,s = 1.30 et ✓C,s = 1.90. La figure 4.1 montre également que, pour les zones 12○. . . 16○ correspondant à
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✓A,s � 1.80, les modèles de densité spectrale de flux du fond diffus extra-galactique et du gaz intra-amas sont
très semblables. De plus, les critères de confiance statistiques n’attestent pas, dans ces zones, d’un ajustement
de mauvaise qualité (voir table 4.2). Il faut donc demeurer prudent vis-à-vis des mesures issues des ajustements
dans ces zones (voir section 4.2.4). En effet, il est probable que l’estimation des paramètres du modèle soit
biaisée.

Figure 4.7 – Brillances de surface SBamas des amas A (gauche), B (droite) et C (bas) du système
PLCK G214.6+36.0 estimées par la statistique Cash (croix claires) et par inférence bayésienne
(croix foncées). Chaque point correspond à la valeur de la brillance de surface estimée dans l’une
des dix-sept zones d’analyse définies dans la table 4.1b. Les lignes noires représentent la brillance de
surface de la contamination astrophysique SBastro. Les zones colorées représentent les zones pour
lesquelles la brillance de surface de l’émission X des amas est inférieure à celle de la contamination
astrophysique.

La figure 4.7 montre que pour les trois zones centrales ( 0○. . . 2○) les valeurs des brillances de surface sont
cohérentes entre les méthodes d’ajustement Cash et BXA. Ce résultat montre une fois de plus que dans les
zones où l’émission X des amas domine les méthodes donnent des résultats similaires. Mais est-ce que la même
observation peut être faite pour les zones périphériques ? Et si oui jusqu’à quelle ouverture angulaire ✓ ?

Pour ✓  ✓amas,s, de légères variations sont notables entre les valeurs de brillance de surface issues des
ajustements Cash et celles issues des ajustements BXA. Dans la suite, je conserverai les deux types d’estimation
afin d’analyser les éventuelles différences sur les caractéristiques physiques des amas telles que la densité, la
pression, l’entropie ou toute autres quantités dérivées des brillances de surfaces.

Pour ✓ � ✓amas,s, on observe un aplatissement du profil radial pour les amas A et B. Ce plateau est estimé
par l’inférence bayésienne à une valeur inférieure à la brillance de surface des amas contrairement au cas
utilisant l’ajustement avec la statistique Cash. La présence de ce plateau est probablement liée à la difficulté
d’ajuster l’ensemble des modèles aux données dans ces zones d’analyse. Pour l’amas C, les valeurs de brillance
de surface obtenues par inférence bayésienne dans les trois dernières zone d’analyse sont très inférieures à
celles produites par l’ajustement avec la statistique Cash. Ce résultat souligne que l’estimation des paramètres
dans ces zones externes est très difficile.

Dans la suite de l’analyse, les valeurs pour lesquelles SBamas  SBastro seront écartées de l’analyse. Seules
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les valeurs des brillances de surface telles que ✓  ✓amas,s seront utilisées pour extraire un profil de densité du
gaz (voir section 4.3.1).

4.2.4 Température du gaz

Dans le chapitre 3, j’ai discuté de l’origine de l’émission en rayon X des amas de galaxies : Bremsstrahlung
thermique avec un spectre donné par l’équation 2.42. Si le gaz est isotherme alors le continuum suit un com-
portement exponentiel I⌫ / exp(�h⌫/k Tg). Ainsi la température du plasma intra-amas est essentiellement
estimée au travers de la forme du spectre de la densité de flux.

Comme présenté en section 4.1.2, après avoir fixé z = zVLT,amas, l’abondance aux valeurs estimées dans la
zone d’analyse 2○ et en imposant T 2 [2, 8] keV, j’ai ajusté pour chaque détecteur, et pour la combinaison
des trois, le modèle Mamas(E) sur les spectres de densité. Dans un premier temps, j’estime la température
dans les zones centrales des amas de galaxies (notées 0○. . . 2○) dans lesquelles l’émission X des amas domine.
La table 4.6 résume les valeurs obtenues, ainsi que les valeurs de la température estimées par Planck
Collaboration (2013b).

Température TX (keV)

Amas Zone EMOS1 EMOS2 EPN (EMOS1+EMOS2+EPN) (EMOS1+EMOS2+EPN) Planck

(Cash) (Cash) (Cash) (Cash) (BXA)

A

0○ 3.20± 0.33 3.14± 0.34 3.06± 0.24 3.13± 0.17 3.15+0.18
�0.16 N.A.

1○ 4.55± 0.78 3.35± 0.37 3.25± 0.23 3.45± 0.22 3.52+0.23
�0.20 N.A.

2○ 4.06± 0.48 3.01± 0.28 3.66± 0.28 3.58± 0.20 3.58+0.21
�0.16 3.6± 0.4

B

0○ 2.89± 1.13 4.02± 1.36 3.34± 0.71 3.29± 0.49 3.64+0.68
�0.57 N.A.

1○ 7.91± 2.49 6.80± 2.36 3.60± 0.61 5.04± 0.63 5.17+0.82
�0.62 N.A.

2○ 4.96± 1.11 5.92± 1.28 3.63± 0.50 4.39± 0.48 4.47+0.45
�0.39 4.3± 0.9

C

0○ 5.79± 1.72 4.56± 1.39 6.10± 1.31 5.64± 0.94 6.15+0.92
�0.78 N.A.

1○ 5.67± 1.44 5.38± 1.09 5.19± 0.57 5.41± 0.50 5.60+0.62
�0.50 N.A.

2○ 5.25± 0.80 6.58± 1.14 5.01± 0.45 5.36± 0.36 5.43+0.44
�0.37 5.3± 0.9

Table 4.6 – Tableau des valeurs des températures des amas du système estimées dans les zones
d’analyse 0○, 1○ et 2○. Les valeurs Planck sont tirées, quand elles sont calculées et disponibles, de
Planck Collaboration (2013b).

Les valeurs centrales estimées lors des ajustements individuels présentent une forte dispersion dans chaque
zone d’analyse, notamment pour les amas B et C. Toutefois, ces estimations présentent de grandes incertitudes
pouvant atteindre 30% et restent donc compatibles entre elles à 1-2�. J’ai donc ajusté les données des trois
détecteurs simultanément pour chaque amas et pour toutes les zones. La table 4.6 montre que, pour tous
les amas, l’ajustement simultané Cash estime des températures en accord avec celles issues des ajustements
individuels. Les ajustements combinés sont de plus beaucoup plus précis (erreurs faibles). Dorénavant je
présenterai donc uniquement les ajustements combinés (Cash et BXA).

Pour chaque amas et dans les trois zones centrales, les estimations par inférence bayésienne sont en très
bon accord avec les ajustements par la statistique Cash et présentent une précision comparable. Ce résultat
montre à nouveau la robustesse de notre approche. Planck Collaboration (2013b) ont également estimé
les températures des trois amas de galaxies. Je compare leurs valeurs à celles que j’ai obtenues dans la zone
d’analyse 2○. En effet, l’étude de Planck Collaboration (2013b) ne précise pas la zone d’analyse dans
laquelle la température a été estimée. Je fais donc l’hypothèse, au vue de la figure 3 de cet article, que leur
zone d’analyse est équivalente à ma zone 2○ (0.30 � 10). Bien que les valeurs de Planck Collaboration
(2013b) soient en excellent accord avec celles que j’obtiens, mes estimations sont plus précises d’environ 50%.
Ainsi, il devient envisageable de sonder le profil de température pour des ouvertures angulaires supérieures à
celle présentées dans Planck Collaboration (2013b).
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J’ai donc ajusté le modèle Mamas sur les données des zones d’analyse 2○. . . 16○ indépendamment afin d’estimer
les profils de température pour chaque amas. La figure 4.8 illustre les estimations de la température, par la
statistique Cash.

Figure 4.8 – Températures des amas A (gauche), B (droite) et C (bas) du système PLCK
G214.6+36.0 estimées par la statistique Cash. Chaque point correspond à la valeur de la tem-
pérature estimée dans l’une des dix-sept zones d’analyse (table 4.1b). La zone colorée représente la
zone pour laquelle la brillance de surface de l’émission de l’amas est telle que SBamas < SBastro.
Les points noirs représentent les ajustements fiables, les points de couleurs foncées les ajustements
peu fiables et les points de couleurs claires les cas où l’exploration des paramètres dépasse les bornes
fixées. Les points rouges représentent les valeurs de Planck Collaboration (2013b).

Sur la figure 4.8, chacun des points est caractérisé en fonction du degré de confiance que je lui attribue.
J’utilise pour ce faire un critère statistique Cstat/DoF 2 [0.75, 1.25] que je considère comme indicateur de
fiabilité de l’ajustement du modèle. Cependant ce critère seul ne suffit pas car Cstat, à l’instar du �2

r , n’est
pas une quantification de la qualité d’un ajustement. Ainsi j’ai également défini un critère de confiance basé
sur la brillance de surface de l’émission X (voir équation 4.17). Ce critère me permet de signaler l’ensemble des
estimations de température issues de zones d’analyse où l’émission X des amas n’est pas clairement distincte
de l’émission de la contamination astrophysique et donc où l’ajustement peut être fortement biaisé. Pour finir,
je m’assure que les estimations des températures dans chaque zone d’analyse respectent les bornes que j’ai
imposées. Je définis donc ce critère par

[Tamas − σTamas
> Tmin] et [Tamas + σTamas

< Tmax], (4.18)

avec Tmin = 2 keV, Tmax = 8 keV, Tamas la température estimée et �Tamas
son erreur.

J’ai également ajusté le modèle Mamas(E) par inférence bayésienne sur les données des zones d’analyse
2○. . . 16○. Sur la figure 4.9, j’illustre les estimations des températures des trois amas déterminées par inférence

bayésienne. Les points de mesure sont caractérisés en fonction du degré de confiance que je leur attribue. J’ai
défini pour cette méthode d’ajustement deux critères basés sur la distribution postérieure de la température
dans chaque zone :
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pdfTamas
symétrique et Pmax(Tamas) = Tmed, (4.19)

où pdfTamas
est la distribution postérieure de la température dans la zone d’analyse considérée, Tmed la valeur

médiane de la distribution et Pmax(Tamas) la valeur maximale de cette dernière. J’ai également appliqué le
même critère de confiance sur la brillance de surface de l’émission X (voir équation 4.17).

Figure 4.9 – Températures des amas A (gauche), B (droite) et C (bas) du système PLCK
G214.6+36.0 estimées par inférence bayésienne. Chaque point correspond à la valeur de la tem-
pérature estimée dans l’une des dix-sept zones d’analyse définies dans la table 4.1b. La partie
colorée représente la zone pour laquelle la brillance de surface de l’émission de l’amas est telle que
SBamas < SBastro. Les points noirs représentent les ajustements fiables, les points de couleurs
claires les ajustements peu fiables, et les points de couleurs foncées les cas où l’exploration des
paramètres ne renvoie pas une valeur raisonnable de la température. Les points rouges représentent
les valeurs de Planck Collaboration (2013b).

En ne considérant que les estimations de température satisfaisant l’ensemble des critères de confiance définis
pour les méthodes Cash ou BXA, on remarque que nos résultats ne nous permettent pas de sonder les tem-
pératures des amas pour des tailles angulaires supérieures à celles obtenues dans Planck Collaboration
(2013b). Cependant, notre approche a permis d’obtenir un échantillonnage plus fin du profil de tempéra-
ture ainsi que de déterminer plusieurs critères afin de quantifier la confiance attribuée aux estimations de la
température.

Pour ✓  ✓amas,s, on peut observer que les deux méthodes (Cash et BXA) donnent pour les trois amas
des profils en accord entre eux. Pour les amas A et C, les profils sont compatibles avec ceux dérivés par la
collaboration Planck. Le profil de température de l’amas B quant à lui est très différent et présente une distri-
bution radiale non uniforme avec une température significativement plus basse en son cœur. Pour ✓ � ✓amas,s
malgré la plus faible confiance attribuée aux estimations, les profils de température restent compatibles d’une
méthode à l’autre et avec les estimations de Planck Collaboration (2013b).

Pour la suite de l’analyse, je continuerai, comme pour les brillances de surface, à conserver les estimations
issues des deux méthodes d’ajustement. En effet dans la section 4.3.2 je testerai l’hypothèse d’isothermalité du
gaz intra-amas en ajustant plusieurs modèles de la distribution radiale de température. Il sera donc intéressant
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de voir si le profil de température présente des variations dues à la méthode d’ajustement. De plus, on a
remarqué que les trois amas, et plus particulièrement l’amas B, présentent une plus basse température au
cœur. J’explorerai dans la section 4.5 l’état dynamique des trois amas et la dichotomie amas à cœur froid
(« cool-core ») et non froid (« non cool-core »)(voir chapitre 2). Je m’attellerai également, dans la section
4.6.1, à comparer les propriétés physiques des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 à celles de populations
d’amas préalablement observées à l’aide de relevés dans les rayons X (voir chapitre 1).

4.3 Caractérisation du gaz intra-amas

Dans cette section, je me focalise dans un premier temps sur la modélisation des distributions radiales de
la densité du gaz intra-amas et de sa température, pour chaque amas. Je présente deux profils de densité ainsi
que deux profils de température. Dans un second temps, à partir de ces distributions, je détermine le rayon
caractéristique r500 des amas et je calcule la pression de leur gaz. Une discussion sur la contribution des trois
amas du système multiple PLCK G214.6+37.0 à la pression totale de ce dernier, mesurée par Planck, sera
présentée dans la section 4.6.1.

4.3.1 Profil de densité du gaz

La brillance de surface des rayons X observée est proportionnelle à la distribution de densité du gaz projetée
sur la ligne de visée (voir équation 2.48). Dans l’hypothèse d’un gaz isotherme à l’équilibre hydrostatique, j’ai
montré dans le chapitre 2 que la densité de gaz suivait un profil-� (voir section 2.2.1.1). Un autre profil, dit
profil-��, peut également être considéré afin de modéliser une distribution de la densité de matière plus piquée
au cœur de l’amas (voir section 2.2.1.2). J’ai donc défini deux modèles de profil de brillance de surface SBrc,�

et SB
rc2 ,�2

rc1 ,�1
(✓r) dérivés des profils � et ��.

Je présente ci-dessous succinctement le développement analytique de ces modèles ainsi que leurs ajuste-
ments gaussiens aux estimations de la brillance de surface des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 afin
de déterminer leurs profils de densité. La qualité de ces ajustements sera quantifiée, comme d’ordinaire, par
leur �2

r.

4.3.1.1 Profil-β

Je considère en premier lieu que la densité d’électrons ne(r) est décrite par un profil-�. Ainsi, la projection
de ce dernier le long de la ligne de visée donne :
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Modèle 7 : SBθc,β(θ).
La brillance de surface de l’émission X d’un amas de galaxies est définie comme

SB✓c,�(✓) = SB0 ⇥ FSB(✓, ✓c,�) (4.21)

avec ✓ = r?/DA(z) et

FSB(✓, ✓c,�) =

✓

1 +
✓2

✓2c

◆�3�+ 1
2

(4.22)

et

SB0 =
8 n2
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À partir de l’équation 4.23, je détermine la densité d’électrons au centre de l’amas ne,0. Celle-ci peut alors
s’écrire

ne,0 = A⇥ (1 + z)2(kTg)
1
4

p
✓c

± �ne,0 , (4.24)

où

A =
p

SB0 ⇥
 

8DA(z)

3

n⌫Z
2e6

m2
ec

3

✓

2⇡me

3

◆1/2

G(Tg)

p
⇡ Γ(� 1

2 + 3�)

Γ(3�)

!� 1
2

. (4.25)

Je trouve systématiquement que �SB0 ⌧ SB0 et j’ai donc négligé la propagation de cette erreur dans le
calcul de la densité centrale ne,0. De plus, dans ce calcul, le paramètre � n’intervient que dans le rapport de
deux fonctions Γ qui ne varie que très peu et j’ai donc également négligé la contribution de son erreur à �ne,0.
Ainsi,
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Les paramètres ajustés de ce modèle sur les brillances de surface, pour ✓  ✓amas,s, calculées en section
4.2.3 sont présentés dans la table 4.7.

Amas Données �2
r �

✓c SB0 ne,0

(arcmin) (ergs.cm�2.s�1.deg�2) (10�3cm�3)

A
Cash 5.67 0.638± 0.003 0.349± 0.003 10.47⇥ 10�10 ±O(10�12) 8.45± 0.15

BXA 4.90 0.705± 0.032 0.406± 0.003 10.09⇥ 10�10 ±O(10�12) 7.99± 0.20

B
Cash 5.43 0.619± 0.019 0.485± 0.036 2.75⇥ 10�10 ±O(10�12) 3.67± 0.23

BXA 5.14 0.691± 0.014 0.572± 0.022 2.66⇥ 10�10 ±O(10�12) 3.47± 0.18

C
Cash 4.23 0.554± 0.002 0.496± 0.012 4.24⇥ 10�10 ±O(10�12) 4.07± 0.12

BXA 4.84 0.638± 0.006 0.605± 0.017 4.02⇥ 10�10 ±O(10�12) 3.80± 0.16

Table 4.7 – Paramètres ajustés du modèle SB✓c,�(✓) ainsi que la densité au cœur
déduite pour les trois amas du système PLCK G214.6+37.0.

Tout d’abord, on remarque que le �2
r atteint des valeurs élevées pour tous les cas. Il est possible que ce

résultat soit une conséquence directe des très faibles erreurs sur l’estimation de la brillance de surface rendant
l’ajustement sur-contraint. On constate que les amas de galaxies ont des densités centrales comprises entre
10�4 et 10�2 cm�3 et des rayons de cœur de quelques centaines de kpc. Il est également attendu que la
densité décroisse en périphérie de l’amas en suivant une loi de puissance ⇠ r�2, ce qui équivaut à � ⇠ 0.66.
Pour les deux estimations de brillance de surface (Cash et BXA), les paramètres �, rc et ne,0 sont conformes
à ces valeurs typiques pour les trois amas. Néanmoins, les deux méthodes Cash et BXA renvoient des valeurs
incompatibles entre elles (� 2�). Ce résultat souligne l’importance de conserver ces deux types d’estimations
et d’en déduire l’ensemble des propriétés physiques des amas. La figure 4.10 illustre le profil de densité de gaz
ne(✓) dérivé du modèle SBrc,�(✓r) pour chaque amas. Pour ✓  ✓amas,s, le profil-� rend très bien compte des
données pour les trois amas et pour les deux sets d’estimations.
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Figure 4.10 – Profils de densité décrits par le modèle �. Les lignes de couleur représentent les
profils paramétrés des valeurs de meilleur ajustement et les zones colorées illustrent les zones de
confiance à 1�. Les croix noires sont les données. De haut en bas : amas A, B et C. De gauche à
droite : Cash et BXA.

Néanmoins, un grand nombre de propriétés physiques des amas sont calculées dans une sphère de rayon
r500. Ce rayon caractéristique est au-delà du rayon seuil ramas,s = DA(z)✓amas,s. Ainsi, le calcul des propriétés
physiques des amas nécessitera une extrapolation de ce modèle pour ✓ � ✓amas,s ce qui peut biaiser les valeurs
de ces dernières.

4.3.1.2 Profil-ββ

Une alternative au modèle � simple est la modélisation de la distribution du gaz par un modèle � double
(noté ��), communément utilisé dans la littérature (voir chapitre 2). Afin d’explorer la possible amélioration
de l’ajustement de la brillance de surface, je modélise donc la densité d’électrons ne par un profil-�� (voir
2.17), et la projection de ce dernier le long de la ligne de visée donne
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Les paramètres ajustés de ce modèle sur les brillances de surface calculées en section 4.2.3 sont présentés
dans la table 4.8.

Amas Ajustement
�2
r

�1 rc1 SB1 ne0,1 �2 rc2 SB2 ne0,2

(arcmin) (ergs.cm−2.s−1.deg−2) (10−3cm−3) (arcmin) (ergs.cm−2.s−1.deg−2) (10−3cm−3)

A
Cash 3.23 0.86± 0.06 0.46± 0.03 9.12⇥ 10�10 7.66± 0.34 0.41± 0.04 0.40± 0.04 0.82⇥ 10�10 1.80± 0.11

BXA 3.45 1.03± 0.05 0.56± 0.08 8.76⇥ 10�10 7.24± 0.70 0.42± 0.06 0.38± 0.05 0.83⇥ 10�10 1.78± 0.18

B
Cash 3.78 1.65± 0.07 0.92± 0.05 2.42⇥ 10�10 3.33± 0.17 0.40± 0.09 1.20± 0.06 0.23⇥ 10�10 0.54± 0.03

BXA 4.11 1.570± 0.06 0.96± 0.08 2.41⇥ 10�10 3.27± 0.22 0.41± 0.08 1.06± 0.05 0.23⇥ 10�10 0.58± 0.03

C
Cash 3.88 1.93± 0.08 0.94± 0.06 2.96⇥ 10�10 3.64± 0.17 0.76± 0.10 1.33± 0.07 1.25⇥ 10�10 1.52± 0.04

BXA 3.62 0.90± 0.06 0.95± 0.05 2.69⇥ 10�10 2.75± 0.15 0.75± 0.07 0.43± 0.09 1.41⇥ 10�10 2.95± 0.44

Table 4.8 – Paramètres ajustés du modèle SB
rc2 ,�2

rc1 ,�1
(✓r) pour les trois amas du système

PLCK G214.6+37.0.

On remarque que, bien que les valeurs du �2
r soient systématiquement plus faibles que pour le cas �

(indiquant un meilleur ajustement entre modèle et données), elles restent encore élevées. Encore une fois, cela
peut être dû aux très faibles erreurs sur les estimations des brillances de surface. Néanmoins, l’ajustement du
modèle SB

rc2 ,�2

rc1 ,�1
(✓r) permet d’obtenir un excellent accord entre les deux sets d’estimations Cash et BXA pour

les amas A et B.

La valeur de la densité d’électrons au centre de l’amas ne,0 = (
P2

i=1 n
2
e0,i)

1
2 est calculée de manière

similaire au cas du profil-� simple (voir équations 4.24, 4.25 et 4.26). Pour les deux sets d’estimations de
brillance de surface (Cash et BXA), on remarque que la quantité ne,0 ajustée est 10% plus faible que dans le
cas du profil � mais reste conforme aux valeurs typiques pour des amas de galaxies. Le plateau de densité du
profil-��, pour les amas B et C, est deux fois plus étendue que dans le cas � simple (✓c1 ⇠ 2✓c ). Pour les
trois amas, le profil-�� exhibe une pente plus douce à grande distance du centre. On observe sur la figure
4.11 que ce profil permet de mieux rendre compte de l’aplatissement observé pour ✓ � ✓amas,s pour les amas
A et B. On note qu’un comportement similaire est observé pour plusieurs groupes de galaxies dans l’étude
de Lovisari et al. (2015) consistant en l’ajustement du profil-�� sur un échantillon de groupes de galaxies
(voir Annexe C). Pour l’amas C les deux ajustements restent incompatibles à plus de 2�. Je conserverai donc
systématiquement les profils issus des deux sets d’estimation des brillances de surface.
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Figure 4.11 – Profils de densité décrits par le modèle ��. Les lignes de couleur représentent les
profils paramétrés des valeurs de meilleur ajustement et les zones colorées illustrent les zones de
confiance à 1�. Les croix noires sont les données. Les lignes discontinues représentent les deux
composantes du profil-��. De haut en bas : amas A, B et C. De gauche à droite : Cash et BXA.

Ce profil-�� a également été ajusté sur les points de données tels que ✓  ✓amas,s. Ainsi, le calcul des
quantités dérivées de ce profil nous imposera d’extrapoler ce dernier pour ✓ � ✓amas,s. Pour la suite de l’analyse
je conserverai les deux profils de densité pour les trois amas afin d’explorer l’impact de ces derniers sur les
caractéristiques physiques.

4.3.1.3 Discussion

Comment fidèlement modéliser la distribution de densité de gaz ? D’une part, l’ajustement du profil-�
conduit à une estimation des paramètres en accord avec les valeurs observées pour des amas de galaxies. Ce-
pendant les ajustements de ce modèle aux brillances de surfaces estimées par la statistiques Cash et l’inférence
bayésienne produisent, pour chaque amas, deux profils incompatibles. D’autre part, l’ajustement du profil-��,
conduit également à une estimation des paramètres en accord avec les valeurs observées pour des amas de
galaxies. Le profil-�� présente une qualité d’ajustement supérieure bien que les valeurs du �2

r soient toujours
élevées. Pour les amas A et B, les profils déduits des brillances Cash et BXA sont en accord en eux tandis que
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ces derniers sont incompatibles pour l’amas C.

À partir des valeurs des densité centrales d’électrons ne,0, j’ai calculé les valeurs des densités centrales de
gaz ng,0 = µene,0 en prenant µe = 1.17, correspondant à une abondance en métaux A = 0.3 en accord avec
les valeurs estimées de l’abondance pour les trois amas présentées dans la section 4.2.2. La table 4.9 résume
l’ensemble de ces valeurs pour chaque amas et pour chaque profil de densité.

Amas Données
ng,0 (10−3cm−3)

� �� Planck

A
Cash 9.87± 0.18 9.20± 0.42

70
BXA 9.35± 0.23 8.72± 0.85

B
Cash 4.29± 0.27 3.95± 0.20

2
BXA 4.06± 0.21 3.89± 0.26

C
Cash 4.76± 0.14 4.62± 0.20

2
BXA 4.45± 0.19 4.72± 0.50

Table 4.9 – Valeurs des densités centrales de gaz ng,0 déduites des ajustements des
profils � et �� sur les brillances de surface estimées par la statistique Cash et l’infé-
rence bayésienne. Les valeurs de Planck Collaboration (2013b) sont également
présentées.

Les valeurs des densités centrales de gaz ng,0 sont, pour chaque amas et pour les deux profils considérés,
compatibles entre elles à 2�. L’étude de ces amas dans Planck Collaboration (2013b) a déterminé une
densité centrale de gaz pour l’amas A ng,0 = 7⇥ 10�2 cm�3 environ sept fois plus grande que les valeurs que
j’obtiens et ng,0 = 2⇥ 10�3 cm�3 pour les amas B et C environ deux fois inférieure à celles que j’ai obtenues
pour ces mêmes amas. Contrairement à Planck Collaboration (2013b), j’ai mesuré une densité centrale
pour l’amas C différente de celle de l’amas B ce qui peut être expliqué par la réduction des données plus sévère
que j’ai appliquée. Néanmoins, le résultat présenté dans Planck Collaboration (2013b) est étonnant.
La figure 3 de leur étude montre les profils de brillance de surface et, bien que la forme des ces derniers soit
semblable aux profils que j’obtiens moi-même pour B et C, celle-ci est fortement différente pour A. En effet le
profil de brillance de surface de l’amas A ne semble pas s’aplatir au centre contrairement à mon résultat. La
différence d’un facteur environ sept dans la densité centrale du gaz peut donc être comprise si le profil ajusté
dans Planck Collaboration (2013b) ne s’aplatit que très proche du centre de l’amas (rc ⇡ 10�2). Une
autre différence entre l’étude de Planck Collaboration (2013b) et mon analyse est l’échantillonnage à
petit rayon qui est plus fin que celui que j’ai choisi. Ceci peut entraîner, dans mon analyse, un lissage de la
partie centrale de l’amas A. Notons encore que j’ai fait le choix de mener une analyse spectrale des amas du
système. Les profils de brillance présentés par Planck Collaboration (2013b) quant-à-eux sont obtenus
directement sur les images du nombre de photons X.

Dans la suite, pour chaque amas, je conserverai les deux paramétrisations et toutes les caractéristiques du
gaz seront calculées pour chacun de ces deux profils. En effet, j’ai signalé que pour ✓ � ✓amas,s, le profil était
extrapolé afin d’atteindre l’étendue caractéristique r500 des amas. Il sera important de noter quelles différences
le choix du profil de densité engendrera sur les caractéristiques du gaz déduites.

4.3.2 Profil de température du gaz

Comme préalablement discuté dans le chapitre 2, dans l’hypothèse de symétrie sphérique de l’émission X
d’un amas de galaxies, le profil radial de la température intervient dans l’expression de la masse hydrostatique
de ce dernier ainsi que dans le calcul de l’étendue des amas (voir section 4.3.3.2). Ce sont deux grandeurs
particulièrement importantes pour caractériser les amas de galaxies dont les valeurs dépendent de la nature
isotherme ou non du gaz. Dans la suite, je m’attellerai à tester l’hypothèse d’isothermalité du gaz intra-amas
en me basant sur les températures estimées dans les dix-sept zones d’analyse définies en section 4.2.4.
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Pour cette analyse, je me suis inspiré de l’étude de Lovisari et al. (2015) qui explorent le profil de
température d’un échantillon de groupe de galaxies. Ils montrent que ce profil peut être modélisé par l’équation
2.22 (proposée par Durret et al. 2005) et/ou l’équation 2.24 (proposée par Gastaldello, Buote et al.
2007). Néanmoins, ce dernier modèle comporte sept paramètres et le petit nombre de points de mesure fiables
de la température (⇡ 8-10) que j’estime en section 4.2.4 ne permet pas de l’ajuster raisonnablement. Je me
concentre donc, dans la suite, sur le profil 2.22 dont j’ai généralisé l’expression selon

T (r) = T0 + 2T0

⇣

r
rt

⌘↵

1 +
⇣

r
rt

⌘2 (4.30)

où T0 est la température au cœur de l’amas en keV et rt un rayon caractéristique de l’amas. Le paramètre ↵

que j’ai introduit contrôle les pentes du profil.

Figure 4.12 – Profils de température ajustés à une distribution uniforme (pointillés) et au profil
4.30 (solide). Les croix de couleur représentent les données ajustées et les croix noires les données
écartées. Les profils de meilleur ajustement sont représentés par des lignes discontinues colorées et
les zones colorées illustrent les zones de confiance à 1�. De haut en bas : amas A, B et C. De gauche
à droite : Cash et BXA.
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J’ai ajusté ce profil aux données présentées dans la section 4.2. J’ai aussi ajusté un profil uniforme afin de
déterminer si l’hypothèse d’isothermalité est statistiquement acceptable. Les paramètres de meilleur ajustement
sont présentés dans la table 4.10.

Amas Ajustement

Isotherme Non-Isotherme

T0 �2
r T0 rt ↵ �2

r

keV keV arcmin

A
Cash 3.39± 0.01 0.68 1.74± 0.08 0.81± 0.43 0.57± 0.24 0.82

BXA 3.44± 0.01 0.81 1.75± 0.08 0.86± 0.54 0.55± 0.24 0.83

B
Cash 3.74± 0.05 0.66 2.15± 0.05 0.33± 0.09 1.23± 0.42 0.76

BXA 4.14± 0.03 0.45 2.31± 0.02 0.39± 0.12 1.00± 0.42 0.78

C
Cash 5.45± 0.01 0.15 2.67± 0.21 1.23± 0.33 0.55± 0.35 0.62

BXA 5.65± 0.02 0.32 2.52± 0.46 1.15± 0.39 0.27± 0.12 1.10

Table 4.10 – Paramètres ajustés de la distribution uniforme et du profil 4.30 pour les
trois amas du système PLCK G214.6+37.0.

On remarque que pour les trois amas du système PLCK G214.6+37.0, dans le cas d’un gaz isotherme, les
paramètres ajustés du profil de température pour les deux ensembles de points de mesure des températures
(Cash et BXA) sont incompatibles. On note également que les valeurs des �2

r pour ces ajustements sont faibles,
voire très faibles, ce qui suggère que l’hypothèse d’isothermalité n’est pas préférée par les données et donc
ne peut pas être confirmée. On remarque aussi que pour les trois amas, les ajustements du profil radial défini
par l’équation 4.30 sur les températures estimées par la statistique Cash et par l’inférence bayésienne sont
compatibles. De plus, les ajustements du profil non-isotherme présentent une meilleure qualité (�2

r plus proche
de 1). Néanmoins, ce résultat ne permet pas d’affirmer que ce profil particulier est la meilleure représentation
de la distribution des températures. Il indique et confirme juste que l’hypothèse isotherme n’est pas démontrée
étant donnée la qualité des données. On note que l’amas B présente une température significativement plus
faible au centre que dans ses régions externes. Ce comportement est moins marqué pour les amas A et C. Il
est néanmoins important de garder à l’esprit que le profil 4.30 peut artificiellement induire un comportement
typique des amas dit « cool-core » en présentant une température au centre, T0, inférieure au reste de l’amas
de galaxies.

Dans la suite de cette analyse, les deux hypothèses, isotherme et non-isotherme, sur la distribution de la
température seront considérées afin d’étudier l’impact de l’hypothèse d’isothermalité sur le calcul des propriétés
physiques des trois amas du système PLCK G214.6+37.0.

4.3.3 Pression du gaz intra-amas

Le profil de pression du gaz intra-amas, P(r), est donné par

P(r) = T (r)⇥ ne(r), (4.31)

où T (r) et ne(r) sont les distributions de température (en keV) et de densité (en cm�3) d’électrons.

4.3.3.1 Les profils de pression

La figure 4.13 illustre les profils de pression ainsi calculés pour les amas de galaxies du système triple PLCK
G214.6+37.0 (croix noires), et les zones de confiance à 1� sont déterminées par méthode Monte Carlo.
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Figure 4.13 – Profils de pression des amas A (haut, violet), B (milieu, bleu) et C (bas, vert). Les
points de données sont représentés par les croix noires. Les différents profils de pression dérivés
à partir des deux distributions de densité � et �� pour les cas isotherme et non-isotherme sont
représentés par des lignes colorées aux couleurs des amas. La zone grise indique les ouvertures
angulaires ✓ pour lesquelles SBamas  SBastro. Les lignes verticales marron sont les valeurs de r500
pour chaque amas. À titre de comparaison (voir texte), je montre aussi en magenta le profile de
meilleur ajustement du profil universel de pression déterminé dans Arnaud et al. (2010) et remit
à l’échelle avec les étendues r500 et les masses totales M500 de chaque amas

Pour ✓  ✓amas,s, on remarque que tous les profils de pression dans l’hypothèse isotherme (� + TX et
�� + TX) rendent compte des données pour les trois amas à l’exception d ;un point de données issu de
l’inférence bayésienne pour l’amas C qui présente un écart par rapport au modèle. Pour ✓ � ✓amas,s, seuls
les profils de pression de l’amas C sont compatibles avec les mesures Cash et BXA. Les profils de meilleur
ajustement basés sur l’hypothèse non-isotherme montrent une pression au cœur des amas plus faible que dans
le cas isotherme. Cette différence est engendrée par les températures des cœurs des amas qui, dans le cas non-
isotherme, sont estimées très basses et qui suggèrent que les amas du système sont des objets à cœur froid
(« cool-core »). Cependant, en raison des erreurs sur l’ajustement des profils de densité et de température,
cette décroissante n’est pas flagrante et ne peut pas être confirmée.
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(a) Profils de pression des amas de l’échantillon
REXCESS. Les profils bleus représentent la popula-
tion d’amas cool-core, les rouges représentent les
amas dit perturbés morphologiquement. Les profils
noirs indiquent des amas qui ne sont ni cool-core ni
perturbés morphologiquement tandis que les profils
verts désignent les amas qui sont à la fois cool-core
et perturbés morphologiquement.

(b) Meilleur ajustement du profil de pression uni-
versel (ligne verte) défini par les équations 2.26 et
2.29. Lignes noires : profils de pression des amas
REXCESS. Zone jaune : dispersion autour du profil
simulé moyen.

Figure 4.14 – Profils de pression des amas de l’échantillon REXCESS (gauche) et meilleur ajuste-
ment du profil de pression. Crédits : Arnaud et al. (2010)

Il est intéressant de discuter les profils de pression des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 par
rapport au profil universel (voir section 2.2.3) ainsi qu’aux profils des amas de l’échantillon REXCESS de
Arnaud et al. (2010) et dont on reproduit ici la figure principale. La figure 4.14a montre l’ensemble des
profils de pression des amas REXCESS sur lequels le profil universel a été ajusté. Le profil moyen est représenté
par la ligne continue, gris clair, et sa dispersion à 1� par la zone en gris foncé. Quatre types spécifiques d’amas
ont été identifiés par Arnaud et al. (2010) et leurs formes peuvent être comparées au profil universel (voir
figure 4.14b).

i les amas « cool-core » (type I). La température au cœur de ces amas est plus basse à cause des processus
radiatifs en jeu. On observe également pour ces amas une densité centrale plus piquée que la moyenne.
Ces amas présentent une pression supérieure au profil GNFW à petit rayon. La pression de ces amas
n’atteint pas de plateau.

ii les amas morphologiquement perturbés (type II). Ces amas découlent très probablement de sous-
structures ayant fusionné et le gaz contenu dans ces derniers est animé de mouvements à grande échelle.
Ces amas présentent une pression inférieure au profil GNFW à petit rayon. On remarque également que
les profils de pression pour ces amas atteignent un plateau pour des rayons plus grands (⇠ 0.4 r500)

iii les amas « cool-core » et morphologiquement perturbés (type III).

iv les amas qui ne sont ni « cool-core » ni morphologiquement perturbés (type IV).

Dans notre cas, on observe donc ,sur la figure 4.13, que l’amas A est très semblable au meilleur ajustement
du profil universel et il est compatible avec les profils de pression des amas de type III et IV (les profils noir
et vert de la figure 4.14a). En ce qui concerne les profils de pression des amas B et C, on remarque qu’ils
montrent un plateau qui s’étend jusqu’à ✓ ⇠ 0.35 ✓500 ainsi qu’une pression du gaz dans la partie centrale
inférieure à celle du profil universel. Les profils de pression des amas B et C sont donc semblables à ceux des
amas de type II décris comme morphologiquement perturbés. On peut conclure que le gaz de amas A ne se
trouve pas dans le même état dynamique que celui des amas B et C. Dans la section 4.5, j’explorerai plus en
détail les caractéristiques des amas « cool-core » et des amas « non cool-core ».
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4.3.3.2 Pression totale des amas

Un proxy de la masse de gaz des amas, par analogie avec la quantité YSZ (voir chapitre 3), est défini par
A. V. Kravtsov, Vikhlinin et al. (2006) comme la quantité

YX(r∆) =

Z r∆

0

T (r)⇢g(r)d
3r. (4.32)

Il permet de calculer le signal tSZ équivalent, i.e. la pression totale, pour chaque amas déduit des observations
en X. Par ailleurs, on définit la masse totale M∆=500 contenue dans une sphère de rayon r500 (que je nommerai
étendue de l’amas) en fonction de la densité critique de l’Univers ⇢c(z) au redshift de l’amas par

M∆=500 =
4⇡

3
500⇢c(z) r

3
∆=500. (4.33)

Afin de déterminer l’étendue d’un amas, il suffit donc de connaître la relation entre le proxy de masse YX
et la masse totale d’un amas contenue dans une sphère de rayon r500. Les travaux de Arnaud et al. (2010)
présentent une relation d’échelle YX �M∆=500 ajustée sur l’échantillon REXCESS d’amas de galaxies observés
par XMM-Newton. Cette relation s’écrit

M∆=500 =
1014.567±0.010

h2/5

 

YX(r∆=500)

2 1014h
�5/2
70 M�keV

!0.561±0.018

h�1
70 M�. (4.34)

Ainsi, on peut réduire les équations 4.32, 4.33 et 4.34 à

8

>

>

>

>

<

>

>

>

>

:

r
3/b
500

FT,ne
(r500)

=

✓

3⇥ 10aM�

4⇡500⇢c(z)h70h2/5

◆
1
b

 

4⇡µmp

2⇥ 1014h
�5/2
70 M�keV

!

FT,ne
(r500) =

Z r500

0

T (r)ne(r)r
2 dr

(4.35)

(4.36)

La résolution de ce système d’équations dépend du choix des distributions de densité et de température.
Ainsi quatre cas, et autant de résultats pour la valeur de r500, sont à considérer : profil-�+TX , profil-�+TX(r),
profil-�� + TX et profil-�� + TX(r). La table 4.11 résume l’ensemble valeurs des étendues pour chaque cas
et pour les trois amas du système.

r500 (kpc)

Amas Données � + TX � + TX(r) �� + TX �� + TX(r) Planck

A
Cash 818.7± 11.1 779± 33.2 819.1± 33.3 790.5± 41.3

784± 19
BXA 814.0± 11.0 778.6± 33.2 824.4± 51.3 792.4± 54.2

B
Cash 791.1± 31.0 778.5± 61.6 784.8± 26.0 784.5± 57.2

820± 40
BXA 809.5± 20.7 778.6± 42.8 807.7± 29.3 784.0± 47.1

C
Cash 957.5± 17.1 928.9± 32.0 963.1± 75.5 935.0± 68.9

864± 33
BXA 955.9± 18.2 891.4± 57.6 945.2± 37.2 891.9± 56.1

Table 4.11 – Valeurs des étendues r500, en kpc des amas du système PLCK
G214.6+37.0 pour chacune des distributions de densité et de température considérées
dans cette étude.

Les étendues des amas sont en accord à 1� pour chaque distribution de densité et de température consi-
dérée. De plus, on remarque que, pour chaque cas présenté, les valeurs déduites de r500 sont en très bon
accord entre les ensembles de données produites pas la statistique Cash et l’inférence bayésienne BXA. Une
différence est notable dans le cas de l’amas C qui est directement reliée aux différences plus marquées des
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profils de densité et de température entre les deux méthodes d’estimation pour cet amas (voir figures 4.10,
4.11 et 4.12).

Ensuite, on remarque un biais lié à l’hypothèse d’isothermalité. En effet, la valeur de r500 est directement
dépendante des profils de densité et de température qui sont extrapolés au-delà de la valeur seuil ✓s,amas. Dans
l’hypothèse d’un gaz isotherme, les valeurs moyennées sur les profils de densité et sur les ensembles de données
sont hr500iAI = 819.1±26.7 kpc, hr500iBI = 798.3±26.8 kpc et hr500iCI = 930.4±37.0 kpc. En considérant que
la température des amas suit le profil 4.30, je trouve hr500iANI = 785.1± 40.5 kpc, hr500iBNI = 781.± 52.2 kpc

et hr500iCNI = 911.8 ± 53.7 kpc. On constate que l’extrapolation du profil uniforme induit une étendue des
amas supérieure à celle estimée dans le cas non isotherme. Toutefois, les valeurs moyennes restent en accord
entre elles.

Enfin, les valeurs que je calcule pour les amas A et B sont en très bon accord avec les valeurs présentées
précédemment dans Planck Collaboration (2013b). Cependant, pour l’amas C, les valeurs ne sont pas
en accord, et je calcule un r500 supérieur d’environ 10%.

La connaissance de l’étendue des amas est essentielle pour calculer des quantités intégrées au sein du volume
caractéristique V∆=500 (voir équation ??). Les travaux de Planck Collaboration (2013b) présentent une
valeur du proxy de masse YX,∆=500 (voir équation 4.32) pour les trois amas du système triple à l’étude dans
ce manuscrit. J’ai calculé cette quantité pour chaque amas et chaque distribution de densité et de température
présentées dans les sections 4.3.1 et 4.3.2. La table 4.12 résume ces dernières ainsi que les valeur présentées
dans Planck Collaboration (2013b).

YX,r500
(1014 keV.M�)

Amas Données � + TX � + TX(r) �� + TX �� + TX(r) Planck

A
Cash 0.99± 0.1 0.81± 0.16 1.18± 0.18 0.96± 0.21

0.96± 0.11
BXA 1.08± 0.05 0.88± 0.17 1.18± 0.28 0.99± 0.30

B
Cash 0.85± 0.14 0.86± 0.27 0.92± 0.12 0.92± 0.29

1.2± 0.3
BXA 1.05± 0.10 0.91± 0.20 1.09± 0.14 0.92± 0.21

C
Cash 1.8± 0.12 1.53± 0.21 2.81± 0.80 2.41± 0.80

1.6± 0.3
BXA 2.53± 0.18 1.82± 0.45 2.52± 0.39 1.86± 0.53

Table 4.12 – Valeurs des YX,r500 des amas du système PLCK G214.6+37.0 pour chaque
distribution de densité et de température considérée dans cette étude.

En premier lieu, pour les amas A et B, les valeurs de YX,r500 pour chaque cas considéré et pour chaque
méthode d’ajustement sont en accord à 1� à l’exception du cas �+TX pour l’amas C qui exhibe un désaccord
sur la valeur calculée de YX,r500 entre les deux méthodes d’ajustement Cash et BXA.

J’ai déterminé les moyennes des YX,r500 pour les distribution � et �� de la densité : hYX,r500i
A

�
= (0.94±

0.12)⇥1014 keV.M�, hYX,r500i
B

�
= (0.92±0.18)⇥1014 keV.M� et hYX,r500i

C

�
= (1.92±0.24)⇥1014 keV.M�.

Pour le cas non isotherme, j’ai trouvé hYX,r500i
A

��
= (1.08 ± 0.24) ⇥ 1014 keV.M�, hYX,r500i

B

��
= (0.96 ±

0.19) ⇥ 1014 keV.M� et hYX,r500i
C

��
= (2.40 ± 0.63) ⇥ 1014 keV.M�. Pour les amas A et B, les valeurs

moyennes pour les distributions de densité � et �� sont très semblables. Cependant, pour l’amas C bien que
ces valeurs moyennes soient en accord, on remarque un écart important entre les valeurs centrales, mettant
en avant l’impact du choix du profil de densité dans le calcul des propriété du gaz intra-amas.

J’ai ensuite calculé les valeurs moyennes des cas isotherme et non-isotherme. J’ai obtenu, pour le cas
isotherme, hYX,r500i

A

I
= (1.11±0.15)⇥1014 keV.M�, hYX,r500i

B

I
= (0.98±0.13)⇥1014 keV.M� et hYX,r500i

C

I
=

(2.42±0.37)⇥1014 keV.M�. Pour le cas non-isotherme, j’ai trouvé hYX,r500i
A

NI
= (0.91±0.21)⇥1014 keV.M�,

hYX,r500i
B

NI
= (0.90± 0.24)⇥ 1014 keV.M� et hYX,r500i

C

NI
= (1.91± 0.50)⇥ 1014 keV.M�. On observe donc

que les valeurs du cas non-isotherme sont plus faibles que celles du cas isotherme mais elles restent en accord
entre elles à 1� près. Ce résultat souligne que le choix de la distribution de la température a une conséquences
sur le calcul de ce proxy de masse. Par extension il aura un impact sur la détermination de la masse des amas
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(voir section 4.4.1). En effet, l’isothermalité du gaz est souvent supposée, or dans la section 4.3.2, j’ai montré
que, bien que le cas isotherme soit compatible avec les données, le profil 2.22 est statistiquement préféré pour
les trois amas du système PLCK G214.6+37.0. Ainsi l’hypothèse isotherme peut mener à une surestimation
du proxy de masse.

Les valeurs de YX,r500 présentées dans Planck Collaboration (2013b) sont en accord avec celles que
j’ai déterminées pour les amas A et B. Cependant pour l’amas C, dans la majorité des cas, les résultats sont
seulement compatibles à 2�. Les valeurs que j’obtiens sont plus élevées, ce qui fait à nouveau écho à la densité
plus élevée que j’ai présentée dans la section 4.3.1.

A partir du proxy de masse YX(r), il est possible d’estimer le signal tSZ équivalent pour chaque amas en
calculant :

µmp

DA(z)�2
YXSZ(r) =

�T

mec2
YX(r) (4.37)

avec �T la section efficace de Thomson, mp et me les masses du proton et de l’électron, c la vitesse de la
lumière et DA(z) la distance de diamètre angulaire de l’amas situé au redshift z. Le signal YSZ mesuré par
Planck en appliquant l’algorithme MMF3 sur les cartes de HFI est estimé dans le volume V5r500 . Planck
Collaboration (2014c) ont déterminé que YXSZ,5r500 est relié à YXSZ,r500 par

YXSZ,5r500 = 1.79⇥ YXSZ,500, (4.38)

permettant ainsi la comparaison entre le signal total de la structure YSZ,5r500 et le signal tSZ déduit des
données X YXSZ,5r500 . Ainsi, j’ai calculé les valeurs du signal tSZ YXSZ,5r500 déduites des données X et je résume
ces dernières dans la table 4.13

YXSZ,5r500
(10�4 arcmin2)

Amas Données � + TX � + TX(r) �� + TX �� + TX(r)

A
Cash 1.93± 0.20 1.58± 0.32 2.31± 0.34 1.90± 0.41

BXA 2.11± 0.11 1.75± 0.32 2.31± 0.52 1.93± 0.61

B
Cash 1.68± 0.29 1.68± 0.52 1.81± 0.23 1.83± 0.59

BXA 2.04± 0.20 1.79± 0.41 2.13± 0.27 1.83± 0.59

C
Cash 3.52± 0.25 2.99± 0.41 5.51± 1.63 4.63± 1.50

BXA 4.96± 0.36 3.54± 0.89 4.94± 0.77 3.61± 1.01

Table 4.13 – Valeurs des YXSZ,5r500 des amas du système PLCK G214.6+37.0 pour les
distributions de densité et de température considérées dans cette étude.

L’ensemble des remarques et observations sur les valeurs du proxy de masse YX,r500 est applicable aux
valeurs de YXSZ,5r500 . En effet on voit clairement que les équations 4.37 et 4.38 décrivent une relation linéaire
entre ces deux dernières quantités. Pour les amas A et B, les valeurs de YXSZ,5r500 pour chaque cas considéré
et pour chaque méthode d’ajustement sont en accord à 1� à l’exception du cas � + TX pour l’amas C qui
exhibe un désaccord sur la valeur calculée de YXSZ,5r500 entre les deux méthodes d’ajustement Cash et BXA.

On remarque également que le choix du profil de densité n’a pas un grand impact sur la mesure de YXSZ,5r500
pour les amas A et B mais il se répercute sur les valeurs YXSZ,5r500 pour l’amas C.

On observe donc que les valeurs du cas non-isotherme sont plus faibles que celles du cas isotherme, mais
elles restent en accord entre elle à 1� près. Ce résultat souligne que le choix de la distribution de la température
a un impact sur le calcul de la pression du gaz intra-amas au sein du système PLCK G214.6+37.0.

Ces valeurs du signal tSZ, déduites des données X, seront utilisées dans la section 4.6.2 pour estimer la
contribution des amas à la pression de l’ensemble du système.
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4.4 Fraction de gaz et biais hydrostatique

Dans cette section, je présente dans un premier temps le calcul des masses totales Mtot,500 des amas du
système PLCK G214.6+37.0, des masses de gaz Mg,500 ainsi que des masses hydrostatiques MHE,500. J’expose
les calculs de fraction de gaz totale ftot

g,∆ et de fraction de gaz hydrostatique fHE
g,∆. Je conclus cette section en

introduisant le biais hydrostatique b et je compare mes résultats sur les amas du système PLCK G214.6+37.0
avec les résultats de la littérature.

4.4.1 Calcul des masses

4.4.1.1 Masse totale Mtot,500

Connaissant la densité critique ⇢c(z) aux redshifts des amas du système et en utilisant les paramètres
cosmologiques publiés par Planck Collaboration (2016c), j’ai calculé la masse totale Mtot,∆=500 de ces
derniers (voir équation 4.33). Cette masse contient donc par définition l’ensemble de la matière contenue dans
l’amas. Ainsi

Mtot,500 = MDM,500 +Mg,500 +Mgal,?,500 (4.39)

avec MDM,500, Mg,500 et Mgal,?,500 les contributions de la matière noire, du gaz intra-amas et de la matière
contenue au sein des galaxies et des étoiles, respectivement. J’ai calculé les valeurs des masses totales contenues
au sein de la sphère de rayon r500 pour chaque amas. La table 4.14 résume ces dernières pour chaque
distribution de densité et de température considérée.

Mtot,500 (1014 M�)

Amas Ajustement � + TX � + TX(r) �� + TX �� + TX(r) Planck Lieu et al. (2016)

A
Cash 2.39± 0.10 2.08± 0.27 2.42± 0.29 2.17± 0.36

2.22± 0.16 2.36± 0.63
BXA 2.35± 0.10 2.07± 0.27 2.46± 0.45 2.22± 0.47

B
Cash 2.16± 0.25 2.09± 0.47 2.10± 0.20 2.15± 0.49

2.5± 0.4 4.31± 0.72
BXA 2.32± 0.18 2.09± 0.37 2.3± 0.25 2.14± 0.38

C
Cash 3.83± 0.21 3.49± 0.35 3.98± 0.94 3.63± 0.79

3.0± 0.3 5.02± 0.97
BXA 3.81± 0.21 3.13± 0.60 3.71± 0.43 3.13± 0.59

Table 4.14 – Valeurs de la masse totale Mtot,500 des trois amas du système PLCK G214.6+37.0
pour chaque distribution de température et de densité considérée dans cette étude. Les valeurs de
Planck Collaboration (2013b) ainsi que celles calculées à l’aide de la loi d’échelle présenté
par Lieu et al. (2016) sont également données.

Pour chaque profil de densité et de température considéré, les valeurs des masses totale dérivées de
l’ensemble de données Cash sont en accord à 1� avec celles obtenues à partir de données BXA. De même,
pour chaque amas, les masses totales sont en accord à 1� entre chaque paire de profils choisis. Aucun biais
significatif sur les valeurs de la masse totale, entre les cas isotherme et non-isotherme, n’est observé. On re-
marque également que les valeurs que j’ai déterminées sont aussi en accord avec celles calculées par Planck
Collaboration (2013b) au cours de leur analyse de ce système triple.

J’explore maintenant une méthode alternative pour estimer la masse des amas de galaxies. L’étude de Lieu
et al. (2016) présente une relation d’échelle entre la température TX,300 du gaz mesurée dans une zone circulaire
de rayon 300 kpc avec la masse totale de l’amas MWL,500 estimée grâce à l’effet de lentille gravitationnelle.
Cette relation est donnée par

Mtot,500
M�

=
10a

h70
p

Ωm(1 + z)3 + ΩΛ

✓

T300
keV

◆b

avec a = 13.56+0.16
�0.17 et b = 1.78+0.37

�0.32. (4.40)
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La figure 4.15 représente les 38 amas pour lesquels Lieu et al. (2016) ont effectué leur étude. Pour les
redshifts des trois amas composant le système à l’étude dans ce manuscrit, un rayon de 300 kpc équivaut
environ à une minute d’arc. Ainsi la température estimée dans la zone 2○ correspond à TX,300. On peut donc es-
timer des masses totales via la relation 4.40. Les valeurs sont reportées dans la table 4.14 et dans la figure 4.15.

Figure 4.15 – Relation masse-température pour 38 amas extraits du catalogue XXL pour lesquels
des mesures de lentille gravitationnelle avec CFHTLenS sont disponibles. La ligne hachurée est
l’ajustement de meilleure qualité de la loi 4.40 et la région grisée représente la zone de confiance
à 1�. Les amas avec des limites supérieures de masse sont indiqués par des flèches et tracés avec
une confiance de 3� (Crédits : Lieu et al. 2016). Les valeurs des masses pour les trois amas du
système PLCK G214.6+37.0 sont reportées avec les couleurs correspondantes.

On voit donc que les trois amas du système s’inscrivent parfaitement au sein de la population sur laquelle
cette relation d’échelle a été ajustée. On constate que la valeur de la masse totale M500 de l’amas A, déduite
de la température TX,300 via la relation 4.40, est en accord à 1� près avec valeurs issues de la définition 4.33.
Pour les amas B et C, les valeurs ne sont compatibles qu’à 2�. Ce résultat pourrait indiquer que les amas B et
C ne suivent pas cette relation d’échelle.

4.4.1.2 Masse de gaz Mg(r)

La masse de gaz contenu dans une sphère de rayon r est directement déduite de la distribution de densité
de gaz considéré (voir équation 4.41) :

Mg(r) = 4⇡µemp

Z r

0

ne(r)r
2 dr (4.41)

avec µe la masse moléculaire moyenne des électrons et mp la masse du proton. La table 4.15 regroupe
l’ensemble des valeurs de la masse de gaz contenu au sein d’une sphère de volume V∆=500 calculées à partir des
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profils � et �� ajustés sur les brillances de surface estimées par la statistique Cash et par inférence bayésienne
(voir section 4.3.1). Les valeurs obtenues par Planck Collaboration (2013b) sont aussi reportées.

Mg,500 (1013 M�)

Amas Ajustement � �� Planck

A
Cash 3.39± 0.10 3.45± 0.54

2.6± 0.1
BXA 3.26± 0.11 3.52± 0.90

B
Cash 2.56± 0.42 2.43± 0.28

2.8± 0.2
BXA 2.63± 0.25 2.58± 0.34

C
Cash 4.89± 0.27 5.20± 1.61

3.0± 0.2
BXA 4.65± 0.32 4.42± 0.74

Table 4.15 – Masse de gaz contenu dans la sphère de rayon r500 des amas A, B et
C pour les distributions � et �� de densité de gaz ainsi que les valeurs obtenues par
Planck Collaboration (2013b).

Dans un premier temps, on voit que pour chaque amas, les valeurs centrales des masses de gaz sont
similaires pour les deux distributions de densité � et ��. On remarque également que les masses calculées à
partir des estimations obtenues par Cash sont en accord à 1� pour tous les amas avec celles calculées avec la
méthode BXA.

Dans un second temps, on observe que les masses de gaz de l’amas B sont légèrement plus petites que
celle inférée dans l’étude de Planck Collaboration (2013b). Néanmoins cette dernière est en accord
avec les masses que j’ai obtenues. Cela n’est pas le cas pour les amas A et C qui présentent des masses de
gaz Mg,500 incompatibles avec celles déterminées par Planck Collaboration (2013b). J’attribue cela aux
différences de profils de densité, mises en évidence dans la section 4.3.1. Le profil que j’ai obtenu pour l’amas
A est moins piqué au centre ; de même pour l’amas C, la valeur de la densité centrale ainsi que l’étendue (voir
section 4.3.3.2) sont sensiblement plus grandes dans mon analyse que dans celle de Planck Collaboration
(2013b).

4.4.1.3 Masse hydrostatique MHE(r)

En résolvant l’équation de l’équilibre hydrostatique (équation 2.3), en substituant les distributions de densité
du gaz et de température définies dans la section 4.3.1 et 4.3.2, nous pouvons dériver analytiquement la masse
totale de matière comprise dans une sphère de rayon r. Dans cette section je calcule la masse hydrostatique des
amas du système PLCK G214.6+37.0 en fonction des différentes distributions de température et de densité
considérées dans mon étude.

Le cas isotherme : Dans l’hypothèse d’un gaz intra-amas isotherme, la masse hydrostatique MHE(r) s’écrit

MHE(r) = �
TXr

µmpG

d ln ⇢g
d ln r

, (4.42)

avec TX la température du gaz intra-amas (en keV), ⇢g le densité volumique de gaz et G la constante gravi-
tationnelle. J’ai donc calculé cette masse hydrostatique pour les deux profils de densité définis dans la section
4.3.1.

Dans le cas où la densité de gaz suit un profil-�, les erreurs sont très faibles et la masse hydrostatique
calculée à partir des données Cash, pour chaque amas, n’est pas compatible avec celle calculée à partir des
données BXA. Les masses BXA étant supérieures à celles calculées par Cash, il conviendra de garder à l’esprit
cette différence lors des interprétations physiques des quantités dérivées à partir de la masse hydrostatique.

Dans le cas où la densité de gaz suit un profil-��, les masses hydrostatiques calculées à partir de Cash et
BXA, pour chaque amas, sont compatibles entre elles à 1�. Néanmoins, dans ce cas on remarque pour l’amas
C que les valeurs centrales présentent une forte dispersion. Ce résultat est directement dû aux différences
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Expression Analytique (profil �) : Expression Analytique (profil ��) :

M�,TX

HE (r) =
TX

µmpG

3�r3

r2 + r2c
. (4.43)

M��,TX

HE (r) =
3TX r3

µmpG ⇢(r)2
⇥

2

4

�1⇢
2
0,1

r2c1

 

1 +

✓

r

rc1

◆2
!�1�3�1

+
�2⇢

2
0,2

r2c2

 

1 +

✓

r

rc2

◆2
!�1�3�2

3

5 .

(4.44)

Valeurs Numériques : Valeurs Numériques :

Mβ,TX

HE,500 (1014M�)

A B C

Cash 1.90± 0.03 1.92± 0.11 3.06± 0.06

BXA 2.10± 0.03 2.39± 0.08 3.59± 0.09

Mββ,TX

HE,500 (1014M�)

A B C

Cash 1.52± 0.22 1.12± 0.28 3.48± 0.46

BXA 1.48± 0.35 1.4± 0.32 4.63± 0.33

préalablement notées des meilleurs ajustement du profil-�� (voir section 4.3.1). De plus, on constate que les
valeurs des masses hydrostatiques M�,TX

HE,500 et M��,TX

HE,500, pour chaque amas et chaque ensemble de données,

sont incompatibles ; notamment M�,TX

HE,500 �M��,TX

HE,500 pour les amas A et B, l’opposé pour l’amas C. Favoriser un
profil de densité par rapport à l’autre peut introduire un biais. J’ai donc conservé les résultats issus des deux
profils de densité afin de considérer l’ensemble des possibilités lors de l’interprétation.

Le cas non-isotherme : Dans le cas où le gaz intra-amas est non-isotherme et la température suit un profil
radial TX(r), la masse hydrostatique MHE(r) s’exprime par

MHE(r) = �
TX(r)r

µmpG



d ln ⇢g(r)

d ln r
+

d lnTX(r)

d ln r

�

, (4.45)

où ⇢g(r) et TX(r) représentent les distribution de densité de matière et de température, respectivement. J’ai
calculé analytiquement la masse hydrostatique pour les deux profils de densité définis dans la section 4.3.1
dans l’hypothèse où la température suivait le profil 4.30.

Expression Analytique (profil �) : Expression Analytique (profil ��) :

M
�,TX(r)
HE (r) = M�,TX

HE (r)

+
T0

µmpG
⇥ 2rr2t

�

(�2 + ↵)r2 + ↵r2t
�

(r2 + r2t )
2

(4.46)

M
��,TX(r)
HE (r) = M��,TX

HE (r)

+
T0

µmpG
⇥ 2rr2t

�

(�2 + ↵)r2 + ↵r2t
�

(r2 + r2t )
2

(4.47)

Valeurs Numériques : Valeurs Numériques :

M
β,TX(r)
HE,500 (1014M�)

A B C

Cash 1.33± 0.24 1.72± 0.58 2.28± 0.35

BXA 1.48± 0.30 1.89± 0.53 2.16± 0.35

M
ββ,TX(r)
HE,500 (1014M�)

A B C

Cash 0.95± 0.21 1.03± 0.49 2.23± 0.59

BXA 0.93± 0.30 1.06± 0.42 2.32± 0.53

Quelle que soit la forme du profil de densité (� ou ��), les valeurs centrales des masses hydrostatiques

calculées à partir des données Cash et BXA, pour chaque amas, sont semblables et les valeurs de M
�,TX(r)
HE,500 sont

compatibles entre elles, à 1� près. Cependant, on note que les valeurs des masses hydrostatiques M
�,TX(r)
HE,500 et
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M
��,TX(r)
HE,500 , pour chaque amas et chaque ensemble de données, sont incompatibles. Encore une fois, le choix de

la modélisation de la densité de gaz est extrêmement important. On remarque aussi que M
�,TX(r)
HE,500 M

��,TX(r)
HE,500

pour l’amas C et inversement pour les amas A et B.

Discussion : La figure 4.16 représente, pour chaque amas, les profils des masses hydrostatiques définies par
les équations 4.43, 4.44, 4.46 et 4.47.

Tout d’abord, la forme des profils de masse calculés à partir des profil-� de la densité sont très semblables
quelle que soit l’hypothèse émise sur la température du gaz (isotherme ou non). Cependant, on remarque que
la masse hydrostatique calculée à partir des profils-��, pour des petites ouvertures angulaires, est plus grande
dans le cas d’un gaz non-isotherme.
Les formulations analytiques des masses hydrostatiques indiquent que l’hypothèse d’isothermalité du gaz intra-
amas se répercute fortement sur le calcul des masses. On constate, sur la figure 4.16, que les valeurs des masses
hydrostatiques dans l’hypothèse d’isothermalité (M�,TX

HE,500 et M��,TX

HE,500) sont systématiquement plus élevées que

celles pour lesquelles on considère que la température suit un profil radial (M�,TX(r)
HE,500 et M��,TX(r)

HE,500 ).

Figure 4.16 – Haut : Profils des masses hydrostatiques, sous l’hypothèse d’isothermalité, définies
par les équations 4.43 et 4.44 pour les deux ensembles de données Cash et BXA. Bas : Profils des
masses hydrostatiques définies par les équations 4.46 et 4.47 pour les deux ensembles de données
Cash et BXA.

Dans cette section, j’ai testé l’influence des différents profils de densité et de température sur la masse
hydrostatique. La détermination de cette dernière nous permettra dans les sections 4.4.2 4.4.3 d’explorer la
fraction de gaz fg et le biais hydrostatique b qui nous renseignent sur la composition des amas de galaxies
ainsi que sur les processus qui les gouvernent.

4.4.2 Fractions de gaz

La fraction de gaz d’un amas est généralement définie comme le rapport de sa masse de gaz à sa masse
totale. Une valeur universelle de cette fraction de gaz a été calculée (Eckert, Ghirardini et al. 2019) pour
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une population d’amas de masse Mtot,500 > 2⇥ 1014M� à des redshift z < 0.1.

Alors que le milieu intra-amas est connu pour contenir la grande majorité des baryons dans les amas de
galaxies, une fraction des baryons est enfermée dans les étoiles. Le contenu stellaire des amas de galaxies a été
largement étudié dans la littérature (e.g. Gonzalez, Zaritsky et al. 2007 ; Giodini et al. 2009 ; Andreon
2010 ; Gonzalez, Sivanandam et al. 2013 ; Laganá et al. 2013 ; Chiu et al. 2018) et la fraction stellaire
peut donc être réglée sur la valeur observée. Eckert, Ghirardini et al. (2019) ont fixé f? = 0.015± 0.005
comme un compromis acceptable entre les différentes études menées sur le sujet (voir leur figure 3).

Ensuite, les simulations numériques prédisent une déplétion baryonique au sein des amas de galaxies (The
Three Hundred Project simulations (The300), Chiu et al. 2018). Le facteur de déplétion Yb(r) représente la
fraction des baryons par rapport à la fraction de baryon cosmologique qui est enfermée dans un rayon donné.
Eckert, Ghirardini et al. (2019) ont utilisé les amas issus de la simulation The300 dont les masses sont
comprises dans l’intervalle [3 ⇥ 1014, 1.2 ⇥ 1015] M� (qui correspondent aux masses des amas de l’échan-
tillon XCOP, Ettori et al. 2019) afin de déterminer ce facteur (voir figure 2 de leur article). Ils ont trouvé
Yb(r500) = 0.932+0.034

�0.035.

La fraction de gaz universelle au sein des amas peut être exprimée en fonction du facteur de déplétion et
de la fraction stellaire selon

fg,univ = Yb(r)
Ωb

Ωm

� f? (4.48)

avec Ωb/Ωm = 0.156 ± 0.003 la fraction de baryon cosmologique calculée par Planck Collaboration
(2016b) à partir du spectre du fond diffus cosmologique. Eckert, Ghirardini et al. (2019) ont donc déduit
de l’équation 4.48 la fraction de gaz fg,univ = 0.131± 0.009 pour des amas de masses comparables aux amas
XCOP.

Dans les sections 4.4.1.1 et 4.4.1.3, j’ai calculé la masse totale Mtot,∆ des trois amas de galaxies du
système PLCK G214.6+37.0 ainsi que leurs masses hydrostatiques MHE,∆. Il est alors possible de définir deux
fractions de gaz : la fraction de gaz totale ftot

g,∆ et la fraction de gaz hydrostatique fHE
g,∆.

4.4.2.1 Fraction de gaz totale ftot
g,∆

La fraction de gaz totale ftot
g,∆ d’un amas de galaxies est définie comme le rapport de la masse de gaz Mg,∆

à la masse totale Mtot,∆. Elle s’écrit comme suit :

fg,∆ =
Mg,∆

Mtot,∆
±

 

Mg,∆

M2
tot,∆

�Mtot,∆ +
1

Mtot,∆
�Mg,∆

!

. (4.49)

J’ai calculé la fraction de gaz totale pour chaque amas et pour chaque profil de densité et de température
ajusté sur les ensemble de données Cash et BXA. Les résultats sont présentés dans la table 4.16.

Pour chaque amas, les valeurs des fractions de gaz totales calculées à partir des ensembles de données
Cash et BXA sont en accord à 1� près entre elles pour chaque distribution de température et de densité
considérée. Toutefois, on remarque que le cas isotherme présente des valeurs plus faibles en moyenne que
le cas non-isotherme. En effet, les valeurs moyennes de cette fraction de gaz dans le cas isotherme sont
⌦

ftot
g,500

↵A

I
= 0.141±0.031 ,

⌦

ftot
g,500

↵B

I
= 0.115±0.026 et

⌦

ftot
g,500

↵C

I
= 0.139±0.043, tandis que sous l’hypothèse

non isotherme je trouve
⌦

ftot
g,500

↵A

NI
= 0.157±0.035 ,

⌦

ftot
g,500

↵B

NI
= 0.123±0.032 et

⌦

ftot
g,500

↵C

NI
= 0.125±0.024.

On remarque que l’hypothèse d’isothermalité entraîne un biais sur les fractions de gaz en la minimisant.
J’ai également calculé les valeurs de la fraction de gaz totale à partir des masses présentées dans Planck

Collaboration (2013b). Bien que les valeurs centrales pour les amas A et C présentent une dispersion de
21% et 24% respectivement, les fractions de gaz que j’ai obtenues sont en accord à 1� près avec celles déduites
de Planck. Pour l’amas B, les fractions de gaz totales sont en parfait accord.

Les trois amas du système PLCK G214.6+37.0 que j’étudie ici ont des masses similaires à celle des amas de
l’échantillon XCOP mais sont plus lointains (0.45 < z < 0.50). Néanmoins, la variation du facteur de déplétion
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ftot
g,500

Amas Ajustement � + TX �� + TX � + TX(r) �� + TX(r) Planck fg,univ

A
Cash 0.142± 0.010 0.143± 0.039 0.165± 0.013 0.144± 0.041

0.117± 0.013

0.131± 0.009

BXA 0.139± 0.011 0.143± 0.063 0.157± 0.027 0.162± 0.060

B
Cash 0.119± 0.033 0.116± 0.024 0.124± 0.034 0.116± 0.024

0.112± 0.026
BXA 0.113± 0.020 0.112± 0.027 0.128± 0.032 0.122± 0.038

C
Cash 0.128± 0.014 0.131± 0.031 0.140± 0.015 0.128± 0.070

0.100± 0.017
BXA 0.122± 0.015 0.119± 0.034 0.148± 0.037 0.141± 0.050

Table 4.16 – Fraction de gaz totale ftot
g,500 des amas A, B et C du système PLCK G214.6+37.0

pour les distributions � et �� de densité de gaz. Les valeurs de la fraction de gaz totale Planck
sont calculées à partir des valeurs de masses présentées dans Planck Collaboration (2013b).

entre z = 0.1 et z = 0.5 est de l’ordre de 5% selon l’étude menée dans Zheng et al. (2019). Ainsi la valeur
universelle de la fraction de gaz déterminée par Eckert, Ghirardini et al. (2019) reste une valeur de réfé-
rence pertinente à comparer aux fractions de gaz individuelles des trois amas du système PLCK G214.6+37.0.
La table 4.16 résume l’ensemble des valeurs de fg inférées des calculs de la masse de gaz (section 4.4.1.2) et
de la masse totale (section 4.4.1.1). Les fractions de gaz des trois amas du système sont en accord avec la
fraction de gaz universelle déterminée par Eckert, Ghirardini et al. (2019).

4.4.2.2 Fraction de gaz hydrostatique fHE
g,∆

On peut également définir la fraction de gaz hydrostatique fHE
g,∆ d’un amas de galaxies :

fg,∆ =
Mg,∆

MHE,∆
±

 

Mg,∆

M2
HE,∆

�MHE,∆ +
1

MHE,∆
�Mg,∆

!

, (4.50)

avec Mg,∆ la masse de gaz et MHE,∆ la masse totale. Les expressions analytiques des masses de gaz Mg(r)
et des masses hydrostatiques MHE(r) nous permettent de calculer les profils radiaux de la fraction de gaz
hydrostatique des trois amas du système PLCK G214.6+37.0. Ces profils sont présentés en figure 4.17. On
remarque que la distribution radiale de la fraction de gaz hydrostatique présente, pour chaque amas, des
caractéristiques similaires. En effet, elle croît du cœur à la périphérie des amas. Dans le cas isotherme, on
voit que les profils de la fraction de gaz hydrostatique dérivés à partir du profil-� sont très similaires à ceux
dérivés à partir des profil-��. Dans le cas non isotherme, on observe par contre une différence importante, à
faible ouverture angulaire, vis-à-vis du choix de la distribution de la densité de gaz. En effet, la fraction de gaz
hydrostatique est systématiquement supérieure pour un profil de densité �.

La fraction de gaz hydrostatique est un indicateur de la contribution d’émission non thermique à l’émission
X. De récentes simulations (Planelles et al. 2014 ; Le Brun et al. 2014 ; Sembolini, Yepes et al. 2016 ;
Sembolini, Elahi et al. 2016) confirment que la fraction de gaz des amas massifs dépend fortement de
la physique baryonique adoptée (refroidissement, formation d’étoiles, rétroaction des supernovae et noyaux
galactiques actifs). Ainsi, la fraction de gaz hydrostatique des amas les plus massifs peut être utilisée pour
tester la validité de l’hypothèse d’équilibre hydrostatique et estimer la fraction de pression non thermique
(Ghirardini, Ettori, Eckert et al. 2018).
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Figure 4.17 – Haut : Profils des fractions de gaz hydrostatiques, pour un gaz intra-amas isotherme,
pour les deux ensembles de données Cash et BXA. Bas : Profils des fractions de gaz hydrostatiques,
pour un gaz intra-amas non-isotherme, pour les deux ensembles de données Cash et BXA.

Pour comparer mes résultats à ceux de la littérature, exprimés dans un rayon r500, j’ai calculé la valeur de
la fraction de gaz contenue dans un volume Vr=500 pour chaque amas et pour chaque distribution de densité et
de température (voir table 4.17). Pour chaque amas, les valeurs des fractions de gaz hydrostatiques calculées
à partir des ensembles de données Cash et BXA sont en accord à 1� près entre elles. On remarque cependant
que les valeurs centrales présentent une forte dispersion entre les différentes distributions de densité et de
température considérées. Toutefois, les valeurs moyennées sur les ensembles de données sont en accord à 1�
près entre les quatre cas considérés.

fHE
g,500

Amas Ajustement � + TX �� + TX � + TX(r) �� + TX(r) fg,univ

A
Cash 0.179± 0.008 0.230± 0.071 0.256± 0.013 0.230± 0.071

0.013± 0.009

BXA 0.155± 0.007 0.236± 0.022 0.222± 0.051 0.281± 0.061

B
Cash 0.136± 0.029 0.214± 0.076 0.147± 0.032 0.214± 0.076

BXA 0.110± 0.014 0.182± 0.069 0.144± 0.056 0.238± 0.131

C
Cash 0.160± 0.012 0.146± 0.067 0.214± 0.017 0.146± 0.067

BXA 0.130± 0.012 0.094± 0.022 0.219± 0.067 0.190± 0.074

Table 4.17 – Fraction de gaz hydrostatique, fHE
g,500, des amas A, B et C du système PLCK

G214.6+37.0 pour les distributions de densité de gaz � et �� .
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Figure 4.18 – Comparaison des valeurs de la fraction gaz fHE
g,500 des amas du système PLCK

G214.6+37.0 avec celles des amas XCOP (Eckert, Ghirardini et al. 2019). Les carrés noirs
représentent les fractions de gaz des amas X-COP et la zone ombragée rouge représente la fraction
de gaz universelle estimée dans leur étude. La zone grise illustre la fraction de baryons de (Planck
Collaboration 2016b).

Pour étudier l’impact de l’hypothèse d’isothermalité sur la fraction de gaz hydrostatique, j’ai calculé cette
dernière pour chaque amas dans les deux hypothèses. Dans l’hypothèse d’isothermalité, je trouve

⌦

fHE
g,500

↵A

I
=

0.200 ± 0.024 ,
⌦

fHE
g,500

↵B

I
= 0.161 ± 0.047 et

⌦

fHE
g,500

↵C

I
= 0.133 ± 0.028 tandis que dans l’hypothèse non

isotherme, je détermine
⌦

fHE
g,500

↵A

NI
= 0.222±0.040 ,

⌦

fHE
g,500

↵B

NI
= 0.186±0.074 et

⌦

fHE
g,500

↵C

NI
= 0.192±0.056.

On remarque à nouveau que l’hypothèse d’isothermalité a un impact conséquent sur les propriétés physiques
du gaz intra-amas déduites. En effet, les valeurs moyennes de fraction de gaz hydrostatiques, pour chaque
amas, sont systématiquement plus faibles dans la cas isotherme. De même, pour inspecter l’impact du choix
du profil de densité sur les valeurs de ces fraction, j’ai calculé les valeurs moyennes sur les profils � et ��

pour chaque amas. J’ai ainsi trouvé
⌦

fHE
g,500

↵A

�
= 0.203 ± 0.020 et

⌦

fHE
g,500

↵A

��
= 0.244 ± 0.056 pour l’amas

A,
⌦

fHE
g,500

↵B

�
= 0.134 ± 0.033 et

⌦

fHE
g,500

↵B

��
= 0.212 ± 0.088 pour l’amas B et

⌦

fHE
g,500

↵C

�
= 0.181 ± 0.027 et

⌦

fHE
g,500

↵C

��
= 0.144 ± 0.058 pour l’amas C. On observe ici que les fractions de gaz hydrostatiques sont plus

élevées, pour les amas A et B, en considérant une distribution de la densité �� tandis que pour l’amas C,
cette fraction est plus élevée sous l’hypothèse d’une distribution �. On remarque finalement que les valeurs
moyennes pour les amas

⌦

fHE
g,500

↵B

�
et
⌦

fHE
g,500

↵C

��
sont relativement proches de la fraction baryonique cosmique

tandis que les fractions de gaz hydrostatiques de l’amas A sont significativement plus élevées.
La figure 4.18 montre la fraction de gaz fHE

g,500 en fonction de la masse hydrostatique des amas MHE,500

des amas A, B, C et des amas X-COP. Bien que les trois amas à l’étude présentent des masses hydrostatiques
plus faibles, à l’exception de l’amas C dans l’hypothèse d’isothermalité, que celles des amas X-COP, la valeur
de la fraction de gaz universelle calculée par Eckert, Ghirardini et al. (2019) reste pertinente pour des
masses M500 � 1014M�. Tout d’abord, on observe sur la figure 4.18 la grande dispersion des valeurs des
masses hydrostatiques des trois amas discutées dans la section 4.4.1.3. De plus, la figure illustre parfaitement
la discussion sur les valeurs des fractions de gaz hydrostatiques établies plus haut. Ensuite, on observe que,
pour une densité de gaz modélisée par un profil-� et dans l’hypothèse d’isothermalité, les valeurs de fHE

g,500 pour
les trois amas sont similaires aux valeurs de la population d’amas X-COP. Toujours pour un gaz isotherme, la
valeur de la fraction de gaz hydrostatique de l’amas C, pour un profil-�� de densité, est également similaire à
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cette population. Pour les autres cas, les valeurs des fractions de gaz hydrostatiques sont sensiblement supé-
rieures à la valeurs de fraction de gaz universelle et à celles des amas de la population X-COP. Toutefois, ces
valeurs restent en accord à 1� près avec celles des amas X-COP.

Finalement, on remarque que les valeurs de la fraction de gaz hydrostatique
⌦

fHE
g,500

↵

amas
sont systémati-

quement plus élevées que celles des fractions de gaz totales
⌦

ftot
g,500

↵

amas
. Ce résultat indique la présence d’un

biais appelé « biais hydrostatique », entre les masses totales Mtot,� et les masses hydrostatiques MHE,�, que
je discute ci-après.

4.4.3 Le biais hydrostatique

La masse hydrostatique est définie en fonction des contributions à la masse totale intervenant dans l’équa-
tion 2.3 et sous certaines hypothèses sur l’état du gaz (voir section 2.1). Tout d’abord, on suppose que le gaz
se trouve à l’équilibre hydrostatique, i.e. que la pression équilibre l’attraction gravitationnelle induite par la
matière noire, les galaxies et étoiles individuelles et le gaz intra-amas. Une deuxième hypothèse, que j’ai faite
dans cette analyse, est de considérer l’absence de processus non-thermiques. Toutes ces hypothèses peuvent
induire un biais b que l’on nomme « biais hydrostatique ».

Ce biais b peut être défini comme suit :

1� b =
MHE,500

Mtot,500
(4.51)

(1 − b)

Amas Ajustement � + TX � + TX(r) �� + TX �� + TX(r)

A
Cash 0.795± 0.046 0.636± 0.194 0.631± 0.167 0.436± 0.164

BXA 0.894± 0.051 0.715± 0.235 0.603± 0.256 0.423± 0.225

B
Cash 0.880± 0.152 0.815± 0.460 0.531± 0.180 0.479± 0.326

BXA 1.030± 0.119 0.904± 0.409 0.609± 0.217 0.500± 0.283

C
Cash 0.799± 0.057 0.651± 0.167 0.881± 0.315 0.621± 0.304

BXA 0.945± 0.073 0.690± 0.292 1.258± 0.240 0.751± 0.308

Table 4.18 – Valeurs de (1 � b) des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 pour
chaque distribution de température et de densité considérée dans cette étude.

Les valeurs de ce biais pour les trois amas du système et pour chaque distribution de température et de
densité considérée sont résumées dans la table 4.18. Les valeurs calculées à partir des données Cash sont en
accord à 1� près avec celles calculées à partir des données BXA. L’ensemble de ces valeurs sont inférieures à
1 ce qui démontre qu’une contribution thermique seule à la pression totale du gaz ne permet pas de rendre
compte des observations. Ce biais nous indique donc qu’une contribution non thermique est en jeu au sein des
trois amas du système PLCK G214.6+37.0.

Afin d’étudier l’impact de l’hypothèse d’isothermalité sur le biais, j’ai calculé les valeurs moyennes de ce
dernier pour les deux profils de température définis dans la section 2.2.2. J’obtiens h1� biAI = 0.731±0.130 et
h1� biANI = 0.553± 0.205 pour l’amas A, h1� biBI = 0.675± 0.370 et h1� biBNI = 0.763± 0.167 pour l’amas
B et h1� biCI = 0.971 ± 0.171 et h1� biCNI = 0.678 ± 0.268 pour l’amas C. Ces valeurs nous indiquent donc
que l’hypothèse isotherme a un impact significatif sur notre compréhension des processus en jeu au sein des
ces structures. En effet, si on considère que le gaz intra-amas est isotherme, on minimise systématiquement
le biais et ainsi la contribution non-thermique à l’équilibre hydrostatique.

J’ai également calculé les biais moyens pour les deux profils de densité définis dans la section 4.3.1. J’ai
trouvé h1� biA� = 0.760± 0.132, h1� biB� = 0.907± 0.285 et h1� biC� = 0.771± 0.147 pour le profil-�. Pour
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le profil-��, j’ai calculé h1� biA�� = 0.523± 0.203, h1� biB�� = 0.530± 0.252 et h1� biC�� = 0.878± 0.292.
Ici encore on remarque que le choix du profil de densité a un fort impact sur la valeur du biais hydrostatique
et donc altère la description de l’état dynamique des amas du système PLCK G214.6+37.0.

De nombreuses études basées sur des simulations numériques se sont intéressées au biais hydrostatiques.
La figure 4.19, extraite de Gianfagna et al. (2020), résume les principaux résultats de la littérature. La ligne
verticale en pointillé rouge et sa zone ombrée correspondent à la valeur et à l’erreur (1 � b) = 0.58 ± 0.04
nécessaires pour réconcilier les contraintes cosmologiques obtenues à partir des comptages d’amas par Planck
et du spectre de puissance du CMB (Planck Collaboration 2014b ; Planck Collaboration 2016e).
Les trois différentes nuances de bleu indiquent la physique incluse dans chaque simulation. En bleu clair sont
représentées les simulations incluant uniquement des processus physiques non radiatifs, en bleu les travaux
qui ajoutent les processus de refroidissement, de formation d’étoiles et de rétroaction de supernovae. En bleu
foncé sont indiquées les simulations comprenant les effets de rétroaction des trous noirs super-massifs. Sur
cette figure, j’ai ajouté les valeurs des biais hydrostatiques moyennés (sur les ensembles de données Cash et
BXA) des trois amas pour chaque distribution de densité et de température.

On remarque que les valeurs moyennes des biais hydrostatiques des trois amas, dans l’hypothèse isotherme,
sont proches des valeurs obtenues par les différentes études présentées dans Gianfagna et al. (2020). Dans
l’hypothèse non isotherme, ces valeurs sont plus faibles et, de façon intéressante, proches de la valeur nécessaire
afin de réconcilier les contraintes cosmologiques établies par Planck. Toutefois, les biais hydrostatiques des
trois amas calculés dans l’hypothèse isotherme sont en accord à 1� avec les biais calculés dans l’hypothèse
non isotherme.

Figure 4.19 – Compilation des valeurs moyennes de (1� b) (rectangles blancs) et de leurs erreurs
(barres bleues) issues de différentes simulations hydro-dynamiques (crédits : Gianfagna et al.
(2020)). Les valeurs du biais hydrostatique des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 sont
ajoutées à la figure pour chaque distribution de température et de densité considérée dans mon
étude.
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Figure 4.20 – Comparaison des valeurs de la fraction gaz corrigées du biais hydrostatique fHE
g,500⇥

(1�b) des amas du système PLCK G214.6+37.0 avec celles des amas XCOP (Eckert, Ghirardini
et al. 2019). Les carrés noirs représentent les fractions de gaz des amas XCOP et la zone ombragée
rouge représente la fraction de gaz universelle estimée dans leur étude. La zone grise illustre la
fraction baryonique cosmique (Planck Collaboration 2016b).

J’ai ensuite re-calculé la fraction de gaz hydrostatique corrigée par le biais hydrostatique. La figure 4.20
présente ces dernières ainsi que la fraction baryonique cosmique et la fraction de gaz universelle déterminée
par Eckert, Ghirardini et al. (2019). On remarque que pour les trois amas, l’ensemble des valeurs de la
fraction de gaz hydrostatique corrigées sont en accord entre elles et compatibles à 1� avec la fraction de gaz
universelle fg,univ.

4.5 État dynamique du gaz

Les observations des amas avec les détecteurs EPIC de XMM-Newton nous donnent une vision statique
du gaz intra-amas. Cependant, certaines grandeurs constituent des indices quant à la dynamique du gaz au
sein de ces amas. Notre analyse des profils de pression (voire section 4.3.3) nous a indiqué que les amas de
galaxies du système PCLK G214.6+37.0 ne sont pas dans le même état dynamique. En effet, il semble que
l’amas A soit un amas relaxé, dit cool-core, tandis que les amas B et C semblent exhiber un comportement
d’amas agité, dit non cool-core.

Dans cette section j’étudie deux autres grandeurs caractéristiques pouvant fournir des indices supplémen-
taires vis-à-vis de l’état dynamique des amas du système PLCK G214.6+37.0. Dans un premier temps, je
m’intéresse aux abondances en métaux du gaz intra-amas et dans un second temps, je me focalise sur leur
entropie.

4.5.1 Analyse de l’abondance du gaz intra-amas

L’abondance en métaux du gaz d’amas de galaxies à des redshift z supérieurs à 0.4 est difficile à mesurer
avec précision. En effet, l’abondance en métaux est directement mesurée à partir de la densité spectrale de
flux au travers des largeurs équivalentes (EW) définies dans l’équation 4.16. La précision de la mesure est donc
directement liée à la résolution spectrale de l’instrument avec lequel on mesure le flux provenant des amas
ainsi qu’au temps de pose, i.e. la durée de l’observation. De plus, l’émission X des amas n’occupant pas une
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grande fraction de la surface collectrice des détecteurs, il est également très difficile d’obtenir une distribution
spatiale de cette abondance.

Tout d’abord, je souhaite comparer les valeurs que j’ai obtenues avec celles d’amas de galaxies précédem-
ment étudiés. Baldi et al. (2012) ont mesuré l’abondance en métaux de 39 amas de galaxies, dont les redshifts
sont compris dans l’intervalle [0.4, 1.4], observés avec le télescope XMM-Newton. La figure 4.21 reprend les
valeurs de l’abondance en métaux de cet échantillon dans trois zones d’analyse correspondant aux zones 0○,
1○ et 2○ que j’ai définies dans la table 4.1b.

Figure 4.21 – Abondances en métaux des trois amas de galaxie du système PLCK G214.6+37.0
et des 39 amas étudiés par Baldi et al. (2012) en fonction du redshift z. Les abondances sont
mesurées dans trois zones : [0, 0.15]r500, [0.15, 0.4]r500 et > 0.4 r500.

On remarque que les estimations des abondances, pour les trois amas de galaxies du système PLCK
G214.6+37.0, sont en accord avec celles de l’échantillon d’amas présenté dans l’étude de Baldi et al.
(2012) et les pŕecisions sont similaires à celles mesurées par Baldi et al. (2012). Ce résultat est vérifié dans
les trois zones d’études.

Dans la suite, je regarde si l’abondance des amas nous donne des indications sur l’état dynamique du gaz
intra-amas. Pour cela, j’utilise un proxy, défini par Leccardi et al. (2010) : la pseudo-entropie � 0○/ 1○. Ce
proxy est défini par

� 0○/ 1○ =
T 0○

T 1○
⇥
✓

SB 0○

SB 1○

◆� 1
3

, (4.52)
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avec T 0○, 1○ et SB 0○, 1○ les températures et les brillances de surface mesurées dans les zones 0○ et 1○ que j’ai
définies (voir table 4.1b). Leccardi et al. (2010) ont étudié une population représentative de 59 amas chauds
(kT > 3 keV) situés à un redshift z 2 [0.03, 0.25]. Ils ont trouvé que les amas présentant une valeur élevée de
la pseudo-entropie (� 0○/ 1○ > 0.64, valeur déterminée empiriquement afin de séparer les amas non cool-core
et intermédiaires) sont en majorité des objets non relaxés ayant fusionné récemment. Ils observent également
que les amas pour lesquels la pseudo-entropie est plus faible, � 0○/ 1○ < 0.64, présentent une abondance en
métaux plus élevée au cœur. J’ai calculé la pseudo-entropie des trois amas du système PLCK G214.6+37.0
et j’obtiens �A

0○/ 1○ = 0.55 ± 0.08, �B
0○/ 1○ = 0.68 ± 0.17 et �C

0○/ 1○ = 0.87 ± 0.25. On remarque que l’amas
C présente une pseudo-entropie élevée et peut être catégorisé, par cette dernière, comme un amas cool-core.
L’amas B présente une pseudo-entropie à la limite entre les deux régimes et il est difficile de le catégoriser sur
la base du critère de pseudo-entropie uniquement. La valeur de la pseudo-entropie de l’amas A est plus faible
et on remarque également que ce dernier présente une abondance en métaux plus élevée au cœur que les deux
autres amas du système. Ce comportement est typique des amas cool-core selon l’étude de Leccardi et al.
(2010).

Figure 4.22 – Abondances en métaux des trois amas de galaxie du système PLCK G214.6+37.0
ainsi que celles des amas étudiés par Ettori, S. et al. (2015) en fonction du redshift z. Les
abondances sont mesurées dans trois zones : [0, 0.15] r500, [0.15, 0.4] r500 et > 0.4r500. Les profils
de meilleur ajustement du modèle défini en équation 4.53 pour chaque zone sont représentés par
des ligne pointillées.

Ettori, S. et al. (2015) ont entrepris une étude similaire à celle de Baldi et al. (2012) sur un échantillon
de 83 amas de galaxies en séparant leur échantillon, à partir du critère � 0○, 1○, en deux populations : les amas
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cool-core tels que � 0○/ 1○ < 0.60 et les amas non cool-core tels que � 0○/ 1○ > 0.60. Ils ont ajusté un profil
d’abondance donné par l’expression

A(r, z) = A0

 

1 +

✓

r

0.15 r500

◆2
!��

(1 + z)�� , (4.53)

sur les abondances moyennes par bande de redshift, pour chaque population et dans chaque zone d’analyse. La
figure 4.22 illustre les abondances moyennes déterminées dans Ettori, S. et al. (2015) ainsi que les meilleurs
ajustements du profil d’abondance (équation 4.53). J’ai reporté sur cette figure les valeurs d’abondance des
trois amas du système PCL G214.6+37.0 en utilisant les valeurs de pseudo-entropie afin de les catégoriser.
On observe que les abondances en métaux mesurées pour l’amas A ne s’alignent pas sur les profils de meilleur
ajustement déterminé par Ettori, S. et al. (2015). Cependant les valeurs dans chaque zone d’analyse sont
en accord à 1� avec les valeurs moyennes dans la bande de redshifts correspondante. On remarque également
que les abondances des amas B et C, AB,C

0○ < AB,C
2○ , indiquent que le cœur de ces amas est moins riche que

leur périphérie. Néanmoins, les valeurs AB,C
0○ , AB,C

1○ et AB,C
2○ sont en accord à 1� avec les valeurs moyennes

présentées par Ettori, S. et al. (2015).

J’ai mesuré les abondances des trois amas de galaxies du système PLCK G214.6+37.0 dans les trois zones
d’analyse 0○ (⇠ [0, 0.15] r500), 1○ (⇠ [0.15, 0.4] r500) et 2○ (⇠> 0.4r500). Ces valeurs sont en très bon
accord avec les abondances des amas étudiés par Baldi et al. (2012) et Ettori, S. et al. (2015). Bien
qu’il n’ait pas été possible de catégoriser ces amas comme cool-core ou non cool-core directement à partir
abondances en métaux, le calcul de la pseudo-entropie � 0○, 1○ indique que les amas B et C pourraient être
assimilés à des amas non cool-core alors que l’amas A serait un amas cool-core.

4.5.2 Calcul de l’entropie du gaz

Dans l’hypothèse où le gaz intra-amas respecte la loi des gaz parfaits et qu’il soit monoatomique, l’entropie
du gaz K est directement fonction des distributions de densité d’électrons et de température et s’exprime par

K(r) = T (r)⇥ ne(r)
�2/3. (4.54)

L’entropie augmente toujours lorsque de la chaleur est fournie (Voit et al. 2005) et ainsi permet de suivre
l’histoire thermique d’un amas. En présence de processus non radiatif uniquement, le gaz à faible entropie
descendrait au centre de l’amas tandis que le gaz à haute entropie se dilaterait, résultant en un comportement
auto-similaire de la distribution radiale qui suit une loi de puissance avec une pente caractéristique de 1.1 (e.g.,
Tozzi & Norman 2001). Voit et al. (2005) ont définit un modèle simple de profil d’entropie contient un
paramètre de pente ainsi qu’une normalisation :

K(r)

K500
= 1.42

✓

r

r500

◆1.1

K500 = 103.4

✓

M500

1014M�

◆2/3

E(z)�2/3f
�2/3
b .

(4.55)

(4.56)

Ils ont ajusté ce modèle à une population d’amas non radiatifs simulés à l’aide de deux techniques : « Smoothed
Particle Hydrodynamics » (SPH) et « Adaptive Mesh Refinement » (AMR). Ils ont démontré que, pour cette
population d’amas, cette solution auto-similaire est en excellent accord pour des rayons > 0.15 r500. Des écarts
par rapport à ce comportement ont été observés dans la région centrale des amas (Ponman et al. 1999). Des
simulations (e.g., Voit et al. 2005 ; McCarthy et al. 2017) montrent que les processus de refroidissement
et de chauffage non gravitationnels, tels que le refroidissement radiatif ou les rétroactions d’AGN, rompent
l’auto-similarité dans la région interne des amas de galaxies. Ces écarts peuvent donc être interprétés comme
un proxy des processus non thermiques en jeu au sein des amas de galaxies.

Cavagnolo et al. (2009) ont étudié les profils d’entropie de 239 amas de galaxies observés par Chandra.
Dans leur modélisation du profil d’entropie, ils ont ajouté un terme constant tenant compte de l’action combinée
des rétroactions du refroidissement et du chauffage qui affectent les régions centrales :
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K(r) = K0 +K100 kpc

✓

r

100 kpc

◆↵

(4.57)

avec K0 l’entropie centrale et K100 kpc l’entropie à 100 kpc du cœur de l’amas. Cavagnolo et al. (2009)
et McDonald et al. (2013) ont confirmé qu’un comportement radial de la distribution d’entropie en loi de
puissance prend place aux grands rayons. De plus, ils ont montré que la distribution des valeurs de l’entropie
centrale (paramètre K0) des amas reflète la dichotomie entre les amas « cool-core » et « non cool-core »,
trouvant deux populations distinctes culminant à ⇠ 15 keV.cm2 et ⇠ 150 keV.cm2. La figure 4.23 représente
la distribution radiale de l’entropie d’un échantillon de 83 amas sélectionnés au sein du relevé SZ-SPT ainsi
que les profils moyens déterminés par Cavagnolo et al. (2009) pour les deux populations d’amas (cool-core
et non cool-core).

Figure 4.23 – Profils d’entropie radiale K(r) des amas de l’échantillon sélectionnés
du relevé SPT. Les courbes d’entropie moyennes de Cavagnolo et al. (2009) pour les
amas cool-core (bleu) et non cool-core (rouge) sont représentées par des lignes pointillées
épaisses, qui s’avèrent en bon accord qualitatif avec les amas les plus massifs à z élevé.
Crédit : McDonald et al. (2013)

Ces résultats suggèrent que le profil d’entropie à grand rayon suit l’effondrement gravitationnel de l’amas
(solution auto-similaire), tandis que le profil à petit rayon est régi par des processus physiques supplémentaires,
très probablement un refroidissement du gaz baryonique.

A partir des distributions de température et de densité respectivement présentées dans les sections 4.3.2 et
4.3.1, j’ai calculé l’entropie centrale des trois amas du système PLCK G214.6+37.0, et la table 4.19 résume
mes résultats.

On remarque immédiatement que la considération ou non d’une distribution non-uniforme des températures
induit une grande différence d’estimation de la valeur de l’entropie centrale. Ainsi, j’ai déterminé l’entropie
centrale moyenne des trois amas dans l’hypothèse isotherme, et je trouve hK0,AiI = 85.2 ± 17.5 keV.cm2,
hK0,BiI = 171.9± 24.1 keV.cm2 et hK0,CiI = 216.7± 24.1 keV.cm2. Bien qu’une séparation de la population
des amas en cool-core et non cool-core sur la seule valeur de l’entropie centrale ne puisse pas être démontrée,
dans l’hypothèse d’isothermalité, le résultat semble indiquer que les amas B et C sont des amas perturbés non
cool-core. L’amas A présente quant à lui une entropie centrale qui ne donne pas d’indications spécifiques par
rapport à l’état du cœur de ce dernier.

J’ai également calculé l’entropie centrale moyenne des amas A, B et C en considérant, cette fois, que le gaz
intra-amas n’était pas isotherme. J’ai obtenu hK0,AiNI = 45.8±15.8 keV.cm2, hK0,BiNI = 99.7±24.6 keV.cm2

et hK0,CiNI = 106.1±26.2 keV.cm2. Dans cette hypothèse, on remarque que l’amas A peut être identifié comme
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K0 (keV.cm2)

Amas Ajustement � + TX � + TX(r) �� + TX �� + TX(r) Planck

A
Cash 81.8± 15.2 44.3± 11.4 85.8± 24.2 45.9± 22.3

13± 2
BXA 86.2± 12.3 45.7± 8.2 87.1± 18.4 47.4± 21.3

B
Cash 157.1± 18.3 93.1± 16.3 166.2± 28.4 97.5± 32.3

142± 10
BXA 180.6± 22.1 102.9± 19.8 183.7± 27.5 105.4± 30.1

C
Cash 213.9± 18.4 107.4± 22.2 218.2± 29.4 109.0± 33.7

153± 18
BXA 232.4± 20.3 105.4± 18.9 202.1± 28.3 102.5± 29.9

Table 4.19 – Valeurs de l’entropie centrale des amas A, B et C du système PLCK
G214.6+37.0 pour chaque distribution de température et de densité considérée dans
cette étude. Les valeurs présentées dans Planck Collaboration (2013b) sont éga-
lement exposées.

un amas cool-core tandis qu’aucune conclusion ne peut être émise sur le statut des amas B et C.

Pour aller légèrement plus loin, notons que Pratt et al. (2010) et Ghirardini, Ettori, Amodeo et al.
(2017) ont montré que la fraction de gaz totale avait un impact sur la normalisation du profil d’entropie. En
conséquence, ils ont proposé une correction, et ont introduit le modèle suivant (équations 4.58 et 4.59) :

K(r)

K500
= K0

0 +K0
0.15

✓

r

0.15 r500

◆↵0

K500 = 103.4

✓

M500

1014M�

◆2/3

E(z)�4/3f�2/3
g .

(4.58)

(4.59)

Ils ont démontré que cette correction réduisait la dispersion des profils d’entropie et que ces derniers
présentent un meilleur accord avec la solution auto-similaire présentée par Voit et al. (2005). Cette forme
fonctionnelle a été ajustée sur une population de 47 amas, observés avec Chandra, situés à des redshifts
z 2 [0.4, 0.52]. L’ajustement de meilleure qualité est représenté en noir sur la figure 4.24. Ce meilleur ajus-
tement pour cette population spécifique ne présente pas de plateau à petit rayon et se rapproche donc d’un
comportement auto-similaire. De plus, le meilleur ajustement donne ↵0 = 1.13 et confirme ainsi les prédictions
théoriques présentées dans Tozzi & Norman (2001).

Sur la figure 4.24, je présente les profils d’entropie des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 issus de
la combinaison des distributions de température et de densité en accord avec l’équation 4.54. Sur cette figure
sont également représentées la solution auto-similaire proposée par Voit et al. (2005) ainsi que les zones
de confiance des ajustements du profil défini par l’équation 4.57. Cavagnolo et al. (2009) présentent ces
ajustements pour les deux populations d’amas qu’ils définissent comme « cool-core » ou « non cool-core »
en raison de leur basse ou haute valeur d’entropie au cœur, respectivement.
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Figure 4.24 – Profils d’entropie des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 (A (haut), B (mi-
lieu) et C (bas)). Les données sont représentées par des croix noires. Les profils issus des ajustements
de meilleures qualités des distributions de température et de densité sont représentés par des traits
colorés discontinus. La solution auto-similaire présentée dans Voit et al. (2005) est illustrée par
une droite grise tandis que l’ajustement de meilleure qualité à la forme fonctionnelle définie par les
équations 4.58 et 4.59 est représenté en noir. Les zones roses et violettes représentent les zones de
confiance des ajustements du profil d’entropie défini par l’équation 4.57 respectivement pour des
amas de basse entropie centrale (« cool-core ») et de haute entropie centrale (« non cool-core »).

Tout d’abord on peut clairement voir que la prise en compte de la fraction de gaz proposée par Pratt
et al. (2010) et Ghirardini, Ettori, Amodeo et al. (2017) produit un meilleur accord à grand rayon pour
les trois amas par rapport à au modèle proposé par Voit et al. (2005). Cependant les trois amas du système,
contrairement à la population d’amas considérée par Ghirardini, Ettori, Amodeo et al. (2017) présentent
clairement un plateau à petit rayon. Cet excès d’entropie au cœur des amas indique une contribution de
processus non radiatifs. On remarque ici que les profils d’entropie de l’amas C semblent correspondre aux amas
perturbés « non cool-core » ce qui confirmerait nos observations par rapport à la valeur centrale de l’entropie.
Les amas A et B ont quant à eux des valeurs d’entropie centrale ne permettant pas d’avancer d’hypothèses.
Cependant, la figure 4.24 nous permet de voir que les profils d’entropie de l’amas A correspondent fortement
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à ceux de la population « cool-core » définie dans Cavagnolo et al. (2009), tandis que ceux de l’amas B
sont semblables à ceux de la population « non cool-core ».

Finalement, pour des distances au centre supérieures à ramasbreak, les profils d’entropie des trois amas du
système PLCK G214.6+37.0 présentent un très bon accord avec le modèle avancé par Pratt et al. (2010)
et Ghirardini, Ettori, Amodeo et al. (2017). Pour l’amas A, rAbreak = (0.177 ± 0.004) r500 tandis que
pour les amas B et C je mesure rBbreak = (0.381± 0.005) r500 et rCbreak = (0.343± 0.010) r500, respectivement.
Voit et al. (2005) on trouvé, dans leur étude d’amas non radiatifs, que ce rayon était égal à 0.15r500. Ainsi,
ce rayon caractéristique nous indique que le gaz contenu dans l’amas A n’est pas soumis aux mêmes processus
physiques que ses deux compagnons.

4.6 Discussion et conclusions

Le système PLCK G214.6+37.0 avait préalablement été étudié par Planck Collaboration (2013b) et
a conduit à une caractérisation globale des trois amas par la détermination de leurs caractéristiques physiques
telles que le redshift z, la température T , la masse totale M500, la masse de gaz Mg,500, la taille r500, la
pression Pg ou encore l’entropie Kg.

Dans ce chapitre 4, j’ai exposé mon analyse nouvelle complète de ce même système multiple sur la base
d’une nouvelle réduction des données X plus conservatrice dans la sélection des évènements et dans la modéli-
sation des contaminations astrophysiques et instrumentale que j’ai élaborée et décrite dans le chapitre 3. J’ai
reproduit l’analyse spectrale avec une approche "standard" via la statistique de Cash. J’ai également, sur le
même ensemble de données, mené une analyse parallèle en utilisant l’inférence bayésienne et l’échantillonnage
imbriqué. La réduction plus sévère que j’ai appliquée aux données brutes m’a permis d’améliorer sensiblement
la précision des mesures des grandeurs physiques. En effet, les deux méthodes d’ajustement m’ont permis de
mesurer les redshifts des trois amas du système avec une excellente précision. J’ai trouvé zX,A = 0.44± 0.01,
zX,B = 0.49± 0.01, zX,C = 0.45± 0.01. Une étude des données spectrométriques de VLT/VIMOS des galaxies
dans le champ de vue du système PLCK G214.6+37.0 confirme les valeurs que j’ai déterminées grâce aux
données X. Ces valeurs sont en accord avec celles présentées par Planck Collaboration (2013b) pour
les amas A et C. Cependant, pour l’amas B, nos deux valeurs ne sont pas en accord. Ainsi, je trouve que le
système multiple semble être en réalité constitué d’une paire d’amas (A-C) et un amas isolé (B) en arrière-plan.

L’un des objectifs de mon travail était d’étudier l’impact de différents profils de densité et de température
sur le calcul des grandeurs dérivées telles que l’étendue, les masses, la pression et l’entropie. Pour cela, j’ai
défini et utilisé deux profils de densité (profil-� et profil-��) ainsi que deux profils de température (uniforme,
donc isotherme, et non-isotherme). J’ai ensuite dérivé de ces profils les différentes caractéristiques du gaz de
chacun des amas et étudié l’impact du choix des distributions radiales sur ces dernières (je discute l’impact du
profil de densité et de température dans la section 4.6.1.1).

Mon travail s’est développé ensuite autour du calcul de la fraction de gaz totale ainsi que de la fraction de
gaz hydrostatique, pour chacun des amas du système. J’ai comparé ces dernières aux fractions de gaz des amas
de l’échantillon X-COP pour lesquels les estimations les plus précises sont disponibles dans la littérature. Les
amas de cet échantillon font partie des amas les plus étudiés ces dernières années, et il est donc particulièrement
intéressant de comparer leurs caractéristiques à celles des trois amas de ce système multiple. J’ai également
mis en avant, par le calcul analytique des masses hydrostatiques, la présence de processus non thermiques au
sein des amas du système. En effet, le calcul du biais hydrostatique b a indiqué la présence de tels processus
et a permis de montrer que la fraction de gaz corrigée du biais était, pour les trois amas, compatible avec la
fraction de gaz universelle déterminée par Eckert, Ghirardini et al. (2019).

Enfin, je me suis intéressé plus particulièrement à l’état dynamique des trois amas du système PLCK
G214.6+37.0 et à leur classification en termes d’amas « cool-core » et « non cool-core ». J’ai pour cela utilisé
plusieurs indicateurs : les mesures de l’abondance en métaux, la pseudo-entropie et les profils de pression et
d’entropie. Selon mes résultats, il semble que l’amas A puisse être qualifié d’amas cool-core tandis que les
amas B et C sont plus probablement des amas non cool-core.

Dans la suite, je discuterai plus avant quelques un de mes résultats principaux sur les amas du système
dans le contexte de quelques études d’échantillons d’amas de galaxies. Puis, je discuterai du système PLCK
G214.6+37.0 dans son ensemble.
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4.6.1 Les amas du système PLCK G214.6+37.0

4.6.1.1 Densité et Température

Densité :
J’ai en premier lieu ajusté un profil-� aux brillance de surface et j’ai observé que les ajustements, pour

chacun des amas, ne présentaient pas d’accord entre les deux ensembles de données Cash et BXA. De plus la
qualité de l’ajustement quantifiée par le �2

r est assez médiocre. Néanmoins, sur la figure 4.10, les ajustements
semblent rendre correctement compte des données pour ✓  ✓amas,s. J’ai donc dans un deuxième temps ajusté
un profil-��. Pour les amas A et B, les ajustements sur les données Cash sont en accord à 1� avec ceux sur
les données BXA tandis que pour l’amas C, les ajustements sont incompatible. Cependant, la valeur du �2

r est
plus proche de l’unité pour les ajustements du profil-��.

À la vue des ajustements présentés dans la section 4.3.1, je n’étais pas en mesure de favoriser un profil
par rapport à un autre ni de privilégier un des deux ensembles de données. J’ai donc conservé les deux profils
et les ensembles de données, et j’ai étudié l’impact de ces derniers sur les propriétés physiques du gaz. Le
choix de modéliser la distribution de densité par un profil-� ou un profil-�� n’as pas d’impact significatif
sur les estimations des étendues r500 des amas ni sur celles de la masse de gaz Mg,500. Il en va de même
pour le choix de l’ensemble de données (Cash ou BXA) que l’on considère. Toutefois, ces choix ont un impact
notamment sur les calculs du proxy de masse et de pression (voir section 4.3.3) ainsi que pour le calcul de la
masse hydrostatique (voir section 4.4.1.3).

Température :

Figure 4.25 – Température des amas en fonction de leur redshift. La population d’amas du
relevé XXL est représentée par les croix colorées. Les carrés de couleur représentent la valeur de
la température de chaque amas du système PLCK G214.6+37.0 mesurée à partir de la densité
spectrale de flux extraite de la zone d’analyse 2○ (violet (A), bleu (B) et vert (C)).

La réduction de données plus sévère que j’ai effectuée (voir chapitre 3) m’a permis de sonder plus préci-
sément que Planck Collaboration (2013b) les variations radiales de la température des trois amas du
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système PLCK G214.6+37.0 et donc de tester l’hypothèse d’isothermalité. Pour ce faire, j’ai ajusté un mo-
dèle de température isotherme (uniforme) ainsi qu’un modèle non-isotherme (voir équation 4.30). J’ai montré
que, dans le cas du modèle isotherme, la qualité des ajustements était mauvaise et que les ajustements sont
incompatibles entre les données Cash et BXA, pour les trois amas. Le profil non-isotherme, quant à lui, rend
mieux compte des données avec de plus un accord à 1� entre l’ajustement des données Cash et BXA. Malgré
tout, il n’est pas possible de trancher entre l’hypothèse isotherme ou non-isotherme car on remarque aussi que
les deux modèles sont en accord entre eux pour ✓  ✓amas,s.

Ainsi je n’ai pas rejeté l’hypothèse d’isothermalité et j’ai étudié son impact sur les propriétés physiques du
gaz. J’ai montré que dans l’hypothèse d’un gaz isotherme, les valeurs des propriétés physiques du gaz intra-amas
sont systématiquement plus élevées (d’environ 3�5% pour l’étendue, 10�35% pour la masse hydrostatique ou
encore 20% pour la pression, par exemple) que dans le cas où l’on considère un gaz non-isotherme. Néanmoins,
dans la majorité des cas, les valeurs déduites des deux profils (isotherme et non isotherme) sont en accord à 1�
près. Cela étant, il est important de remarquer que la dispersion des valeurs centrales entre le cas isotherme
et le cas non-isotherme indique que l’hypothèse d’isothermalité peut avoir un impact considérable sur les
propriétés physiques du gaz des amas. Bien que dans cette étude nous n’ayons pas pu conclure sur le caractère
isotherme ou non du gaz intra-amas, les prochaines missions X telles que Athena permettront d’explorer plus
avant cette hypothèse.

Les amas que j’ai étudiés sont les membres d’un système multiple PLCK G214.6+37.0. La mesure des
redshifts par les données X et par les données spectroscopiques montre que les amas A et C sont proches et
appartiennent probablement à une seule structure, une paire d’amas. L’amas B est à un redshift différent et
est vraisemblablement un amas isolé en arrière-plan. Je me suis donc intéressé à la comparaison des propriétés
des amas du système PLCK G214.6+37.0 avec des échantillons d’amas isolés pour savoir si l’appartenance à
un système multiple d’amas de galaxies induisait des différences par rapport à une population d’amas isolés.
Pour ce faire, j’ai utilisé le catalogue d’amas issu du relevé XXL (Adami et al. 2018) qui regroupe des amas
de galaxies détectés dans l’intervalle de redshifts [0, 1.2]. Deux sous catalogues ont été construits à partir du
relevé XXL pour isoler les amas dont le niveau de contamination par des sources ponctuelles est nul (XXL-C1),
et des amas pour lesquels une contamination à hauteur de 50% ont été acceptés (XXL-C2). J’ai extrait de
ces deux sous-catalogues les valeurs des températures TX,300kpc et des redshifts. La figure 4.25 montre la
distribution des températures en fonction des redshifts pour le catalogue XXL ainsi que les amas du système
PLCK G214.6+37.0 (les carrés de couleur représentent la valeur de la température de chaque amas mesurée
à partir de la densité spectrale de flux extraite de la zone d’analyse 2○). On n’observe aucune déviation
des valeurs de la paire d’amas A-C par rapport aux populations des sous-catalogues XXL-C1 et XXL-C2. La
température de l’amas isolé B est également en accord avec les valeurs des populations.

4.6.1.2 Étendues et masses

Étendue :
La taille des amas de galaxies exprimée en termes du rayon r500 est directement déduite des distribu-

tions de température et de densité choisies. J’ai préalablement montré que, bien que les valeurs centrales
présentent une dispersion notable, les rayons r500 restent en accord entre eux pour chaque amas du système
PLCK G214.6+37.0. Une question subsiste : est-ce que ces étendues sont similaires à celle d’amas isolés,
ou bien l’appartenance des amas à un système multiple induit-elle des différences notables ? Pour tenter de
répondre à cette question, j’ai utilisé une fois encore le catalogue d’amas de XXL (observés par XMM-Newton)
ainsi que le méta-catalogue d’amas MCXC (observés par ROSAT Piffaretti et al. 2011).

La figure 4.26a montre la taille des trois amas étudiés ici, comparée aux valeurs de r500 extraites des
catalogues. Pour chaque amas, l’ensemble des valeurs (et leurs erreurs), calculées à partir des distributions
de densité et de température, s’inscrivent dans le rectangle coloré. On observe que l’étendue des amas du
système PLCK G214.6+37.0, pour leurs redshifts respectifs, sont tout à fait raisonnables par rapport à cette
population d’amas de galaxies aux mêmes redshifts. On ne remarque aucune différence notable vis-à-vis de la
taille de ces objets par rapport à celle d’amas isolés.

La figure 4.26b met en évidence la contamination par les sources ponctuelles de la population d’amas
du sous-catalogue XXL-C2. La population XXL-C1 regroupe les amas dont la contamination par des sources
ponctuelles est négligeable, et on constate que les tailles des amas A, B et C, en fonction de leur température,
sont très similaires à celles de cette population. Ici encore, on ne remarque aucune déviation manifeste des
caractéristiques des amas du système PLCK G214.6+37.0 par rapport à la population du sous-catalogue
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XXL-C1.

(a) Étendue des amas en fonction de leur redshift. (b) Étendue des amas en fonction de leur tempéra-
ture.

Figure 4.26 – Comparaison des caractéristiques des amas du système multiple PLCK G214.6+37.0, repré-
sentés en violet (A), bleu (B) et vert (C). Pour chaque amas du système multiple, l’ensemble des valeurs (et
leur erreurs), calculées à partir des distributions de densité et de température, s’inscrivent dans le rectangle
coloré. Les valeurs des amas du relevé XXL et du catalogue MCXC sont représentées par des nuages de points).

Masses :

(a) Masse totale des amas en fonction de leur red-
shift.

(b) Masse totale des amas en fonction de leur taille.

Figure 4.27 – Comparaison des propriétés des amas du système PLCK G214.6+37.0, représentés en violet
(A), bleu (B) et vert (C). Pour chaque amas du système multiple, l’ensemble des valeurs (et leurs erreurs),
calculées à partir des distributions de densité et de température, s’inscrivent dans le rectangle coloré. Les
valeurs pour les amas du catalogue MCXC sont représentées par les nuages de points.

La masse totale est une quantité centrale en astrophysique ainsi qu’en cosmologie à laquelle nous n’avons
pas accès directement via les observations. Il est donc important de noter l’impact des hypothèses conduisant
à son estimation. J’ai calculé les masses totales et hydrostatiques des deux composantes de la paire d’amas
A-C et celles de l’amas B composant le système multiple PLCK G214.6+37.0. Je trouve que les masses to-
tales, Mtot

500, pour chaque amas, ne sont pas affectées par le choix du profil de densité. Cependant l’hypothèse
isotherme affecte systématiquement la valeur de la masse totale de chaque amas à hauteur de ⇠ 15%. Néan-
moins, l’ensemble de ces valeurs pour chaque amas sont en accord à 1� près. Pour les masses hydrostatiques
MHE

500, l’hypothèse isotherme affecte fortement l’estimation de la masse avec des écarts allant jusqu’à 25%. Le
choix du profil de densité affecte également la mesure de la masse hydrostatique (par ⇠ 30� 40%).
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Pour comparer à des populations d’amas de galaxies isolés, j’ai extrait des catalogues MCXC les masses totales
montrées dans les figures 4.27a et 4.27b en fonction du redshift z et du rayon r500 des amas, respectivement.
La figure 4.27a n’indique pas de différence notable avec la population d’amas isolés pour les valeurs des masses
des trois amas du système PLCK G214.6+37.0. Sur la figure 4.27b j’ai représenté les masses totales ainsi que
les masses hydrostatiques des amas A, B et C (pour chaque amas du système multiple, l’ensemble des valeurs
– et leur erreurs– calculées à partir des distributions de densité et de température s’inscrivent dans le rectangle
coloré). Les valeurs des masses, pour les trois composantes du système, sont compatibles avec les valeurs
obtenues par Piffaretti et al. (2011) pour les amas isolés du catalogue MCXC.

4.6.1.3 Fractions de gaz

Deux fractions de gaz sont considérées : la fraction de gaz totale et la fraction de gaz hydrostatique.

Dans un premier temps, j’ai montré que les valeurs de la fraction de gaz totale ne sont que très peut
affectées par le choix du profil de densité, et qu’elles sont en accord à 1� avec la fraction de gaz universelle
fg,univ déterminée par Eckert, Ghirardini et al. (2019) sur des amas de galaxies isolés.

J’ai ensuite étudié l’impact de l’hypothèse d’isothermalité, et j’ai montré que cette dernière induisait un
biais sur les fractions de gaz. En effet, pour chaque amas du système PLCK G214.6+37.0, on observe que
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pour l’amas C. Par ailleurs, et contrairement au choix du profil de température, le choix du profil de densité
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hydrostatique.

Pour chaque amas pris individuellement, ces valeurs présentent une dispersion importante entre les différents
cas considérés mais restent compatibles entre elles et sont en très bon accord avec la majorité des études basées
sur les simulations hydrodynamiques. De nouveau, l’hypothèse d’isothermalité affecte fortement les valeurs du
biais hydrostatique déduites, et je trouve que h1� biamasI > h1� biamasNI . Dans le cas isotherme je mesure un
biais ⇠ 15 � 40% plus élevé que dans le cas non isotherme. De même, j’ai observé que le choix du profil de
densité influait sur la valeur déduite du bais hydrostatique. Je trouve que la valeur du biais pour le profil �
est ⇠ 45 � 70% plus élevé que pour le profil �� pour les amas A et B. Enfin, pour l’amas C, je trouve que
h1� biC� ⇡ 0.88 h1� biC�� . On réalise donc ici que l’hypothèse d’isothermalité ainsi que le choix du profil de
densité affectent l’interprétation de ce biais en attribuant aux processus non-thermiques en jeu au sein des
amas une contributions plus ou moins importante.

4.6.1.4 État dynamique du gaz intra-amas

L’étude des fractions de gaz et du biais hydrostatique indique que des processus non-thermiques sont en
jeu au sein des trois amas du système PLCK G214.6+37.0. Au cours de leur analyse complète, j’ai collecté
plusieurs indications sur leur état dynamique : les profils de pression, la pseudo-entropie et les profils d’entropie.

En premier lieu, j’ai observé que les profils de pression de l’amas A (pour chaque distribution de densité et
de température) sont très semblables au meilleur ajustement du profil universel GNFW de Arnaud et al. (2010),
et qu’il n’est pas possible de conclure sur la nature cool-core (relaxée) ou non cool-core (perturbée) de l’amas.
Les profils de pression des amas B et C sont quant à eux semblables à ceux décrits comme morphologiquement
perturbés.

Ensuite, à partir du calcul de la pseudo-entropie des amas A, B et C et du critère de classification de
Leccardi et al. (2010), je trouve que les amas B et C sont des amas non cool-core alors que l’amas A est
classé comme cool-core. L’abondance en métaux au cœur de l’amas A, plus élevée que celles de B et C, conforte
cette classification.
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Indices

Amas
A B C

Pg(r) INT NCC NCC

� 0○/ 1○ INT NCC NCC

Kg(r) CC INT NCC

Table 4.20 – Synthèse des indices récoltés lors de l’analyse de l’état dynamique du gaz des amas du système
PLCK G214.6+37.0. CC indique que l’amas est un amas cool-core selon l’indice. NCC signifie qu’il s’agit d’un
amas non cool-core et INT correspond à un comportement intermédiaire de l’amas qui ne permet pas de le
classer dans l’une des deux catégories.

Pour finir, je considère les profils d’entropie calculés pour chacun des amas et pour toutes les distributions
de densité et de température utilisées dans cette étude. Dans un premier temps, je trouve qu’à grande distance
du centre et pour tous les amas, le profil d’entropie est compatible avec le comportement auto-similaire mais
qu’il s’en écarte à mesure qu’on tend vers le centre de l’amas. Cet écart intervient plus près du centre pour
l’amas A que pour B et C, indiquant que le gaz de l’amas A n’est pas soumis aux mêmes processus physiques
que ses deux compagnons. Enfin, les valeurs de l’entropie au centre des amas, K0, sont mises en regard avec la
classification cool-core/non cool-core de Cavagnolo et al. (2009). Selon cette classification, j’observe encore
une fois que les amas B et C présentent un comportement typique d’objets non cool-core quelles que soient les
hypothèses émises sur les distributions de densité et de température. L’amas A semble se trouver à la frontière
entre les deux populations. En effet, dans l’hypothèse isotherme, il est classé dans la population d’amas non
cool-core. Cependant, en considérant que le gaz est non-isotherme, on obtient une entropie au centre typique
des amas cool-core.

L’ensemble de ces résultats, résumés dans la table 4.20, confirme que les amas B et C ne sont pas dans le
même état dynamique que l’amas A. Les différents indicateurs étudiés suggèrent, indépendemment des modèles
de densité et de température, que les amas B et C sont des amas dynamiquement perturbés de type non cool-
core. La situation de l’amas A et plus complexe et les indicateurs (dont certains dépendent des hypothèses
faites) ne permettent pas de conclure quant à sa nature cool-core ou non cool-core.

4.6.2 Le système PLCK G214.6+37.0

4.6.2.1 La structure du système

Les estimations des valeurs de redshifts des amas A, B et C ainsi que les distances angulaires entre eux
nous renseignent sur la structure à trois dimensions du système PLCK G214.6+37.0. En effet, la projection en
deux dimensions des observations sur les CCD des instruments nous informe sur la séparation angulaire entre
ces amas. Je note ici ✓a1,a2 séparation angulaire entre deux amas. Sa valeur en minutes d’arc est directement
accessible sur l’image. La valeur du diamètre angulaire d✓,a1,a2 est calculée à l’aide de la valeur du redshift z
estimé (voir section 4.2.1) telle que d✓,a1,a2 = ✓a1,a2DA(zA). J’ai également calculé la distance co-mobile entre
les plans de redshift sur lesquelles sont situé les amas du système. Cette distance s’exprime, en considérant un
univers plat (Ωk = 0), comme

dc,z1,z2 = dH

Z za2

za1

dz
p

Ωm,0(1 + z)3 + Ωr,0(1 + z)4 + ΩΛ

. (4.60)

Les paramètres cosmologiques [H0,Ωm,0,Ωr,0,Ωk,0,ΩΛ] sont fixés aux valeurs obtenues par la collaboration
Planck (Planck Collaboration 2020) et c est la vitesse de la lumière. Afin de prendre en compte les
erreurs sur l’estimation du redshift des amas, j’ai adopté une démarche Monte Carlo pour le calcul des dis-
tances co-mobiles. L’ensemble de ces valeurs sont résumées dans la table 4.21 ci-dessous.

On remarque immédiatement que pour ce système, d✓,a1,a2 ⌧ dc,z1,z2. Ainsi, la distance co-mobile entre
les amas de galaxies du système PLCK G214.6+37.0 dc,a1,a2 a pour limite inférieur la distance dc,z1,z2. On
remarque également que l’amas B est très éloigné de la paire d’amas A-C. Il est alors naturel de questionner
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la nature réelle de ce système multiple détecté avec le signal SZ de Planck : est-ce un système triple ou bien
est-ce une paire d’amas (A-C) accompagnée d’un amas isolé en arrière-plan ?

Paire A-C Paire A-B Paire B-C

✓a1,a2 (arcmin) 7.5± 0.1 3.2± 0.1 6.6± 0.1

d✓,a1,a2 (Mpc/h) 2.7± 0.02 1.2± 0.02 2.4± 0.02

dc,z1,z2 (Mpc/h) 14.4± 9.2 122.8± 13.8 108.7± 13.8

Table 4.21 – Séparations angulaire et diamètres angulaire observées pour chaque paire
d’amas du système PCLJ G214.6+37.0 ainsi que la distance co-mobile entre les deux
plan de redshift des amas de chaque paire d’amas de galaxies.

Pour tenter de répondre à cette question, j’ai utilisé un catalogue publique de super-amas de galaxies
et de systèmes multiples détectés dans les données SDSS (SDSS DR7 superclusters Liivamägi et al.
2012). J’ai extrait du catalogue la valeur du diamètres DØ de chaque super-amas, défini comme la distance
co-mobile maximale entre les galaxies le composant. Chaque galaxies répertoriée dans le catalogue SDSS
DR7 superclusters a été associée, à l’aide de sa position ra, dec et de son redshift, à une galaxies du
relevé SDSS/DR8 (Aihara et al. 2011) pour lesquelles les masses stellaires des galaxies furent calculées (voir
https://www.sdss.org/dr12/spectro/galaxy_mpajhu/). Certaines galaxies du catalogue de super-amas
n’ont pas pu être associées. Afin de ne pas biaiser l’estimation de la masse stellaire des super-amas, j’ai
seulement calculé les masses stellaires des super-amas pour lesquels toutes les galaxies les composant furent
associées. J’ai ensuite calculé les masses stellaire des amas du système PLCK G214.6+37.0 à l’aide de la
fraction de masse stellaire f?,500 = 0.015± 0.005 déterminée par Eckert, Ghirardini et al. (2019) pour la
population d’amas XCOP. La figure 4.28 illustre les masses stellaires des super-amas du catalogue SDSS DR7
superclusters en fonction de leurs diamètres ainsi que celles des amas du système PLCK G214.6+37.0.

Figure 4.28 – Masses stellaires des super-amas en fonction de leur diamètres. Les valeurs du
système PLCK G214.6+37.0 sont illustrées par les rectangles colorés. Les points bleus représentent
les valeurs pour le catalogue SDSS DR7 superclusters en fonction de leur redshift.
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Tout d’abord il est primordial de noter que l’intervalle de redshifts considéré pour les super-amas du cata-
logue SDSS DR7 superclusters, [0.02, 0.20], est différent des redshifts associés au système PLCK G214.6+37.0.
Par simplicité, j’ai négligé les possibles effets d’évolution de la masse et du diamètre en fonction du redshift.
Dans cette hypothèse, on observe que la masse stellaire du système PLCK G214.6+37.0 (rectangle vert),
calculée comme la somme des trois amas A, B et C, est très inférieure à celle des super-amas de diamètres
équivalents. Ce résultat nous indique que le système PLCK G214.6+37.0 n’est pas un système triple d’amas
de galaxies. Si désormais on considère seulement la paire d’amas A-C, on remarque que la masse stellaire de
cette dernière (rectangle violet) est en accord avec la population d’amas de diamètre DØ > 15 Mpc/h. Pour
des diamètre DØ < 15 Mpc/h, la masse stellaire de la paire d’amas A-C est légèrement supérieure à celle des
super-amas du catalogue.

Ces résultats nous montrent que la probabilité pour que le système PLCK G214.6+37.0 soit un système
triple est faible mais qu’il est fortement possible qu’il s’agite d’un système double d’amas de galaxies.

Il serait intéressant et utile et d’observer en détail le contenu en galaxies des trois amas de galaxies afin
de déterminer plus précisément la masse stellaire de ce système. La recherche de potentiels ponts de matière
entre les amas nous permettrait de mieux comprendre la structuration de ce système multiple. Une telle éetude
sera possible en analysant plus avant les données spectroscopiques VLT/VIMOS. De plus, des observations
complémentaires permettant la mesure du champ de vitesse sous-jacent des galaxies dans l’intervalle de
redshift z 2 [0.44, 0.51] nous renseigneraient sur la dynamique des trois composantes au sein de ce système.
Ces données permettraient de savoir si l’amas B s’éloigne ou se rapproche de la paire d’amas A-C ou encore
si les amas A et C fusionnent. Ces questions trouveront peut être une réponse à l’aide des observatoires X de
nouvelle génération tel qu’Athena avec lequel il sera possible de déterminer avec précision la vitesse d’ensemble
du gaz au sein de cette structure ainsi que les mouvements turbulents qui peuvent l’animer.

4.6.2.2 Contribution des amas individuels au signal tSZ

Dans la section 4.3.3.2, j’ai calculé les paramètres Compton intégrés déduits des données X, YXSZ,5r500 ,
pour chaque amas du système PLCK G214.6+37.0. Ici, je souhaite étudier la contribution des amas de ce
système à la pression totale de gaz afin de déterminer si un excès de matière baryonique n’appartenant pas
aux amas peut être observé identifié au sein de ce système.

D’une part les valeurs YXSZ,5r500 pour chaque amas nous permettent de déterminer la pression totale
contenue dans les amas du système PLCK G214.6+37.0, notée

P

amas YXSZ,5r500 . D’autre part, la résolution
spatiale du satellite Planck ne permet pas une mesure du signal tSZ de chaque amas individuels du système
PLCK G214.6+37.0. Le paramètre Compton intégré au sein une sphère de rayon 5r500 centrée aux positions
des amas A, B et C, YSZ,5r500 , à été mesuré par Planck Collaboration (2013b) à l’aide de l’algorithme
MFF3. Ils ont obtenu

YSZ,5r500 = (10± 3)⇥ 10�4 arcmin2 pour MMF3A (4.61)

YSZ,5r500 = (12± 3)⇥ 10�4 arcmin2 pour MMF3B (4.62)

YSZ,5r500 = (13± 3)⇥ 10�4 arcmin2 pour MMF3C (4.63)

où MMF3amas représente le choix de la position du centre de la sphère de rayon 5r500. Afin de quantifié la
proportion de pression de gaz contenue au sein des amas individuels de cette structure, j’ai calculé la somme
des signaux tSZ déduits des données X,

P

amas YXSZ,5r500 et j’ai calculé le rapport de cette somme avec le
paramètre Compton YSZ,5r500 , pour chaque choix de position du centre de la sphère de rayon 5r500. Les
résultats sont présentés dans la table 4.22.

Tout d’abord, on observe que les valeurs des sommes des contributions des amas au signal YXSZ,5r500 pour
chaque ensemble de données Cash et BXA sont en accord à 1� entre les différents cas présentés. De plus, on voit
que les valeurs obtenues avec les données X par inférence bayésienne sont systématiquement plus élevées que
celles issues de la statistique Cash avec en moyenne h

P

amas YXSZ,5r500iCash = (6.95± 1.65)⇥ 10�4 arcmin2

et hPamas YXSZ,5r500iBXA = (8.24± 1.48)⇥ 10�4 arcmin2. À l’exception du cas � + TX , les valeurs déduites
de la statistique Cash et de BXA sont en accord à 1� pour chaque distribution de densité et de température
considérée.
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P

amas YXSZ,5r500 (10−4 arcmin2)

YSZ,5r500 (10−4 arcmin2) MMF3peak=A MMF3peak=B MMF3peak=C

(10± 3) (12± 3) (13± 3)

� + TX

Cash 7.14± 0.64 0.71± 0.28 0.60± 0.20 0.55± 0.18

BXA 9.11± 0.66 0.91± 0.34 0.76± 0.24 0.70± 0.21

� + TX(r)
Cash 6.24± 1.25 0.62± 0.31 0.52± 0.23 0.48± 0.21

BXA 7.09± 1.63 0.71± 0.38 0.59± 0.28 0.54± 0.25

�� + TX

Cash 7.84± 2.21 0.78± 0.46 0.65± 0.35 0.60± 0.31

BXA 9.38± 1.56 0.94± 0.44 0.78± 0.33 0.72± 0.29

�� + TX(r)
Cash 6.59± 2.51 0.66± 0.45 0.55± 0.35 0.50± 0.31

BXA 7.36± 2.06 0.74± 0.43 0.61± 0.33 0.57± 0.29

Planck Collaboration (2013b) 6.44± 0.7 0.64± 0.26 0.54± 0.19 0.50± 0.17

Table 4.22 – Signal tSZ déduit des données X et contribution relative de signal tSZ au
signal total YSZ,5r500 mesuré par Planck Collaboration (2013b).

Ensuite, on remarque que le choix du profil de densité (� ou ��) n’affecte pas ce qu’on obtient en termes
de contribution des amas au signal SZ total YSZ,5r500 . Cependant, on observe que l’hypothèse d’isother-
malité affecte fortement cette contribution déduite. En effet, je trouve que hPamas YXSZ,5r500/YSZ,5r500iI =
[0.84±0.38, 0.70±0.32, 0.64±0.29]⇥10�4 arcmin2 et hPamas YXSZ,5r500/YSZ,5r500iNI = [0.68±0.39, 0.57±
0.33, 0.53± 0.30]⇥ 10�4 arcmin2. On remarque donc un biais systématique induit par l’hypothèse d’isother-
malité à hauteur de ⇠ 20%.

Finalement, la réduction des données présentées dans le chapitre 3 ainsi que les ajustements que j’ai pré-
sentés dans ce chapitre m’ont permis de mesurer une contribution plus importante du gaz dans les amas
individuels en comparaison à l’étude présentée dans Planck Collaboration (2013b). En effet, dans l’hy-
pothèse que le gaz intra-amas est isotherme, je détecte en moyenne 24% de gaz supplémentaire par rapport à
l’étude effectuée par Planck Collaboration (2013b). On remarque également que dans cette hypothèse,
avec les données extraites à l’aide de l’inférence bayésienne, la quasi-totalité du signal tSZ mesuré par Planck
est détectée au sein des amas individuels seuls. Il est donc peu probable que du gaz chaud diffus soit présent
entre les amas de cette structure. Ce résultat représenterait un indice supplémentaire sur le fait que cet objet
ne serait finalement pas un système triple d’amas de galaxies. Il est toutefois nécessaire de rester prudent
par rapport à ce résultat car j’ai souligné que l’hypothèse d’isothermalité ne peut pas être confirmée avec les
données à notre disposition.
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Troisième partie

Processus Non-Thermiques du Gaz
Intra-Amas
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Chapitre 5

Contribution des mouvements
turbulents à la pression
non-thermique dans les amas de
galaxies
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5.1 Introduction

L’analyse du système PLCK G214.6+37.0 dans le chapitre 4 a été effectuée dans l’hypothèse que seule
la pression thermique contribuait à l’équilibre hydrostatique du gaz intra-amas. Cependant, plusieurs indices
concourent à montrer la présence de processus non-thermiques au sein de ce gaz. En effet le calcul du biais
hydrostatique (voir section 4.4.3) met en évidence un écart à l’équilibre hydrostatique défini dans le section
2.1 par l’équation 2.3. L’une des hypothèses que l’on peut avancer afin de résoudre cet écart est que ce
biais pourrait être en partie ou entièrement attribué à une pression non-thermique contribuant à l’équilibre
hydrostatique. Ce dernier s’écrirait alors

r (Pth(r) + Pnth(r)) = �⇢g(r)rΦ(r), (5.1)

avec Pth(r) et Pnth(r) les contributions thermique et non-thermique à la pression totale du gaz intra-amas. Il
est alors possible de résoudre l’équation 5.1, et la masse totale qui en résulte peut s’exprimer par

Mtot(r) = �
kBT (r) r

µmpG



d ln ⇢g
d ln r

+
d lnT

d ln r
+

Pnt

Pth

d lnPnt

d ln r

�

. (5.2)

Il est alors possible d’exprimer le rapport de cette masse à la masse totale réelle Mtrue(r) :

Mtot(r)

Mtrue(r)
= (1� b)� kBT (r) r

µmpGMtrue(r)

Pnt

Pth

d lnPnt

d ln r
. (5.3)

Ainsi, on remarque que la contribution non-thermique à la pression totale du gaz, supposé à l’équilibre
hydrostatique, peut représenter une partie ou la totalité du biais (1� b).

Figure 5.1 – Cliché de la distribution d’énergie dissipée par des chocs issu de la simulation Illustris
(https://www.illustris-project.org/explorer/)

Il est donc crucial de caractériser ces processus et d’en observer la signature. Dans ce chapitre, je présenterai
d’abord les différents processus contribuant à cette pression non-thermique en me focalisant sur les mouvement
turbulents du gaz intra-amas. Ensuite, j’introduirai rapidement la théorie de la turbulence isotrope et homogène
établie par Kolmogorov (1941) et présenterai les paramètres qui nous permettent de la caractériser. Enfin
j’introduirai les différentes signatures observationnelles de ce champ de vitesses dans le cadre d’observations
spatiales en rayons X.

5.2 Quelles contributions à la pression non-thermique ?

L’une des principales questions ouvertes de l’astrophysique moderne est de comprendre l’origine de cette
composante non-thermique et son impact sur l’évolution dynamique et thermodynamique des amas de galaxies.
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5.2.1 Le champ magnétique

Des observations radio profondes du ciel ont révélé la présence de sources radio diffuses dans environ 10%
des amas de galaxies connus (Ferrari et al. 2008 ; van Weeren, de Gasperin et al. 2019). Leur émission
n’est pas associée à des galaxies uniques, mais peut mettre en évidence la présence de champs magnétiques
au sein du milieu intra-amas.

Des observations d’amas de galaxies par Brunetti, Setti et al. (2001), Govoni et al. (2001) et Feretti
et al. (2004) ont permis d’établir que l’intensité du champ magnétique décroît à mesure que l’on s’éloigne du
centre de l’amas avec une pente similaire à celle de la densité du gaz. Des simulations numériques (Dolag,
Bartelmann et al. 1999 ; Dolag, Bartelmann et al. 2002 ; Murgia et al. 2004) ont également permis
de montrer que l’intensité du champ magnétique intra-amas était fonction de la densité du gaz. Ainsi la
dépendance radiale de l’amplitude du champ magnétique intra-amas peut être simplement modélisée par la
forme paramétrique

B(r) = B0

✓

⇢g(r)

⇢g,0

◆↵

(5.4)

avec B0 la valeur centrale du champ magnétique et ↵ le paramètre de forme. La pression qu’exerce ce champ
est définie comme

PB =
B2

8⇡
=

B2
0

8⇡

✓

⇢g(r)

⇢g,0

◆2↵

. (5.5)

Laganá et al. (2010) ont étudié l’impact de la pression non-thermique due au champ magnétique sur la
masse totale de cinq amas Abell (A496, A2050, A1689, A2667, A2631). La figure 5.2 illustre l’influence de la
présence de champs magnétiques intra-amas sur la détermination de la masse de l’amas.

Figure 5.2 – Variation du profil de masse hydrostatique due à la contribution de la pression
magnétique à la pression totale pour cinq amas de galaxies. La courbe rouge représente la masse
hydrostatique thermique et la courbe verte représente la masse maximale atteinte en fonction de la
valeur centrale du champ B0. Figure extraite de Laganá et al. (2010).

5.2.2 Les rayons cosmiques

L’observation de sources radio diffuses peut également souligner la présence de particules relativistes au sein
des amas de galaxies. Ces particules sont généralement des électrons (cre) ou des protons (crp) composant
ce que l’on appelle les rayons cosmiques. Plusieurs processus peuvent être à l’origine de ces rayons cosmiques.

Tout d’abord, ces particules peuvent être accélérées à l’aide de chocs dus à la formation des structures
et/ou à la fusion d’amas de galaxies (voir Ptuskin et al. 2009, e.g.). Les électrons peuvent également subir
un processus de ré-accélération. Ces cre sont alors injecté dans le milieu intra-amas au travers d’explosions de
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supernovae, de vents galactiques ou bien directement des galaxies radio (voir Brunetti, Setti et al. 2001 ;
van Weeren, Andrade-Santos et al. 2017). Enfin les crp peuvent interagir avec le gaz intra-amas et
produire, au travers de collisions inélastiques, des électrons secondaires, des rayons � ainsi que des neutrinos
(Pfrommer & Ensslin 2004).

Ando & Nagai (2008) ont défini la part relative de la contribution des rayons cosmiques à la pression
du gaz Yp = Pcr/Pg paramétrée par une loi de puissance. Ainsi on peut définir la pression non-thermique due
aux rayons cosmiques par

Pcr = PgYp

✓

r

r0

◆Ψ

. (5.6)

Pour des amas riches et proches, Pcr devrait représenter 10� 26% de la pression thermique Pg (Miniati
et al. 2001 ; Miniati 2003). Néanmoins la distribution des rayons cosmiques du milieu intra-amas est encore
mal connue, et les preuves directes de rayons cosmiques dans ce milieu font toujours défaut. La valeur de Ψ

dépend du modèle adopté pour la dynamique des rayons cosmiques au sein des amas. Dans le modèle le plus
simple (Ψ = 0), la distribution énergétique des rayons cosmiques suit précisément la pression thermique du
gaz intra-amas. La figure 5.3 illustre l’impact de la pression Pcr sur l’estimation de la masse totale des amas
à l’étude dans Laganá et al. (2010).

Figure 5.3 – Variation du profil de masse hydrostatique due à la contribution de la pression
non-thermique induite par les rayons cosmiques à la pression totale pour cinq amas de galaxies.
La courbe rouge montre la masse hydrostatique thermique et la courbe verte représente la masse
maximale atteinte en fonction de la valeur du paramètre Ψ. Figure extraite de Laganá et al.
(2010).

5.2.3 La turbulence

Il est désormais bien connu que le milieu intra-amas est animé de mouvements turbulents (voir par exemple
Schekochihin & Cowley 2006 ; Schmidt et al. 2016, et les références citées). Dans le modèle de forma-
tion hiérarchique des structures, les amas de galaxies se forment au travers de fusions de sous-groupes (voir
C. Sarazin et al. 2002 ; Lazarian 2006, et références incluses) ainsi que par l’accrétion continue de ma-
tière provenant de la toile cosmique (A. V. Kravtsov & Borgani 2012). Des simulations hydrodynamiques
(Dolag, Vazza et al. 2005 ; Iapichino et al. 2011 ; Nagai, Lau et al. 2013 ; Zhuravleva, Churazov,
A. Kravtsov, Lau et al. 2013 ; Miniati 2014) ont permis de comprendre que ces deux processus agitent le
gaz et peuvent générer une pression dont la valeur pourrait atteindre ⇠ 10% à r500 et ⇠ 30% à r200 de celle
de la pression thermique, selon les études de Lau et al. (2009), Vazza, Brunetti et al. (2009), Battaglia
et al. (2012) et K. Nelson et al. (2014).
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L’une des manifestations observables de ces processus sont les fronts froids. Ce sont des grands arc dans
la brillance de surface X dont le côté le plus brillant et le plus dense est plus froid (Vikhlinin, Markevitch
et al. 2001 ; Markevitch, Gonzalez et al. 2002). Ces fronts sont présents dans la majorité des amas
de galaxies (voir la revue Markevitch & Vikhlinin 2007). Ils se forment notamment à l’intersection des
atmosphères de deux halos de matière qui fusionnent Il est également possible que de plus petits halos de
matière viennent perturber le milieu intra-amas engendrant un mouvement de ballottement (« sloshing ») tel
qu’il a été analysé au sein de l’amas Perseus par Zuhone & Roediger (2016). Le gaz plus froid contenu
au centre de l’amas est ballotté vers l’extérieur de la structure où il rencontre un milieu intra-amas avec
une entropie, température, densité et abondance différente. Les fronts froids sont donc des indicateurs des
mouvements d’ensemble du milieu intra-amas ainsi que des mouvements turbulents induits par la chute ou le
passage de sous-groupes ou sous-halos au sein d’un amas de galaxies dit principal.

Ces sous-groupes, en se déplaçant au sein du milieu intra-amas, perçoivent ce dernier comme un vent qui, si
son intensité est suffisamment élevée, peut surmonter le potentiel gravitationnel du sous-groupe et ainsi éjecter
son gaz. Ce phénomène est appelé « ram-pressure stripping » (littéralement décapage par pression bélier).
Ce dernier à été observé, par exemple, dans l’amas A3627 (Sun et al. 2010) ainsi que dans l’amas Virgo
(M86, M89, M60 et M49, Ehlert et al. 2013 ; Kraft et al. 2017 ; Wood et al. 2017). Certains sous-groupes
subissant ce phénomène exhibent une très longue queue de matière pouvant atteindre plusieurs centaines de
kpc (e.g Hydra A, A85 ou A2142, Eckert, Molendi et al. 2014 ; De Grandi et al. 2016).

Figure 5.4 – Écoulement du gaz intra-amas
(flèches noires) autour d’une galaxie elliptique
tombant au sein de son amas parent. Les contours
violets représentent les isopycnes du gaz galac-
tique éjecté. Crédits : Roediger et al. (2015)

La figure 5.4 représente l’éjection du gaz contenu
dans une galaxie tombant au sein d’un amas de ga-
laxies. On remarque directement que ce gaz éjecté
est animé de mouvements turbulents tout au long de
la queue.

Alors que les fusions sont certainement la princi-
pale source des mouvements turbulents dans la ma-
jeure partie du gaz intra-amas, la rétroaction des
noyaux actifs de galaxies (AGN) est vraisemblable-
ment le mécanisme dominant qui perturbe le gaz
au coeur des amas dit « cool-core » (Bregman
et al. 2006). Cette activité AGN permet d’expliquer
le faible taux de formation d’étoiles au sein de ces
structures. En effet, cette rétroaction peut expulser
le gaz froid formant des étoiles par le biais de jets
ultra-relativistes appelés « jets AGN ».

Figure 5.5 – Image composite de la galaxie
Cygnus A. L’émission X (en bleu) trace le gaz
intra-amas chaud et l’émission radio (en rouge)
trace les jets AGN résultant de l’activité du noyau
galactique. Crédits : R. Blandford et al. (2019)

Ces jets peuvent également créer des cavités qui
montent à travers le milieu intra-amas et déplacent
le gaz ambiant. Ces cavités peuvent alors céder
leur énergie par l’injection de mouvements turbulents
dans leur sillage (Churazov et al. 2001 ; Bruggen
& Kaiser 2002 ; Su et al. 2017) au travers d’insta-
bilités de Rayleigh-Taylor. La figure 5.5 montre le
jet AGN d’une galaxie active ainsi que la présence de
cavités au sein du gaz émettant en X. On observe
également que ces jets peuvent s’étendre sur plu-
sieurs centaines de kpc. Des mouvements turbulents
peuvent se former le long de ces jets par instabilité
de Kelvin-Helmholtz. De même, le lobe du jet AGN
percute le milieu intra-amas et de la turbulence peut
être injectée à ce dernier à des échelles correspondant
à la taille de ce lobe.

Les mouvements turbulents du gaz peuvent
également maintenir et amplifier les champs ma-
gnétiques des amas via des processus dynamo
(Roettiger et al. 1999 ; Subramanian et al. 2006 ; Lazarian 2006) et contribuer à l’accélération des
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rayons cosmiques (Brunetti & Lazarian 2007).

De nombreux processus sont à l’origine des mouvements turbulents présents au sein du gaz intra-amas.
Ces derniers génèrent une pression non thermique contribuant à la pression totale observée :

Pturb =
1

3
⇢g�

2
turb (5.7)

où �2
turb est la dispersion de vitesse turbulente. Remarquons que dans le cas où le champ de vitesse turbulent

est anisotrope, il est pertinent de décomposer la dispersion de vitesse en une contribution radiale �2
r et une

contribution tangentielle �2
t , comme que le rappellent par exemple Lau et al. (2009) qui ont déduit de

simulations numériques que les mouvements turbulents du gaz contribuaient pour 5 � 15% de la pression
totale au sein d’amas cool-core. Laganá et al. (2010) ont étudié l’impact de cette pression sur la masse de
cinq amas de galaxies et leur résultat est illustré par la figure 5.6.

Figure 5.6 – Variation du profil de masse hydrostatique due à la contribution de la pression turbulente à
la pression totale pour cinq amas de galaxies. La courbe rouge montre la masse hydrostatique thermique
et la ligne verte représente la masse maximale atteinte en fonction de la dispersion des vitesses radiales et
tangentielles. Figure extraite de Laganá et al. (2010).

Compte tenu de la superposition entre les mouvements dus à la rétroaction AGN et ceux induits par les
fusions à plus grande échelle, une des motivations de mon étude est de savoir s’il sera possible de différencier,
par les observations, ces processus injectant de l’énergie au sein du gaz sous forme de turbulence. Nous en
reparlerons dans le chapitre 6

5.2.4 Impact de la pression non-thermique sur la masse des amas

Étant donné tout ce que nous venons de voir, il est clair que l’hypothèse selon laquelle seule la pression
thermique constitue la pression totale du gaz intra-amas est très réductrice. Il se peut même qu’elle biaise
alors les estimations des propriétés physiques des amas, notamment leur masse. Or, l’estimation des masses
des amas de galaxies est essentielle afin de contraindre au mieux les paramètres cosmologiques tels que �8 ou
Ωm. J’ai présenté des les paragraphes ci-dessus les processus non-thermiques qui prennent place au sein de ces
structures. L’équilibre hydrostatique devient donc un équilibre magnéto-hydrostatique que l’on peut écrire

d(Pg + PB + Pcr + Pturb)

dr
= �⇢g

GMtot(r)

r2
. (5.8)

Toujours sous l’hypothèse de symétrie sphérique des amas de galaxies, la masse totale des amas s’exprime
alors
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Laganá et al. (2010) ont montré, pour les amas qu’ils ont étudiés, que la contribution de la pression
turbulente était faible (0.007 < Pturb/Ptot < 0.06) relativement à la pression magnétique (0.005 < PB/Ptot <
0.20) et à celle due aux rayons cosmiques (0.11 < Pcr/Ptot < 0.34).

Figure 5.7 – Comparaison des profils de masse hydrostatique thermique (ligne rouge) avec les
profils de masse maximale hydrostatique après inclusion des contributions non-thermiques discutées
ci-dessus (voir sections 5.2.1, 5.2.2, 5.2.3). La région bleue représente toutes les variations de profil
de masse dues à toutes les combinaisons possibles pour les trois contributions non-thermiques.
Figure extraite de Laganá et al. (2010).

Les résultats présentés par Laganá et al. (2010) ne donnent pas une description universelle des contribu-
tions non-thermiques observées dans les amas de galaxies. En effet, de nombreuses études (Vazza, Angelinelli
et al. 2018 ; Eckert, Ghirardini et al. 2019, e.g.) nous indiquent que le gaz intra-amas est animé de mou-
vements turbulents à toutes les échelles et que la pression non-thermique générée par cette turbulence pourrait
atteindre jusqu’à 10% de la pression thermique. La difficulté réside dans l’observation de cette contribution
turbulente qui est encore aujourd’hui extrêmement complexe. C’est dans cette direction que j’ai orienté mon
étude : caractériser la turbulence au sein des amas de galaxies en fonction de leur propriétés physiques ainsi
que évaluer les capacités de détection et de caractérisation de ces mouvements turbulents, notamment par le
satellite Athena.

5.3 Caractérisation de la turbulence du gaz intra-amas

Commençons par rappeler quelques éléments essentiels simples. La théorie de la turbulence isotrope et
homogène, initialement développée principalement par Andreï Kolmogorov, est une théorie qui fournit une
prédiction du spectre d’énergie d’un écoulement turbulent homogène et isotrope. Kolmogorov a prouvé que
même si la vitesse d’un écoulement turbulent homogène isotrope fluctuait de manière imprévisible, la quantité
d’énergie cinétique présente en moyenne à une échelle donnée (appelée spectre d’énergie) est prédictible.

5.3.1 Spectre d’énergie des mouvements turbulents

Pour un champ de vitesse homogène dans l’espace, une description spectrale est particulièrement appro-
priée, permettant d’examiner les propriétés en fonction du nombre d’onde k. L’énergie cinétique totale par
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unité de masse de ce champ s’exprime selon

E =
1

2
h~u2i = 1

2V

ZZZ

V

~u(x) · ~u(x)dx (5.10)

où V est le volume occupé par le champ et u(x) le champ de vitesse turbulent. Ce dernier peut être décrit
par son expansion en série de Fourier

u(x) =

Z

uke
i2⇡k·xdk. (5.11)

Les coefficients uk sont des valeurs complexes définies telles que uk = u?
�k = |uk|e

iΦk , et |uk| représente
le module de uk et Φk sa phase. Les mouvements turbulents peuvent être vues comme des fluctuations de
vitesse par rapport à une vitesse d’ensemble. Ainsi il est attendu que hu(x)i = 0. Le spectre de puissance
P3d(k) de ce champ turbulent est défini par

hukuki = �k,�kP3d(k). (5.12)

De plus l’hypothèse d’isotropie de ce champ turbulent implique que P3d(k) = P3d(k = ||k||). Dans l’espace de
Fourier, l’énergie cinétique totale par unité de masse de ce champ turbulent est aussi définie comme l’intégrale
du spectre de puissance P3d de ce dernier. Ainsi

E =
1

2

ZZZ

P3d(k)dk, (5.13a)

P3d(k) =

ZZZ

R3d(r)e
�2⇡ik.rdr (5.13b)

R3d(r) =
1

V

ZZZ

u(x)u(x+ r)dx. (5.13c)

avec R3D la fonction d’auto-corrélation du champ u(x). Ces équations nous disent que le spectre de puissance
et la fonction d’auto-corrélation traduisent essentiellement les propriétés statistiques que nous souhaitons
connaître sur le champ de vitesse. La présence de champs magnétiques peut ajouter une anisotropie globale
et/ou locale à la turbulence purement hydro-dynamique. Ici, je me concentre sur la seule turbulence hydro-
dynamique et considère que cette dernière est homogène et isotrope ce qui me permet d’exprimer l’énergie
totale contenue dans le volume V par

E =

ZZZ

E(k)dk =

Z 1

0


I

k2E(k)d�

�

dk (5.14)

avec E(k) la densité spectrale d’énergie par unité de masse et d� = sin ✓1d✓1d✓2. Ainsi le spectre d’énergie
isotrope E(k) peut s’exprimer comme

E(k) =

I

k2E(k)d� =
1

2

I

k2P3d(k)d� =
1

2

I

k2P3d(k)d�, (5.15)

où l’on a appliqué, dans la dernière égalité, les conséquences de l’isotropie. Cette équation nous permet de
mettre en évidence, en intégrant sur l’angle solide, la relation entre le spectre d’énergie et le spectre de
puissance du champ de vitesse de la turbulence homogène et isotrope :

E(k) = 2⇡k2P3d(k). (5.16)

E(k) traduit la quantité d’énergie emmagasinée sous forme de mouvements turbulents dans la bande de
nombres d’onde [k, k + dk]. Richardson (1922) comprit qu’un transfert d’énergie entre les bandes de
nombres d’onde était en jeu au sein d’une turbulence pleinement développée. Il a même écrit un court poème
pour décrire son idée :
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“Big whirls have little whirls,
That feed on their velocity;

And little whirls have lesser whirls,
And so on to viscosity.”

Lewis Fry Richardson (1922)

Andreï Kolmogorov en 1941 fut le premier physicien à
formaliser cette idée (Kolmogorov 1941). Il a défini
le taux de transfert d’énergie ⌧E comme suit :

⌧E =

Z 1

0

2⌫k2E(k)dk (5.17)

avec ⌫ la viscosité cinématique du gaz intra-amas. Le
taux de transfert d’énergie ⌧E contrôle également la
densité d’énergie spectrale. La théorie de Kolmogorov
(dite K41) suppose que le nombre d’onde ki correspon-
dant à l’échelle à laquelle l’énergie à été injectée est
bien inférieur au nombre d’onde kd pour lequel l’éner-
gie turbulente se dissipe (ki ⌧ kd), ce qui revient
également à considérer un grand nombre de Reynolds
Re (voir par exemple Frisch 1995). Ce nombre se
définit selon

Re =
uD

⌫
(5.18)

où D est la taille caractéristique de la perturbation
(p.ex. un obstacle) et u la vitesse d’écoulement du
gaz à cette échelle.

Figure 5.8 – Schéma de la cascade turbu-
lente décrite par Richardson (1922) et
formalisée par Kolmogorov (1941). De
l’énergie est injectée (k  ki, zone violette)
engendrant des tourbillons de taille caracté-
ristique li. Ces tourbillons de grande taille
cèdent de l’énergie suivant une loi de puis-
sance d’indice spectral ↵ à des tourbillons
de taille plus petite (ki < k < kd, zone
bleue) jusqu’à ce que cette énergie soit dis-
sipée en chaleur (k � kd, zone verte).

Le nombre de Reynolds est typiquement utilisé pour déterminer si l’écoulement est laminaire (Re < 2300),
transitoire (2300 < Re < 4000) ou turbulent (Re > 4000). Ces valeurs précises correspondent à ce qu’on
mesure dans des tuyaux cylindriques en ingénierie et peuvent être donc légèrement différentes dans le gaz
intra-amas. Ce nombre représente le rapport entre deux vitesses : u la vitesse d’écoulement du fluide (à
l’échelle considérée, donc D ici) et la vitesse v = ⌫/D qui représente la vitesse de transport ou diffusion de
la quantité de mouvement à travers les différentes couches du fluide sur une taille D. Lorsque Re � 1, la
turbulence du gaz est dite « développée ». C’est dans ce régime de turbulence développée que la cascade
turbulente apparaît sur un domaine d’échelles appelé « régime inertiel ». L’idée directrice de cette cascade est
qu’une quantité d’énergie cinétique est injectée dans le milieu intra-amas à une échelle caractéristique ki (ou
éventuellement, comme on le verra plus loin, plusieurs échelles), appelée « échelle d’injection » (voir section
5.3.1.2), par le biais d’un mécanisme comme la fusion des structures, l’accrétion de matière ou encore l’activité
AGN. Des mouvements turbulents émergent alors, forment des tourbillons de taille (li = 1/ki) caractéristique
du processus d’injection. De là, les tourbillons de grandes tailles engendrent de plus petits tourbillons en suivant
une loi de puissance ↵ = �5/3 (voir section 5.3.1.1). De la sorte, l’énergie cinétique injectée à l’échelle ki
cascade jusqu’à une échelle caractéristique kd (voir section 5.3.1.3) à laquelle les tourbillons disparaissent et
l’énergie cinétique est dissipée dans le milieu intra-amas sous forme de chaleur par l’action de la viscosité.

5.3.1.1 L’indice spectral

Avec quelques hypothèse raisonnables, on peut très simplement déterminer la valeur de l’exposant ↵ de
la loi de puissance. Dans l’intervalle [ki, kd], la théorie K41 ne considère aucune interaction à distance, et la
densité spectrale de flux est seulement fonction du nombre d’onde et du taux de transfert d’énergie :
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E(k) = f(⌧E, k) = ⌧↵E k
� . (5.19)

Ici, ni le forçage ni la viscosité ne sont explicitement importants, et une analyse dimensionnelle simple permet
de trouver

E(k) = CK⌧
2/3
E k�5/3 (5.20)

où CK est la constante sans dimension de Kolmogorov (expérimentalement voisine de l’unité).

5.3.1.2 L’échelle d’injection

L’échelle d’injection li = 1/ki est une notion hydro-dynamique typique. C’est l’échelle à laquelle l’écoule-
ment laminaire est perturbé et transformé en mouvements turbulents.

Prenons un exemple simple pour l’illustrer. Considérons un cylindre de rayon r au sein duquel un écoulement
laminaire est instauré. Plaçons ensuite au centre de ce cylindre une petite sphère de taille caractéristique D.
Si la vitesse d’écoulement du fluide est suffisamment grande (i.e. si le Re est assez grand), cet obstacle induit
une rupture de l’écoulement laminaire et la création de mouvements turbulents constitués de tourbillons de
taille similaire, li ' D (voir figure 5.9 gauche). Pour un nombre de Reynolds faible l’obstacle ne perturbe pas
suffisamment le flot, et l’écoulement reste laminaire. Si on augmente la vitesse de l’écoulement (et ainsi Re)
des petits tourbillons émergent au contact de l’obstacle : c’est l’écoulement transitoire. Enfin, pour un nombre
de Reynolds élevé, l’obstacle perturbe l’écoulement et des mouvements turbulents apparaissent. La taille du
plus grand tourbillon sera approximativement égale à la taille l’obstacle qui a perturbé l’écoulement laminaire.

Figure 5.9 – Gauche : Schéma des trois états d’un écoulement (laminaire, transitoire
et turbulent). Droite : Spectre d’énergie de la turbulence homogène et isotrope pour dif-
férentes échelles d’injection li = [100, 200, 300, 500, 1000] kpc. L’échelle de dissipation
est ici fixée à 10 kpc.

La figure 5.9 (droite) représente le spectre d’énergie de Kolmogorov pour différentes échelles d’injection.
On voit sur cette figure que la forme du spectre est fortement dépendante de l’échelle à laquelle l’énergie est
convertie en mouvements turbulents. Cette échelle d’injection li dépend du processus perturbant le champ
de vitesse du gaz intra-amas. Par exemple, les fusions d’amas peuvent injecter de l’énergie à une échelle
caractéristique de la taille des amas de galaxies qui fusionnent (⇠ 400�1000 kpc) en considérant les étendues
des amas du catalogue MCXC présentées sur la figure 4.26a). Le processus de ram pressure stripping mentionné
plus haut ainsi que les AGN (par leurs jets et les cavités flottantes générées) peuvent, eux, injecter de l’énergie
turbulente à des échelles plus petites (⇠ 100� 200 kpc).

5.3.1.3 L’échelle de dissipation
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Figure 5.10 – Spectre d’énergie
de la turbulence homogène et iso-
trope dissipée à différentes échelles
ld = [10, 20, 30, 40, 50] kpc. L’échelle
d’injection est fixé à 1000 kpc.

Il est possible de définir, pour chaque échelle
k > ki, un nombre de Reynolds local Rek. On peut
montrer qu’au-dessus d’un certain nombre d’onde kd,
la viscosité ⌫k deviendra plus importante que la quan-
tité (uD)k, i.e. Rek faible. Dans ce régime, appelé ré-
gime dissipatif, la densité d’énergie turbulente E(k)
ne se transfère plus d’échelle à échelle mais se dis-
sipe en chaleur sous l’action de la viscosité. pour des
échelles k > kd, l’écoulement retourne dans un état
laminaire (si le gaz est animé d’un mouvement d’en-
semble). Ainsi, le spectre d’énergie turbulente entier
peut être grossièrement modélisé par

8

>

>

<

>

>

:

E(k) = 0 si k < ki

E(k) = CK⌧
2/3
E k�5/3 si ki < k < kd

E(k) = 0 si k > kd.

(5.21)

(5.22)

(5.23)

Des simulations numériques ont démontré que
des mouvements turbulents au sein des amas pertur-
bés peuvent être observés sur un intervalle d’échelle
très étendu (Vazza, Angelinelli et al. 2018). On peut alors résoudre l’équation 5.17 en considérant le cas
ki ⌧ kd qui traduit une injection d’énergie à une échelle très supérieure à l’échelle de dissipation. On obtient :

kd =

 

2⌧
1/3
E

3⌫CK

+ k
4/3
i

!3/4

(5.24)

ld = 1/kd est l’échelle de dissipation à laquelle les mouvements turbulents sont dissipés par la viscosité.

5.4 Observer la turbulence dans les amas de galaxie

Notre compréhension actuelle est que la majeure partie de la matière ordinaire (les baryons) dans l’Univers
est dans un état tiède (« Warm-Hot »), à la fois à l’intérieur des puits de potentiel gravitationnel de groupes
et d’amas de galaxies et au sein du gaz inter-galactique présent dans les filaments cosmiques entre les régions
les plus denses de la toile cosmique. L’étude de la formation et de l’évolution de ces puits de potentiel, ainsi
que de la manière et du moment où la matière piégée en leur sein est enrichie chimiquement, peut être
abordée d’une manière unique par des observations en rayons X, en combinant des images à grand champ avec
une spectroscopie à haute résolution. Grâce à de telles observations, on peut avoir accès en particulier aux
propriétés turbulentes du gaz, notamment par les mesures des centroïdes de vitesse et des dispersions de la
vitesse le long des lignes de visées.

5.4.1 Mesure de la vitesse turbulente du gaz intra-amas

Décalage spectral :

Les mouvements du gaz intra-amas se traduisent principalement par un décalage Doppler des raies d’émis-
sion spectrales des rayons X. L’intensité du décalage est donnée par

∆E = Eraie ⇥
vtot
c

(5.25)

où Eraie est la position en énergie de la raie spectrale pour un gaz au repos et vtot est la vitesse totale le long
de la ligne de visée. Cette vitesse totale peut être décomposée selon

vtot = vbulk + vturb (5.26)
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avec vbulk la vitesse d’ensemble du gaz et vturb la vitesse turbulente.
En réalité, les spectromètres à bord des satellites X ne peuvent mesurer qu’un décalage spectral intégré

sur la ligne de visée. Ce décalage, fonction de la quantité de matière présente le long de la ligne de visée,
correspond à ce que l’on appelle centroïde de vitesse. Cette quantité est définie par

v̄||(~r?) =

Z

v||(~r)✏N(~r) dr|| (5.27)

où v|| est la composante parallèle à la ligne de visée de la vitesse et ✏N est l’émissivité X normalisée. Cette
dernière est définie par

✏N(~r) =
✏(~r)

Z

✏(~r) dr||

. (5.28)

Techniquement, la grandeur v̄||(~r?) se déduit simplement des décalages spectraux en énergie mentionnés ci-
dessus selon v̄||(~r?) = c �E/Eraie, où �E représente la moyenne des décalages spectraux Doppler intégrés
sur la ligne de visée (voir par exemple Clerc et al. 2019, qui s’intéressent en particulier aux centroïdes des
vitesses turbulentes).

La mesure de ces vitesses est un véritable défi car 1% d’incertitude dans la mesure du décalage spectral
entraîne une erreur de ' 3000 km.s�1 (Simionescu et al. 2019). La résolution spectrale des instruments des
satellites Chandra et XMM-Newton ne permettent pas de mesurer avec précision le décalage des raies d’émission
afin d’en déduire la vitesse vtot. Cependant, des observations par le satellite Susaku ont permis de placer des
limites supérieures à ces mouvements du gaz intra-amas. Ota et al. (2007) ont mesuré vtot  1400 km.s�1

dans l’amas du Centaure et Sugawara et al. (2009) ont montré que l’amas Abell 2319 exhibait une vitesse
d’ensemble inférieure à 2000 km.s�1. Les données Susaku ont également permis de mesurer cette vitesse pour
quelques amas remarquables. Par exemple, au sein de l’amas Abell 2256, qui est actuellement dans une phase
de fusion, une vitesse d’ensemble vtot = 1500

±300 (sys)
±300 (stat) km.s

�1 à été mesurée (Tamura, Hayashida et al.

2011). L’amas de Persée, quant à lui, montre une vitesse vtot ⇠ (150� 300) km.s�1 (Tamura, Yamasaki
et al. 2014). Ce gradient de vitesse coïncide spatialement avec le front froid observé à l’ouest de l’amas.

Élargissement spectral :

En plus de leur décalage, les largeurs des raies spectrales d’émission encodent également de l’information
importante sur la dynamique du gaz intra-amas. Les mouvements thermiques des ions présents dans la gaz
intra-amas, les mouvements turbulent du gaz le long de la ligne de visée ainsi que la réponse de l’instrument
contribuent à la largeur observée Wobs d’une raie :

W2obs = W2th + W2turb + W2inst. (5.29)

La contribution des mouvements thermiques à la largeur de la raie pour un gaz de température T est
simplement

Wth =
⌫0

c

s

kBT

µAmp

(5.30)

avec mp la masse du proton, µA la masse atomique de l’élément considéré et kB la constante de Boltzmann.
⌫0 représente la fréquence de la raie. Un élargissement de la raie d’émission peut s’ajouter à la contribution
thermique lorsque le gaz intra-amas est également animé des mouvements turbulents. Cet élargissement dû à
la turbulence s’écrit

Wturb =
⌫0

c
�v|| (5.31)

où �v|| est l’écart type de la composante de la vitesse turbulente parallèle à la ligne de visée. Si l’on considère
que la turbulence est isotrope, alors �2

v||
= �2

v/3, où �v est la variance de la vitesse turbulente tridimensionnelle.
Dans la réalité, de même que pour les décalages spectraux, les dispersions mesurées sont des quantités intégrées
le long de la ligne de visée :
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�2
||(~r?) =

Z

v2||(~r)✏N(~r) dr|| � v̄2||(~r?). (5.32)

Les premières études visant à quantifier le niveau de turbulence au centre des amas de galaxies à partir de
l’élargissement des raies X ont été effectuées à l’aide de l’instrument RGS (Reflection Grating Spectrometer) à
bord de XMM-Newton. La limite vturb < 274 km.s�1 fut trouvée pour l’amas Abell 1835 (J. S. Sanders,
Fabian, Smith et al. 2010) tandis que vturb < 206 km.s�1 fut déterminée pour Abell 3112 (Bulbul et al.
2012). Pinto et al. (2015) ont mené des études similaires sur l’échantillon CHEERS (CHEmical Enrichment
RGS cluster Sample) de galaxies, de groupes et d’amas de galaxies. Parmi les 44 objets de l’échantillon,
la moitié présente des vitesses turbulentes inférieures à 350 km.s�1 tandis que environ un quart exhibe des
vitesses turbulentes supérieures à 700 km.s�1. Ces résultats ont été obtenus pour des objets proches (z < 0.1)
et pour des observations longue durée (texp ⇠ 200 ks) de ces derniers. De plus, en raison de la faible sensibilité
de l’instrument, ces observations se sont limitées au centre de ces objets où la contribution de la pression
turbulente n’est pas très élevée.

Pour pallier ces limites, l’agence spatiale européenne prépare la mission scientifique Athena, dont le lan-
cement est, pour le moment prévu, pour juillet 2033. La résolution spectrale sans précédent de l’instrument
X-IFU à bord de cet observatoire nous permettra de mesurer la vitesse du gaz intra-amas avec une préci-
sion inégalée dans ce domaine. De plus, la sensibilité l’instrument X-IFU permettra d’observer des amas plus
lointains avec un plus court temps d’exposition. Il sera également capable de sonder, grâce à sa sensibilité, la
périphérie des amas de galaxies, où l’on prédit que des mouvements turbulents contribuent jusqu’à ⇠ 10�15%
de la pression totale (Vazza, Angelinelli et al. 2018 ; Eckert, Ghirardini et al. 2019).

5.4.2 La mission scientifique Athena

Le Advanced Telescope for High ENergy Astrophysics (Athena) est une mission spatiale proposée pour
aborder le thème scientifique « L’univers chaud et énergétique », qui a été sélectionné en 2014 par l’ESA dans
son programme Cosmic Vision. En particulier, il correspond à trois objectifs scientifiques clés :

• Déterminer comment et quand les grandes structures de l’Univers se sont formées et étudier leur évolution
depuis leur formation jusqu’à nos jours.

• Effectuer une étude complète de la croissance des trous noirs dans l’Univers, déterminer les proces-
sus physiques responsables de cette croissance et de son influence à plus grande échelle. Retracer ces
phénomènes énergétiques et transitoires jusqu’aux premières époques cosmiques.

• Apporter une contribution unique à l’astrophysique dans les années 2030 en explorant les phénomènes
de haute énergie dans tous les contextes astrophysiques, y compris ceux qui restent à découvrir.

.

Figure 5.11 – Observatoire spatial Athena. Le miroir du télescope est situé à l’avant.
La charge utile scientifique est située à l’arrière. La longueur focale du télescope est de
12 mètres. Crédits : X-IFU Consortium

Afin de mener à bien ces objectifs scientifiques ambitieux, l’observatoire Athena sera équipé de deux
instruments : le Wild Field Imager (WFI, Meidinger et al. 2014) et le X-Integral Field Unit (X-IFU, Ravera
et al. 2014).
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5.4.2.1 Le Wide Field Imager

Le Wide Field Imager (WFI, figure 5.12a) est l’un des deux instruments scientifiques proposés pour l’obser-
vatoire Athena. Il fournira une imagerie dans la bande [0.1�15] keV sur un large champ de vue (400⇥400). Cet
instrument sera doté d’une résolution angulaire inférieure à cinq secondes d’arc et d’une résolution spectrale
inférieure à 150 eV. Ces propriétés font du WFI un instrument très puissant, dépassant considérablement les
capacités existantes. Par exemple, Aird et al. (2013) prédisent que le WFI permettra de réaliser des rele-
vés deux ordres de grandeur plus rapidement qu’avec Chandra ou XMM-Newton. Un résumé des principales
caractéristiques de l’instrument est présenté dans la table 5.12b.

(a) Schéma de l’instrument Athena/WFI et
de ces principaux sous-systèmes. Crédits : WFI
Team.

(b) Performance clés de l’instrument
Athena/X-IFU. Crédits : Meidinger et
al. (2014).

Le WFI produira des relevés grand champ avec une bonne résolution spectrale et une excellente capacité
de collecte. Prenant également en compte la résolution angulaire moyenne du champ de vue, nettement
meilleure par rapport à celle de XMM-Newton, la sensibilité des relevés WFI sera supérieure à celle de toute
mission X existante. Bien que cet instrument de nouvelle génération nous permettra d’étudier les amas de
galaxies ainsi que les systèmes multiples tel que PLCK G214.6+37.0 avec plus de précision, mon intérêt se
porte principalement sur l’autre instrument de la mission Athena, plus pertinent encore pour caractériser la
turbulence du gaz intra-amas.

5.4.2.2 Le X-Integral Field Unit

Le X-Integral Field Unit (X-IFU, figure 5.13a) est l’autre instrument qui sera à bord de l’observatoire
Athena. Cet instrument est un spectromètre cryogénique de rayons X, basé sur un large déploiement de
capteurs TES (Transition Edge Sensor), offrant une résolution spectrale de 2.5 eV, une résolution spatiale de
cinq secondes d’arc sur un champ de vue de 5 minutes d’arc. Le X-IFU aura une sensibilité dans le domaine des
rayons X jamais atteinte auparavant. Un résumé des principales caractéristiques de l’instrument est présenté
dans la table 5.13b.
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(a) Schéma de l’instrument
Athena/X-IFU et de ses principaux
sous-systèmes. Crédits : Ravera

et al. (2014).

(b) Performance clés de l’instrument Atheta/X-IFU.
Crédits : Ravera et al. (2014).

Cette unité sera capable de mesurer de très petits décalages dans le spectre d’émission des éléments lourds
(principalement le fer) au sein du milieu intra-amas, décalages étroitement liés au champ de vitesse (voir
section 5.4.1. Les principaux objectifs scientifiques de cet instrument sont :

• Caractérisation physique de l’univers chaud et énergétique, y compris le diagnostic plasma, les
mesures de spin des trous noirs, les vents galactiques, les vents et les jets AGN, les jets stellaires,
l’échange de charge du vent solaire, etc.,

• Détection de raie spectroscopique faible, permettant la détection des raies d’absorption et d’émis-
sion non résolues des filaments de milieu inter-galactique tiède et des caractéristiques spectrales faibles
produites par des espèces ioniques ou des états d’ionisations inhabituels,

• Cartographie spectroscopique du gaz intra-amas, permettant de mesurer les mouvements d’ensemble
ainsi que la turbulence du gaz, les abondances chimiques et la distribution spatiale de ces paramètres et
d’autres paramètres physiques avec une résolution sans précédent.

L’un des principaux objectifs scientifiques de l’instrument X-IFU est donc la mesure des vitesses d’ensemble
et turbulentes dans les amas de galaxies. L’incertitude attendue sur la mesure de la vitesse d’ensemble par cet
instrument est d’environ 20 km.s�1 et la vitesse turbulente minimale qui pourra être mesurée par X-IFU sera
de 30 km.s�1 (Ravera et al. 2014). Ces caractéristiques techniques nous permettront de sonder les champs
de vitesse avec une précision inégalée aujourd’hui, et ouvriront la porte à une caractérisation des processus
non-thermiques en jeu au sein du gaz intra-amas.

Dans le chapitre suivant, nous verrons quelques étapes fondamentales qui nous permettront d’extraire des
informations sur la turbulence dans les amas de galaxies à partir d’observations similaires à celles que pourra
faire Athena.
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Chapitre 6

Étude des centroïdes de vitesse
turbulente du gaz intra-amas
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Les meilleures observations du champ de vitesse disponibles à ce jour ont été obtenues à l’aide du satellite
Hitomi qui malheureusement s’est disloqué en orbite après un peu plus d’un mois de service seulement. Il a
néanmoins été capable de faire quelques observation scientifiques importantes, notamment celle de la région
centrale de l’amas de Persée (e.g. Hitomi Collaboration 2016).

Figure 6.1 – Image de la partie centrale
de l’amas de Persée vu par Chandra (J. S.
Sanders, Fabian, Russell et al. 2016)
sur laquelle est superposé le champ de vue
de Hitomi (cadre jaune).

Figure 6.2 – Centroïdes de vitesse, dans
le champ de vue du satellite Hitomi, du gaz
intra-amas de l’amas de Persée (Hitomi
Collaboration 2016).

La figure 6.1 illustre l’émission X de l’amas de Persée observée par le satellite Chandra (Fabian et al.
2017). On y voit clairement une perturbation importante du gaz intra-amas dû à l’injection d’énergie par
l’AGN central. La figure 6.2 montre le champ de vitesse mesuré par le satellite Hitomi dans la région du cadre
jaune de la figure 6.1. Néanmoins, la résolution spatiale du satellite Hitomi est limitée et ne permet pas de
mesurer les mouvements turbulents du gaz intra-amas. En effet, les perturbations visibles sur la figure 6.1 sont
lissées à la résolution de Hitomi.

En revanche, avec le satellite Athena, nous serons en mesure de faire beaucoup mieux. D’ailleurs, carac-
tériser les mouvements turbulents du gaz intra-amas est même l’un des objectifs principaux de cette mission
(voir 5). En comparaison aux résultats présentés par Hitomi Collaboration (2016), quelles cartes des
centroïdes de vitesse le satellite Athena sera-t-il capable de nous fournir ? Et comment pourrons-nous en
extraire des informations sur les propriétés statistiques du champ de vitesse turbulent du gaz intra-amas ?

Dans ce chapitre, je présente les simulations des cartes des centroïdes que j’ai faites en prenant en compte
le champ de vue et la résolution spatiale de l’instrument X-IFU à bord de l’observatoire Athena.

6.1 Centroïdes et dispersions de vitesse simulés

Comme nous l’indiquent les équations 5.27 et 5.32, les centroïdes de vitesse et la dispersion de la vitesse
le long de la ligne de visée dépendent d’une part du champ de vitesse et d’autre part du champ de densité
du gaz intra-amas. Ces deux champs se distribuent dans le volume de l’amas que je représente comme une
grille rectangulaire uniforme dont la surface projetée sur le ciel est de Lx ⇥ Ly = 150 ⇥ 150. La profondeur
de la ligne de visée est fixée de sorte que Lz > 2Rvir où Rvir est le rayon viriel de l’amas de galaxie. Le
satellite Athena sera pourvu d’un champ de vue de cinq minutes d’arc et un tel volume correspond donc à une
mosaïque de 3⇥ 3 champs de vue. Afin de reproduire la résolution angulaire de cinq secondes d’arc, la grille
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est divisée en nx⇥ny⇥nz = 180⇥180⇥720 cellules. J’ai ensuite considéré deux configurations de cette grille :

i La première configuration simule l’observation d’un amas de galaxies proche (z ⇠ 0.03). Pour cette
configuration, Lx ⇥ Ly ⇠ 450⇥ 450 kpc et la résolution spatiale atteinte est de 2.5 kpc.

ii La deuxième configuration simule l’observation d’un amas éloigné (z ⇠ 0.1). Pour cette configuration,
Lx ⇥ Ly ⇠ 1800⇥ 1800 kpc et la résolution spatiale atteinte est de 10 kpc.

Ces deux configurations me permettront d’explorer l’impact du champ de densité sur la mesure du spectre
de puissance turbulent et de la fonction de structure (présentée ci-après) des centroïdes de vitesse dans le
cadre de l’observation d’un amas proche et d’un amas plus éloigné.

6.1.1 Simulation d’un champ de vitesse turbulent

Le champ de vitesse turbulent v|| peut être décrit, dans l’espaces de Fourier, par son expansion en série de
Fourier

v||(~r) =
X

k

⌫ke
i2⇡~k·~r. (6.1)

Cette description est la version discrétisée de l’équation 5.11 afin de pouvoir développer une approche nu-
mérique du calcul de la transformée de Fourier du champ turbulent, v̂|| = |⌫k|e

iΦk , pour chaque point de la
grille de l’espace des k. En suivant les travaux de Inogamov & R. A. Sunyaev (2003) et ZuHone et al.
(2016), je considère que la distribution des phases Φk est uniforme tandis que celle des modules |⌫k| suit une
distribution de Rayleigh qui traduit que le champ de vitesse turbulent est un champ aléatoire gaussien. Ainsi
le module et la phase, pour chaque point de la grille de l’espace des ~k, sont tirées aléatoirement à partir de la
distribution de probabilité

Pr(|⌫k|,Φk)d|⌫k|dΦk =
2|⌫k|

Pv||(k)
exp

"

� |⌫k|
2

Pv||
(k)

#

d|⌫k|
dΦk

2⇡
(6.2)

avec Pv||
(k) le spectre de puissance de la composante de vturb le long de la ligne de visée. Dans l’hypothèse

que le champ de vitesse turbulent est isotrope, on sait alors que Pv|| = Pvturb/3. En suivant les travaux de
ZuHone et al. (2016) et Clerc et al. (2019), je modélise le spectre de puissance du champ de vitesse v||
par

Pv||
(k) = |v̂||(k)|

2 = Nve
�( ki

k )
2

k↵e�(
k
kd
)
2

(6.3)

avec ↵ = �11/3 correspondant au comportement en k�5/3 du spectre d’énergie défini par l’équation 5.20. Les
échelles ki = 1/li et kd = 1/ld représentent les nombres d’onde d’injection et de dissipation des mouvements
turbulent, respectivement. La normalisation du spectre de puissance Nv contrôle la quantité d’énergie due aux
mouvements turbulents injectée dans le système. Cette normalisation est déterminé ce sorte que sorte que la
variance du champ de vitesse v|| soit égale à (Mcs)

2 où M est le nombre de Mach et cs la vitesse du son
dans le gaz intra-amas de température Tg donnée par

cs = c

s

�Tg
mp

(6.4)

avec � l’indice adiabatique du gaz et où Tg et mp sont exprimés en keV et c la vitesse de la lumière. Pour
cette étude, je considère un gaz monoatomique (� = 5/3) à une température de 8 keV ce qui conduit à une
vitesse du son cs = 1131 km.s�1. Je fixe le nombre de Mach Mc = 0.3 ce qui équivaut à une énergie turbulente
totale égale à 27% de l’énergie thermique du système. La figure 6.3 illustre les différents paramétrisations du
spectre de puissance que j’ai considéré afin de générer les champs de vitesses.
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(a) li = [100, 250, 500] kpc

(ligne pointillées colorées).
ld = 10 kpc (ligne pointillée
noire) et α = −11/3.

(b) ld = [10, 50, 100] kpc

(ligne pointillées colorées).
li = 500 kpc (ligne pointillée
noire) et α = −11/3.

(c) α = [9/3, 11/3, 13/3].
li = 500 kpc et ld = 10 kpc

(ligne pointillées noires).

Figure 6.3 – Spectre d’énergie du champ de vitesse v|| pour les différentes paramétri-
sations considérées dans l’étude.

Sur cette figure on voit comment l’énergie cinétique turbulente est répartie selon les nombres d’onde. Sur
la figure 6.3a, on remarque que plus l’échelle d’injection li croit, plus la quantité d’énergie emmagasinée aux
grandes échelles augmente (petit k) tandis que la quantité d’énergie contenue dans les petites échelle (grand
k) diminue. Ainsi, plus l’échelle d’injection augmente, plus les variations de vitesse aux grandes échelles seront
importantes et moins celles aux petites échelles le seront. Sur la figure 6.3b, on voit l’échelle de dissipation
ld définie une échelle au delà de laquelle l’énergie emmagasinée décroît fortement. Le champ de vitesse sous-
jacent ne devrait pas présenter de variations pour des échelles plus faibles que cette échelle de dissipation.
On remarque finalement, sur la figure 6.3c, que pour un indice ↵ élevé, la majorité de l’énergie turbulente
est répartie sur de grandes échelles. Dans ce cas les variations du champ de vitesse aux petites échelles ne
seront pas fortement marquées. Dans le cas où l’indice ↵ est plus faible, l’énergie turbulente totale sera répartie
plus équitablement et les variations de vitesse devraient être observables sur un plus grand intervalle d’échelles.

Pour chaque configuration de la grille de l’espace réel présentée ci-dessus, j’ai calculé la transformée de
Fourier afin de généré la grille correspondante dans l’espace de Fourier. Ensuite, pour chaque cellule de cette
grille, je tirerai aléatoirement, selon la loi de probabilité définie par l’équation 6.2, une norme et une phase.
De là, la réalisation du champ de vitesse turbulent, noté V li,ld,↵

x,y,z , sera obtenue en calculant la partie réelle de
la transformée de Fourier inverse de la grille de l’espace de Fourier. La loi de probabilité Pr(|⌫k|,Φk)d|⌫k| est
directement dépendante du spectre de puissance du champ de vitesse v||. Ainsi j’ai simulé plusieurs ensemble
de champ de vitesse afin d’explorer l’impact des paramètres du spectre de Kolmogorov sur le spectre de puis-
sance des centroïdes de vitesse v̄||.

Tout d’abord, j’ai simulé des champs de vitesse en faisant varier l’échelle d’injection li = [100, 250, 500] kpc.
Pour chacun de ces champs, l’échelle de dissipation est fixée à ld = 10 kpc et je considère un indice spectral
↵ = �11/3. La figure 6.4a illustre, pour la première configuration de la grille d’espace, trois tranches (une
dans chaque direction O(x, y, z) des champs de vitesse v|| simulés pour chaque échelle d’injection. Observe
directement l’impact du paramètre li sur la structure de ce champ. En effet, on voit que pour une grande échelle
d’injection (li = 500 kpc), la majorité de l’énergie cinétique est contenue aux grandes échelles. À l’inverse,
pour une plus petite échelle d’injection (li = 100 kpc), l’énergie cinétique est principalement observée à des
échelles plus faible. Ces observations sont conformes à nos attentes par rapport au spectre de puissance de
Kolmogorov à partir duquel ces champs furent simulés.

De la même manière, j’ai simulé des champs de vitesse en faisant varier l’échelle de dissipation ld =
[10, 50, 100] kpc tout en fixant l’échelle d’injection à li = 500 kpc et l’indice spectral à ↵ = �11/3. La figure
6.4b illustre, pour la première configuration de la grille d’espace, trois tranches (une dans chaque direction
O(x, y, z) des champs de vitesse v|| simulés pour chaque échelle de dissipation. On voit remarque l’impact du
paramètre ld sur la structure du champ turbulent : plus l’échelle de dissipation est grande, moins l’on observe
de variation de vitesse à petite échelle. Ce lissage est dû à la dissipation de la turbulence pour des échelles plus
faible que l’échelle de dissipation. Ce comportement est particulièrement marquant pour le cas ld = 100 kpc.
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(a) Différentes échelle d’injection li = [100, 250, 500] kpc sont considé-
rées. L’échelle de dissipation est fixée à ld = 10 kpc et α = −11/3.

(b) Différentes échelle de dissipation ld = [10, 50, 100] kpc sont consi-
dérées. L’échelle d’injection est fixée à li = 500 kpc et α = −11/3.

(c) Différents indices spectraux α = [−9/3,−11/3,−13/3] sont consi-
dérés. L’échelle de dissipation est fixée à ld = 10 kpc et l’échelle d’in-
jection à li = 500 kpc.

Figure 6.4 – Tranches des champs de vitesses turbulents V li,ld,↵
x,y,z dans chaque direction de l’espace

pour la première configuration de la grille d’espace réel.

Pour finir, j’ai simulé des champs de vitesse en faisant varier l’indice spectral ↵ = [�9/3,�11/3,�13/3] du
spectre de puissance Pv||

. L’échelle d’injection est fixée à li = 500 kpc et l’échelle de dissipation à ld = 10 kpc.
La figure 6.4c illustre, pour la première configuration de la grille d’espace, trois tranches (une dans chaque
direction O(x, y, z des champs de vitesse v|| simulés pour chaque indice spectral considérés. On observe que
pour un indice spectrale ↵ faible , l’énergie cinétique est distribuée de manière plus uniforme pour chaque
échelle que dans le cas où l’indice spectral est élevé (cas ↵ = 4.33). En effet on observe des fluctuations de
vitesse aussi bien aux grandes qu’aux petites échelles pour le cas ↵ = 3.00 tandis que, pour le (cas ↵ = 4.33),
les fluctuations sont principalement marquées pour des grandes échelles.

Ainsi j’ai simulé neuf champs de vitesse turbulent en faisant varié les paramètres li, ld et ↵, caractéristiques
du spectre de Kolmogorov de la turbulence homogène et isotrope du gaz intra-amas.
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6.1.2 Simulation du champ de densité

Figure 6.5 – Profils de densité du
gaz intra-amas pour différentes pa-
ramétrisation du profil-�. Les lignes
verticales représentent les demies
tailles des grilles de l’espace réel.

Les équations 5.27 et 5.32, définissant respectivement les cen-
troïdes de vitesse et la dispersion de vitesse le long de la ligne
de visée, dépendent également de l’émissivité du gaz intra-
amas. Pour un gaz isotherme et d’abondance en métaux fixe,
cette émissivité est proportionnelle au carré de la densité du
gaz intra-amas. J’ai modélisé la distribution du gaz au sein
d’un amas de galaxies par le profil-n� défini comme
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avec
Pn

i=1 fi = 1. Afin de d’explorer l’impact de l’émissivité
sur la mesure de la turbulence dans le milieu intra-amas,
j’ai considéré plusieurs paramétrisations de ce modèle. La
figure 6.5 illustre les différentes paramétrisations des profils
� (cas n = 1) et �� (cas n = 2) de densité que je considère
dans cette étude. Pour le cas �� j’ai fixé f1 = 0.85 à titre
d’illustration. On peut facilement observer l’impact de ces
paramètres sur le profil de densité et par extension sur le profil
d’émissivité du gaz. On observe notamment que le profil-��
permet de modéliser une émission plus diffuse en périphérie
des amas de galaxies. Cette caractéristique à été observé
préalablement dans les travaux de Lovisari et al. (2015)
pour plusieurs amas (voir figure 2.2) ou encore pour les amas
A et B du système PLCK G214.6+37.0 que j’ai étudié (voir
chapitre 4).

Pour une configuration de la grille d’espace réel, de longueur
Lx,y,z et de taille de cellule nx,y,z, j’ai discrétisé les trois axes
(Ox, Oy, Oz) comme suit :
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où x, y, z représente la position de la cellule le long de chaque axe Ox,y,z dans l’espace réel. A partir de cette
discrétisation, j’ai simulé une grille des position Px,y,z dans l’espace réel et les champs de densité Dn�

x,y,z,
correspondant aux différentes paramétrisations des profils n� :
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(6.7)

La première configuration de la grille d’espace que je considère simule l’observation d’un amas proche
(z ⇠ 0.03). Pour cette configuration, la surface de ciel observée Sobs) n’est pas suffisamment large pour
permettre d’examiner l’intégralité de l’amas de galaxies (i.e. Sobs ⇠ 2⇡r2c , rc le rayon de coeur de l’amas de
galaxies). La figure 6.5 montre, pour cette configuration, que la densité au bord du plan représente entre 50
et 90% de la densité centrale ne,0 pour un rayon de coeur rc comprit entre 200 et 400 kpc. De la même
manière, pour une valeur du paramètre � comprise entre 0.5 et 0.8, la densité au bord atteint entre 50 et 70%
de la densité centrale. On voit que les variations de ce profil sont identiques aux variations observées pour
le profil�� pour un rayon inférieur à la demie taille de la première configuration de la grille d’espace (ligne
pointillée). J’ai alors choisi, pour cette première configuration de la grille d’espace réel, de ne pas considéré de
profil-��.
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(a) Différentes rayon de coeur rc = [200, 300, 500] kpc sont considérés. L’indice β est fixé à
0.67.

(b) Différents indices β = [0.5, 0.67, 0.80] sont considérés et le rayon de coeur rc est fixé à
300 kpc.

Figure 6.6 – Tranches des champs de densités D1�
x,y,z simulé dans chaque direction de l’espace

pour la première configuration de la grille d’espace réel.

La seconde configuration de la grille d’espace que je considère simule l’observation d’un amas éloigné
(z ⇠ 0.1). Pour cette configuration, la taille du plan transverse à la ligne de visée (arbitrairement Oz) est de
1.8⇥ 1.8 Mpc. Dans ce cas, la surface de ciel observée Sobs) nous permet de sonder la périphérie de l’amas de
galaxies (i.e. Sobs > 2⇡r2c , rc le rayon de coeur de l’amas de galaxies). La figure 6.5 illustrent les différentes
paramétrisations du profil-�� que j’ai considéré dans cette étude. Ces dernières représentent une émission
plus diffuse du gaz intra-amas en comparaison du profil-�. Pour cette seconde configuration, je considère
uniquement le profil-�� pour la simulation des champs de densité.

(a) Différentes rc1 = [200, 300, 500] kpc sont
considérés et β1 = 1.0, rc2 = 900 kpc et β2 =
0.5

(b) Différents rc2 = [800, 900, 1000] kpc sont
considérés et rc1 = 300 kpc, β1 = 1.0 et β2 =
0.5.

(c) Différents indices β1 = [0.67, 1.0, 1.2] sont
considérés et rc1 = 300 kpc, rc2 = 900 kpc et
β2 = 0.5.

(d) Différents indices β2 = [0.3, 0.5, 0.7] sont
considérés et rc1 = 300 kpc, rc2 = 900 kpc et
β1 = 1.0.

Figure 6.7 – Tranches des champs de densités D2�
x,y,z simulé dans chaque direction de l’espace

pour la seconde configuration de la grille d’espace réel.

La figure 6.6 illustre des tranches des champs de densité D1�
x,y,z simulés pour la première configuration de

la grille d’espace réel passant par le centre de cette dernière. On observe clairement, sur les figures 6.6a et
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6.6b, l’impact des paramètres rc et � sur la structure du champ de densité dans les trois plans représentés.
On voit également que pour une valeur élevé du rayon de coeur, dans le plan (Ox, Oy), la densité de gaz au
bord est très proche de celle observé au centre de la grille. Cette même observation est valable pour le cas où
la valeur de l’indice � est petite (� = 0.5) bien que la valeur du rayon de coeur ne soit pas particulièrement
grande (rc = 300 kpc).

La figure 6.7 illustre des tranches des champs de densité D2�
x,y,z simulés pour la seconde configuration de

la grille d’espace réel passant par le centre de cette dernière. L’impact des différentes paramétrisation illustré
sur la figure 6.5 est visible sur les figures 6.7a, 6.7b, 6.7c, 6.7d. On remarque que cette configuration nous
permet de sonder, dans le plan (Ox, Oy), aussi bien le coeur de l’amas que sa périphérie.

6.1.3 Cartes des centroïdes de vitesse et de dispersion de vitesse simulées

À partir des champs de vitesses V li,ld,↵
x,y,z et de densité Dn�

x,y,z présentés ci-dessus, je suis en mesure de

construire les cartes de centroïdes de vitesses Cli,d,↵
n� (x, y) ainsi que les cartes de dispersion de vitesse
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Grâce à ces expressions extrêmement simples, on peut examiner une multitude de cas. Dans la suite je
m’intéresse spécifiquement à trois cas qui nous permettront de nous former une intuition sur quelles empreintes
les champs de densité et de vitesse turbulente dans les cartes des centroïdes.

6.1.3.1 Distribution homogène du gaz intra-amas

Dans un premier temps, j’ai considéré le cas simple où le champ de densité du gaz est homogène dans tout
le volume. Cela correspond à prendre n = 0 dans les équations 6.8a et 6.8b. Cette première exploration me
permet simplement d’illustrer comment on retrouve grossièrement l’empreinte du champ de vitesse turbulent
dans les cartes de centroïdes de vitesse et de dispersion. Les résultats sont présentés dans les figures 6.8 et
6.9.

On observe sur la figure 6.8 que les centroïdes de vitesse montrent un comportement semblable à celui
du champ de vitesse v||. En effet, il semble bien que l’impact des paramètres li, ld et ↵ de la turbulence du
champs v||, présenté dans le section 6.1.1, se manifeste également sur les cartes des centroïdes de vitesses.
Par exemple, dans la colonne de gauche de la figure 6.8, on voit clairement que, plus l’échelle d’injection
d’énergie est grande, plus il y a de puissance aux grandes échelles comparativement aux petites. De même,
dans la colonne de droite de la même figure, pour un indice spectral ↵ petit, la puissance du signal est plus
équitablement répartie sur toutes les échelles que pour un ↵ grand. On voit donc clairement que le spectre de
puissance des centroïdes de vitesse est intiment lié à celui du champ de vitesse turbulent v||.
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Figure 6.8 – Cartes des centroïdes de vitesse
Cli,d,↵
0� (x, y) pour un champ de densité homogène

et pour différente paramétrisation du champ tur-
bulent v||. Gauche : li = [100, 250, 500] kpc.
Centre : ld = [10, 50, 100] kpc. Droite : ↵ =
[3.0, 3.66, 4.33].

Figure 6.9 – Cartes des dispersions de vitesse
h

Σ
li,d,↵
0� (x, y)

i2

pour un champ de densité homo-

gène et pour différente paramétrisation du champ
turbulent v||. Gauche : li = [100, 250, 500] kpc.
Centre : ld = [10, 50, 100] kpc. Droite : ↵ =
[3.0, 3.66, 4.33].

De la même manière, les cartes de la dispersion du champ v|| le long de la ligne de visée montrent des
comportements comparables à ceux des centroïdes de vitesse. Par exemple, dans la colonne centrale de la
figure 6.9, on voit clairement que la puissance du signal est concentrée aux grandes échelles lorsque l’échelle
de dissipation est grande. Ici encore on voit que les propriétés statistiques du champ de vitesse turbulent v||
sont également présentes dans les cartes des dispersions de vitesse le long de la ligne de visée.

6.1.3.2 Observation d’un amas proche

Dans un second temps, je simule l’observation d’un amas proche (z ⇠ 0.03). Dans ce cas, la surface du
ciel observée par la mosaïque de 3 ⇥ 3 champ de vue du satellite Athena permet de sonder le gaz sur un
rayon de r?  Lx/2 = 225 kpc autour du centre de l’amas. Bien évidement, considérer que le gaz au sein
d’un amas est distribué de manière homogène n’est pas vraiment correct. Or, la figure 6.5 nous montre que
pour des distances au centre inférieures à 225 kpc, les profils �� et � sont équivalents. Donc, pour ce cas,
j’ai construit les cartes de centroïdes de vitesse uniquement à partir des champs de densité D1�

x,y,z (voir figures
6.6a et 6.6b). Cela correspond simplement à prendre n = 1 dans les équations 6.8a et 6.8b.

L’exploration du cas homogène nous a permis de comprendre comment les propriétés statistiques du champ
turbulent v|| se reflètent dans les cartes de centroïdes et de dispersion de vitesse. Ici, je souhaite former une
intuition sur l’influence du champ de densité sur ces cartes lors que l’on observe un amas proche. Je choisis
donc de considérer uniquement le champ de vitesse v|| tel que li = 250 kpc, ld = 10 kpc et ↵ = 11/3. Les
résultats sont présentés dans les figures 6.10a et 6.10b.

On voit sur la figure 6.10a que le champ de densité ne modifie pas la structure des centroïdes de vitesse.
Néanmoins, on observe que plus le rayon de cœur est grand, moins le contraste de puissance dans la carte est
important. Il en va de même pour le paramètre �. En effet, plus ce paramètre présente une valeur faible, i.e.
moins la densité de gaz décroît à grand rayon, moins le contraste de puissance des centroïdes de vitesses est
élevé. Sur la figure 6.10b, les mêmes observations peuvent être faites pour la dispersion, le long de la ligne
de visée, du champ de vitesse turbulent v||. Il semble donc qu’une distribution non-homogène (à symétrie
sphérique tout de même) de gaz ne modifie pas les caractéristiques spectrales des centroïdes de vitesse et de
la dispersion de la vitesse le long de la ligne de visée.

J’ai présenté au début de ce chapitre les observations du l’amas de Persée effectuées par le satellite Hitomi
(figure 6.2). On a noté que la faible résolution spatiale du spectromètre à son bord (SXS) ne permettait pas
de mesurer simplement les mouvements turbulents au sein de cet amas. ZuHone et al. (2016) ont mené une
étude sur les capacités de détection de la turbulence de Hitomi pour un amas proche de type amas de Coma.
On voit sur leur figure 3 que la structure du champ de vitesse n’est pas visible à l’œil nu. Les simulations que
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j’ai réalisées respectent les caractéristiques du satellite Athena et montrent qu’il sera possible d’observer la
structure du champ directement sur les cartes de centroïdes de vitesse.

(a) Centroïdes de vitesse pour différentes pa-
ramétrisations du champ de densité modélisé
par le profil-1β. Ces paramétrisations sont iden-
tiques à celles présentées sur la figure 6.5.

(b) Dispersion de la vitesse le long de la ligne
de visée pour différentes paramétrisations du
champ de densité modélisé par le profil-1β. Ces
paramétrisations sont identiques à celles pré-
sentées sur la figure 6.5.

Figure 6.10 – Cartes des centroïdes (gauche) et de la dispersion de vitesse (droite) du gaz d’un
amas proche situé à un redshift z ⇠ 0.03. Les paramètres décrivant la turbulence sont fixés à
li = 250 kpc, ld = 10 kpc et ↵ = 11/3.

6.1.3.3 Observation d’un amas éloigné

Finalement, je simule l’observation d’un amas éloigné (z ⇠ 0.1). Dans ce cas, la surface du ciel obser-
vée par la mosaïque de 3 ⇥ 3 champs de vue du satellite Athena permet de sonder le gaz sur un rayon de
r?  Lx/2 = 900 kpc autour du centre de l’amas. Mon étude du système multiple d’amas de galaxies PLCK
G214.6+37.0 a démontré que le profil-�� rendait mieux compte des données lors de l’ajustement du profil de
brillance de surface (voir section 4.3.1). J’ai donc construit ici les cartes de centroïdes de vitesse uniquement
à partir des champs de densité D2�

x,y,z (voir figures 6.7a, 6.7b, 6.7c et 6.7d). Cela correspond à prendre n = 2
dans les équations 6.8a et 6.8b.

Le cas de l’observation d’un amas proche nous a permis de comprendre l’impact de la distribution de ma-
tière le long de la ligne de visée. Néanmoins, lorsque l’on observe un amas proche, le champ de vue ne sonde
pas une grande surface dans le plan transverse à la ligne de visée. Ainsi, la distribution du gaz intra-amas,
dans ce plan, n’est pas très différente à celle du cas homogène. Maintenant, en simulant l’observation d’un
amas éloigné, je souhaite comprendre quelle(s) empreinte(s) la distribution de matière, dans le plan transverse
à la ligne de visée, laisse dans les cartes de centroïdes et de dispersion de vitesse.

A nouveau, on voit sur la figure 6.11a que le champ de densité ne modifie pas la structure du champ
de vitesse. De même que pour le cas précédent, on observe cependant que le contraste de puissance dans la
carte est légèrement altéré par le champ de densité. On voit sur la figure, par exemple, que les images sont
légèrement plus contrastées lorsque rc1 est grand ou lorsque �2 est petit. En revanche, varier rc2 et �1 n’a
pas d’impact. Les paramètres rc1 et �2 sont ainsi les deux paramètres qui modifient le plus ce contraste de
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puissance. La figure 6.11b montre le même impact du champ de densité sur la dispersion de v|| le long de la
ligne de visée.

(a) Centroïdes de vitesse pour différentes pa-
ramétrisations du champ de densité modélisé
par le profil-2β. Ces paramétrisations sont iden-
tiques à celles présentées sur la figure 6.5.

(b) Dispersion de la vitesse le long de la ligne
de visée pour différentes paramétrisations du
champ de densité modélisé par le profil-2β. Ces
paramétrisations sont identiques à celles pré-
sentées sur la figure 6.5.

Figure 6.11 – Cartes des centroïdes (gauche) et de la dispersion de vitesse (droite) du gaz d’un
amas éloigné situé à un redshift z ⇠ 0.1. Les paramètres décrivant la turbulence sont fixés à
li = 250 kpc, ld = 10 kpc et ↵ = 11/3.

Maintenant que je possède, pour différents cas, des simulations de ce que le satellite Athena observera,
je m’intéresse ci-après à la mesure du spectre de puissance et de la fonction de structure des centroïdes de
vitesse à partir des cartes simulées.

6.2 Prédictions théoriques et mesure du spectre de puissance et
de la fonction de structure des centroïdes de vitesse

Dans le section 6.1, j’ai simulé des champs de vitesse et de densité pour deux configurations d’une grille
d’espace réel correspondant à une mosaïque de 3⇥3 champs de vue de l’instrument XIFU du satellite Athena.
J’ai considéré différentes distributions du gaz intra-amas afin d’en explorer l’impact sur la mesure de la turbu-
lence via le spectre de puissance et/ou la fonction de structure du champ turbulent. J’ai alors simulé les cartes
de centroïdes de vitesse ainsi que les cartes de dispersion de vitesse le long de la ligne de visée pour plusieurs
paramétrisations du champ turbulent tri-dimensionnel et du champ de densité (voir section 6.1.3.

Beaucoup d’études sur la turbulence dans les amas de galaxies (Esquivel & Lazarian 2009 ; Zhuravleva,
Churazov, A. Kravtsov & R. Sunyaev 2012 ; ZuHone et al. 2016 ; Clerc et al. 2019, e.g.) caracté-
risent les mouvements turbulents du gaz à l’aide de la fonction de structure du second ordre SF(r?). Cette
dernière est définie comme la moyenne des différences de vitesse entre deux points du plan séparés d’une
distance r2d = ||~r?||. Une expression formelle de cette quantité est

SF(~r?) =
D

�

�v̄||(~�? + ~r?)� v̄||(~�?)
�

�

2
E

~�?

. (6.9)

Cette fonction est très utile pour remonter aux caractéristiques d’un champ turbulent car, de par sa définition-
même, l’algorithme pour la mesurer directement à partir des cartes des centroïdes Cli,d,↵

n� (x, y) est très simple.
En développant l’équation 6.9, je peux écrire que

SF(r?) =
D�
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. (6.10)

En utilisant les équations 5.13b et 5.13c, on peut exprimer les termes de la fonction de structure en fonction
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du spectre de puissance, Pv̄|| , du champ projeté v̄||, selon

⌦
�

�v̄||(~�? + ~r?)v̄||(~�?)
�

�

↵

~�?

=

Z

e2⇡i~r?.~k?Pv̄||
(~k?) d

2~k? (6.11a)
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Ainsi, la fonction de structure s’exprime par

SF(r?) = 2

ZZ

(1� e2⇡i~r?.~k?)Pv̄||(
~k?) d

2~k? (6.12a)

SF(r?) = 2
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(6.12f)

Cela qui donne finalement

SF(r?) = 4⇡

Z 1

0

(1� J0(2⇡k?r?))Pv̄||(k?)k?dk? (6.13)

avec J0 la fonction de Bessel de première espèce et de rang n = 0.

On voit ainsi que la fonction de structure dépend directement du spectre de puissance Pv̄||(k?) des centroïdes
de vitesses. Au regard de l’équation 5.27, ce champ dépend du champ de vitesse v|| turbulent ainsi que de
l’émissivité X du milieu intra-amas. On peut alors se demander pourquoi beaucoup de travaux sur la turbulence
au sein des amas de galaxies se concentrent sur la mesure de la fonction de structure et non sur la mesure
directe du spectre de puissance. Comme indiqué dans le chapitre 5, les spectromètres à bord des satellites
X ne sont aujourd’hui pas dotés d’une bonne résolution spatiale. En effet, par exemple, le satellite Hitomi
présentait un champ de vue de trois minutes d’arc pour une résolution spatiale de 1.2 minute d’arc. Avec ces
caractéristiques, les cartes de centroïdes mesurées sont composées de trop peu de pixels (voir figure 6.2) pour
une bonne mesure directe du spectre de puissance. Néanmoins, l’équation 6.9 nous montre qu’il est possible
de calculer la fonction de structure à partir de n’importe quelle carte de vitesse, peu importe le nombre de
pixels qui la composent. Cependant, le X-IFU à bord du satellite Athena aura une résolution spatiale de cinq
secondes d’arc pour un champ de vue de cinq minutes d’arc. Cela représente grossièrement trente fois plus
de pixel par champ de vue que Hitomi, ce qui sera suffisant pour mesurer directement le spectre de puissance
comme je le montre ci-dessous.

Dans cette section, je développe également des prédictions analytiques des spectres de puissance et des
fonctions de structures des centroïdes et je les compare aux mesures que je fais sur les cartes Cli,d,↵

n� (x, y) que
j’ai construites dans la section 6.1.

6.2.1 Ordre zéro : cas d’un champ de densité homogène

J’explore dans un premier temps le cas d’un champ de densité uniforme dans un espace infini. Cette
modélisation ne reflète évidemment pas la réalité mais cette première approche me sert de cas test simple pour
démontrer l’accord entre les prédictions analytiques et la reconstruction numérique sur les cartes simulées.
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6.2.1.1 Prédictions analytiques

Dans un premier temps, je dérive le spectre de puissance des centroïdes de vitesse et la moyenne de la
dispersion du champ de vitesse le long de la ligne de visée en considérant une distribution uniforme de la
densité d’électron du plasma. Comme on l’a dit, cette description du milieu ne représente pas fidèlement le
distribution de la densité de gaz intra-amas, et nous verrons plus loin comment prendre en compte un profil
de densité plus réaliste. Pour un gaz isotherme et d’abondance en métaux constante, l’émissivité ne dépend
que de la densité (/ n2

e(~r) ⌘ n2
e0 puisqu’on considère ici un milieu uniforme). Ainsi

✏(~r) = ✏ =
n2
e0

Z R∆

�R∆

n2
e0 dr||

=
1

2R∆

. (6.14)

Les équations 5.27 et 5.32 peuvent alors s’écrire :
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v||(~r) dr|| (6.15a)

et
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v2||(~r) dr|| � v̄2||(~r?). (6.15b)

Comment, sous l’hypothèse d’un champ de densité uniforme, le spectre de puissance des centroïdes de
vitesse v̄|| est-il relié à celui du champ de vitesse tri-dimensionnel v|| ? Le spectre de puissance Pv̄|| n’est rien
d’autre que la moyenne statistique sur les réalisation du module carré de la transformée de Fourier du champ
v̄||. Je calcule donc la transformée de Fourier de l’équation 6.15a et j’obtiens

ˆ̄v||(~k?) =
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2R∆

1
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ZZZ
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(r||) e
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où ΠR∆
(r||) est la fonction porte pour r|| 2 [�R∆, R∆]. Après quelques manipulations mathématiques simples

au cours desquelles on exploite le théorème de la tranche de Fourier, on montre que

ˆ̄v||(~k?) =
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Or, on se souvient que lim
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1
af(x) sinc(x/a) dx = f(0), ce qui donne
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v̂||(~k?, k|| = 0), (6.18)

vu que 1/R∆ est très petit par rapport aux nombres d’onde pertinents. Le spectre de puissance Pv̄||
s’exprime

alors finalement comme suite :
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Et ainsi j’obtiens que

Pv̄||(
~k?) =

1

4⇡2R2
∆

⇥ Pv||
(~k?, k|| = 0). (6.20)

Ce résultat illustre que le spectre de puissance du champ de vitesse projeté le long de la ligne de visée,
dans le cas d’un champ de densité uniforme, est proportionnel au spectre de puissance du champ de vitesse
tri-dimensionnel homogène et isotrope défini par la théorie K41. Cela confirme l’intuition que nous avions
exposée dans la section 6.1.3.1. A partir de l’expression analytique de ce spectre de puissance, j’ai calculé la
fonction de structure des centroïdes de vitesses, et la figure 6.12 illustre cette dernière pour les différentes
paramétrisations du champ vitesse v||.
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(a) li = [100, 250, 500] kpc

(ligne pointillées colorées).
ld = 10 kpc (ligne pointillée
noire) et α = 11/3.

(b) ld = [10, 50, 100] kpc

(ligne pointillées colorées).
li = 500 kpc (ligne pointillée
noire) et α = 11/3.

(c) α = [9/3, 11/3, 13/3]. li =
500 kpc et ld = 10 kpc (ligne
pointillées noires).

Figure 6.12 – Fonction de structure des centroïdes de vitesse v̄|| pour les différentes
paramétrisations considérées dans l’étude dans l’hypothèse que la distribution de gaz est
uniforme.

Cette figure nous indique l’intensité des variations de vitesse �v̄|| pour chaque séparation spatiale r? en
fonction des paramètres du champ de vitesse v||. Sur la figure 6.12a, on remarque que plus l’échelle d’injection
li croît, plus les variations de vitesses, pour une grande séparation, sont importantes. On voit également que
cette fonction de structure cesse de croître pour une séparation spatiale supérieure à l’échelle d’injection des
mouvements turbulents. Il est donc possible que ce paramètre soit estimable à partir de la mesure de cette
fonction de structure sur des observations des centroïdes de vitesse. La figure 6.12b nous indique que, plus
l’échelle de dissipation est grande, moins les variations de vitesse sont intenses aux petites échelles. On voit
également sur cette figure que l’échelle de dissipation n’affecte que très peu la forme de la fonction de structure
et il sera donc difficile d’estimer ce paramètre. On observe sur la figure 6.12c que pour un indice spectral ↵
élevé que ↵kolmo = 11/3, les variations de vitesse à grande échelle sont rehaussées tandis que celles à petites
échelles sont réduites. Le comportement inverse est observé pour un indice ↵ plus faible que ↵kolmo. On voit
donc que les comportements observés sur la fonction de structure traduisent les mêmes caractéristiques exhi-
bées par les spectres d’énergie (voir figure 6.3).

On sait que la dispersion du champ de vitesse tri-dimensionnel v|| est égale à l’intégrale du spectre de
puissance Pv||

sur l’ensemble des nombres d’onde k. Comment peut-on exprimer la dispersion de ce champ
de vitesse le long de la ligne de visée ? La moyenne sur un nombre de réalisations de la dispersion de vitesse
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Dans un premier temps, développons v|| en sa série de Fourier, et injectons-là dans le premier terme de
l’équation ci-dessus. On obtient alors
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soit, en intégrant sur r||,
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En appliquant le changement de variable k|| = k1|| � k2|| et en intégrant sur k|| (utilisant, ici encore,
lim
a!0
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Sachant que
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Finalement, l’intégration sur ~k1? donne
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dr|| =
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d3~kPv||(
~k?, k||). (6.26)

Dans un second temps, développons v̄|| en sa série de Fourier et injectons la dans le second terme de
l’équation 6.21. On obtient alors
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De nouveau,
D

ˆ̄v||(~k1?)ˆ̄v
⇤
||(
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Finalement, l’intégration sur ~k1? donne

D

v̄2||(~r?)
E

= (2⇡)2
Z

d2~k1?Pv̄||
(~k1?) (6.29)

En insérant les équations 6.26 et 6.29 dans 6.21 et en prenant en compte l’équation 6.20 que j’ai obtenue
ci-dessus, la dispersion de la composante v|| du champ de vitesse turbulent, dans le cas d’un milieu uniforme,
est donnée alors par

h�2
||(r?)i =

(2⇡)2

R∆

Z

Pv||
(~k?, k||)



1� �(k||)

4⇡2R∆

�

d3~k. (6.30)

Grâce aux équations 6.20 et 6.49, nous savons donc désormais comment le spectre de puissance de Kol-
mogorov s’imprime théoriquement dans les propriétés statistiques des quantités projetées à deux dimensions.
Dans la pratique, lorsque Athena et tout autre satellite nous fourniront des images de la turbulence dans les
amas de galaxies, il faut être capable de mesurer dessus ces grandeurs, pour les comparer à ces prédictions
théoriques. C’est dans cet objectif que j’ai développé un petit ensemble de routines numériques d’analyse de
cartes, et j’en expose la performance ci-après.

6.2.1.2 Reconstruction

Comme on vient de le voir, deux grandeurs statistiques nous permettent en principe de remonter, à partir
d’images, aux propriétés de la turbulence dans le gaz intra-amas. Il s’agit de la fonction de structure du
second ordre et du spectre de puissance des centroïdes de vitesse. Pour les reconstruire, j’ai développé deux
routines numériques simples, basées sur des principes numériques classiques. Dans ce paragraphe, je montre
leur application aux cartes de centroïdes que j’ai simulées dans la section 6.1.3.1, en me limitant au cas idéal
sans erreurs systématiques, notamment de résolution spectrale, liées à l’instrument.
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Figure 6.13 – Carte des centroïdes de vitesse Cli,10,3.66
0� , de la dispersion de vitesse le long de

la ligne de visée
h

Σ
li,10,3.66
0�

i2

ainsi que les spectres en énergie Ev||
et les fonctions de structure

des centroïdes (ld = 10 kpc et ↵ = 11/3). Les lignes pointillées représentent les prédictions
analytiques tandis que les points noirs et les zones colorées illustrent les valeurs centrales et les
erreurs statistiques théoriques déduites de la mesure de ces quantités à partir des cartes simulées.
Gauche : première configuration de la grille d’espace. Droite : seconde configuration de la grille
d’espace.

Figure 6.14 – Même chose que sur la figure 6.13, en faisant varier l’échelle de dissipation, à

li = 500 kpc et ↵ = 11/3 : cartes C500,ld,3.66
0� et

h

Σ
500,ld,3.66
0�

i2

.

D’une manière générale, je reconstruis numériquement parfaitement bien les prédictions théoriques. En y
regardant de plus près, la figure 6.13 montre que la mesure directe du spectre de puissance ne permettra
probablement pas de bien contraindre l’échelle d’injection dans le cas d’un amas proche car les échelles
maximales seront insuffisamment échantillonnées. Cependant, si les erreurs systématiques restent dans la
pratique raisonnables, la mesure de la fonction de structure, elle, permettra de distinguer entre différentes
échelles d’injection. En revanche, dans le cas d’un amas éloigné, les échelles d’injection d’énergie considérées
sont entièrement dans le champ de vue, Elles peuvent donc directement être sondées par le spectre de puissance,
et la fonction de structure n’apportera pas d’information complémentaire.
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Figure 6.15 – Même chose que sur la figure 6.13, en faisant varier cette fois l’indice spectral ↵,

à li = 500 kpc et ld = 10 kpc : cartes C500,10,↵
0� et

h

Σ
500,10,↵
0�

i2

.

La figure 6.14 quant à elle montre clairement que la mesure de l’échelle de dissipation sera difficile, voire
impossible, pour un amas proche et a fortiori plus encore s’il est éloigné, à partir de la fonction de structure.
Si l’on souhaite y avoir accès, il faudra nécessairement mesurer le spectre de puissance directement.

Enfin, la figure 6.15 suggère que la fonction de structure pourrait être un bon outil pour mesurer l’indice
spectral de la turbulence : sa pente et son plateau à grande séparation sont tous deux affectés par la valeur
de ↵. Il faudrait néanmoins mesurer simultanément l’échelle d’injection, de sorte à réduire la dégénérescence
possible avec ce paramètre. Cependant, et tout naturellement, la valeur de ↵ est bien plus clairement inscrite
dans la forme du spectre de puissance des cartes, et c’est donc cette dernière grandeur qu’il sera plus pertinent
de mesurer.

Bien entendu, pour poser toutes ces conclusions sur un socle inébranlable, il reste à incorporer les erreurs
statistiques est systématiques de détection dans l’analyse.

6.2.2 Observation d’un amas proche

Dans la réalité, bien sûr, le gaz dans un amas n’est pas distribué de façon homogène. Ici, ainsi que dans
la section suivante, j’inclus dans ma description un profil de densité plus réaliste : profil � ou ��. Dans cette
section-ci, je m’intéresse spécifiquement au cas d’un amas situé à faible redshift, typiquement z = 0.03 (cf.
amas de Coma).

En raison de la faible sensibilité des instruments actuels, les mesures de décalage et d’élargissement spec-
traux sont limitées à la partie centrale des amas proches et massifs. Plusieurs hypothèses d’études on été adop-
tées lors de travaux précédent (Zhuravleva, Churazov, A. Kravtsov & R. Sunyaev 2012 ; ZuHone
et al. 2016), et je cherche notamment à vérifier leur validité dans le contexte de mon étude.

6.2.2.1 Prédictions analytiques

Afin de caractériser les mouvements turbulents du gaz intra-amas dans la partie centrale des amas, je fais
l’hypothèse que l’émissivité du gaz intra-amas, pour toutes les positions ~r? = (rx, ry), est identique à celle
mesurée au centre de l’amas (~r? = ~0). Dans ces conditions, l’équation 5.28 peut être réécrite comme

✏(r) =
n2
e(r||)

Z R∆

�R∆

n2
e(r||)dr||

(6.31)

et les équations 5.27 et 5.32 deviennent
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v̄||(~r?) =

Z R∆

�R∆

v||(~r)✏
n�(r||) dr|| (6.32a)

et

�2
v̄||
(~r?) =

Z R∆

�R∆

v2||(~r)✏
n�(r||) dr|| � v̄2||(~r?), (6.32b)

où l’exposant n� rappelle simplement quel profil, � ou �� = 2�, on considère.
De manière similaire au cas d’un champ de densité uniforme, je souhaite exprimer le spectre de puissance

des centroïdes de vitesse en fonction des paramètres du champ de vitesse v|| ainsi que de ceux du champ de
densité considéré. J’exprime ainsi la transformée de Fourier de l’équation 6.32a, ce qui me donne

ˆ̄v||(~k?) =
1

2⇡

ZZZ

v||(~r?, r||) ✏(r||) ΠR∆
(r||) e

�i~k?·~r?d2~r?dr||. (6.33)

où, comme précédemment, ΠR∆
(r||) est la fonction porte de largeur 2R∆.

En posant v✏||(~r?, r||) = v||(~r?, r||) ✏(r||) l’équation ci-dessus s’écrit simplement

ˆ̄v||(~k?) = 2R∆

Z

v̂✏||(
~k?, k||) sinc(k||R∆) dk||. (6.34)

En se rapportant maintenant au calcul effectués dans la section précédente on trouve immédiatement

ˆ̄v||(~k?) = 2 v̂✏||(
~k?, k|| = 0), (6.35)

on sait que v̂✏||(
~k?, k|| = 0) n’est rien d’autre que la tranche k|| = 0 de la transformée de Fourier du produit

de v||(~r?, r||) avec ✏(r||), soit

ˆ̄v||(~k?) = 2

Z

v̂||(~k?, k1||)✏̂(k1||)dk1|| . (6.36)

Le spectre de puissance Pv̄|| s’exprime finalement
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= 4
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⇤
||(
~k?, k2||)

E

✏̂(k1||)✏̂
⇤(k2||) dk1||dk2|| (6.37b)

Sachant que les phases de v̂|| sont aléatoires, l’ensemble des termes croisés seront nuls si k1|| 6= k2|| (voir
par exemple Zhuravleva, Churazov, A. Kravtsov & R. Sunyaev 2012), ce qui donne

Pv̄||(
~k?) = 4

Z
⌧

�

�

�
v̂||(~k?, k||)

�

�

�

2
�

�

�✏̂Π(k||)
�

�

2
dk||. (6.38)

Les spectres de puissance du champ de vitesse et de l’émissivité normalisée sont respectivement définis tels
que Pv|| =

⌦

|v̂|||
2
↵

et P✏ = |✏̂Π|
2. Je peux ainsi exprimer le spectre des centroïdes de vitesse comme

Pv̄||(
~k?) = 4

Z

Pv||(
~k?, k||)P✏(k||)dk|| (6.39)

L’équation 6.39 nous indique que le spectre de puissance des centroïdes de vitesse, dans l’hypothèse que
le modèle d’émissivité défini l’équation 6.31 rende correctement compte de celle observée dans la partie cen-
trale des amas (Sobs ⇠ 2⇡r2c ), s’exprime en fonction du spectre Pv||

et du spectre de puissance du champ
d’émissivité normalisée. Il est donc nécessaire d’exprimer ce dernier en fonction des paramètres du champ de
densité du gaz intra-amas.

Je considère que seule la partie centrale de l’amas est observée (Sobs ⇠ 2⇡r2c ), i.e. que pour chaque position
~r? = (rx, ry) du champ de vue, la distribution de matière le long de la ligne de visée est la même. Dans cette
hypothèse, je peux modéliser le champ de densité par
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avec
P

i fi = 1. En substituant l’équation 6.40 dans l’équation 6.31 on obtient :
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La transformée de Fourier de ✏
n�
Π

s’exprime alors par
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L’intégrale sur d2~r? donne
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avec Kn la fonction de Bessel modifiée de deuxième espèce. La transformée Fourier de ✏n� se définie donc
comme ✏̂n�(k||) = �2(~k?)✏̂(k||). Le spectre de puissance de l’émissivité normalisée P✏(k||) = |✏̂(k||)|

2 s’exprime
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. (6.44)
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(a) rc = [200, 300, 400] kpc (lignes pointillées) et
β = 0.67.

(b) β = [0.5, 0.67, 0.8] et rc = 300 kpc (ligne poin-
tillée)

Figure 6.16 – Spectre de puissance de l’émissi-
vité normalisée pour différentes paramétrisations
du profil��.

La figure 6.16 montre les spectres de puissance de
l’émissivité normalisée, calculés à partir de l’équa-
tion 6.44. On voit que ce spectre de puissance dé-
croît rapidement pour un nombre d’onde k|| supérieur
à une certaine valeur keff. En suivant la réflexion
de Zhuravleva, Churazov, A. Kravtsov & R.
Sunyaev (2012), l’équation 6.39 peut être ré-écrite
comme

Pv̄||
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(6.45)

Le second terme ne contribue que faiblement car pour
k > keff, P✏ �! 0 très rapidement. Ainsi on obtient
que

Pv̄||
(~k?) = 2⇡

Z keff

0

Pv||
(
q

k2
?
+ k2||)P✏Π(k||)dk||

(6.46)
et pour k|| 2 [0, keff], on peut faire l’approximation

que
q

k2
?
+ k2|| ⇡ k?, ce qui permet d’exprimer le

spectre de puissance des centroïdes de vitesse par

Pv̄||
(~k?) = 2⇡Pv||

(k?)

Z

P✏Π(k||)dk|| (6.47)

Ainsi, le spectre de puissance des centroïdes de vitesse
est égal au spectre de puissance du champ de vitesse
v|| à un facteur de normalisation constant près, égal
à l’intégrale du spectre de puissance de l’émissivité
normalisée P✏Π(k||).

La dispersion moyenne (sur un nombre de réalisations) du champ de vitesse v|| le long de la ligne de visée
�2
v̄||
(~r?) se déduit quant à elle de l’équation 6.32b. Elle s’écrit
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E

✏(r||) dr|| �
D
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E

. (6.48)

En suivant la même approche que celle que nous avons développée dans la section 6.2.1.1, en prenant
en compte les équations 6.47 et 6.44 et en nous référant à Zhuravleva, Churazov, A. Kravtsov & R.
Sunyaev (2012), on obtient directement

h�2
||(r?)i =

(2⇡)2

R∆

Z

Pv||(
~k?, k||)

⇥

1� 4R∆ P✏(k||)
⇤

d3~k. (6.49)
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6.2.2.2 Reconstruction

De même qu’au paragraphe 6.2.1.2 plus haut, on reconstruit ici la fonction de structure et le spectre de
puissance des centroïdes de vitesse, à la différence cependant que le gaz dans l’amas suit ici un profil �. Je
me pose en particulier la question de comment les valeurs des paramètres du profil � se reflètent dans les
grandeurs statistiques décrivant la turbulence du gaz. Je conserve donc ici les paramètres ld, li et ↵ fixes, et
ne fais varier rc et �.

Globalement, je reconstruis numériquement les prédictions théoriques. En effet, sur les figures 6.17a et 6.17b
on voit que la reconstruction des spectres de puissance est en très bon accord avec la prédiction analytique.
On remarque cependant, en particulier pour les faibles valeurs de rc, que les fonctions de structure présentent
un léger déficit aux séparations r? voisines de la taille des cartes (voir figure 6.17a). Ce déficit pourrait être
d’origine numérique, ou bien dû à la taille finie de l’image, mais pour en avoir le coeur net, une investigation
approfondie mériterait d’être conduite. Cela dit, les erreurs portées ici sur les graphes ne sont que des sous
estimations idéales des erreurs réelles, et donc le déficit noté pourrait ne pas être significatif dans la réalité.
Sur la figure 6.17b on ne voit pas de différences fortement marquées pour les différentes valeur considérées du
paramètre �.

(a) Haut : Carte des centroïdes de vitesse
C
250,10,3.66
rc,0.67

(x, y) et de la dispersion de vitesse le long

de la ligne de visée
⇥

Σ
250,10,3.66
rc,0.67

(x, y)
⇤2

. Milieu :
Spectre en énergie Ev||

. Bas : Fonction de structure
des centroïdes de vitesses.

(b) Haut : Carte des centroïdes de vitesse
C
250,10,3.66

300,β (x, y) et de la dispersion de vitesse le long

de la ligne de visée
h

Σ
250,10,3.66

300,β (x, y)
i2

. Milieu :

Spectre en énergie Ev||
. Bas : Fonction de structure

des centroïdes de vitesses.

Figure 6.17 – Les lignes pointillées représentent les prédictions analytiques tandis que les point noirs et les
zones colorées illustrent les valeurs centrales et les erreurs déduites de la mesure de ces quantités à partir des
cartes simulées.

6.2.3 Observation d’un amas lointain

Nous avons déjà mentionné plus haut que le grand champ de vue de l’instrument X-IFU et sa résolution
spatiale de cinq secondes d’arc nous permettront, en principe, de mesurer le spectre de puissance et la fonction
de structure des cartes de centroïde de vitesse dans les zones centrales des amas de galaxies. Maintenant,
comme la sensibilité de cet instrument sera bien supérieure à celle de ses prédécesseurs, nous devrions pouvoir
faire des mesures sur les amas de galaxies de leur centre jusqu’à leur périphérie. Pour simuler cette situation,
je considère ci-dessous un amas suffisamment loin pour qu’il rentre en entier dans le champ de vue.

6.2.3.1 Prédictions analytiques

Je considère désormais un champ de densité tri-dimensionnel défini par le profil-n� donné par l’équation
6.5. Dans ces conditions, l’équation 5.28 s’écrit
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✏(r) =
n2
e(r)

Z

n2
e(r)dr||

(6.50)

et les équations 5.27 et 5.32 peuvent être réécrites comme

v̄||(~r?) =

Z R∆

�R∆

v||(~r)✏
n�(r) dr|| (6.51a)

et

�2
v̄||
(~r?) =
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v2||(~r)✏
n�(r) dr|| � v̄2||(~r?). (6.51b)

Comme plus haut, je souhaite exprimer le spectre de puissance des centroïdes de vitesse en fonction des
paramètres du champ de vitesse v|| ainsi que de ceux du champ de densité considéré. J’exprime ainsi la
transformée de Fourier de l’équation 6.51a, ce qui me donne

ˆ̄v||(~k?) =
1

2⇡

ZZZ

v||(~r?, r||)✏Π(~r?, r||) e
�i~k?·~r?dr||d

2~r?. (6.52)

avec ✏Π(~r) = ✏(~r)ΠR∆
(~r).
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Le spectre de puissance Pv̄|| s’exprime finalement
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Comme précédemment, sachant que les phases de v̂|| sont aléatoires, l’ensemble des termes croisés sont

nuls si (~k?1 , k||1) 6= (~k?2 , k||2) ce qui donne
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Le spectre de puissance du champ de vitesse et de l’émissivité normalisée peuvent être définis respectivement
par Pv||

= |v̂|||
2 et P✏Π = |✏̂Π|

2. On obtient ainsi

Pv̄||
(~k?) = 2⇡

ZZZ

Pv||(
~k?1

, k||)P✏Π(
~k? � ~k?1

, k||)d~k?1
dk||. (6.56)

Ici, l’équation 6.56 nous indique que le spectre de puissance des centroïdes de vitesses s’exprime comme
le produit de convolution du spectre de puissance du champ de vitesse v|| et du spectre de puissance du
champ de d’émissivité normalisée. Désormais, pour aller jusqu’au bout de cette prédiction analytique, il faut
obtenir l’expression du spectre de puissance P✏Π(

~k). Hélas, au moment de soumettre ce manuscrit à mes
rapporteurs, mes calculs analytiques n’ont pas abouti à une expression synthétique exploitable. En revanche,
je peux mesurer sur les cartes simulées les spectres et fonctions de structure des centroïdes, et les comparer
au cas homogène et au cas d’un amas proche afin de montrer si, et comment, l’information contenue dans les
régions périphériques de l’amas laissent une trace mesurable.
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6.2.3.2 Reconstruction

De nouveau, de la même manière que pour les cas précédemment exploités, on reconstruit ici la fonction
de structure et le spectre de puissance des centroïdes de vitesse. En revanche, ici, en addition au cas de
l’observation d’un amas proche (voir section ??), la distribution du gaz dans le champ de vue ne peut pas être
considérée uniforme, et le gaz suit un profil-�� dans les trois directions de l’espace. Je me pose en particulier
la question de comment les valeurs des paramètres du profil �� se reflètent dans les grandeurs statistiques
décrivant la turbulence du gaz. Je conserve donc ici les paramètres ld = 10 kpc, li = 500 kpc et ↵ = 11/3
fixes, et ne fais varier que rc1 , rc2 , �1 et �2.

Les figures 6.18 et 6.19 illustrent, respectivement, la reconstruction du spectre de puissance et de la fonc-
tion de structure de l’ensemble des cartes de centroïdes de vitesse simulées C500,10,3.66

2� (x, y). N’ayant pas
encore abouti à une prédiction analytique du spectre de puissance et de la fonction de structure exploitable
numériquement, je superpose la reconstruction des deux quantités statistiques faites sur la carte des centroïdes
C500,10,3.66
0� (x, y) correspondant au cas d’un amas de homogène. Ainsi je peux observer comment ples aramètres

du profil-�� affectent ces quantités.

On voit sur la figure 6.18 que le spectre de puissance des centroïdes de vitesse reconstruit ici ne diffère
pas de celui du cas homogène pour des grandes valeurs de k?, peu importent les valeurs des paramètres du
profil-��. On observe cependant des différences d’amplitude de l’ensemble du spectre, notamment en fonction
des valeurs du paramètre �2. En effet, on voit que plus la valeur de ces paramètres est faible, plus l’amplitude
du spectre reconstruit est élevée. Bien que la prédiction analytique de ce spectre de puissance ne soit pas
complète, l’équation 6.56 exhibe un produit de convolution entre le spectre de puissance du champ de vitesse
turbulent Pv||(

~k) et celui du champ d’émissivité normalisée P✏Π(
~k). Malgré l’absence d’expression analytique

exploitable pour P✏Π(
~k), il est clair, à la vue de la figure 6.16a, que ce spectre de puissance présente une échelle

caractéristique kc1 = 1/rc1 . Ainsi, ce produit de convolution n’est rien d’autre qu’un filtrage par P✏Π(
~k) des

fluctuations situées à des nombres d’ondes plus petits que kc1 . Cela explique donc que la pente du spectre
de puissance reconstruit ne soit pas affectée par le champ de densité. En effet, le régime inertiel correspond
à des nombres d’onde ki < k < kd et dans le cas que j’ai considéré, ki ⇠ kc1 . De plus, on voit que la chute
de puissance pour les petits k est plus drastique que dans le cas homogène ce qui peut de nouveau être un
effet de cette convolution. Bien évidement, cette réflexion n’est qu’une façon d’interpréter ces graphiques et
il est nécessaire de considérer des échelles d’injections plus grande afin de confirmer notre intuition sur l’effet
du champ de densité sur le spectre de puissance des centroïdes de vitesse.

Identiquement, sur la figure 6.19, on voit que la fonction de structure des centroïdes de vitesse reconstruite
est en accord avec celle du cas homogène pour des faibles valeurs de r?, peu importent les valeurs des
paramètres du profil-�� que j’ai considéré. On observe cependant des différences d’amplitude de cette fonction
pour des grandes valeurs de r?. Toutefois, on voit que la forme caractéristique induite par l’échelle d’injection
n’est pas affectée dans ce cas. Il est alors, ici encore, possible d’estimer l’échelle d’injection des mouvements
turbulents au sein du gaz intra-amas. Les différences d’amplitudes peuvent, ici encore, être interprétées de la
même manière que pour les spectre de puissance bien que cette interprétation reste à être démontrer à l’avenir.
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(a) Différentes rc1 = [200, 300, 500] kpc sont considérés et β1 = 1.0, rc2 = 900 kpc et β2 = 0.5.

(b) Différents rc2 = [800, 900, 1000] kpc sont considérés et rc1 = 300 kpc, β1 = 1.0 et β2 = 0.5.

(c) Différents indices β1 = [0.67, 1.0, 1.2] sont considérés et rc1 = 300 kpc, rc2 = 900 kpc et β2 = 0.5.

(d) Différents indices β2 = [0.3, 0.5, 0.7] sont considérés et rc1 = 300 kpc, rc2 = 900 kpc et β1 = 1.0.

Figure 6.18 – Spectre d’énergie Ev̄||
(k?). Les points noirs représentent les spectres reconstruits à partir

des cartes de centroïdes de vitesses présentées dans la figure 6.11a). Les lignes pointillées bleues illustrent le
spectre en énergie reconstruit dans le cas homogène (voir section 6.2.1.2). Les paramètres du champ de vitesse
turbulent v|| sont fixé à li = 500 kpc, ld = 10 kpc et ↵ = 11/3.
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(a) Différentes rc1 = [200, 300, 500] kpc sont considérés et β1 = 1.0, rc2 = 900 kpc et β2 = 0.5.

(b) Différents rc2 = [800, 900, 1000] kpc sont considérés et rc1 = 300 kpc, β1 = 1.0 et β2 = 0.5.

(c) Différents indices β1 = [0.67, 1.0, 1.2] sont considérés et rc1 = 300 kpc, rc2 = 900 kpc et β2 = 0.5.

(d) Différents indices β2 = [0.3, 0.5, 0.7] sont considérés et rc1 = 300 kpc, rc2 = 900 kpc et β1 = 1.0.

Figure 6.19 – Fonction de structure SF(r?). Les points noirs représentent les spectres reconstruits à partir
des cartes de centroïdes de vitesses présentées dans la figure 6.11a. Les lignes pointillées bleues illustrent le
spectre en énergie reconstruit dans le cas homogène (voir section 6.2.1.2). Les paramètres du champ de vitesse
turbulent v|| sont fixé à li = 500 kpc, ld = 10 kpc et ↵ = 11/3.
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Quatrième partie

Conclusion
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Chapitre 7

Résumé et perspectives

182

C’est pas moi qui explique mal c’est les autres qui sont cons.

Kaamelott/Perceval



Dans la première partie de mon travail de thèse, je me suis focalisé sur l’analyse détaillée du système
d’amas PLCK G214.6+37.0. Dans le chapitre 3, j’ai présenté une réduction des données X plus conservatrice
que celle de Planck Collaboration (2013b) en terme de sélection des évènements et de modélisation des
contaminations astrophysiques et instrumentale. Cette réduction des données plus sévère a permis d’améliorer
sensiblement la précision des mesures des grandeurs physiques. Dans le chapitre 4, j’ai exposé mon analyse
complète du système multiple. J’ai reproduit l’analyse spectrale avec deux approches, l’une basée sur la
statistique de Cash et l’autre utilisant l’inférence bayésienne. Les deux méthodes d’ajustement m’ont permis
de mesurer les redshifts des trois amas du système PLCK G214.6+37.0 avec une excellente précision : zX,A =
0.44 ± 0.01, zX,B = 0.49 ± 0.01, zX,C = 0.45 ± 0.01. Ces valeurs sont confirmées par une étude des données
spectrométriques de VLT/VIMOS de PLCK G214.6+37.0. Ainsi, je trouve que le système multiple semble être
en réalité constitué d’une paire d’amas (A-C) et un amas isolé (B) en arrière-plan.

Pour chacun des amas du système PLCK G214.6+37.0, j’ai étudié l’impact de différents profils de densité
(� et ��) et de température (uniforme, donc isotherme, et non-isotherme) sur le calcul des grandeurs dérivées
telles que la taille, la masse, la pression et l’entropie. En particulier, j’ai montré que dans l’hypothèse d’un gaz
isotherme, les valeurs de la taille des amas, leur masse hydrostatique et leur pression sont systématiquement
plus élevées d’environ 3 � 5%, 10 � 35% et 20% que dans le cas où l’on considère un gaz non-isotherme.
Néanmoins, les valeurs déduites des deux profils (isotherme et non isotherme) restent en accord entre elles à
1� près.

Mon travail s’est développé ensuite autour du contenu en gaz des amas du système PLCK G214.6+37.0
en calculant la fraction de gaz totale ainsi que de le biais hydrostatique et en comparant les valeurs déduites
à celles disponibles dans la littérature. J’ai mis en avant, par le calcul analytique des masses hydrostatiques,
la présence d’un biais hydrostatique b indiquant des processus non thermiques au sein des amas du système.
Je trouve que l’hypothèse d’isothermalité et le profil de densité affectent les valeurs du biais hydrostatique
déduites. Dans le cas isotherme, je mesure un biais ⇠ 15 � 40% plus élevé que dans le cas non isotherme.
De même, j’ai observé que le choix du profil de densité influe sur la valeur déduite du bais hydrostatique. Je
trouve que le biais pour le profil � peut être ⇠ 45�70% plus élevé que pour le profil ��. Les valeurs moyennes
des biais hydrostatiques des trois amas, dans l’hypothèse isotherme, sont proches des valeurs obtenues par
par la communauté ⇠ 0.8. Dans l’hypothèse non isotherme, ces valeurs sont plus faibles et proches de la
valeur nécessaire afin de réconcilier les contraintes cosmologiques des amas de galaxies et celles du fond diffus
cosmologique par Planck. Toutefois, les biais hydrostatiques des trois amas calculés dans l’hypothèse isotherme
sont en accord à 1� avec les valeurs calculés dans l’hypothèse non isotherme. Pour finir je trouve que, pour
les trois amas, les valeurs de la fraction de gaz hydrostatique corrigées du biais hydrostatique sont en accord
entre elles et compatibles à 1� avec la fraction de gaz universelle.

Finalement, j’ai mesuré une contribution plus importante de la pression du gaz dans les amas individuels en
comparaison à l’étude menée par la collaboration Planck. En effet, dans l’hypothèse que le gaz intra-amas est
isotherme, je détecte en moyenne 24% de gaz supplémentaire par rapport à l’étude précédente. Je remarque
également que dans cette hypothèse, avec les données extraites à l’aide de l’inférence bayésienne, la quasi-
totalité du signal tSZ mesuré par Planck peut être expliquée par la somme du signal des amas individuels
réduisant la probabilité d’avoir une composante de gaz chaud diffus entre les amas de cette structure et
favorisant le fait que le système PLCK G214.6+37.0 n’est effectivement pas un système triple d’amas de
galaxies.

En dernier lieu, je me suis intéressé à l’état dynamique des trois amas du système PLCK G214.6+37.0
et à leur classification en termes d’amas « cool-core » et « non cool-core ». J’ai pour cela utilisé plusieurs
indicateurs : les mesures de l’abondance en métaux, la pseudo-entropie et les profils de pression et d’entropie.
Les différents indicateurs étudiés suggèrent, indépendemment des modèles de densité et de température, que
les amas B et C sont des amas dynamiquement perturbés de type non cool-core. La situation de l’amas A
et plus complexe et les indicateurs (dont certains dépendent des hypothèses utilisées) ne permettent pas de
conclure quant à sa nature cool-core ou non cool-core.

L’analyse que j’ai menée de l’émission X du système PLCK G214.6+37.0 ne constitue que le premier socle
d’une analyse multi-longueur d’onde qui pourrait se poursuivre au delà de ce travail de thèse.

Dans le domaine submillimétrique, parmi les perspectives immédiates de mon travail, il serait important
de re-calculer le signal tSZ des amas de galaxies du système dans les données Planck les plus récentes (celles
utilisées dans mon manuscript ayant éte extraites des données mise à disposition en 2013). Cette nouvelle
estimation de la pression nous permettrait de quantifier plus précisemment la contribution des amas individuels
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à la pression totale du système et donc de mieux contraindre la présence d’une contribution liée à du gaz diffus
entre les amas. La résolution de Planck ne permet ni une étude détaillée des amas de galaxies, ni une détection
directe du gaz entre les amas. Des données tSZ de plus haute résoltion sont nécessaires notamment pour
contraindre la contribution non-thermique à la pression totale dans chaque amas. L’instrument NIKA2 semble
idéal pour ce type d’étude et une proposition d’observation du système PLCK G214.6+37.0 est envisagée.

Dans le domaine optique, l’analyse des données VLT -VIMOS a permis la mesure précise des redshifts des
amas individuels du système multiple PLCK G214.6+37.0. Des données à plus haute résolution spectrale
permettraient de conduire des études sur les propriétés des galaxies au sein de ce système en lien avec les
propriétés du gaz mesurées par les données X et SZ.

Pour finir, le domaine radio et les rayons gamma nous renseignent sur les émissions liées aux phénomènes
violents dans les amas de galaxies (fusions, chocs d’accrétion de matière, etc.). Il serait particulièrement
intréressant, à court terme, de rechercher dans les relevés radio (e.g. LOFAR) des signatures observationnelles
de ces événements et de les corréler aux contraintes sur l’état dynamique des amas individuels de PLCK
G214.6+37.0, déduits de mon analyse des rayons X.

Les analyses des amas de galaxies sont effectuées dans l’hypothèse où seule la pression thermique contri-
bue à l’équilibre hydrostatique du gaz intra-amas. Cependant, plusieurs indices observationnels, dont le biais
hydrostatique, indiquent la présence de processus non-thermiques. Dans la seconde partie de mon travail de
thèse, je me suis concentré sur l’un des processus physique proposé pour rentre compte de la contribution non
thermique du gaz intra-amas : les mouvement turbulents du gaz. J’ai construit des simulations des centroïdes
de vitesse ainsi que la dispersion de la vitesse le long de la ligne de visée qui seront observés à la résolution
spatiale du futur satellite Athena. J’ai développé les calculs analytiques permettant de prédire les estimateurs
de la turbulence, spectre de puissance et fonction de structure des centroïdes de vitesse, dans le cas d’un amas
de galaxies proche (de type Coma, z = 0.03). J’ai de plus développé une méthode de reconstruction de ces
deux estimateurs que j’ai tout d’abord testée et validée sur le cas d’une distribution homogène et isotrope de
la densité de gaz. Puis, j’ai appliquée cette reconstruction aux cartes de centroïdes de vitesses simulées dans
le cas de l’observation de l’amas proche. Je trouve que les prédictions analytiques et les résultats de la recons-
tructions sont en très bon accord dans le cas de l’observation de l’amas proche. Les résultats préliminaires sur
l’amas de galaxies de type Coma indiquent que les outils numériques et analytiques, que j’ai présentés dans un
contexte d’observation idéale, nous permettront d’estimer, à partir des simples cartes de centroïdes de vitesse,
les paramètres caractérisant le champ de vitesse turbulent.

Le résultats, montrés dans le manuscrit, sur la reconstruction des centroïdes de vitesses sont obtenus dans
un cadre très simple, voire idéal, d’une observation par un observatoire dans les rayons X dont la résolution
spatiale est celle d’Athena. Par ailleurs, le développement analytique du calcul du spectres de puissance de
la fonction de structure des centroïdes de vitesse, pour un amas plus éloigné (z = 0.1) que Coma, est
inachevée. Outre la finalisation des prédictions pour l’observation d’amas lointains, les perspectives naturelles
de mon travail concernent la considération d’un contexte observationnel plus réaliste notamment en prenant
en compte les erreurs statistiques de mesure et les erreurs instrumentales systématiques. Ces développements
supplémentaires devront être conduits dans les calculs analytiques. Pour la reconstruction du signal, nous
pourrons nous baser sur le simulateur de données SIXTE (Dauser et al. 2019). En comparant les résultats de
ces deux approches, nous serons alors à même de statuer sur les performances de détection de la turbulence
par le satellite Athena et d’en prédire la faisabilité en fonction de la masse, du redshift, de la densité de gaz
dans les amas de galaxies et de leur état dynamique.
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Résumé : Le contexte général dans lequel ce travail
s’insère est introduit dans le chapitre 1. Le travail de
thèse présenté dans ce manuscrit s’articule autour de
deux axes : l’étude détaillée d’un système triple d’amas
de galaxies à partir de l’analyse des données X et l’étude
théorique de l’impact de la turbulence dans le milieu
inter-amas. La première partie de la thèse est tour-
née vers l’émission thermique du gaz intra-amas. Tout
d’abord, les éléments théoriques liés aux propriétés phy-
siques des amas de galaxies nécessaires à la mesure de la
pression thermique du gaz intra-amas et à sa brillance
X sont présentés dans le chapitre 2. Ensuite, une des-
cription complète et détaillée de la réduction des don-
nées X collectées par le satellite XMM-Newton est pré-
sentée dans le chapitre 3. Pour finir, une étude appro-
fondie de l’émission X des trois amas de galaxies est
menée (chapitre 4), constituant le premier socle d’une
analyse multi-longueur d’onde. Cette étude a permis de
conclure que le système PLCKG G214.6+37.0 n’est pas un
système triple. La quasi-totalité du signal tSZ mesuré
par Planck peut être expliquée par la somme du signal
des amas individuels réduisant la probabilité d’avoir une
composante de gaz chaud diffus entre les amas de cette

structure. Pour les trois amas de galaxies du système,
le biais hydrostatique b calculé indique que des proces-
sus non thermiques prennent place au sein du gaz intra-
amas. De plus, l’étude de l’entropie du gaz intra-amas
des trois amas du système suggère que deux d’entre eux
sont des amas perturbés. La deuxième partie du manus-
crit s’oriente vers l’étude d’un processus contribuant à
la pression non thermique du gaz intra-amas : la turbu-
lence. La théorie de la turbulence homogène et isotrope
ainsi que deux traceurs observationnels du champ de vi-
tesse turbulent sont introduits dans le chapitre 5. Les
simulations des centroïdes de vitesse ainsi de la disper-
sion de la vitesse le long de la ligne de visée construites
à la résolution spatiale du futur satellite Athena sont
présentées dans le chapitre 6. De plus, des prédictions
analytiques du spectre de puissance et de la fonction de
structure des centroïdes de vitesse ainsi que des algo-
rithmes de reconstruction de ces quantités à partir des
cartes de centroïdes ont été développées dans le cas de
l’observation d’amas proches et plus éloignés. Une dis-
cussion sur les développements envisagés dans les diffé-
rents domaines traités conclut ce manuscrit.
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Abstract : The general context in which this work fits
is introduced in chapter 1. The thesis work presented in
this manuscript is built around two axes : the detailed
study of a triple galaxy cluster system from X-ray data
analysis and the theoretical study of the impact of tur-
bulence in the inter-cluster environment. The first part
of the thesis is focused on the thermal emission of intra-
cluster gas. First of all, the theoretical elements related
to the physical properties of the clusters of galaxies ne-
cessary for the measurement of the thermal pressure of
the intra-cluster gas and its brightness X are presented
in chapter 2. Then, a complete and detailed description
of the reduction of the X data collected by the XMM-
Newton satellite is presented in chapter 3. Finally, an
in-depth study of the X emission of the three galaxy clus-
ters is carried out (chapter 4), constituting the first ba-
sis of a multi-wavelength analysis. This study concluded
that the PLCKG G214.6+37.0 system is not a triple sys-
tem. Almost all of the tSZ signal measured by Planck
can be explained by the sum of the signal of the indivi-
dual clusters reducing the probability of having a diffuse

hot gas component between the clusters of this struc-
ture. For the three clusters of galaxies in the system, the
calculated hydrostatic bias b indicates that non-thermal
processes are taking place within the intra-cluster gas.
Moreover, the study of the entropy of the intra-cluster
medium for the three clusters suggests that two of them
are disturbed clusters. The second part of the manus-
cript is directed towards the study of a process contri-
buting to the non-thermal pressure of the intra-cluster
gas : the turbulence. The theory of homogeneous and
isotropic turbulence as well as two observational tracers
of the turbulent velocity field are introduced in chapter
5. Simulations of velocity centroids and of the velocity
dispersion along the line of sight constructed at spatial
resolution of the future Athena satellite are presented in
chapter 6. In addition, analytical predictions of the po-
wer spectrum and of the structure function of velocity
centroids as well as algorithms for reconstructing these
quantities from centroid maps are developed for the ob-
servation of near and more distant clusters. A discussion
of the developments envisaged in the various fields trea-
ted concludes this manuscript.
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