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Résumé

Les amas des galaxies sont les plus grandes structuresrdeditl et ces objets sont trés intéressants
a étudier pour tester la cosmologie. De nos jours, avec koii#des instruments ( XMM-Newton, Chan-
dra) et les simulations numériques, nous pouvons étudiert idynamique du gaz dans les amas pendant
leur formation. De plus, on peut étudier la dynamique dessgmaaune approche multi longueur d’onde
(optique, radio, rayons X). Cette étude aide a la comprébertes processus physiques dans les amas.
Dans mon travail, je me suis concentrée sur I'étude des amtasrade la fusion majeure, jai utilisé de
données en rayons X comme principal indicateur de I'étatdyque du gaz et, avec l'aide de simu-
lations numériques et les données optiques, j'ai fait uradyaa compléte en proposant une géométrie
possible de la fusion. J'ai effectué ces analyses X détsilltir deux amas (CL0016+16 et A548b) preé-
sentant des signes de fusion et j'ai étudié en détail un assagliune simulation cosmologique (Cluster
6) autour de sa derniere fusion majeure.
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Chapitre 1

Introduction

1.1 Introduction : les amas des galaxies

Les amas de galaxies sont les plus grands structures ded'tdnigui ont atteint un état d’équilibre
gravitationnel. La masse totale des amas de galaxies vaalgugs 10* & 10°° fois la masse du soleil
et leur taille est de quelque Mpc (1-10 Mpc). Les amas de gedant été d’abord découverts en visible,
comme des ensemble des galaxies ( plusieurs milliers deigalpour les amas et plusieurs dizaines
de galaxies pour les groupes). Le premier catalogue a ét@dniAbell ( 1958) — 2712 amas et par
Zwicky (1961) -10000 amas. L'observation optique a perraigefla classification des amas selon leur
morphologie, leur “redshift ”, leur richesse. Aprés un skrment en optique, les amas ont été classés
comme régulier ou irrégulier — nommé maintenant relaxé &t ‘@ynamique complexe”. A partir des
données optiques, une premiere masse totale des amasxiegalété calculée, en utilisant la théoreme
de viriel ( Zwicky' (1933)), d'ou a jailli pour la premiere f®le probléme de la masse cachée.

Au début des années 1970, la découverte de I'émission X paovaeles amas de galaxies révéla la
présence de gaz inter-galactique diffus dans tout le voldenees systémes. Ce gaz, appellé le milieu
intra-amas (MIA), a une température qui varie eritdé — 108 K (correspondant a kT entre 1-10 keV),
il a une densité de particules faible d’envirom @ 10-? cm~3. Ce gaz émet principalement par rayon-
nement de freinage dans le domaine des rayons X. L'estimdtosa masse montre qu'il constitue la
composante baryonigue dominante des amas, mais cette ngassgespondant qu’a environ 15- 20 %
de masse totale, donc le probleme de la matiére noire restargsolu. Les amas de galaxies sont donc
constitués de trois composantes : les galaxies —englfode la masse totale de I'amas, le plasma chaud
15 — 20% et la matiere noir&5 — 80%.

Il nous reste80% de masse sombre, non détectée directement. Aujourd’haitlaende cette masse
est encore inconnue, mais il y a la possibilité d'étudierecetatiére a I'aide des simulations numériques,
par les paramétres dérivés des observations et de plus,ubmmgsurer la masse totale directement a
partir de I'effet de lentille gravitationnelle (voir la figei 1.1) La théorie de la relativité générale d’Ein-
stein prédit que la propagation de la lumiére est perturlaédagpdistribution de la masse des objets
astrophysiques ; cet effet est plus important pour les shpetssifs comme les amas de galaxies. On peut
étudier les amas par “strong lensing” et/ou “weak lensinglérs que des théories de gravitation modi-
fiee (type MOND) semblaient proposer une alternative péessila matiére noire, I'observation d’'une
forte ségrégation spatiale du gaz (collisionnel) et de l&@r@noire (qui ne I'est pas) dans un amas en
collision (Clowe, Gonzales & Markevitch| (2004)) semble diéfrement écarter ces théories et asseoir
I'existence de la matiére noire.

La distribution des amas de galaxies n'est pas réguliers taniel. Il y a des régions avec une
grande densité d'amas de galaxies et des régions avec bt dansité. Les amas dans le ciel se re-
trouvent dans une “ toile cosmique ", composée de filamergs. dmas de galaxies sont aux points
d’intersection de ces filaments. Jusqu’aux années 1980rias &urent traités comme des systemes vi-
rialisés a symmétrie sphérique. En 1979, les images en sa¥atu satellite Einstein montrérent pour
la premiére fois une structure complexe du gaz chaud danfact®on élevée d’amas de galaxies. Des
études successives établirent que la présence de soustdretsudans la distribution du milieu intra-
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Fic. 1.1 — L'amas de galaxies 1E 0657-56 (z=0.296) est un amass@nf La couleur rouge montre la
distribution du gaz, le blanc — la distribution des galaxiedleu — la distribution de masse de la matiére
noire déduite des données lensing (Clowe, Gonzales & Madkev(2004))

amas est un phénoméne tres fréquent. A partir de la disotbdiu gaz et des galaxies, les amas de
galaxies montrent une distribution complexe dans 30% a 588cds. Ces résultats ont été interprétés
comme la preuve que beaucoup d'amas ne sont pas relaxésy<tames irréguliers sont caractérisés
par l'accretion de sous-structures de masse inférieureaplapcoalescence entre sous-amas de masse
comparable. Ce résultat est compatible avec les modelesghés a matiére sombre froide (“Cold dark
Matter”, CDM) qui prédit que les systémes qu’on observe elgment dans I'Univers se sont formés
par un processus de structuration hiérarchique. Donc,ti das fluctuations primordiales de densité,
les petites structures ont fusionnées les premiéres, farades structures de plus en plus massives au
cours du temps. Ces petites structures se sont développéessiabilité gravitationnelle. Les simula-
tions numériques cosmologiques, qui suivent I'évolutiamdyrand volume d’Univers, des fluctuations
initiales jusqu’a présent, montrent que les grands strestse forment par accrétion de matiére le long
de filaments. Dans ce scénario de formation hiérarchiqustdestures, les amas représentent les objets
les plus jeunes. L'analyse des amas en coalescence qui hpasoancore relaxés, permet d’observer
le début de I'effondrement et de retracer leur dynamiquetaeapendant la phase de virialisation. Une
compréhension détaillée de la physique de la formation desgstémes est un élément indispensable
pour comprendre la formation des grandes structures devildn

Le gaz chaud, comme composante visible la plus massive,ediinformation principale sur la
masse des baryons dans I'amas. L'étude des sous-strudamede gaz ( en densité et en température)
des amas de galaxies nous donne des éléments pour étabtivitd de formation de I'amas (Buote
(2002)), mais aussi comprendre mieux la physique et la dimsmdu gaz et I'effet de la fusion des
amas.

A I'heure actuelle, avec les nouveaux satellites XMM-Naw&d Chandra, nous sommes capables
d’'obtenir des cartes de température d’amas trés précisesattographie en température est un outil
trés efficace pour la détection de I'activité dynamique quesles interactions entre amas produisent des
structures en température qui survivent 4 a 6 fois plus &mgs que les perturbations de densité du gaz
(Ricker (1998)) et nous donnent donc plus des détails (eta#rplus longtemps) sur I'état dynamique
du systéme. Dans le méme temps, pour comprendre mieux lesgsies physiques du gaz il faut faire la
comparaison entre les modéles théoriques, les simulatiemgriques et les observations. La dynamique
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du gaz durant une fusion a été déja étudiée en utilisant degagions numériques de collision d’amas
(Ricker and Sarazin  (2001)) et des modéles d'évolution dasdgs structures (Teyssier (2002)).
Ces simulations montrent que, pendant une fusion majeesesHocs et la compression adiabatiques
produisent une structure en densité et température complgéxdépend fortement de la géométrie de
la collision et le rapport de masse entre les deux unitéscli@ss sont supposés étre la source majeure
de réchauffement du MIA et peuvent accélérer des partiauldes vitesses relativistes (Feretti et al.
(1998)).

Dans les derniéres années, des sources diffuses en raditéatéitectées dans les amas de galaxies.
L'origine de ces sources radio n'est pas bien connue. Lesrad$ons radio de I'émission synchrotron
ont montrés la présence d’'un champ magnétique et d'électeativistes a grande échelle. L'émission
synchrotron diffuse, dans les amas, est présente de deansfacgincipales : des radio “halos” réguliers
au centre d’'amas et de radio “relic” irréguliers a leur pééie (Giovannini & Feretti  (2000)). Govoni
etal. (2001) a suggere que ces sources de radio soientéessawiec les amas non —relaxés, spécifique-
ment ceux qui subissent des chocs violents, peut-étre aerebaccélére-t-il les électrons a des vitesses
relativistes. Le mécanisme de cet effet est encore uneignestverte pour les amas de galaxies.

1.2 Plande lathese

Tous les chapitres présentent le travail éffectué durarthéwse. Je décris les cadres théoriques dans
les deux premiers chapitres. Ici, je ne présente pas toutettaie des amas de galaxies bien sur, mais
les questions théoriques qui sont nécessaires pour macheh&lon travail est principalement basé sur
I'étude de la dynamique des amas, cependant, je parle ungsaests cosmologiques basés sur les amas
de galaxies (le chapitre 2). Tous ces chapitres pourraigentér les prochains étudiants ; au début de
ma recherche j'ai beaucoup utilisé les théses de mes pEsies. Le chapitre 6 présente le traitement
des données du satellite XMM-Newton, le calcul des paraaédihysiques a partir des données X. J'ai
écrit ce chapitre pour les prochains étudiants, parce quehercheurs dans ce domaine connaissaient
trés bien tout ca.

Les chapitres 8, 9, 10 présentent les résultats de ma réehéra dynamique des amas de galaxies et
son influence sur la détermination des paramétres physagfieme question ouverte en astrophysique.
Par cette recherche jai voulu mieux comprendre la dynamides amas avec l'aide simultanée des
observations et des simulations. Mes résultats sont ungradar compréhension de la dynamique des
amas. La premiere partie (le chapitre 8 ) présente mon krawgil’'étude observationelle d’'un amas
lointain et trés brillant CLO016+16. Apres cette étude, euntglire que cet amas a été détecté en émission
jusqu’a Ry, parce que cet amas est trés brillant et en méme temps foitapendant, a I'aide d’'une
étude détaillée sur son état dynamique, on a proposé quenest soit en cours de fusion, a cause de
sa distribution en température et de la valeur de sa lunihadune part, et de la présence d’'un “halo”
radio d’autre part. Ce travail a été publié dangA(voir le chapitre VII) et on a obtenu une proposition
d’observation au VLA.

La deuxieme partie (le chapitre 9) présente I'étude d’'unsaprache en fusion ou j'ai voulu com-
prendre les relations entre I'émission X et les “relics”icadPour cela j'ai effectué I'étude compléte de
la dynamique : I'analyse X, optique et simulation. J'ai dédedes augmentations de température (pro-
bablement dues au choc) mais juste avant la localisatiofireliss” ( peut étre a cause de la physique,
d’'un effet de projections et des limites de I'instrument® I€sultat étant difficile a expliquer d’un point
de vue théorique, j'ai proposé une géometrie de fusion “ad fuoi pourrait I'expliquer. Dans ce cadre,
j'ai proposé que cet amas soit juste apres le “Maximum coltepse” , autour de la fusion majeure). Ce
travail a été publié dans&A (voir le chapitre VIII).

La troisieme partie (le chapitre 10) de ma recherche déatitdetement d’'un besoin survenu aprées
les deux précédents articles. C’est un travail en cours €geyhaite soumettre pour publication avant
la fin de I'année. Il s’agit de I'étude, a l'aide de simulagsomumeériques, des amas autour de la fusion
majeure. D’habitude, les spécialistes des simulationdiéiti les amas déja formés par une approche
statistique. Dans ce travail, je me suis résolument platéembint de vue strictement observationel, en
étudiant I'évolution d’un amas autour d’'une fusion majelire’agit, compte tenu des capacités réelles
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des instruments X, de déterminer les signatures visibl&gtdée dynamique d’'un amas en fusion a partir
des observations en fonctions des effets de projectioasaudssi estimé l'influence de la fusion sur le
calcul des paramétres physiques. Ce travail a donné ldsatéssuivants : Un catalogue des états autour
de la fusion sous différentes projections ; la possibilééadir détection avec XMM ; On montre, de plus,
que I'on peut étudier I'état dynamique pour les amas pro¢he8.1) mais, si I'on prend le méme amas
(kT=3keV) a z=0.5, on ne peut pas voir I'effet de la dynamidaas les observations, (Dans tous les pas
de temps I'amas semble relaxé!); J'ai aussi étudié I'impacfutilisation de I'équilibre hydrostatique
(quand il n'est pas réalisé mais qu’on l'ignore) sur le chtbtumasse totale et la détermination &g .



Deuxieme partie

Ce gu’on peut étudier avec les amas de
galaxies :
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A l'aide des amas de galaxies, on peut étudier la cosmolzgysique et la dynamique du plasma
chaud. Aujourd’hui, la cosmologie (les paramétres cosgigles 2y = 0.7, Q,, = 0.3) est étudiée
avec bonne précision par les donnees sur les amas de gathkggries avec le satellite ROSAT (voir
la figure 2.1 et Vikhlinin et al. ' (2003)). Par contre la physcet la dynamique du gaz posent plus de
questions. Avec les nouveaux satellites tels que XMM-NevetoChandra nous avons une chance de les
mieux comprendre.
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Chapitre 2

Tests cosmologiques avec les amas

Les amas de galaxies sont des objets trés intéressantséiadelde la cosmologie a cause de leur
physique simple par sa nature : la physique de la matiére rfgiri est la composante principale des
amas de galaxies) est la gravitation. Le deuxiéme compas@nMIA, peut étre décrite a l'aide de
I'hydrodynamique et la physique atomique.

2.1 La fraction baryonique

T L e s s p e p |
1.0 b SNia ]
s
0.5 .
CMB
cluster
F evolution
0.0 L L m L i L L |
0.0 0.5 1.0
Q

FiG. 2.1 — Comparaison des contraintes cosmologiques a parfiéwblution des amas, des supernovae
distantes et du CMB (Vikhlinin et al. (2003)).

Pour calculer la masse totale des amas, on suppose que Issarmnauvent a I'equilibre hydrosta-
tigue. La masse totale est la somme des masses de gaz, teseitde la matiére noire. Les simulations
numeériques ont montrées que les amas “ absorbent ” toutém@atins discrimination et donc leur rap-
port My, /My €st égal 82, /2, On peut dire que le contenu des amas de galaxies reflétetEncon
moyen de I'Univers.

Mgas _ Qpar
Mtot Qm
Les amas de galaxies permettent d’estimer le paramétreotogiaues?,,,. Déduit de la nucléosyn-
theése primordiale ou par I'expérience WMAP, nous savonsyse = 0.04-0.05. Comment pouvons-
nous obtenirM,,. dans les amas? Nous pouvons mesurer la brillance de surdatanths puis en
utilisant le modéle3 (?) nous pouvons en déduire la concentration du gaz puis par intégration
nous pouvons obtenik/,,. (voir la subsection 6.6.3). Notons que pour I'utilisatiom lapproche hy-
drostatique pour calculer la masse de gaz et ensuite la rtiates il faut que 'amas soit en équilibre
hydrostatique et de symétrie sphérique. Parfois les amasremb une symétrie sphérique, mais ne sont

2.1)
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pas relaxés, c'est le cas, par exemple, au moment du prefioirdeement lors d’une fusion majeure. En
prenant en compte les parameétresigdée profile de température et dans le cadre de I'équilibredstd-
tique, nous obtenons la masse totale. La fraction de basstfs= Q.- /{2, €n méme tempg, est la
somme de la fraction de masse du gaz et des galagjes ;s + fqa). DONC f;, dans 'amas peut étre
utilisée pour déduir€,,,.

2.2 Lecomptage des amas

Les comptages des amas est un moyen pour produire des ntegrsir les modeles d’Univers. Ces
comptages peuvent étres établis en fonction du “redshifdéda masse. On peut mesurer 'augmenta-
tion du rapport des perturbations de la densité linaire déwslution de la fonction de la distribution de
massen (M, z). Ici, il faut pendre en compte le nombre de la densité de lssend@amas en “redshift ”.
Ce test n'est pas direct parce que la fonction de la massexdéhespectre des fluctuations de densité
initiale. En utilisant les simulations cosmologiques a dips, on peut tracer la formation du halo de
matiere noire. Donc, on peut utiliser ces simulations pdateir la formule universelle de fonction de
la masse d’amas en fonctions des paramétres cosmologlcuémction de la masse dépend principa-
lement de2,,, et og (og est la normalisation des fluctuations du spectre de puiekamais aussi de “ h
" Qpar, Q2. L'évolution de la fonction de la masse est trés sensiblevalizur d¥2,,,.

2.3 Lauto -similarité

On peut pratiquer des tests cosmologiques par I'auto-aiitdldes amas de galaxies. Les hypothéses
du modele auto-similaire peuvent se formuler de la maniéraste : & un “redshift ” donné, la partie
en équilibre des amas de galaxies correspond a un conteastendité fixé\. par rapport a la densité
critique p.;+ de I'Univers a ce méme “redshift . De plus, la structure ineedes amas de galaxies est
similaire quelque soit leur masse ou leur “ resdshift ”. Sisoppose que les perturbations initiales ont
une sur — densité constanfen/p, (avec (\p la densité de la perturbation ptla densité critique de
I'Univers), on peut écrire

2 constante (2.2)

ouM ~ R3 (M estlamasse d'un amasRtson rayon viriel). D’un autre coté, I'équilibre de I'amas
permet d'utiliser le théoreme du Viriel qui postule I'égélentre I'énergie gravitationnelle et le double
de I'énergie cinétique — pour les galaxies — ou thermiqueur fogaz “MIA’. Il faut appliquer les lois
d’échelle pour faire la normalisation et avoir la possibilile faire la comparaison entre les profils de
mesure d’émission pour les amas proches et pour les amastdisEn symétrie sphérique, au rayon
viriel, on a :

M
5 = Poir (2.3)

Le contraste de densité dépend de la cosmologie employée“etdhift ” de formation de I'amas
de galaxies consideré. Il représente le rapport de densitéawhas de galaxies par rapport a densité

critigue de I'Univers :

Ac _ Poir (24)
Perit
et la densité critique
3H?(2
Perit = 87Té ) (2.5)

Notre densité dépend de z , donc du paramétre d’évolution :
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pcrit(z)
F(z2)? = =2 2.6
( ) pcrit(z = O) ( )
En utilisant les équations précédentes, on peut écrire :

M pcrit(z) 2

R3 cpcmt(z) X cpcrit(z _ O) c (Z) ( )

Utilisant le théoreme du Viriel pour le gaz :

G,umva
2Ry

ol le 3 est le paramétre de normalisation qui dépend de la strutttene. DoncM ~ RT, ici T
est la température du gaz MIA. Si on suppose que tous les amés méme structure interng, T est
reliée & la masse commeé\f ~ T3/2 et R ~ T'/2 . En ajoutant I'évolution avec le “redshift ” dans un
Univers aved),, = 0.3 etQ, = 0.7 (Bryan & Norman (1998), Neumann (2005)) avé&g et £2 on
peut déduire les lois d’échelle :

= prkT (2.8)

T3/2
v 29)

T1/2
Rox ——
VAE(2)
Les relations liant T, M et R sont les lois d’échelle avec leap#étre d'évolution qui dépend de la
cosmologie et de z. Donc si on connait T et z d’'un amas, on [actler alorsR,;- et la massé/,;,. Si
on divise les brillances de surface en X des amadigy, tous les amas doivent avoir la méme forme,

si on a choisi les bons parameétres cosmologiques. E(z) éshddion d'évolution de la constante de
Hubble.

(2.10)

H(z) = 100hE(z)kms™! (2.12)

E?(2) = Qn(1 + 2 + Q. (1 + 2)* + Qn (2.12)

parce que la courbure de notre Univers égale z&0=5 0, donc :

F%(2) = Qu(1 + 2)3 + Qp (2.13)

On peut calculer la densité critique a partir des approdonatanalytiques données par Bryan &
Norman (1998) :

A, = 187% 4+ 82(Q(2) — 1) — 39(Q(z) — 1)? (2.14)
avec
3
Q(z) = %&7;;2’2) (2.15)

On peut utiliser les lois d’échelle pour la luminosité boldrngue en X, Lx et écrire :

o Lx x / n2dVVT = Ly o< T2 RAAT
En tenant compte du fait QUE X Pamas X Perit -

Lo A7Y(2)T? (2.16)
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OUA(z) C'est:

A(z) = H(z) ' Au(z) 72 (2.17)

De plus si on applique les lois d'échelles pour le profil simténsité de la brillance (EM-I'emission
de mesure) de surface avec :

R 2 dr
EM(z) = [ny@2a= [ M) zde 2.18
Il faut utiliser I'auto-similarité et les relations masstempérature et rayon — température
EM(r) o< B T(\VACE(z)) (2.19)

par contre on ne peut pas mesurdf V/(r) directement, mais on mesure la brillance de surface du
gaz , donc par définition :

EM(r)
(1 + 2)4
Le coefficientA(T, z) — représente I'effet de la fonction instrumentale dans falbal’énergie choi-

sie. De plus, il faut faire la correction sur les pixels (idd¢ales pixels est différente pour chaque satellite).
Donc la mesure d’émission normalisée est :

S(r)=MNT,z) (2.20)

4 (1 + 2)*S(r /7vir)
AT, 2)VT (v/AE(2))
En appliquant les lois d’échelle, donc la normalisationaigon a I'aide de I' équation 2.9, 2.10 et de
'EM a l'aide d’équation 2.21, tous les profils de brillance surface des amas doivent coincider si I'on

a choisi les bons parametres cosmologiques. Ceci constitiest cosmologique (voir le chapitre 8, la
section 8.6 ).

ScEM (r/ryi) =

) (2.21)

e e e
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FIG. 2.2 — a) Les profils des brillances de surface des amas mathdistants obtenus par le satellite
ROSAT (40 amas ont été utilisés). b) les profils d’émissiomradisés par le modéle autosimilaire stan-
dard My,s o< T1, le rayon a été normalisé au rayon viriel de chaque amas.le} lprofils d’émission
normalisés sur le modele empiriqié,,; o 7194, le rayon a été normalisé au rayon viriel de chaque
amas ( la normalisation prend en compte la cosmoladieo M, Arnaud et al. (2002)).

Les lois d’échelle entre la température, le rayon et la mdass les amas font que la connaissance
d’'une quantité est suffisante pour contraindre toutes legsauCeci peut étre utilisé pour mesurer la
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géomeétrie de I'Univers. La forme et la normalisation dedifgrales amas distants dépendent des para-
métres cosmologiques différents. Les profils des amasntistd le profil de référence pour les amas
proches sont comparés pour les paramétres cosmologigifeemntis. La meilleure coincidence entre
les amas distants et le profil des amas proche est idéalertamue par le bon choix des parameétres
cosmologiques (voir Arnaud (2004)).
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Chapitre 3

Les processus physiques du gaz

Dans les années passées, avec la capacité des télescamsifidité spectrale et spatiale) en multi
longueur d’onde, nous pouvions étudier la formation etdlétion des amas de galaxies. Aujourd’hui,
avec la puissance des simulations numérigues et les dodaégsectro-imagerie des satellites de nou-
velles générations (XMM- Newton et Chandra) nous pouvomgeaphier le gaz et donc étudier sa
dynamique et les effets physiques qu'il subit.

A partir du scénario hiérarchique, les amas se forment goriugpisodique des unités plus petites
( groupe ou petit amas) et par I'accrétion contenue des filtsr({@es champ de galaxies). Les fusions
majeures, avec la libération d’énergie gravitationnelle®{ ergs) qui les accompagnent, ont un effet
important sur les propriétés physiques des différentegposantes des amas : la distribution de la tem-
pérature, métalicité, densité de MIA (voir plus en détadssiBuote (2002), Sauvageot et al. (2005),
Ferrari (2006), Kapferer et al. (2006), Markevitch & Vikfilh | (2007)) : sur la dynamique globale
et la distribution spatiale des galaxies (Girardi & Bivia®002), Ferrari (2005), Maurogordato et al.
(2008)) ; pour la formation des étoiles (Gavazzi et al. (30B&rrari (2006)).

A partir des données en rayons X et en optique on peut déterfiétat de la fusion par : a) les sous-
structures dans les données de densité X et optique (Bud@2))2 b) la distribution de vitesses des
membres de I'amas (test de gaussianité, Girardi & Biviar@)Z?) ; ¢) par la distribution de température,
la pression, I'entropie et la métallicité dans le gaz “MIAifoguenov, Bohringer, & Zhang (2005),
Kapferer et al. (2006)) ;d) la forte discontinuité en brite de surface, accompagné de sauts brusques
dans latempérature du gaz (ou par le front froid “ cold froktdrkevitch, Sarazin, & Vikhlinin|[(1999)) ;

e) I'absence du coeur froid (Markevitch, Sarazin, & Vikinin(1999)) ;f) le rayon de cceur trés grand,
comparable avec les amas proches (Jones & Forman | (1999)).

Le gaz des amas est trés riche en processus physiques etigyaania compréhension de ces
processus est encore une question tres ouverte. Les preqasgsiques, tel que, fusion des amas, re-
froidissement en centre, chauffage par les supernovass etolgaux actifs de galaxies sont en cours
d’étude. Le gaz intra-amas est enrichi en éléments loumiduis dans les galaxies et éjectés dans le
milieu intra —amas par les vents chauds alimentés par lédgsiaps de supernovae. ASCA fut le premier
observatoire qui permit des cartes de la distribution déseénts lourds dans le gaz. Il y a maintenant
des profils d’abondance de silicium et fer pour 18 amas (kieogv, Arnaud, & David | (2001)). L'ac-
crétion préférentielle du gaz a faible entropie et métisdlidans le potentiel des groupes et des amas
peut expliquer I'essentiel des variations d’abondancesmiges. Ces données mettent aussi en évidence
le réle important des explosions de SNII dans I'évolutiomainique et thermodynamique du gaz dans
les amas. Dans le centre des amas, la densité du gaz augreemi@nere importante, ce qui permet
un refroidissement radiatif plus intense. Quand le tempefteidissement devient inférieur a I'age de
'amas, il peut s’etablir un courant de refroidissement.

3.1 Lerésultat sur I'étude de fusion

Dans les modeéles de formation hiérarchique, tel que le reafi&éimatiere noire froide, les amas de
galaxies se forment a partir de fusion d’entités plus peiifei se sont effondrées antérieurement. Les
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phénomeénes de fusion sont donc centraux dans les théorfesnaation des amas. L'étude des amas,
dans différents états de fusion, est un des domaines dechehmajeures de ces derniéres années.

Au cours de I'histoire de sa formation, un amas peut/va aampkisieurs petites structures, mais
il subit aussi des interactions avec des amas d'une massgacante a la sienne. Nous parlons dans
ces cas d'événement de fusion majeure entre deux structiees fusions majeures ” - les “ fusions
principales " sont les événements les plus énergétiquetJdevérs depuis le Big Bang. Les vitesses
de collision entre deux amas sont de I'ordre de 2000 km/s gtpede collisions relache une énergie
exceptionnellement grande. Durant une interaction, ilredyit des chocs hydrodynamiques dans le gaz
(MIA). Ces chocs sont supposés étre une des sources majieuréshauffage du gaz piegé dans le puits
de potentiel des amas, formés initialement par effondrémeiabatique (selon le modéle de formation
de structure le plus simple). Ces chocs peuvent non seuterhanffer le gaz, mais aussi augmenter
son entropie et accélérer des particules a des vitesséigistds, donnant origine a de I'émission non
thermique (synchrotron, radiation de Compton Inversessiom X dure et I'émission gamma).

3.1.1 L'étude de fusion — la statistique et la morphologie

Les amas en fusion sont des objets intéressants a étudieyemsrX , en visible, en radio et en
simulations. La classification morphologique des amas tir jpis données X est présentée sur la figure
3.1. Dans I'étude statistique des amas, c’est I'étude detaphologie qui donne 'information importante
sur la formation des structures. A partir des données de @@ du satellite “ Einstein ” (z<0.2), Jones
& Forman (1992) avaient classifier les amas en “ single ”,ipgtial ", “primary with small secondary”,
“double ", “ complex ".

PRIMARY WITH
o SMALL SECONDARY

DOUBLE COMPLEX

FiG. 3.1 — Les différents types de classification morphologidéduits des données X, introduits par
Jones & Forman (1992).

Plus de50% des amas ont des sous-structures. On peut parler de socisists dans des contextes
différents : en optique (distribution de galaxies), en ray® ou dans la distribution de la matiere noire
(la simulation ; voir Buote | (2002), pour une revue). Ces Iltatisont une preuve forte pour soutenir le
modele hiérarchique et ils confirment que les objets les plassifs sont en train de se former actuelle-
ment par annexion d’'objets de plus petite masse (Ponmasdeétel & Finoguenov| (1999)).

La comparaison entre les observations et les modéles ryueérpermet d’établir un lien entre les
caractéristiques observationnelles a des longueurs e&différentes et des états dynamiques différents.
L'étude combinée des observations et des simulations ssh#éslle pour déterminer dans quelle phase
de fusion se trouve 'amas observé.
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Plus d'informations sur ces sujets peuvent étre trouvé Bensri (2005) pour les observation en
visible,| Feretti & Giovannini (1998) pour les observatioadio ; pour les simulations numériques, voir
Ricker and Sarazin (2001).

3.1.2 Les simulations de fusion du gaz dans les amas

La dynamique du gaz lors d'un événement de fusion a été étugléutilisant des simulations numé-
riques de collision entre amas (Evrard (1990) ; Schindler 8eMer (1993); Roettiger, Loken, & Burns
(1997) ; Ricker and Sarazin (2001). Ces simulations mohttea chocs et des compressions dans le
gaz produits durant une interaction majeure. On peut vioiflllence de la fusion dans des structures de
densité et de température complexes qui dépendent de lat@®uate la collision, de la masse des amas
et de I'instant dans lequel I'événement est observé. Leglations numeériques montrent, en particulier,
que durant une fusion majeure, il se produit une augmentaiéola température et de la luminosité de
'amas qui dure un temps court par rapport a I'événement dioriu(voir la figure 3.2 et Ricker and
Sarazin (2001); Ritchie & Thomas (2002)).

FiG. 3.2 — Les cartes de la température du gaz ( couleur) et ddlinbe de surface du gaz ( contour)
pour cette collision.

3.1.3 Les observations des amas en fusion en rayons X

Les observations en rayons X souffrent moins des effet dgiron que les données optiques
puisque les amas sont détectés comme des objets globawn(pas comme un ensemble de galaxies).
La détection d’un amas en rayons X implique gu’il y a un puispdtentiel dans cette région du ciel.
Cependant les effets de projection peuvent étre importiamts les amas en fusion, (notament si I'axe de
la collision fait un grand angle avec le plan du ciel) et cgieas doit étre pris en compte.

Les observations de la distributions spatiale du gaz

On peut définir le rapport entre la présence de sous-stagctirl’état dynamique de I'amas, ou en
d’autres termes son “ age " depuis la derniere fusion. Riusiméthodes ont été suggérées (voir Buote
(2002)). 1) Une approche trés commune consiste a étudieésadus obtenus aprés la soustraction de
image en X, d'un modéle d’amas relaxé (Neumann & Bohring€t997)). Ceci étant la méthode la
plus simple, elle constitue souvent un premier test (voicHapitre’ 8, la section 8.7.2). 2) Une autre
possibilité est d'utiliser la décomposition dans les pldas ondelettes de I'image de rayons X(voir le
chapitre 8, la section 8.7.1) (Slezak, Durret, & Gerbal @)9®Bourdin et al. (2004)). Cette technique
permet de séparer les sous-structures des échelles epditfiérentes et de définir leur caractéristiques
physiques. 3) Une troisieme méthode, appelée la méthodapwnt de puissance a été proposée par
Buote & Tsai (1995) (1996). Il s'agit d’'une méthode baséelsutéveloppement limité du potentiel
gravitationnel projeté de 'amas. Chaque multipole estenoyg sur une ouverture circulaire. Le rapport
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entre deux multipdles (en particulié} / Py) quantifie la contribution des sous-structures relativerae
potentiel projeté.

FiG. 3.3 — Le diagnostic des amas en fusion en rayons X : les aligmms des amas en fusion observés
par ROSAT a) I'émission X et b) la carte de température. Laptmature augmente de rouge vers jaune.
1) Coma (Briel & Henry (1998)) 2) A2256 (Briel & Henry (19943) A754 (Briel & Henry (1994)).

Les observations de la temperature

En observant des amas en interaction, nous pouvons obsiewstructures dans la distribution de la
température. Les structures en température sont suppasédge 4 a 6 fois plus longtemps que celles
en densité (Ricker (1998)). La carte en température est dormutil trés important pour définir I'état
dynamique des amas (voir la figure |3.3). Une grande partiette recherche a été la détermination de
I'état dynamique des amas a partir de ces cartes de tempgérbline premiére étude de la structure en
température a été réalisée avec le satellite ASCA (Madtevibarazin, & Vikhlinin (1999)). Cepen-
dant, la résolution spatiale de cet instrument a sévérelimitée I'étude bi-dimensionnelle spectrale
des amas. Avec les satellites XMM-Newton et Chandra, la&tra dans la température peut étre bien
étudiée, par la création des cartes avec plus de détailsd§ent, Belsole, Arnaud, & Ponman (2001);
Belsole et al. (2004) ; Markevitch et al. (2001)). Ces régalbnt confirmés la structure complexe des
amas suggérée par les cartes ASCA et BeppoSax. De plus itsomtité plusieurs autres aspects, comme
la présence de fronts froids (Markevitch, Sarazin, & Vikhii (1999) ; Vikhlinin et al. (2001) ; Maz-
zotta et al. (2002)). Pour comprendre completement cetaitsil faut une meilleure compréhension
de la physique d’'un événement de fusion, en particuliemgtede relaxation du “MIA’ et son effet sur
les propriétés observées des amas. A partir de la morplobbgiervés dans le cartes en température, on
peut obtenir une classification qualitative de I'événengentusion.

De plus, il faut prendre en compte I'état morphologique éteé par la distribution de brillance
simultanément avec les cartes de température. La figure @rencomment la morphologie des cartes
de température varie pendant la fusion. Dans les premigrgstele la fusion, ou la température n’est
pas symétrique, I'amas est trés loin de I'état virialisé. ri@ndetecte pas le coeur froid et le temps de
refroidissement est plus grand que I'age de I'amas. Quasgidme devient isotherme, et peut alors
développer un coeur froid, le temps de refroidissement regtgptionnel au temps de vie de I'amas. Si
I'amas subit de nouveau une fusion majeure, alors nous oegolgs perturbations dans la température.
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FIG. 3.4 — La description possible de I'évolution des structwie température et de la morphologie
pendant la formation et I'évolution des amas (Buote (2002))

3.2 Les effets de la fusion

3.2.1 Le choc adiabatique

Les variations des quantités hydrodynamiques dans le gb%) (Mndant le choc dd a la fusion ont
été déterminées par les conditions de compression stadddRa@nkine-Hugoniot ( Landau & Lifshitz
(1959)), si nous supposons que toute I'énergie dissipég ldarhoc est thermique. Considérons un petit
élément de surface au choc. Les sous-structure sl et 2 oratéts comme “ avant-choc ”, “ apreés-choc
". La conservation de la masse, de I'énergie, du moment dimseonditions de saut suivant :

plvl = p2’l}2 (31)
p1vi + P = povs + P (3.2)
1/20% 4+ wy = 1/203 + wy (3.3)

olw = ﬁo + e est I'enthalpie par unité de la masse du gaz, et e — c’estrj@minterne par unité de
la masse. Sile gaz est un fluide parfait de chaque cote du kéwergie interne par I'unité de la masse
donne :

1 P
C Yea—1lp

ou gamma est I'index adiabatiqug; = 5/3 pour un plasma ionisé. Les conditions de compression
peuvent écrire par :

(3.4)

(&

P 2 -1
2 _ Yad My — Yad (3.5)
Pl Yad + 1 Yad + 1

1 2 1 -1
2o  Jad (3.6)

v pm O Yaa+ 1My yeg+1

C' = p2/p1 est la compression du choc. Si on connait la structure desétdu gaz dans I'amas en
fusion, on peut utiliser les conditions du saut pour déteemie saut dans la température, dans la pression
et dans la densité du gaz. Les observations X sont utilisé@sdeétecter le choc pendant la fusion par le
saut de température et de densité. A partir de la formule agEssion au choc, on peut déterminer le
nombre de Mach. De plus, on peut utiliser la carte de temyé&rgbur déterminer la vitesse de fusion al’
aide de ces relations. Par exemple Markevitch, Sarazin k&lWiin (1999) ont utilisés les observations
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ASCA pour déterminer la cinématique de fusion dans les 3 #@ymus-A, Abell 2065 et Abell 3667).

-55.9°

-39 |

—56.0° |

—56.0°

Il Pl . S
104.7° 104.6° 104.7° 104.6°

Fic. 3.5 — La détection du choc dans I'amas de galaxies 1E 0657a)-BBnage X delE 0657 —-56
observé avec Chandra. b) contour d’émission X superposénage optique. c¢) la carte de température
superposé aux contours X (Markevitch et al. (2002)).

Le premier exemple clair d’'un front de choc a été détecté dlansas de galaxies 1E0657-56.
Limage X de cet amas (voir la figure 3.5), obtenue avec lemédes du Chandra montre une boule
du gaz en train de sortir du coeur de I'amas dans la directiestoi partir des données Chandra nous
sommes capables de déterminer la direction du mouvememtotibre de Mach M1=2-3 a été estimé a
partir du gradient de température et de densité du gaz asrkevbord .

3.2.2 Le front froid

La premiére observation Chandra de I'amas Abell 3667 a rddatprésence d’'une discontinuité
forte dans cet amas de galaxies en fusion. Si cet amas estirelérfusionner, on devrait observer une
onde de choc. Aprés la mesure de la température du choc, onchuaue c’est n'est pas le cas. La
valeur de brillance a été deux fois plus dense et froide, zedgas cette région a I'entropie plus faible
gue le gaz dans les régions moins denses. S'il s’agissaitdiiac, I'entropie aurait augmenté a cause de
la compression du gaz. La pression du gaz parait continueag@ment a sa densité. L'augmentation de
la pression, la signature incorrecte en température dtdpie indiquent qu'il ne s’agit pas d’un choc (
Markevitch, Sarazin, & Vikhlinin [(1999)).

Ce front froid fait apparaitre la discontinuité de contamtsre le gaz diffus chaud et un nuage froid
et dense (Markevitch, Sarazin, & Vikhlinin (1999)). Le nedfgoid traverse rapidement le gaz chaud
(Vikhlinin et al. (2001)), cette situation est nommée maiant “cold frond” . Le nuage froid évolue a
cause du gaz chaud environnant mais a survécu jusqu’'a Uépde I'observation. Markevitch, Sarazin,
& Vikhlinin (1999) ont confirmé que la source du nuage froid ess cceur dense d’'une substructure
en fusion. Des fronts froids ont été détectés ( par Chandnag d'autres amas de galaxies, Abell 3667
(Vikhlinin et al. (2001)), RXJ1720.1+2638 (Mazzotta et gR002)), Abell 85 (Kempler 01).

Comme dans le cas des ondes de choc, I'étude détaillée déesfimids donne I'opportunité d’explo-
rer la physique des amas en coalescence et de déterminerdesgires du gaz (MIA). L'analyse la plus
détaillée a été faite par Vikhlinin et al. (2001) pour I'amdes galaxies Abell 3667. Pour comprendre
la nature de cette structure, Vikhlinin et al. (2001) ontéen détail ses propriétés physiques. lls ont
montré que le bord peut étre modéliser par un sphéroidee@rictempérature et au profil de brillance
de surface, converti en densité, ils ont découvert que ce tzde est un front froid et déterminé la
pression du gaz des deux cotés, un nombre de Mach de 1+/-@2atérminé. La mesure précise des
parameétres physiques du gaz permet donc de calculer Isitksnuage de gaz froid dans le plan du
ciel. Ce mouvement transsonique devrait produire un chbtefgui précéde le front froid, et en effet un
choc a probablement été détecté au sud-est de 'amas.

La géométrie a été illustrée dans la figure 3.6. Au point owlgant est perpendiculaire a la surface
du cceur froid, la vitesse du courant est nulle dans le repeméur froid, c’'est le point de stagnation
(st). Soitv, la vitesse du courant du gaz chaud trés en avance du coedi(d¢test & dire non modifiée
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FiG. 3.6 — La détection du front froid dans I'amas Abell 3667 a#ige X en 0.5-4 keV b) le diagramme
schématique de flux du gaz autour de front froid dans 'amdssan (Vikhlinin et al. (2001)).

par lui) etey; la vitesse de son dans ce gaZ; = vy /cs; estle nombre du Mach du mouvement de coeur
froid dans le gaz a contre-courant.gj > 1, un choc courbe (“bow chock”) est localisé devant le front
froid. Le rapport de pression au point de stagnation est :

P, -1 _Yad _
2t (U T )T < 1 (3.7)
1
Pst 2’Yad+1fyad—+1 Vad_l_—l
— = Yad 1 d— Yad—1 , M, >1 3.8
Pl 1( ) (Wa 2M12 ) 1 ( )

Ce principe de mesurB; et P, dans le gaz chaud peut-étre utilisé pour détermidel_a pression
peut étre déterminée & partir de I'image et du spectre X. Btique, I'émissivité du gaz chaud prés de
ce point de stagnation parait petite. Mais la pression egtreee a travers le front froid, donc la pression
de stagnation peut-étre déterminée a l'intérieur du cafmideou I'émission X est tres forte.

3.3 Linteraction de fusion des amas et I'émission non-thenique

3.3.1 L'émission diffuse de radio

Ici, nous présentons les observations dans les domairnedadiamas de galaxies et donc leur com-
posante non-thermiques. De plus, je présenterai ausat téls connaissances sur les processus non-
thermique dans le gaz (MIA) et leurs connections avec ligimh thermodynamique des structures a
grande échelle.

L'étude des sources diffuses radio est un question ouvertlpaompréhension des processus phy-
siques dans les amas et aussi pour la cosmologie (la digtrisudes sources avec “redshift”). On peut
détecter de I'émission radio a petite échelle, dans legpg®des galaxies. L'émission radio et I'émission
X dure ont été liées avec les composantes non-thermiqueazd{MiA) (Delain & Rudnick (2006)).

La premiere détection de I'’émission diffuse et étendue diordans les amas de galaxies a été
effectuée en 1959. Large et al. (1959) ont fait la carte dad®Coma et a détecté une source étendue
au centre de I'amas (source radio nommée Coma C). L'existdacComa C a été confirmée par Willson
(1970), qui a comparé les données de Large avec les obsewvatiterferométriques et déterminé que
cette source radio est diffuse et qu’elle n'est pas assewiée les galaxies de I'amas.

Plus récemment, avec les observations radio a haute ditésibh a découvert I'existence d’'une
source radio diffuse non thermique dans une cinquantaiamak. Ces sources ne sont pas associées
avec des galaxies actives mais avec le gaz (MIA). Le speattei @e puissance §(v) o« v%) de ces
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sources est caractéristique d’'une origine synchrotrodprt de la présence d'électrons relativistes (
avec un facteur de Lorentz>>1000) dans le champ magnétique .1 — 1G) au sein de I'amas.

L'émission thermique du gaz (a I'aide des rayons X) est umactéristique intrinséque de tous les
amas de galaxies, mais I'émission radio diffuse n'a étéctiédeque dans moins dé% des amas.

Avec les télescopes radio actuels, il est tres difficile deatér I'émission diffuse des amas a cause
de leur tres faible brillance de surface. On ne sait pasuadifaui, si c’est la limite de sensibilité qui
interdit la détection de I'’émission radio diffuse dans ttagsamas ou s'il y a, en fait, une raison physique
profonde. Il semble cependant que la composante non-thaentiiffuse (d’environ 1Mpc) soit présente
dans les amas de galaxies les plus massifs et en train deresid'index spectral raide a été observé
dans les sources diffuses de radio dans les amasl], cela est significatif d’un ralentissement des par-
ticules émises. Les particules les plus énergétiques pielele énergie plus rapidement. La distribution
en energie des particules suit une loi de puissance :

N(E)dE = NgE~°dE (3.9)

Si les particules ont été re-accélérées ou injectées conéint, le spectre énergétique des particules
relativistes déduit prend alors une forme plus complexe.

Leurs spectres raides observés suggerent que ces soufasesdsont le produit de populations
d’électrons ultra - relativistes qui émettent un rayonnensynchrotron dans le champ magnétique de
'amas. La question ouverte aujourd’hui est d’expliquer,neéme temps, les grandes dimensions spa-
tiales et les durées de vie radiatives trés courtes desarsatelativistes ¢ 108 yr).

Différents modéles théoriques ont été proposés, qui peatosoit I'accélération de particules a des
vitesses relativistes soit la re - accélération des élestrelativistes déja existants (voir la section 3.3.3).
L'origine du champ magnétique qui est responsable de I'sionissynchrotron n’est pas claire : il pourrait
étre primordial, ou injecté par le vent galactique et/ou glaxies actives, ou encore avoir été produit
par des ondes du choc provoqués par la formation des sisdgrande échelle.

Différentes propriétés des sources diffuses et étenddesdans les amas sont & prendre en compte :
la nature de I'émission, la pente du spectre. De plus, efiegree grande variété de propriétés physiques :
taille, position dans un amas, polarisation, morphologassociation avec les autres propriétés des amas
de galaxies ( état dynamique, présence d’un coeur froid).s0erces radio ont été classé en 3 types : “

halos ", “relics " et “mini-halo " :

— les “radio halo” sont des source radio étendues (>1Mp#ysdis, localisés au centre de I'amas
avec la morphologie presque réguliere, trés similaire adephologie en rayons X de ce systeme
caractérisé par une faible brillance de surface ; non a&saxiune radio- galaxie ; elles ont un
spectre radio raide et leur émission n’est presque pasigdlavoir la figure 3.7).

FiG. 3.7 — Exemples d'observations “halo” radio d'amas : a) A2(Feeretti, Fusco-Femiano, Giovannini,
& Govoni (2001)) b) A2744, (Kempner and David (2004)) c¢) Cortizeretti et al. | (1998)). L'image
couleur vient des rayons X et les contours de la radio.
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— Les" radio relic ” sont d’'une extension similaire et sontedéés dans les amas en fusion, mais
principalement localisés en périphérie de 'amas et ilsioetmorphologie complexe ; les reliques
sont similaires aux halos, car elles sont aussi caractépaéune faible brillance de surface ra-
dio, des dimensions entendues, et un spectre d’émissioe ;raais contrairement aux halos, les
religues sont localisées dans les régions externes des Buastructure est allongée, et elles
peuvent étre fortement polarisées (voir la figure 3.8).

A3567: ROSAT FSPC overlald with MOST sum r 3
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FiG. 3.8 — Les exemples des observations de “relic” radio d’an@gsA115, (Govoni et al. (2001)) b)
A3667, (Rottgering, Wieringa, Hunstead, & Ekers (1997)A848b, (Feretti et al. (2006)) L'image
couleur vient des rayons X et les contours de la radio.
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Fic. 3.9 — L'observation radio du mini-halo dans I'amas de gekxA2142 a) image X a été obtenu

par Chandra (Markevitch et al. (2000)) b) I'image optiquéeatontour —radio (Giovannini & Feretti
(2000)).

— les “ radio mini-halo ” sont une source petite (<500kpckalisés en centre des amas dans un
coeur froid, autour de radio-galaxies ; ils sont des sourd@sseés et étendues qui entourent les
“radio-galaxies " dominantes et puissantes localiséeseatre des amas. Des exemples de ces
sources ont été détectés dans I'amas de Perseus et d'dugwmesgmission radio n'est pas due a
des lobes radios étendus alimentés par un noyau galactgji€é AGN), comme dans le cas des
“radio-galaxies” classiques, mais elle refléte la préselecparticules relativistes diffuses dans le
champ magnétiqgue dans le MIA au centre d’amas ( similairenalos). Dans les “ mini-halos ”,
la galaxie active centrale est sans doute a I'origine ddscphas relativistes, et ils ne sont pas liés
a la présence de phénomeénes d’interaction entre les amasectas halos (voir la figure 3.9).

La figure[ 3.10 presente le tableau des propriétés obsematies principales des différentes sources
d’émission de radio diffuse (Ferrari et al. (2008)).
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3.3.2 La source diffuse de radio et la fusion majeure

Les événements de fusion majeure, caractérisés par ungie€eoarétique comparable a I'énergie
totale de 'amas, sont des phénoménes plus que suffisant€pew I'origine des sources de radio dif-
fuses. Les vitesses de leur flux, de I'ordre d’environ 1508kpeuvent résoudre le probléme de transport
des électrons sur des échelles physiques énormes pendiaoblete durée de vie radiative. Les chocs
et les turbulences associés a la fusion entre amas peuvertlifiar le champ magnétique des amas;
re - énergetiser le plasma radio pre- existant par compresgliabatique ; accélérer ou re-accélérer les
particules relativistes au travers du processus d’acté@érde Fermi (du premier ordre dans le cas des
chocs, du deuxieme ordre dans le cas de turbulences). tifidation d’amas en fusion avec présence
d’'ondes de choc et des “ halos " ou “ relic ” et la corrélationirera position des chocs et I'émission
de radio montrent I'importance du processus de fusion daftsiination des sources radio diffuses. Pro-
bablement, I'accélération des électrons relativistesparsables de I'émission de radio a lieu dans la
région ou le gaz a été chauffé par le choc.

Type Position Size a Polarisation Example

Halo Centrally =z Mpc 21 < few % Coma
peaked

Giantrelic  Peripheral ~ Mpc 21 ~10—-309%  Abell 3667

Mini-halo  Centrally < 0.5Mpe 215 <few% Perseus
peaked

Phoenix Peripheral  ~ 102 kpe >15 ~10—30% Abell 85

AGNrelic Closetothe few x 10kpe 215 <20% Abell 133

host galaxy

Fic. 3.10 — Le tableau présente les propriétés observati@nelincipales des différentes sources
d’émission de radio diffuse (Ferrari et al. (2008)).

3.3.3 La nature des particules émettant en radio

Les “relic " et “halo” en radio sont les plus grandes sourcassdes amas de galaxies. Leur spectre
synchrotron indique la présence de rayons cosmiques. Liisybas relativistes diffusent autour des
lignes de champ magnétique (Volk, Aharonian, & Breitschiire(1996)), qui sont gelées dans le gaz
(MIA), et par conséquent ces particules ne peuvent pasaypehn de 'amas. Ces particules viennent
peut-étre des radio-galaxies actives (Jaffe (1977)). Gdmd, leur spectre trés pentu implique un temps
de vie court pour les particules radiatives. Elles perdedéergie par émission synchrotron, mais aussi
a cause de l'interaction avec les photons du CMB (par effet@on) et avec le gaz MIA (par interaction
Coulomb et I'émission du rayonnement de freinage). La fpade perte d’energie des électrons vient
de la diffusion Compton sur le CMB et I'émission synchrotram B<3 uG, le synchrotron est I'effet
dominant. Le temps de vie radiatif des leptons relativisiesc le facteur Lorentz<10® est donné par :

7R 2 x 10247 (1 + 2)* 4 ( )2 Lyears (3.10)

3.3uG
Parce que la vitesse de diffusion des électrons relaty/ested’environ 100 km/s (vitesse d’Alfven),
le rayon cosmique n'a pas le temps pour se propager dans ur{ddgaus grand source radio). C'est

pour cela que I'on a fait I'hypothése que les électronsikésies n’ont pas été produit dans un point loca-
lisé, mais que nous avons besoin de mécanismes d’accgitéirasitu. Deux mécanismes sont proposes :

1) Un premier modéle propose que les électrons ont été aésdglér le choc ou/et par la turbulence
pendant la fusion des amas. Le choc peut re- accélérer lesubes par le processus de Fermi | (Enss-
lin, Biermann, Klein, & Kohle (1998)) ou il y a compressioniahtique du “vieux” plasma radio ;la



3.4. Les questions ouvertes et les suggestions sur I'etadadion dans les amas de galaxies 35

turbulence stochastique, par le processus de Fermi Il (éBtiuetti, Feretti, & Giovannini| (2001)) ou
des ondes de magnétohydrodynamique (MHD) ( I'onde de I'&ifvBrunetti, Blasi, Cassano, & Gabici
(2004) ; 'onde magnéto-sonore : Cassano & Brunetti (2005))

2) Dans le deuxieme modeéle, les électrons relativistesisf@utés par la collision hadronique entre
les ions thermiques de MIA et les protons relativistes. Getps ont été accélérés tout au long de I'his-
toire de 'amas (Dolag & Enf3lin (2000)).

Les propriétés observationnelle des “halos” et des “rélissmblent favoriser le premier modéle.
Le point fort de cette conclusion est que nous observonsidgon diffuse dans les amas en fusion.
Maintenant, concentrons nous sur l'origine de chaque saadio.

L'origine des “halos” radios : 'onde de choc traversant iégions centrales de I'amas en cas de
fusion majeure ne peut pas étre responsable de I'émissitim das “halos” car les halos ont une taille
typique de 1Mpc et que I'onde n'a pas assez d’energie poulumedes électrons relativistes dans un tel
volume. Bien qu’on ne puisse exclure qu’une telle onde puigsalement participer a un tel halo. Les
électrons relativistes doivent avoir été re-peuplés dprpassage du choc. La re-accélération de Fermi
Il des électrons, préalablement, accéléres par I'onde de, gieut étre a I'origine de la présence des
particules relativistes. Pour cela, des turbulences ehrgen par des fusions majeures dans le gaz (MIA)
liee au passage du choc sont nécessaires. Alternativepgegtdctrons peuvent arriver a des vitesses
relativistes a cause de collisions hadronigues entre letph relativistes et les ions du MIA. En effet,
le choc accéléere toutes les parties de MIA, et les protorgivistes ont une durée de vie comparable a
I'age de I'amas. Ces processus ne sont efficaces que dargiess denses donc au coeur de I'amas, et
donc ne peuvent pas étre responsables de I'émission des*rejui se trouvent en périphérie.

L'origine des radio “relic " : la présence des électronstreistes responsables de I'émission du “relic
" peut étre le résultat soit du mécanisme d’accélérationedmH sur les électrons du MIA, soit de la re-
excitation (energization) adiabatique des électrongivedtes confinés dans un plasma du radio fossile
qui a été relaché par une radio galaxies active dans le passe.

Les deux processus sont liés a la présence de I'onde du chededgaz (MIA). La vie radiative des
électrons accélérés est tres courte (0.1 Gyr), I'émissan“celic ” radio doit étre un produit de I'onde
de choc. Le champ magnétique est le résultat de la compneds® ondes du choc, ils produisent la
polarisation des hauts niveaux, observée dans les “ralesadio.

3.3.4 Lesradio-galaxies

Dans les amas, on peut détecter d’autres sources de rad@méessau “radio galaxies”, par exemple
0053-0016 dans I'amas A116, 3C465 dans I'amas A2634. Pemdare recherche, nous n'avons pas
étudié ces objets. Les radio-galaxies se trouvent dansras aont surtout des FR de type | (Fanaroff
& Riley, 1974), associées aux galaxies elliptiques géagquieslominent 'amas. En général, les sources
radio localisées dans les amas de galaxies ont des strsiciomgplexes avec des distorsions produites
par l'interaction entre les régions d’émission radio et & ¢MIA). Une morphologie trés commune
est celle des radio-galaxies FRI ayant une queue d’émigsidad radio galaxies) due au fait que les
deux jets radio ne se propagent pas suivant des directigpuséps et forment un angle inférieur&°.

Ce type de galaxies, présent seulement dans les amas aigé&alivdeux classes : les sources “ NAT
"(Narrow-Angle-Tailed), en forme U et dont les deux jetsmi@nt un angle trés faible et les “ WAT ”
(Wide angle Tailed) , en forme V et avec I'angle d’amplitudeermédiaire entre la direction des deux
jets (voir Feretti & Giovannini (2007)).

3.4 Les questions ouvertes et les suggestions sur I'etuddision dans les
amas de galaxies

Ici, nous voulons présenter les questions ouvertes sumtes &n fusion liées a I'emission non-
thermique (Sarazin (2005)).
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Peut-on donner une définition quantitative exacte d’unsaendusion ?

Comment I'accélération au choc est-elle affectée pardésspombres de Mach ?

D’ou proviennent les électrons sources des radio “refics”

Est-ce que les sources radio-relics sont dues a de I'aatiélé d’électrons dans les chocs d’amas
en fusion ?

Pourqguoi les “halo” et “ relique ” radio sont si rare ?

Est-ce que tous les amas en fusion sont ou ont été des “Ha#lit/"radio ?

Comment le plasma radio des “vieilles” sources radioledisiribué dans les amas ?

Quelle est I'importance de la turbulence dans le MIA? Lessen fusions sont-ils plus turbu-
lents ?

Est-ce que la turbulence peut chauffer le gaz (MIA) thetraig

Pour la compréhension de la physique des amas, il fausettilin catalogue d’amas en fusion
simulés.

Il faut utiliser les simulations numériques avec la mailerésolution et avec plus d’effet de phy-
sique (le champ magnétique, le refroidissement, la tunoglgles particules relativistes).

Est-ce que les particules non-thermiques dans les amasrgmrtants pour la dynamique ?
Quelle est la nature d’émission X dure dans les amas ?

Comment est le champ magnétique dans les amas de galagiesletest son origine ?
Comment la fusion arréte le refroidissement du coeur demnarhas ?

Peut-on utiliser I'effet SZ pour observer les chocs a lgghérie des amas et déterminer les varia-
tions de pression dues a la fusion ?

Le travail présenté dans cette thése s'inscrit bien dansritexkte de ces questions surtout par la
comparaison avec les simulations numériques (le chapitetBle d'amas CL0016+16 et le chapitre 10)
et 'impact des radio “relics” sur I'émission X (etude d’asa548b, le chapitre 9).
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Chapitre 4

Informations obtenues

4.1 Informations obtenues des observations X

Tout d’abord, il faut rappler que le seul domaine en longuonde dans laquelle un amas apparait
comme une entité propre et non pas comme une collection,le®egyons X puisque dans ce domaine,
on observe le gaz et non pas les galaxies de 'amas. Cettegiéopermet d’extraire directement des
propriétés globales des amas a partir des observationst ¥naiassurant de la “ réalité " de I'objet.

4.1.1 L'émission thermique

Le gaz intra amas est un plasma chaud(= 0.5 — 15keV) et peu densen( = 10~3cm—3). Ce
gaz est essentiellement constitué d’hydrogéne et d’hédiLhe traces d’éléments lourds. La composante
dominante du spectre d’émission de ce plasma est un comideuayonnement de freinage libre - libre
des électrons par les ions bremsstrahlung. Ce rayonnemmémipar unité de temps, de fréquence et de
volume par les ions de charge Z est donné par la formule geivan

Preb 2 1 =1 —hv
el = (==—)2Z%nenigrp(Z, Ty, v)Ty? X exp(ﬁ)
g

Sk =nen A(T) 4.2)

Y 3mecd

oun,. est la densité électronique; est celle densité ionique, T est la température du gaz eest
le facteur de Gaunt qui tient compte de la cinématique déisiools et d’effets quantiques. Notons que
I'émissivité du plasma est proportionnelle au carré de fesié du gaz et que sa distribution dépend de la
racine carrée de la température et, est dominée par le tepoaentiel (voir I'équation 4/1). L'émissivité
totale s’obtient en sommant la contribution de chacune gp&aes chimiques présentes dans le milieu.
Au continuum il faut ajouter les raies d’émission des déféis composantes des éléments lourds. La
figure 4.1 presente le spectre de Brehmsstrahlung therndigmeplasma optiquement mince pour des
différentes températures (Arnaud (2005)).

L'information obtenue des données X

L'image en rayons X donne une information importante sur taphologie du gaz d'ou I'on peut
inférer I'état dynamique d’amas : relaxé ou en fusion (N.Bcepté si 'amas est en fusion dans la
phase d’effondrement maximum du coeur ( en anglais “Maxincone collapse” ( MCC)), auquel cas
la morphologie apparente ne traduit pas I'état dynamigigartir de I'image, nous sommes capables
d’obtenir le profil radial de brillance de surface. Nous a/dgja dit que les amas de galaxies, observés
dans les rayons X, représentent une forme assez réguligwe nidéliser la distribution de densité du
gaz (MIA), Cavaliere and Fusco-Femiano (1976) ont propdsélider le profil King  (1962) qui
représente la densité dans le cas d’'une sphére isothernamset'auto-gravitation. Le résultat de cette
généralisation est le modéfepour la densité du gaz est :
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FiG. 4.1 — Le spectre de Brehmsstrahlung thermique d'un plagtiguement mince pour des différentes
températures (Arnaud_(2005)).

3
.\ 2 —38
1 <—> ] (4.2)
7hC
La valeur moyenne d@ a été déterminée a partir des données X est 0.65 (Jones & Fo(tz84)).

Ce modeéle vient du modeéle de King pour la distribution deaxgab (en supposant que les galaxies et le
gaz sont en équilibre dans le potentiel total).

Pgaz (T) = POgaz

Pgaz(r) X pgalam'es(r) (43)

B = pmpoy /ET (4.4)

Ce modéle reproduit bien les amas relaxés au dela d’'un raybhRg, 1a ou la gravité est domi-
nante. Dans le coeur, c’est une physique interne beaucogpiphe et a plus haute densité (refroidisse-
ment, AGN, SN..) qui gouverne le profil. Le modeleour la brillance de surface s’écrit :

2\ ~30+3
S(r) = S (1 + <7~L> ) (4.5)

Pour obtenir la température nous avons besoin d’extraispéetre dans une région choisie et de
I'ajuster par un modéle d’émission thermique prenant enptera réponse instrumentale.

Dans la figuré 4.2, on peut voir I'information obtenue & paté données X. A partir de ces données
nous pouvons faire : 'analyse spatiale - I'extraction dafihde brillance de surface ( Sx); I'analyse
spectrale - I'extraction du spectre global de 'amas. Emstajut le spectre par un modéle d’émission
thermigue de plasma chaud et en prenant en compte la répmtserientale on peut déterminer la tem-
pérature moyenne, le profil de la température et la cartendeérature. Avec le satellite “ XMM-Newton
" nous avons la possibilité de mesurer la carte de tempéradpartir de la carte de température il y a la
possibilité de déterminer I'état dynamique de I'amas. s pkn ajustant le profil de brillance de surface
par modéle paramétrique et en prenant en compte la PSF (mokbdn, S. (2008)), on peut obtenir les
paramétres’ et déduire les autres paramétres physiques : le profil détéehsgaz ; la luminosité X;
la masse du gaz en intégrant la distribution radiale de tfenksi masse totale utilisant I'équilibre hy-
drostatique ; I'entropie et fraction du gaz. Ce schéma neaatissi la relation d’auto —similarité (couleur
rouge).
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FiG. 4.2 — Schéma du calcul des paramétres physiques de I'amaslilections noires — c’est le traite-
ment, les directions rouge —c’est les différentes loistibdles, que’on peut étudier (Anokhin, S. (2008)).

4.2 Informations obtenues des données optiques

4.2.1 Les observations des galaxies dans les amas

Comme, j'ai dit, les amas de galaxies ont été découvert dnejsomme des ensembles des galaxies.
L'observation optique a permit de faire la classificatiols denas selon leur morphologie, leur “redshift
", leur richesse. Pour décrire la densité des galaxies ettiiondu rayon de I'amas de galaxies, King

(1962) a proposé un modele d’'ajustement, qui décrit la teds galaxies d’un amas de galaxies en
fonction du rayon :

- (—)1 (4.6)

Ce modele est une approximation analytique de la solutidiédeation régissant un systéme sphé-
rigue isotherme en équilibre viriel.

N

Pgalazies (T) = Pogalazies

4.2.2 Comparaison entre les données X et optique

La physique des processus de fusion est trés complexe feesadservationnels sur la distribution
du gaz et des galaxies ne peuvent pas étre résumés par uraspiiéénal simple. Pour suivre I'évolution
des propriétés observationnelles des amas de galaxiesaksoence, il faut interpréter les données X
et optique simultanément. A partir des données X (la cartéadempérature et I'émission) on peut
déterminer I'état dynamique et, avec les données optiquepeut confirmer cet état ( pour les amas
proches — bonne statistique des galaxies). A partir deljaaale la distribution spatiale et des vitesses
des galaxies, on peut déterminer la direction de fusiorr (\@alyse optique Ferrari (2005)).

4.2.3 Les simulations des composantes non - collisionnalle

Dans les simulations numériques, la matiére noire esé&gaibmme des particules non - collision-
nelles, et son évolution est modélisée par des méthodesoaps-(Schindler & Bohringer | (1993)). On
peut ainsi connaitre, dans ce cadre théorique, chaque ghasecessus de fusion. Ces phases de fusion
présentent des signatures caractéristiques interveadat®is sur la distribution projetée des particules
et sur leur distribution des vitesses. En général, les aaantiquement jeunes sont caractérisés par
une présence marquée de sous structures et/ou par desutistis des vitesses multimodales et avec
dispersions élevées. Lintensité observée de ces effgsndéde I'angle entre I'axe de collision et la
ligne de visée, ainsi que des masses relatives des sousistigien interaction.
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FiGc. 4.3 — Simulations numériques de I'évolution dans le tempeda distributions projetée des ga-
laxies b) de leur distribution de vitesses, suivant lesédifites phases de la coalescence entre sous-
structures (Schindler & Bohringer (1993)).

A partir des simulations, on peut étudier I'évolution de istibution de vitesses (voir la figure 4.3).
Les deux systémes au repos au début de la simulation som¢rE@scé cause de I'attraction gravitation-
nelle mutuelle et leur distribution des vitesses s’éla@is jusqu’a atteindre une valeur trés élevée de
la dispersion des vitesses au moment de la collision. Cesppeiion peut augmenter jusqu’a un facteur
2 pendant les phase centrales du processus de fusion. lugessivement, les sous-structures sont dé-
célerées a cause du processus de la relaxation violentezdet mdispersion des vitesses des galaxies
décroit vers la dispersion de vitesses correspondant amtgtdu nouvel amas formé. Au premiére
approximation, on peut utiliser ces simulations pour campavec les distributions des galaxies dans
les amas en coalescence (voir Schindler & Béhringer (1993))

4.2.4 Les sous-structures a partir de la distribution spatale

Le plus simple pour chercher les substructures dans labdistm des galaxies projeté est d'utiliser
les données riches, (on peut avoir, par exemple, plus de witilsses de galaxies dans les amas proches).
Dans notre recherche, nous avons utilisé les données X cdmpremier indicateur de fusion et les
données optiques pour avoir une meilleure compréhensidiétdedynamique.

Cependant, cette méthode est trés sensible au fond desegald&s groupes et d’amas ( il faut
savoir exactement le “ redshift ” de 'amas et le rayon deeljriLa méthode de la distribution spatiale



4.2. Informations obtenues des données optiques 43

dépend de l'information obtenue sur les galaxies dans ursaBiac’est un amas proche, nous avons
plus d’information, donc on peut utiliser la méthode pluphsstiquée, par exemples KMM (mixture-
modeling algorithm (voir Maurogordato et'al. (2000), Gilia& Biviano (2002)).

Si nous n'avons pas beaucoup d’'informations, le plus sdyvaur les amas lointains, on peut faire
seulement la carte de densité de galaxies a partir de lemibdi®on projetée. La figure 4.4 presente la
distributions des galaxies et du gaz dans les amas.
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FiG. 4.4 — La comparaison entre la distribution des galaxiestjtet les images X (bas) a) pour I'amas
de galaxies RX J0153 (z=0.83) b) CL 0016 (z=0.55) c) CL 0939 #1) (Kodama et al. (2005)).

4.2.5 Les sous-structures a partir de la dispersion de vitess

Le modéle d’évolution d’amas prédit que le systéme desquéet gravitationnellement liées relaxe
vers une distribution maxwellienne de vitesses dans lespaui, une fois projeté le long de la ligne
de visée, tend vers une Gaussienne. Dans les amas nonsraiaxé devrions observer une distribution
non —Gaussienne (ou plusieurs Gaussiennes) . C’est pourgqus avons utilisé cette information pour
comprendre I'état dynamique de I'amas A548b (voir le chrafs).

4.2.6 Les sous-structures a partir de la distribution spatle et de la dispersion de vitesses

Détecter I'existence d’'une corrélation entre la positibtaevitesse des galaxies est une possibilité
de déterminer la réalité d’'une sous-structure. Il faut siamément utiliser les deux informations (la
distribution spatiale et la distribution des vitesses) rpmouver les sous -structures dans les amas de
galaxies ( voir notre etude d’amas A548b, le chapitre 9)teCetéthode permet mieux comprendre la
direction de fusion ( voir une example d’'amas Coma en figusg 4.

4.2.7 La masse totale a partir des distributions des galaxse

Si les galaxies sont en équilibre dans le potentiel de I'amlass leur dispersion de vitesse est reliée
au potentiel total par le théoréme du viriel. Puisque I'ontgeesurer la composante radiale de la vitesse,
on peut estimer la masse contenue a l'intérieur du rayon par :

3Rqo;,
G

Mviriel = (47)
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FiG. 4.5 — Le résultat de la partition des galaxies de Coma en deus structures (Colless & Dunn
(1996)) a) les positions projetés des galaxies de 'amawipal et du groupe b) la distribution des
vitesses de I'échantillon total de I'amas principal et dougre.

ou o, est la dispertion des vitesses radiales des galaxies.
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FIG. 4.6 — a) Larelation dé,. - T' pour 184 amas ( les cercles blanc) et 38 groupes (les cenls3, ha
ligne est le meilleur ajustement de relation b) la relatier.d - o pour 197 amas ( les cercles blanc) et
59 groups (les cercles noirs) ¢) la relationsde T pour 109 amas ( les cercles blanc) et 36 groupes (les
cercles noirs) (Xue et al.| (2000)).

Quand I'amas est virialisé, le gaz et les galaxies sont eilildgudans le potentiel total de I'amas.
On devrait donc trouver une relation entre la températurgadhiet la dispersion de vitesses des galaxies
(voir 'analyse de Xue et al. = (2000) sur la figure 4.6). Dandeceptique, des amas proches ont été
utilisés et, aprés ajustement, on a trouvé la relation :

_(_%v 149
B (323.6)

A partir de cette relation, et connaissant la dispersionvitesses, nous sommes capables de déter-
miner la température attendue pour le gaz. Si cette temysérabtenue est trés élevée par rapport de
température du gaz X, 'amas est probablement en fusionffét) ke gaz, trés collisionel, relaxe de fa-
¢on violente donc beaucoup plus vite que les galaxies ddfibie parcours moyen” est beaucoup plus

(4.8)



4.3. Informations obtenues des donnees radio 45

grand.

4.3 Informations obtenues des donnees radio

La présence de I'’émission étendue synchrotron dans les dengalaxies indique I'existence de
champ magnétique. Les observations en radio des amas eppertinformation sur le champ magné-
tique. Ici, nous présentons ces méthodes d’'étude du champéatigue.

A partir de I'image radio de haute qualité, il est possiblestimer le champ magnétique en se basant
sur I'hypothéese de I'équipartition de la densité d'énergidre les protons et les électrons, d'une part et,
d’autre part en supposant que la densité totale d’énerg@adma relativiste est minimum. Une valeur
de l'ordre0.1 — 1uG a été deduite, en prenant le moyenne du champ magnétiquéodidtesvolume de
la radio source.

D’autres estimations du champ magnétique peuvent étratdedpartir d’émission dans différentes
bandes. Les électrons relativistes de haute énergie, avgamamax 10* sont responsables de I'émission
radio du MIA, et d'un “ scater ” du CMB, (ils augmentent I'éger des photons du CMB vers les rayons
X et gamma dans larégion et ils font la production de I'énoissiu Compton inverse). La mesure de cette
radiation X non thermique, et leur combinaison avec leslt@sudes données radio devraient permettre
une détermination plus directe de la densité des électtahs@amp magnétique. On peut aussi utiliser
la rotation Faraday. En utilisant les images a haute réealde source radio en dedans et en dehors des
amas, on peut deduire le champ magnétigue moyen le long Wméade visée .

L'origine du champ magnétique dans les amas de galaxies pessencore certainne. Il peut étre
d’'origine primordiale ou avoir été injecté par le vent géitare ou les galaxies actives, ou peut étre
encore di a un choc pendant la formation des structures deyéamelle.
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Chapitre 5

Informations obtenues des simulations

Grace a la puissance de calcul aujourd’hui atteinte parndisateurs, il est possible de faire des
simulations numériques de plus en plus complexes et comviparavec les observations en ajoutant de
plus en plus de physique. Dans ce chapitre, nous voulongjaeplla simulation numérique utilisée et
ses résultats.

Fic. 5.1 — Le résultat des simulations cosmologiques N-corpslé RAMSES) montre la formation
hiérarchique des structures a) la matiére noire ( en halg)dgz c) la température du gaz d) les étoiles.

5.1 Latechnigue des simulations cosmologiques

Le code RAMSES a été développé au CEA par Romain Teyssiesgibgy (2002)). C’est un code N-
corps et hydrodynamique de haute résolution ayant de rfedtgpplications. Ce code prend en compte,
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une grille a raffinement adaptatif de maillage (AMR), un ohalde la dynamique de la matiere noire
et I'utilisation des conditions initiales cosmologiqués. code RAMSES utilise une grille de base car-
tésienne cubique comme dans les méthodes de type “pastimésh” (PM). Chaque cellule peut étre
subdivisée en huit, (en “ octree”). Chaque cellule de I'feet peut a nouveau étre divisé en huit et
ainsi de suite jusgu’au niveau maximal de raffinement — “ LrhaRette structure en arbre permet de
raffiner beaucoup dans les régions les plus intéressanesiatans les régions de moindre intérét. Le
principal critéere de raffinement dans les simulations cdsgiques est un critere de masse. Il consiste
a raffiner dés que la masse dans une cellule dépasse un sedirRAMSES utilise aussi des criteres
de raffinement sur les gradients, si besoin. Il raffine loedgs gradients des variables hydrodynamiques
sont trop importants. Pour faire évoluer les fluides, il feeitdéfinir un pas de temps. Ce pas de temps
doit étre inférieur aux échelles de temps suivantes : chpguéule ne doit bouger au maximum que
d’'une fraction de la taille des cellules, et il faut qu'il swiférieur a une fraction de temps de Hubble. La
matiere noire est régie par les équations de Vlasov-Paigsmn calculer I'évolution des variables d’état
du gaz ( la densité, I'impulsion, la vitesse, la pressios)dguations de I’hydrodynamique sont utilisées.
Les conditions initiales et cosmologiques sont prises enpte par un modelACDM (pour plus,voir
Rasera & Teyssier (2006), Dolag et al. (2008)). La figure 5ékgnte les résultats d’une simulation a
I'aide du code RAMSES.

5.2 La connexion entre les simulations et les observations

La comparaison entre les résultats des simulations et sedtaits instrumentaux récents et futurs,
en longueur d’'ondes différentes offre la possibilité deuniétudier les amas de galaxies. Pour obtenir
les résultats les plus réalistes il faut prendre en compteffets instrumentaux comme la résolution, le
bruit, les effets des processus observationnels. C’estpoula création d’'instruments synthétiques est
trés importante. Par exemple sur la figure 5.2 nous voyon#féaahce entre la carte de SZ obtenue a
partir de simulation d’amas et I'image d’observation dedaget avec I'instrument “AMI " (Arcminute
Microkelvin Imager) .

Il'y a des travaux de compréhension des observations X dtdassgavaux qui étudient I'influence de
I'instrument sur I'observation a I'aide des simulationar(gxemple, les travaux de Rasia et al. (2006),
(2007) on peut voir la réponse instrumentale de “ Chandra " ¥vM-Newton ). Dans notre re-
cherche nous nous sommes concentrés sur I'étude de la dynachi gaz a partir des observations et a
I'aide d'observations simulées. A partir de ces simulatjat en prenant en compte la réponse d’XMM-
Newton, nous avons crée des “observations X” de ces sirookati

FIG. 5.2 — Les cartes de décrément SZ pour 'amas de galaxiedésima) la carte obtenue par la
simulation hydrodynamique b) la carte de I'observationudéa qui prend en compte la réponse de
I'interférometre.
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Chapitre 6

Traitement des données XMM

Dans cette section, je decrivais le traitement des donnéégaXprincipale source d’'informations
est le satellite XMM-Newton. Parce que ce satellite fonut® depuis 8 ans, la chaine de traitement des
données est trés standardisée et fonctionne bien.

6.1 Préparation des données pour le traitement

6.1.1 La liste d'événements et le paramétre “ pattern ”

L'information obtenue a partir du satellite est organiseddes fichiers FITS ( Flexible Image Trans-
port System), nommés ODF (Observation data File). Ces feh@ntiennent les informations générales
comme : les coordonnées de pointage, le numéro de la prigpes#t qualité de I'observation etc...

Pour I'analyse scientifique, il faut traiter ces donnéed’ptilitaire SAS (Science Analysis System).
Le “ Survey Science Centre “ vérifie la qualité scientifiques dennées et détecte des problémes du
pré-traitement. En sortie, on obtient les fichiers du PPBe{fie Processing Subsystem). Il contient la
liste d’événements pour chacune des caméras, les imageslifférentes bandes d'énergies, la liste des
sources détectées etc. A partir de ces listes d’événemiatsés je peux produire des images et des
spectres. Cependant ces données sont encore contaminéestes sortes de bruits (électronique etc.)
qu'il faut éliminer.

Chaque photon ou particule peut toucher un ou plusieurssmxe le CCD. Le paramétre PATTERN
définit la forme de la trace de l'interaction sur le CCD (véamhexe 11). Pour les MOS les photons
X correspondent au parameétre PATTERN compris entre 0 et pduat la pn au PATTERN < 4. La
différence entre MOS et pn vient de la différence de taille pigels.

De plus, il faut éliminer les événements en dehors du changp sur les défauts du CCDs. Pour cela,
jai utilisé le paramétre FLAG, en particulier, FLAG = 0. Leements qui correspondent a des pixels
brillants, qui pour une raison quelconque, sont toujoutsrads et ceci de maniére suspecte au cours de
I'observation sont également exclus.

6.1.2 Le filtrage des événements “ flare ”

L'orbite d’XMM traverse la magnétosphére de la Terre et ledf@bservé par XMM-Newton n’est
pas constant. On remarque deux composantes de particulededéond d’XMM : une composante
toujours présente et une composante dont I'intensité wa@rserapidement. Avec les courbes de lumiére
des observations, nous pouvons constater la présence aes “fl- sursaut (voir la figure 6.1) qui sont
induits par les particules venant du soleil. Heureusenments pouvons faire le filtrage de ces “flares ”,
pour optimiser le signal sur bruit de I'observation. Ce oydge des “flares” peut se faire de différentes
maniéres. Je presente ici quatre méthodes voisines :
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FiG. 6.1 — L'exemple des événements “flare” dans les données XMk amas. Il faut supprimer ces
intervalles d’observations a I'aide d’un critere sur ladmude lumiére qui définit les GTI (“ good time
interval”).

Le filtrage “a la main” en courbe de lumiére

J'ai fait le nettoyage des “flares ” dans une premiére étapsquillage dans la bande d’énergie 10-12
keV pour les caméras MOS1 et MOS2 et pour la caméra pn sur kB\ 4Majerowicz et al. | (2002)).
A ces gammes d’énergie, le télescope et les détecteurs emépanse extremement faible aux photons,
donc le flux recu est trés majoritairement dd aux particubess j'effectue un deuxiéme nettoyage sur
toute la bande d’énergie 3-12 keV, avec un seuil de réjectiapté au flux moyen (hors des “flares”).

Le filtrage automatique et a la main dans la courbe de lumiére
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FIG. 6.2 — Une illustration du filtrage automatique dans la cewtb lumiere. Ce filtrage a été fait aprés
le filtrage des flares a la main.

Cette méthode a été proposée de Pratt & Arnaud (2003) etdeoirteau et al. | (2004). D’abord,
jextrais la courbe de lumiére dans chaque détecteur pdiggain filtrage automatique basé sur le mé-
thode de“o — clipping”. |l S'agit d’ajuster une gaussienne sur I'histogramme migiinir objectivement
un sigma. On peut alors rejeter toutes les périodes qui mesmwndent pas a ce flux moyen a plus ou
moins k sigma. J'ai effectué ce filtrage dans différentesibard’énergie ( 10-12 keV pour MOS, 12-14
pour pn) et ( 0.3-10keV) (de plus, voir Anokhin, S. (2008)a figure 6.2 présente une illustration du
filtrage automatique.
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Le filtrage sur chaque bande énergie

Les “flares " peuvent jouer un réle dans différentes bandésatyie.On peut voir des changements
importants sur la bande d'énergie 0,3-2 keV au contrairebdesles d'énergie 2-5keV et 10-12 keV
(Nevalainen etal. (2005)). Cependant, jai vérifié cetigomsition et j'ai fait le nettoyage des événement
“flares” dans les courbes de lumiére dans des bandes d'érkiffgirentes : 0.3-2keV, 2-5keV, 10-12keV,
0. 3-12keV.

Le filtrage des “flares ” simultanement dans les données du fahet de I'observation

Le but de cette méthode est de faire le meilleur nettoyagdldie* sur toutes les bandes d'énergie
pour les observations et pour le fond. J'ai créé la courbeudaére pour les parties a I'extérieur de
la source et du fond Read & Ponman (2003). J'ai fait des hiatognes de ces courbes de lumiére,
normalisé les deux histogrammes sur le méme temps de pasexgraple, le temps d’expositions de
fond A. Read, 9 fois plus grand que le temps d’expositionsatesérvation de CL0016+16), et comparé
les deux histogrammes normalisés. Dans la situation idéhaistogramme des données de la source
nettoyée dans la région extérieure doit étre égale a ltniatome des données du fond nettoyé dans la
région extérieure, donc j'ai continué le nettoyage en ceuldlumiére jusqu’a obtenir ce résultat.

Avec chaque méthode de filtrage de “flares ” j'ai obtenu dedtaits similaires c’est pourquoi apres
nous avons utilisé le filtrage automatique du sigma-cliggiour I'observation et le fond.

6.1.3 La correction d’effet du vignetage

La sensibilité du télescope décroit avec la distance a batigjue. Cet effet est appelé “vignetting”
dans le domaine des X. Il faut donc corriger cet effet qui ddussi de I'énergie du photon. L'origine de
cet effet est principalement géométrique et sa fonctiort aatulée préalablement et vérifiée en orbite.
Il'y a plusieurs méthodes pour tenir compte du vignetage. €, goit utiliser une fonction affectant un
poids a chaque photon réellement détecté, soit fabriguecarie d’exposition (spatialement variable).

La méthode des poids

Cette méthode a été completement décrite par Arnaud et @D2)2L objectif est d'affecter un poids
W(X,Y, E) a chague événement qui prend en compte I'ensemble desieffgtanentaux. Il se définit
de cette fagon :

5(0,0,E)
S(z,y, E)

ou E estI'énergie de I'événement &t Y est ses coordonnées dans le repére du détestgun), F),
S(z,y, E') sont respectivement la surface effective au point focalletsition de I'événement et dont
les valeurs sont calculées a I'énergie E. Pour cela, j'disati'utilitaire “ evigweight ” du “ SAS " et
fait la somme de tous les poids des événements dans la rég@iecet dans la bande d’énergie choaisie,
pour calculer le nombre de photons corrigé du vignetage deiits région et cette bande énergie. Dans
ce cas, I'erreur statistique poissonniénn@’est plus seulemenyn mais il s’exprime en fonction de
chacun des poids comme :

W(X,Y,E) = (6.1)

o= /> W(X.Y.E) 6.2)

La méthode de la carte d’exposition

Dans la deuxieme méthode, il faut calculer les cartes d'&kpa pour chaque caméra et dans la
bande d’énergie désirée, parce que le vignettage dépesitlal®nergie. Pour I'observation, j'ai utilisé
la fonction “ eexposemap " dans le “ SAS " (N.B. : Pour les immgélisant la correction du poids, la
carte exposition doit étre une constante). Pour faire leection du vignettage par la carte d’exposition
il faut calculer :
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I% (XY, E)
If (Xv Y, E) = exthgxp

erp
erp

(6.3)

Pour la brillance de surface, le calcul des erreurs doitféireifféremment pour ces deux méthodes.
Avec la carte d’exposition par :

1L, (XY, E
o= p(t ) (6.4)

J'ai vérifié que pour des sources raisonnablement étendaiedg chapitre 8) et dans I'axe optique,
les erreurs apportées par la méthode des poids, ne sont iglesmfant supérieures. Par contre cette
méthode est beaucoup plus simple a utiliser puisqu’eli@iita directement sur les événements et non
pas sur les produits projetés (type spectre ou image). @'eaison principale de son succes et donc de
son emploi pour les observations d’objets étendues.

6.2 Création des images et détection des sources ponctusglle

Aprés que les données du fond et de I'observation aient fid@yBes, j'ai construit les images pour
chaque caméra pour le fond et pour la source. Pour cela ibfdiser le “ SAS ”. Dans le “ SAS ” pour
faire 'image il faut sélectionner plusieurs parameétrepantants. A partir de la liste d’événement filtrés,
jai extrait les images d’observation et du fond dans lesdieard’énergie 0.3-2 keV (parfois entre 0.3-
4.5keV, le choix de la bande d’énergie dépend du rapporakg bruit) et aussi en 2-5keV (pour avoir
la possibilité de construire la rapport dureté). Les imalgsstrois caméras, corrigées du vignettage, ont
été sommées.

Dans les observations XMM, j'ai détecté beaucoup d'objetsur I'étude des amas (qui sont des
sources diffuses), il faut faire la soustraction des audlgsts astrophysiques dans le champ. J'ai exclu
les régions de sources ponctuelles par création d’'une imagque. Dans I'image du masque, une région
circulaire autour de chaque source ponctuelle a été masedgaus, pour la camera pn, on a eu besoin
de tenir compte des événement “OoT” (out of time). Cet effentvde la technique de lecture des don-
nées sans obturateur. Le XMM “Survey Science Centre” gaméediste d’événements OoT, par tirage
aléatoire uniforme de la colonne DetY de chacun des événs(fmrction “epchain” “withoutoftime”)
gue l'on utilise ensuite comme fond & soustraire a 'imaggrdé. C’est une correction statistique qui
est correcte et sans biais mais qui, bien s(r, ajoute sag®rre

6.3 Extraction du profil de brillance de surface

Dans la premiére approche, les amas de galaxies ont unersyapétérique, on peut donc obtenir une
information plus sensible en intégrant radialement ldande de surface. A partir des images corrigées
j'ai obtenu les profils de la brillance de la surface. Ce titava&té fait pour les images de I'observation
et du fond dans les bandes énergie choisies (0.3-2 keV,.bBk&¥, 2-5keV).

6.4 Extraction du spectre

Pour mesurer la température du gaz (MIA) il faut extrairedipsctres. J'ai extrait le spectre a par-
tir de la liste d’événements, dans les régions choisiessdtamé le poids de chacun des événements
(correction du vigneting) dans chaque canal d’énergie.

Pendant ma recherche, j'ai obtenu les températures mayeleseamas, le profil de température et la
carte de température. La modélisation spectrale a étéééadivec le logiciel XSPEC (Arnaud & Dorman

(1998)). J'ai ajusté les spectres observées avec le moddlEK AL(T, Zetar, 2, N) * WABS(Ny,)
qui est la multiplication d’'un modéle thermique de plasmacaiMEKAL (Mewe et al. (1985)) par un
modele d’absorption photoélectriqgue des photons par matiexies WABS (Morrison & McCammon
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(1983)). Les paramétres du modéle sont : T-la températuygdatima, Z,.;,; —la métallicité, z — le
“ redshift ” de la source, N-la normalisation du modéle rélia mesure d’émission, Na densité de
colonne d’hydrogéne le long de la ligne de visée.

Parfois, dans ma recherche jai utilisé le modéle APEC “ éyttiysical Plasma Emission Code ”, en
particulier lors d’'une demande expresse de referee. Enleffedeux codes sont trés voisins et I'essentiel
de leur différences tient au traitement de la physique ajoei

L'analyse spectrale prend en compte la réponse de XMM-Newlte spectre mesuré’(I) le
nombre de coups détectés dans le canal d'éndigiest I'intégrale, dans ce canal, du spectre de la
source regu a la terre, convolué par la réponse instruneet{8IPEC fait la comparaison entre le modeéle
convolué et le spectre observé par minimisationydu

c{) - Gp()
2 p 2
_ 6.5
X =>( = (6.5)
Pour calculer la matrice de réponse pour chague camérajtjlisé les outils du “ SAS ” ( les

fonctions ARFGEN, RMFGEN) (voir Anokhin, S./ (2008)). Darette ajustement ,le parameétre Né,

a été fixé a la valeur déterminée pour chaque observation“ateldshift ” a aussi été fixé. Dans les
différentes étapes de ma recherche, le paramétre de wiékaliété laissé libre ou fixé.

WL ORI TULL U U Ry pus Ui nev
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FiG. 6.3 — L'exemple de la base des données du spectre pour Ismaaire des A3921. Ici, on peut voir
le spectre de Bremsstrahlung et des raies des éléments.lb@sicouleurs différentes correspondent les
températures différentes.

6.5 Soustraction du fond

Le fond des observations se compose des bruits électranitpse CCDs ( plus important dans les
basse énergies (<0.3keV)), le fond de particules induitggarayons cosmiques et le fond astrophysique
X. Le fond de particules est le résultat de l'interaction degicules cosmiques ou solaires avec le sa-
tellite XMM-Newton. Une composante de ce fond est presqalalet vient de I'interaction de particules
cosmique de haute énergie (NXB- Non X-ray Background) etautee composante est trés variable,
vient des photons de basse énergie d’origine solaire. Lbdstrophysique X est le résultat des contribu-
tions de tous les objets émettant en X. Il contient une coamesextragalactique des noyaux actifs, une
composante diffuse galactique et une composante hélingphé (CXB - Cosmic X-ray Background).

6.5.1 Le fichier du fond

Jai fait la correction du fond en utilisant 'accumulatidiun grand nombre d’observations de champ
vide (dont les sources astrophysiques les plus brillarmeété exclues). Ce fond a été présenté par Read
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& Ponman [(2003), Nevalainen et al.| (2005), Lumb et al. (20@ fichier (FCV- le fichier de
champ vide) correspond au fond des particules et au fondpdtsique. Avant son utilisation, il faut
adapter le ficher du fond a notre observation. Le champ vidatayne dépendance spatiale, qui est fixe
en coordonnées détecteurs, sil'on veut utiliser ce FCV difffrentes coordonnées projetées sur le ciel,
il faut recalculer ces coordonnées ciel du FCV relativengeotlles de notre observation : c’est le role
de latache “SKYCAST".

Pour pouvoir utiliser correctement ce fond, il faut le nolisex avec I'observation. En pratique

cette normalisation est le rapport des taux du comptage & lgsergie de I'observation avec le fond
b

gﬁff”). On utilise les mémes bandes d’énergie (MOS 10-12 , pn 12e)) Rue pour

high_ ~ . . .
la premiere réjection des flares (pour les mémes raisonspraiigue, pour tenir compte de cette re-
normalisation, on peut modifier en conséquence le temps sk @o multiplier la colonne “ weight ”
dans FCV par la composante de normalisation. Cette nomtialisdoit étre effective pour les spectres

et les profils de brillance.

(Nhighe =

6.5.2 La double soustraction

Aprés soustraction des “flares”, il reste encore du fond dlahservation. Il existe déja des bonnes
méthodes de soustraction du fond pour les données du teaddiiM-Newton. J'ai utilisé la méthode
de Arnaud et al. | (2002) — “ double soustraction ” . La doubless@ction s'opére en deux étapes.
La premiére est la soustraction d’'un champ “ blank-field " @ fond de champ vide) normalisé
(NXB). La deuxieme étape permet faire une correction pouoihe astrophysique X(CXB) variable
supposant que ce fond n’est pas variable sur I'échelle dapghae vue de XMM. Elle utilise une zone
d’observation extérieure a celle de 'amas.

Le profil de brillance de surface

Pour obtenir le profil de brillance de surface de la source besain des profils, corrigés du vi-
gnetage, de I'observation et du champ vide projeté (bierpgjetés sur les mémes centre et rayons).
Notons que, sur I'observation FCV, on voit une augmentadieec I'énergie qui est liée a I'application
de la correction de vigneting sur le fond particules quinfes vignetté. Cette “erreur” de correction qui
sera similaire dans I'observation s’annule naturellenggeraind le FCV est bien normalisé. La correction
du fond induit par les rayons cosmiques s’effectue par :

SBi(r) = SB®(r) — SB¥V(r) (6.6)
Il faut normaliser la variation du fond local. Elle est estiendans la région extérieure de I'amas.

SB3"**(r) = SBi(r) — SBi(r.e) (6.7)

Aprés la soustraction, les données sont regroupées.

Le spectre

Pour les spectres obtenus, j'ai suivi la double soustnactitai extrait le spectre de I'observation
dans la région de sourcé P2%, ) et dans la région extérieur8 P2% ) ; et les spectres du fond (FCV)

center outer

dans les mémes régions choisi€PLY et SPECVY. En particulier :

nter outer
SPicenter = SP(?ebster - SPCI;TCL;‘G/T (68)
SPlout = SP;S? - SPOP;?V (69)

SPQCLmaS = SPlcenter - SPlout * W (610)
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w - c'est la normalisation, qui vient du rapport des surfacegtaction des spectres. A la fin, jai
regroupé les spectres et fait I'ajustement des spectresipanisation duy? ( de plus, voir Anokhin, S.
(2008)).

6.5.3 Le choix du fond

Trois accumulations d’observations ont été constiuées panalyse des observations XMM. Le
fond de Lumb et al. | (2002) est le premier de ces fonds, songe®pose est deux fois plus court que
dans les deux autres accumulations. Les sources les pliasifes ont été excisées. Ce fond est limité
par les résidus aprés soustraction des sources qui peldmet kanalyse. Le fond de Read & Ponman

(2003) a un long temps d’exposition avec un fichier par modeumental et par filtre. Dans le centre
il y a la soustraction de sources parce que, dans ce fond,avons beaucoup d'observations. Donc la
statistique au centre est fortement perturbée. Le fond dalbieen et al. (2005) utilise lui aussi le long
temps d’exposition ; il y a un seul fichier pour chaque détectées auteurs n’ont pas exclu les sources
parce que leur fond est basé sur des observations a hatuddagialactique. C’est cette caractéristique
qui le rend meilleur que les deux précédents pour I'analygsesturces extra-galactiques diffuses. La
figure/ 8.1 montre les résultats obtenus sur les profils diaubei de surface de CL0016+16 pour 3 fond
différents ( voir notre etude d’amas CL0016+16, le chaf@je

Le fond jouant un role trés important dans I'analyse des desntout au long de ma recherche j'ai
toujours Vvérifié les résultas obtenus avec plusieurs foRdsplus, j'ai fait la modelisation du fond a
partir des observations d’amas ( voir le chapitre 8).

6.6 Analyse des données X

Dans cette section, je veux parler des paramétres phygigadeds des amas de galaxies que j'obtiens
a partir des données X.

6.6.1 Limportance de I'équilibre hydrostatique et de la synétrie sphérique

Pour calculer les paramétres physiques des amas de gateissavons utilisé I'hypothése de I'équi-
libre hydrostatique et celle de la symétrie sphérique.al@@nu la masse totale des amas en supposant
I'équilibre hydrostatique et, pour cela j'ai pris en com|gte paramétres du modébeobtenus et le profil
de température. On peut utiliser cette hypothése si I'arsae@xé. Par contre si 'amas est en fusion,
I'nypothése de I'équilibre hydrostatique n’est pas pluabke. Parfois, on peut détecter la fusion d’'amas
a partir de la carte d’émission. Cependant, au cours de maafion d’'un amas il y a une période, “le
maximum core collapse " ( MCC - collapsus maximum du coeurradulaguelle jobserve une émis-
sion homogéne et comparable avec I'émission d’'un amaséelix phénoméne similaire se produit (ie
illusion d’équilibre hydrostatique ) si la collision a liéel long de la ligne de visée. Dans ces deux cas
I'nypothése d’équilibre hydrostatique est fausse maistibéficile de le détecter. Je me suis intéressés a
comprendre la possibilité d'utiliser I'équilibre hydratiue pendant une fusion majeure et son influence
sur la masse totale. De plus, nous avons voulu comprendsigiestures de fusion majeure détectables
par observation.

6.6.2 Le calcul de la masse totale : la méthode classique

Si, les hypothéses de la symétrie sphérique et d’équilipdedstatique sont vérifiées, on peut déduire
la masse totale. L'équilibre hydrostatique dit que le gratide pression du gaZ, et égal et opposé au
potentiel gravitationnel de I'amas (ici en fonction de lass®) :

apr, _ G Mot (r)ng (1) (6.11)

dr r2

de plus, il faut prendre en compte la loi des gaz parfait :
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kT
p, ="t (6.12)
Hmp
Donc, la masse gravitationnelle d’'un amas est donnée mardi®dn :
ET(r)r [dlnn, dlnT
Mo (1) = g 6.13
tor(r) Gum, [ dlnr dlnr] ( )

o0 k est la constante de Boltzmann, T - la température du gaza Gonstate de gravitation, - le
poids moléculaire moyen du gag (< 0.6),m, - la masse du proton ef. - la densité électronique du
gaz. Cette équation dépend seulement du profil de densitazletgle son profil de température. Si, on
prend en compte le modéle du gaz

ET(r)r 72 dinT
M;, = — 3 — 6.14
(1) =~ ( b dm) (6.14)

Dans le cas, ou I'amas est isotherme, ou si I'on ne peut otderila température moyenne d’amas
(modele de I'amas isotherme), alors la masse totale sezaléalpar :

2
Mot (1) 36kTT< L > (6.15)

- Gumy \r? + 12

Au cours de mon travail, j'ai calculé la masse totale aveemapérature moyenne et avec le profil
de température. Pour tenir compte des erreurs provenambéilde température, j'ai utilisé la méthode
décrite dans Neumann & Bohringer (1995). Cette méthode gedm transformer les barres d’erreurs
du profil de température en barres d’erreurs du profil de |ssenpar le biais d'un tirage de Monte-Carlo
sur le profil de température. Le programme produit 1000@¢isaaléatoires a partir desquels le profil
de masse moyen et les erreurs sont estimées. Récemmentdésris nouvelles pour décrire le profile
de température d’amas et le profile du gaz a été obtenue phaliniiket al. (2005)utilisant les donnees
observé. A partir de ces fonctions, on peut obtenir le prefledmasse déprojetée. Pendant notre treavail
nous avons utilisé ces fonctions.

6.6.3 La masse du gaz et la fraction du gaz

En supposant que la distribution radiale du gaz se componene le modéle, on connait la densité
du gaz obtenu. Donc, a partir du profil de densité du gaz, jestible de calculer la masse du gaz incluse
dans le rayonr

r

Mmm:/%mw (6.16)
0
En utilisant le modéles :
r _38
n T 2 2
Mgas(r) = 47wmp—pno/ 1+ (—) ] r2dr (6.17)
e Tc

0

6.6.4 Le calcul de rayon viriel * Ryqg ”

On peut obtenir le profil de la masse totale ou la masse du géadion du gaz, par contre, on a
besoin de valeur de ces paramétres jusqu’au rayon de sétialin de I'amas.

C’est pourquoi il faut définir le rayon viriel d’'amas, ou I'as de galaxies se trouve en équilibre
hydrostatique — virialisé. Pour déterminer le rayon vjragl peut utiliser I'auto — similarité des amas de
galaxies (Bryan & Norman (1998)). Les résultats des sinaratnumériqgues montrent que les amas
sont virialisé jusqu’'aiyg (c’est le rayon ou la densité moyenne de I'amas est 200 faleraité critique
de I'Univers, cf.Neumann| (2005). Dans de trés rares cas atgixenir des mesures X jusqu’a ce rayon,
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et la plupart du temps on extrapole la masse totale jusqita distance. Souvent, les auteurs préferent
comparer entre eux les amas en s’arretaRt@ pour minimiser I'impact de ces extrapolations.

a7
Ms = ?5pcrzt(z)R§ (618)

On peut estimelRs et M pour d’autres contrastes de densité, on considére trad@lement les
valeurs suivantes d&=2500, 1000, 500 et 200. On peut déduire la valeuRRge partir de I'équation
d’équilibre hydrostatique.

kT R3
My = 2H5 0 (6.19)
Gumy, (r2 +R5)
Et nous obtenons :
668kT
Ry=,/———M———— — 12 6.20
' \/5umpH§h2<z> e (6:20

Par exemple nous avons estifgy, et R5qo et donc les valeurs de la masse totale dans 'analyse
d’amas CL0016+16 et I'amas simulé. Pour le calByl, j'ai utilise le profile de la masse isotherme. Ce-
pendant, nous avons verfié le valeurRig utilisisant la relation M-T etablie par Arnaud, Pointeczau
& Pratt (2005), ce relation a ete ajuste par un profil NFW (MiajeFrenk, White (1995)).

6.6.5 Les relations auto-similaires
Etude des profils de mesure d’émission

Arnaud, Neumann, et Aghanim, (2001) ont étudié les profilmesure d’émission pour les amas
distants. Dans les cas ou ces profils étaient normalisés es@rédictions du modéle auto-similaire de
formation des amas de galaxies, elles ont montré que cessgsofit particulierement bien ajustés par
le profil de mesure d’émission moyen normalisé obtenu paiafeas proches. Les amas de galaxies
représentent donc une population auto similaire jusqu’greed “ redhsift "z « 0.8. Par exemple, la
mesure d’émission est reliée a la température moyenne doegaa relation :EM oc T8,

Les profils de mesure d’émission renormalisés des amas sludisgrvés par ROSAT ont la méme
forme au-dela de 0.1-0.R550 (Neumann & Arnaud (1999)). Dans le centre, on peut obsermer u
grande dispersion, liée a la présence de coeur froid etimoeddhysique plus complexe que la seule
gravité. Au dela du centre, un profil plus ou moins universglbéen ajusté par un modéte=2/3 (voir
le figure 2.2). Le profil de brillance de surfac#(r), se convertit en profil de mesure d’émission par les
équations de I'auto-similarité 2.21(voir Neumann (2005) )

Relation M — T etLx — T

En utilisant les lois d’échelle, on peut calculer la massal¢éades amas de galaxies. La relation M-T
est une relation fondamentale, qui donne le lien entre legrigtés du gaz et la masse. Si on prend en
compte la similarité structurelle et le théoréme de virdglnc I'auto- similarité, on obtient la relation
M-T ( voir 'equations 2.9, 2.10). L'auto-similarité des amprédit également la relation enftg et T,
qui peut étre écrite par :

My
R3
Ici, A(T") est la fonction de refroidissement, dont une approximatians notre gamme de tempe-

rature de quelques keV e&(T) « T'/2. Q(T') est un facteur de forme, qui dépend uniquement de la
forme des profils du gaz. L'auto-similarité don@e¢1") = const. Il est normal de supposer que la masse
de gaz est proportionnelle a la masse totale si par aillemrgonsidére les amas comme une fraction
représentative de I'Univers (“fair sample”). L'équatioa M-T donne, qué\/, T3/2. Dans le cadre de
'auto-similarité, la relation suivante est valable :

Ly < A(T)Q(T) (6.21)
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T3
T3/2
L'auto-similarité prédit dond.y o« T2. Cependant, la relation Lx-T observée ést o« T°. En
particulier, dans ma recherche, j'ai utilisé la relationlaied’échelle trouvée dans Arnaud and Evrard
(1999), Lx o T?88. Cette relation a été obtenue pour des amas avec ou saresdajbhture de coeur

refroidi.

Lx o TY? =177 (6.22)

Luminosité bolométrique

On peut obtenir la luminosité bolométrique en extrapolastdbservations X. Cette luminosité bo-
lométrique est estimée typiquement dans la bande d’énér@ie100 keV, en extrapolant le modéle
d’émission ajustant le spectre observé dans la bande duteldéte La luminosité est calculée via XSPEC.
D’autre part, nous avons des “trous” dans notre région @nfagion a cause des sources ponctuelles, les
trous entre les CDD et les pixels morts. Pour résoudre cddgmes, il faur estimer les contributions
de chaque détecteur dans le méme rayon, en utilisant l&mniogk de surface. La contribution du détec-
teur pn est trois fois plus importante que MOS. Le pourcentggproximatif est9%, 19% et 62% pour
mosl, mos2 et pn. J'ai intégré la formule du modéle3dmour corriger les “trous” dans les regions et
donc déduire le taux de comptage. Apres j'ai utilisé le medpectral "WABS+ MEKAL » dans logiciel
XSPEC avec le modéle MEKAL et I'absorptiai; = 0. J'ai choisi les mémes bandes d'énergie que
dans la brillance de surface. Dans XSPEC, en utilisant lantanade “ show rate ”, j'en ai déduit le taux
de comptage du modéle. Puis on a déterminé la luminositéapesrnmande “ lumin 0.3 4.5 0.478”,
prenant en compte la cosmologie employée. On peut alorgécri

18 — %035 (6.23)
03745 CReY s
ou la notations note les quantités bolomeétriques. En utilisant la proporéntre les deux luminosités
dans les différentes bandes d’énergies, on peut élarganiden0.3-4.5 keV jusqu’a la bande X totale (de
plus, voir Anokhin, S. (2008)) :
L3

LX = Lobs L03*45
0.3—4.5

(6.24)



Chapitre 7

Traitement des simulations

7.1 Extraction des données

Jai utilisé les simulations pour mieux comprendre l'infice des fusion majeures sur les parameétres
physigues des amas et mieux comprendre l'influence du éétedt XMM-Newton ” sur les observa-
tions de ces amas en fusion. Pour effectuer ce travail J@déé& utiliser 'amas de galaxies simulé
baptisé “Cluster 6”. Cet amas est issu d’'une simulation cbegique. Les conditions initiales de la for-
mation de cet amas ont servies a des fins de tests de codesuligtising. Il a une température moyenne
finale de 3 keV. J'ai extrait les outputs autour de la fusios dieux unités, pour étudier la fusion ma-
jeure. Pour optimiser la résolution spatiale des amas @snsirhulations cosmologiques, on fait ce que
I'on appelle une simulation zoom. Il s’agit de prendre desditions initiales, de répartir d’'une facon
homogene les particules de matiére noire dans une grantiedaiivers, de les faire évoluer avec la
physique désirée, de repérer ou se forment les amas daeshoét, et de refaire tourner les mémes
conditions initiales mais en mettant beaucoup plus dequées de matiére noire dans la zone ou va se
former I'amas, et de compléter ailleurs a beaucoup plush@sslution spatiale (c’est a dire avec moins
de particules plus massives). A partir de ces simulationgs mvons beaucoup d’outputs. J'ai choisi les
outputs intéressants pour mon travail, en regardant le #rfégoluion de la matiére noire. A partir des
outputs choaisis, j'ai extrait les données des particulekiagtaz, en particulier les profils et les cartes des
particules de la matiére noire, de pression, de densitéitefse du gaz. En utilisant ces parameétres, jai
calculé les quantités physigues importantes pour ma relobetels que I'émission, la température, le
nombre du Mach, la masse.

7.1.1 Les choix de notre analyse

Je me suis concentrée sur les amas ou la fusion est le méeamhisminant. C'est pourquoi, dans un
premier temps, j'ai utilisé le résultat de simulations adigues, (c'est a dire sans processus physiques
non gravitationnels). Grace aux simulations, on peut étuds amas en 3 dimensions. C’est pourquoi,
pour les données de chaque output, on a toute latitude poigirolin angle de projection (voir le chapitre
10 etude de la simulations, en particulier la figure 10.7 d&sdrois projections). Le code RAMSES
calcule dans des unités autosimilaires que I'on peut aiseéinaduire en quantités physiques via un
module qui donne les conversion en CGS. A partir des sinomaton est capable d’obtenir les images
de densité, de pression dans une tranche choisie ( en z papleyeOn peut aussi moyenner les données
le long de la ligne de visée, en utilisant la fonction “ ray3[par exemple. Les données moyennées se
comparent mieux aux observations (voir la figure 7.1).

7.1.2 Les données obtenues : les parametres principaux

Directement a partir des simulations j'ai obtenu les fichides particules et du gaz. A partir des
fichiers des particules, on est capable de générer les eartes profils de la distribution de la matiére
noire ( voir la figure 7.2).
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T from XMM

Fic. 7.1 — Les cartes de température a partir de simulation &léstpour I'output 096, juste aprés la
fusion majeure. Les cartes de température : a) un “ slice iyaat, utilisé en simulations) b) moyenné le
long de la ligne de visée c) les observation XMM. On voit gimhdervation XMM est plus compatible
avec la carte moyennée.

Cluster & autput 00090

Cluster6
080

FIG. 7.2 — Les exemples des cartes de la matiére noire pendetoifk de la formation de Cluster 6 :
a) la matiére noire pour I'output 70 b) la matiére noire péoutbut 80 ¢) la matiére noire pour I'output
94 ( la fusion majeure).

Dans les fichiers du gaz, il y a plusieurs informations surrésgion, la densité, la vitesse et les
coordonnées du gaz. Donc on peut obtenir les cartes et léks pi® densité, de pression et les vitesses
du gaz dans chaque direction. Au vu du zoom dont nous avomsnbesde la vitesse de I'amas, un
recentrage doit étre pris en compte a chaque pas de tempsuf)éepcentre du gaz n'est pas le méme
que celui de la matiére noire. J'ai utilisé celui du gaz, pagae je voulais faire une comparaison avec
les données X (c’est a dire avec le gaz).

Le gaz semble avoir toujours le profil beaucoup plus lissdajoetiére noire. Cet effet de différence
entre le gaz et la matiére noire est raisonnable, il appquaitpour les gaz, la pression tend a lisser les
inhomogénéités. La matiére noire, étant froide, il n'exisas de pression pouvant lisser son aspect. Le
gaz est tres collisionel et la matiére noire ne I'est pasplEsiomenes de relaxation et leur échelles de
temps sont donc différents.

Pendant I'extraction des données des outputs différentpeat générer un film pour voir mieux la
dynamique des processus. J'ai généré ces films pour la églagitression, la température, le nombre du
Mach et ceci dans différentes projections.
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7.1.3 Les données obtenues : le paramétre de la température

A partir des cartes de la densité et de la pression moyenageltenu une premiére estimation
simple de la température du gaz, en utilisant les relationplss :

Im(P)projete
Im(n)projete

C’est la carte du rapport de la pression moyenne divisé pdefaité moyenne dans la projection
choisie :X,Y ou Z. Pour pouvoir comparer les résultats aesmbservations X j" ai exprimé cette carte
en Kelvin via :

Im(T)projete - (71)

(Lumt)QmpO.G

Lunit k

1 =0.6 est le poids moleculaire moyen du plasma cosmologioiaetment ionisé. De plus il faut
traduire en keV :

Im(T)normalise - Im(T)projete * (72)

Im(T)normalise
1.16 x 107

Une carte plus précise peut étre calculée comme avec unéadioth par I'émissivité comme suit :

Im(T) pinar = (7.3)

[ LxTdi

Ty — £ 27 7
X T [ Lydl

(7.4)

7.1.4 Les données obtenues : I'émission de I'amas

Pour calculer I'émission de I'amas j'ai négligé, ici, toes phénoménes de raies d’émission et d’ab-
sorption pour le rayonnement émis. J'ai supposé que leegsas d’émission n’était di qu'a l'inter-
action des électrons avec les ions du plasma cosmologique.de rayonnement dit de freinage (ou
bremsstrahlung, voir le chapitre theorie), I'émissivit@st :

Ly o /(Mp—ﬂip)Qﬁdz (7.5)

L'émissivité X dépend principalement du carré de la derdiitgjaz. Elle a un meilleur contraste de
détection des sous-structures que la densité.

Im(emis) x Im(p)Q\/Im(T)norma“se (7.6)

Les cartes d’émissions sont présentées sur la figure 10s2alenapitre Etude de la fusion principale.

7.1.5 Les données obtenues : le nombre du Mach

A partir des données du gaz obtenu, on peut calculer le nodubkéach.

m=2 (7.7)
Cs
La vitesse du son a été obtenue a partir des cartes de pressierdensité du gaz sous I'angle de
projection choisi.

Im(P)projete

7.8
7 Im(n)projete ( )

Im(cs)projete =
Cependant, j'ai voulu voir le changement du nombre de MacBlzrc’est pourquoi il faut obtenir
la divergence de vitesse selon la projection choisie atitida vitesse du gaz dans chaque direction. Par
exemple selon Z :
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_(517}2(1@) + 5Im(uy))Ax

dy
Im(M), = 7.9
m(M) Tmi(c)- (7.9)
La vitesse projetée dans une direction est :
I I
Im(uy) = L) (V) (7.10)
ffm(nx)

En particulier pour calculer la divergence a partir des mataes obtenus j'ai calculé point par point
pour toute I'image :

divV =wvy(i,7) —ve(i — 1,7) +vy(4,7) — vy(i,5 — 1) (7.11)

Cependant, a partir des analyses des simulations de Vamrdepcalcul du nombre de Mach dans
les amas de galaxies, il vaudrait mieux utiliser I'équasaivante :
31— M?
Av=6m
a cause de l'effet de changement du nombre du Mach dans $sangie des filaments. J'ai testé ces
deux cas et j'ai obtenu les mémes résultats, parce queigdtune variation du nombre du Mach dans le
centre des amas. \Voir les figures des cartes du nombre de Nbaetues (les figures 10.7, 9113 ) dans
les etude d’amas A548b et la fusion majeure (voir les chepi; 10).

(7.12)

7.1.6 Les données obtenues : la masse totale

A partir des simulations, on peut bien sdr calculer la mastset “vraie” (sans aucune hypothéese)
par intégration de la masse de chaque cellule de masse dieslparde la matiére noire et de la masse
du gaz.

Mot = /Mdm +/Mg (7.13)

Cet travail a été presenté dans le chapitre 10.

7.2 Vers les observations de “ XMM-Newton ”

FiG. 7.3 — L'exemple de la création des observations XMM. a) lasité a partir des simulations c) les
photons générés c)l'observations généré d’'une caméra XMM.

L'idée générale est de traiter les outputs des simulatiansaniques pour en obtenir des fichiers aussi
voisins que possible de vraies observations XMM-Newtorirela j'ai eu besoin d’obtenir les fichiers



7.2. \Vers les observations de “ XMM-Newton ” 65

des photons a partir de simulation et, de plus ajouter le &muiendre en compte la matrice de réponse
de XMM-Newton. A partir de simulations, j'ai déterminé I'éssivité et la température de chaque cellule
pour déterminer le nombre des photons émis par “ bin ” d’ éaeppur une durée d’'observation typique
de 30 ks et une surface collectrice donnée.

7.2.1 Lacréation des photons

La premiére étape, c'est la génération de la base des dodnémsectre ou j'ai pris en compte la
métalicité, le “ redshift " et I'absorption. Cette base desmées contient, pour chaque température,
son spectre d’émission (“ bremsstrahlung "+ raies d’elemérurds). Ensuite, jai généré les photons
idéaux, en utilisant les données de simulation et la basdate®es des spectres pré-calculés. Ici j'ai pris
en compte le “redshift ” choisi pour I' “observation” (z=0),1a métalicité et I'absorption. J'ai calculé la
température des cellules via I'équation des gaz parfaiteKP). De chaque température de cellule, on
a le spectre. En calculant I'émissivité de chaque cellutepeut prévoir la quantité des photons émise
par chaque cellule. On a tiré aléatoirement une réalisatioRoisson a partir de cette valeur moyenne.
De méme pour I'energie des photons selon la fonction delision du spectre de la température de la
cellule. J'ai ainsi obtenu une liste idéale des photons krggosition et leur energie dans I'espace (3D)
recu par satellite X.

7.2.2 Lacréation de la réponse XMM-Newton et le fond

A partir des listes de photons idéaux obtenus, et en utilisafonction “ cx ” qui est une sorte de
“ray-tracing” du devenir des photons passant a travers lesmnet les détecteurs d’XMM, j'ai généré
des observations XMM-Newton de ces simulations. Ici, jia gn compte la matrice de CCD, le PSF,
I'effet de vignetage. De plus dans cette étape, on a ajoufénchmodélisé pour “coller” plus encore a
la réalité des observations. A la fin, j'ai obtenu les 3 fichidge données XMM pour les caméras MOS 1,
2 et pn. La figure 7.3 presente la création des observationsl XM

7.2.3 Le traitement des données XMM simulées

De ces fichiers, jai effectué le traitement standard X eeobtles profils de brillance de surface.
J'ai ajusté ces profils avec un modele De plus, en utilisant I'algorithme “ XWSM ” j'ai obtenu les
cartes de luminosité et de la température. L'analyse de asescest importante pour ma recherche,
parce que cette analyse me permet d’estimer les posshiléédétection de la dynamique du gaz des
amas avec le satellite “ XMM-Newton ”. J'ai extrait les spestet obtenu les profils de température pour
les outputs choisis. Dans les cas ou il est possible d'eitils symétrie sphérique, j'ai calculé la masse
totale dans I'hnypothese de I'équilibre hydrostatique i(i®ichapitre précédent). Dans un article en cours
de rédaction je presente les résultats de cette analyse.
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Chapitre 8

Amas de galaxies CL0016+16

8.1 Objet de I'étude

L'amas de galaxies CL0016+16 est déja trés étudié dans dereases longueurs d’'onde. Cependant
la question de son état dynamique reste ouverte. Cet amag®aimineux, et cependant, lointain, ce
qui devrait en faire un bon test pour la cosmologie. Cet angtg @tudié en optique par Tanaka et al.
2005, en radio par Giovannini & Feretti 2000, a l'aide deféefle Sunayev-Zeldovich par Birkinshaw
etal. 1981; Bonamente et al. 2006, avec les lentilles gwitnelles (Clowe et al. 2000) et bien sur
en rayons X, par ROSAT (Neumann & Bohringer 1997) et XMM-Naw{Kotov & Vikhlinin 2005;
Worrall & Birkinshaw | 2003).

Les analyses en rayons X précédentes ont conclues que cetésaitapeut étre relaxé. Dans leurs
analyses, ces auteurs utilisent la symétrie sphérique gémluire les paramétres physiques de cet amas
(Kotov & Vikhlinin 2005). Mais a partir du travail Giovanni& Feretti (2000), on sait maintenant que
cet amas posséde un halo radio au centre, qui pourrait &grlature d'un état de fusion. De plus, les
résultats de (Neumann & Bohringer 1997) et (Worrall & Bidiiaw 2003) présentent des perturbations
de I'émission X.

Parmi les amas relativement distants, CL0016+16 étaitdhipiement” classé comme relaxé. La
premiére idée de ce travail consistait a faire un traitendentlonnées optimisé pour essayer de le dé-
tecter, avec XMM-Newton jusqu’a son rayon viriel et pouvaimsi mesurer sa masse jusqiay sans
extrapolation. Dans le cadre de la symétrie sphériqueppéenu les profils de brillance de surface et
de température jusquBsgg, en étudiant trés scrupuleusement les fonds astrophystdnstrumentaux.
L'émission des amas est trés faible dans les régions extési&’est pourquoi, la soustraction correcte
des fonds astrophysique et de particules joue un rdle pdiaoPour vérifier ces résultats, j'ai, de plus,
systématiqguement vérifié avec les trois fonds de champ @diice a une simulation numérique et a mes
outils de simulations d’instruments, j'ai vérifié qu’XMMéWwton pouvait bien détecter un amas a ce
redshift jusqu’aRagg.

En faisant ce travail, des signatures de fusion sont appaetigai donc essayé de quantifier 'impact
de cette fusion sur la détermination de la masse totale d®T34#16. Dans cette deuxiéme étape, j'ai
essayé de mieux comprendre I'état dynamique d’amas. Coestjpoi j'ai extrait des profils de la tem-
pérature dans plusieurs directions, et finalement obteacarte de la température. J'ai calculé la masse
totale en utilisant les paramétres du modelet les différents profils de la température (en ajustant ces
profils avec la fonction de (Kotov & Vikhlinin 2005). Cetteagse m’a permit d'estimer I'impact des
perturbations de la température et de la brillance de sudgacla masse totale. Pour mieux étudier I'état
dynamique de CL0016+16, j'ai aussi fait I'analyse/glen 2D. J'ai aussi testé cet amas par rapport au
modele I'auto-similarité.

Le rayon Ry a été utilisé pour déduire le halo de la matiére noire ou Iasiteemoyenne est 200
fois la densité critique de I'Univers ou l'effet de gravitat joues le role plus important. Les simulations
numériques hydrodynamiques (Cole & Lacey 1996) , ont mestgu’a ce rayon, le gaz et la matiére
noire sont a I'équilibre dynamique. Pour calculesy, j'ai utilisé la définition standard suivante (plus
exacte, voir le chapitre traitement XMM) :
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47
M200 = ?QOOpcrit(z)R%OO (81)

OU perit = 3H§/87TG est la densité critique et les paramétres cosmologiquesisisont(),, = 0.3,
Qa = 0.7. Utilisant la relation (1), I'équilibre hydrostatique slparamétreg obtenus et la température
moyenne 8.9 keV (Kotov & Vikhlinin (2005)), j'ai estimByqy =1.92Mpc ou 5 arcmin pour z=0.54.

8.2 Traitement des données

Dans cette analyse, j'ai utilisé les données XMM-NewtorurPa réduction des données, j'ai utilisé
le XMM/SAS. Dans les données des cameras MOS 1,2 j'ai chassikpattern» 0 — 12 et en camera pn
— «pattern» 0 — 4. De plus on a choisi le parameétre «flag»=0ohssrvations de fond ont été tourné
conformément a I'observation CL0016+16. Pendant cetigedde travail, j'ai cherché la meilleure mé-
thode de soustraction des événements “flare”. Pour celfajtaplusieurs analyses (pour tous les détails
voir le chapitre 6). J'ai fait la correction d’effet de vigage. Pour la soustraction du fond astrophysique
jai utilisé la méthode d’ Arnaud et al. (2002) - double soastion (voir le chapitre 6). Pour cette ana-
lyse spectrale et image, j'ai extrait les sources ponaugdls sources ont été masquées avec les cercle
70%).

8.2.1 Fondde A. Read

Le fond de A. Read a été fait sans la soustraction des “flareddR Ponman 2003). J'ai soustrait les
périodes de “flare” en utilisant la méthode standard (voihiapitre 6) dans les données de I'observation
et du fond. J'ai utilisé la courbe de lumiére pour détermladimite des événements “flare”.

8.2.2 Fond de J. Nevalainen

Pour vérifier la possibilité de détection de I'émission daanusqu’aRsag, j'ai utilisé d’autres fonds.
Le fond astrophysique de J.Nevalainen a été nettoyé des™f{lidevalainen et al. 2005), il y a plus de
statistique, et moins de sources et aussi il n'a pas d'atsefans le centre du champ de vue (FOV). Dans
cette étape de marecherche, jai extrait les “flare” seutgémens les données des observations, utilisant
la méthode standard, les événements “flare” ont été détaetésle filtre de Poisson, avec la déviation
superieure a@ en moyenne. Ces deux fonds sont différents a partir de laitetment, c’est pourquoi
c'est trés intéressant de comparer les résultats. Apr@svparaison des données, j'ai compris que, pour
les amas faibles et aussi les amas lointains, il vaut midlisantle fond de J. Nevalainen, parce qu'il est
plus plat dans le centre.

8.3 Analyse de I'image

8.3.1 Profil de brillance de surface

Dans ce travalil, j'ai ajusté le profil de brillance de surfagec le modele :

2 —36+40.5
) 8.2)

S(?“) = SO <1 + )
TC
ou S; est l'intensité centraler,. - le radius du coeure - le parametre de la pente. Le mod¢le
n'ajuste pas toujours bien les profils observés, c’'est pmirgarfois, il faut faire un ajustement du
modeéles-3 (voir Anokhin, S. (2008)). J'ai utilisé le meilleur ajustemt du modéle dg pour calculer
la masse totale et pour déduire le profil de densité du gaz :

2\ —38/2
n(r) =ng <1 + ﬁ) . (8.3)

[
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Fic. 8.1 — Les profils de brillance de surface combinés des 3 ammM&OS1, MOS2 et pn) ont été
obtenus en utilisant les différents fonds : a) le fond Reacb&ran (2003) b) le fond de Nevalainen et
al. (2005) c) le fond modélisé de XMM. La ligne en gras est ldlme ajustement du modele3. Voir
les parametres d’ajustement en tableau 8.1.

Pour déterminer la densité électronique centralg il faut utiliser la température moyenne de
I'amas, les paramétres du modéleobtenus. En utilisant les équations précédentes du profilede
sité, de la mesure d’émission dans la ligne de visée et dartwd de surface on obtient :

So(l + 2)4
chA(Tv Z)’Y(B)

(8.4)

NeoNp =
ou

P(;)0(36 ~ 5) ©.5)
I'(35) '

On peut déduire I'émissivité du modéle ajusté sur 'amassdarbande d’énergie utilisée a I'aide
du code XSPEC wabs~*nekal », en utilisant la commandeshow r at e » avec normalisation de
modéle égale a 1 (pour plus de détails, voir Anokhin, S. (POOSSPEC prend en compte la réponse
instrumentale et gshow r at e » donne le taux de comptage attendu dans le modéle. Finalelaen
densité électronique centrale est donnée par :

1.17354 - So(1 + 2)?
0 = - 1014 8.6
o \/ roC RNom=10(3) (86)

TSspec

Le profile de brillance de surface avec le champ vu de A. Read

J'ai obtenu le profil de brillance de surface utilisant ledale A. Read. J'ai gardé les images dans
les bandes d’énergie 0.3-4.5 keV (de plus, dans les bandegies 0.3-2 keV et 2-5 keV pour obtenir
le profil du rapport dureté). Pour chaque image, j'ai obtdaugarte d'exposition, tenant en compte la
géomeétrie de I'observation et le fond pour trois cameras.ulllisé la méthode de la “double soustrac-
tion” du fond. A partir des images obtenues, les profils déamGe de surface ont été crées. J'ai sommé
ces trois profils (voir le résultat sur la figure 8.1a). Ap@sdustraction du profil du fond, j'ai ajusté le
profil avec le modeles (voir les résultats en tableau 8.1) et détecté I'émissiotateas jusqu’aRs,
avec une limite de détection de'.3

Le profil de brillance de surface avec le champ vide de J. Nevainen

J'ai gardé les images en 0.3-4.5keV (j'ai choisi ces bandesgée par optimiser le rapport le signal
-sur -bruit). J'ai groupé les données par les anneaux ctrgees de 1.65”, le centre a été choisi
au maximum de I'émission. J'ai sommé les trois profils obsefuoir le résultat en figure 8.1b). Nous
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voyons I'’émission de I'amas jusquidsg, avec une limite de détection de.3J'ai ajusté le profil avec

un modeles, sans les 3 premiére points, avec la convolution PSF ( vaideltat en tableau 8.1). Jai
obtenu le résultat d'ajustement de modeélg3dmmparable avec les résultats utilisant le fond A. Read et
avec Kotov & Vikhlinin  (2005).

0.010 { 0.010 0.010

Sx, ct/s/arcmin?
Sx, ct/s/arcmin?
Sx, ct/s/arcmin?

WS

0.001

‘ 0.001

Ll L Ll
1 1 1
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FiG. 8.2 — Les profils de brillance de surface dans la région iextér sont été obtenue utilisant le fond
différent : a) le fond Read & Ponman (2003) b) le fond de Néwelaet al. (2005) c) le fond modélisé
de XMM observation. La ligne en gras est le meilleur ajustende modele 4.

La modélisation du fond a partir des données d’observation

Le fond astrophysigue joue un réle si important dans I'asslges données de la région extérieure
gue nous avons tenté de modéliser ce fond a partir des dodededservation pour les composantes de
CXB et NXB du fond (voir le chapitre traitement). Puisqu’iagit de photons, la composante de CXB
été vignetté par I'optique X, ce qui n'est pas le cas du fongalticules (NXB) (Arnaud et al. 2002).
Donc, on peut modéliser le fond grace a notre connaissansegdpropriétés. Nous avons utilisé cette
méthode pour le profil de brillance de surface.Chaque paingrdfil de brillance de surface, en dehors
de I'amas est la somme de

CR = Cpr(m'ticules + CRfastroX *w + o (87)
ou CR est le nombre d’événement par seconde et par arerest,I'erreur statistique, est le niveau
du vignetage, donc on peut écrire la matrice :
— N —
CR=Ad + Npruit (8.8)

ou « est la contribution du fond astrophysique X et fond des paiﬂs,ﬁbmt est la matrice de bruit.
En utilisant ces équations nous avons cherché les paranitfend par minimisation dg?

X2 = (CR — AQ)!IN"YCR — AQ) (8.9)

X (8.10)

La fonction de vignettage a été tabulée dans les fichieralditage d’XMM-Newton. Nous avons
ajusté la partie du profil en dehors de I'amas et nous avorenobes contributions des fond particules
et du fond astrophysique X. Du profil de brillance obtenuaisnavons soustrait les deux composantes
du fond et nous avons multiplié les résultats obtenus swrietion de vignetage (plus voir Anokhin, S.
(2008)).
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La encore, nous détectons I'émission de I'amas jusépdi (voir le résultat sur la figure 8.1c). Nous
avons regroupé le profil de brillance de surface et nous aajoissé ce profil avec le model di(voir le
résultat dans tableau 8.1)

8.3.2 La possibilité de détection jusqu’aRyy, avec XMM-Newton

1 0000 F——

0.1000 ¢

0.0100
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0.0010

0.0001T Lo v vy

FiG. 8.3 — Le profil de brillance de surface de 'amas simulé siiméla CL0O016+16.

Pour évaluer la détection de I'émission d’'un amas jusquaragon viriel avec XMM-Newton, j'ai
décidé de faire un traitement similaire a partir d'une satioh Hydro N-corps cosmologique de code
RAMSES (Teyssier 2002).

L'idée principale était tester la capacité de XMM-Newtorupta détection d’émission d’amas jus-
gu'a Rygp pour un amas similaire (méme masse et méme redshift) & CkHQ@1@our cette analyse,
jai pris en compte tous les effets observationnelle : lexif) la réponse instrumentale, le vignetting.
( Dans un autre travail, j'ai utilisé la méme simulation p@amprendre mieux I'état dynamique de
CL0016+16). Pour ce travail, j'ai utilisé le résultat demsiations adiabatiques.

La derniere collision formant Cluster 6 s’est produite a edshift de 0.5 conduisant a un amas de
température 3.4 keV. Pour avoir la possibilité de compatast€r 6 avec CL0016+16 j'ai donc utilisé
I'auto-similarité pour mettre les variables physiques Bdane échelle sans changement du profil radial
relatif. Et bien sur, j'ai utilisé un pas de temps corresgonich un état relaxé de I'amas (c’est a dire bien
aprés cette derniére collision). Dans la suite de mon frgeair CL0O016+16, j'ai encore utilisé cette
simulation mais cette fois en prenant les pas de temps seattéur de la fusion majeure, puisque je
suppose que CL0O016+16 est, lui aussi dans la situation dusien majeure. La figure 8.3 montre le
profil de brillance de surface de I'observation XMM” de Cles6 relaxé. Ceci me conforte dans l'idée
qu'’XMM-Newton peut détecter I'émission d’un amas (mémeaxé)jusqu’'aRsg ( pour un amas de la
méme température et au méme redshift que CL0016+16). isiéafamas simulé avec un modéle de
5 (6=0.99 etr.=0.24Mpc). N'oublions pas que, dans ce test, jai utilisédes derniers pas de temps a
un moment ou Cluster 6 est presque relaxé. Je remarque, gsei0b est plus piqué que CLO016+16,
donc pas vraiement relaxe dans ces conditions initial.

8.3.3 Conclusion sur I'analyse de I'image

J'ai détecté I'émission de I'amas CL0016+16, en particidan profil de brillance de surface jusqu’a
Rogo. J'ai vérifié nos résultats utilisant 2 fonds astrophysigeeune modélisation du fond a partir des
données observationnelles. J'ai compris que la sousiradti fond astrophysique dans I'analyse de ces
données est trés important . Dans I'analyse spectraleg@dé d'utiliser le fond de J. Nevalainen parce
gu’il a moins d’artefacts dans le centre.

Ces résultats sont en bon accord avec les autres travayustement du modelg n’est pas bon
dans le cceur de I'amas, c’est pourguoi j'ai ajusté le modelguement dans la région extérieure. Pour
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TAB. 8.1 — La comparaison des ajustements du maééleur CLO016+16.

B-fit (0.01-2.5 Mpc) 3
region externe (0.3-2.5 Mpc)
data source i) r.(Mpc) X2y B r(Mpc) X2od
Kotov & Vikhlinin 2005 0.76+0.01 0.27£0.01 1.38

Worrall &Birkinshaw 2003  0.76: 0.01 0.23+0.01 1.35
Neumann&Bohringer 1996 0.68 0.3 0.28+ 0.14 1.02

avec le fond A.Read 0.7 0.01 0.31+0.01 1.56 0.8Gt 0.02 0.34+ 0.02 1.35

avec le fond J.Nevalainen 0.260.01 0.29+0.01 1.15 0.72£0.01 0.294+- 0.01 1.02
avec le fond modelisé 0.7 0.01 0.38+0.01 1.57 0.8H0.02 0.38+ 0.02 1.21

conclure, en utilisant la détection de I'amas jusgEag des données XMM, j'ai pu déduire la masse
totale et les parametres physiques de 'amas sans exttiapola

8.4 Analyse spectrale

Pour étudier I'état dynamique du gaz de CL0016+16 j'ai begaine analyse spectrale fine. A partir
de la carte d’émission X, cet amas semble relaxé sans coardependant rappelons que CL0016+16
possede un halo radio (Giovannini & Feretti 2000) et un canpa - le petit amas RXJ 0018.3+1618
(Worrall & Birkinshaw' 2003). Dans I'analyse spectralej jdilisé les 3 caméras de XMM-Newton, le
fond X de J. Nevalainen et la méthode de la double soustreéinaud et al. |(2002). J'ai extrait, le
spectre global, des spectres dans des anneaux concenteigdans des secteurs. J'ai utilisé le logiciel
XSPEC (Arnaud &Dorman1998) pour ajuster les spectresiextraec le modéle APEC et MEKAL (voir
le chapitre traitement) et le modéle d’absorption par lasdérde colonne WABS (en fixant celle-ci a la
valeur Ny = 4-10%° cm~2). J'ai obtenu des valeurs similaires de température aitites modéles APEC
et MEKAL (ici je montre les résultats obtenus avec le modeRER). Aprés ces ajustements, j'ai ob-
tenu la température moyenne, le profil radial de tempéraglmbalement et dans différentes directions.
J'étiais d’'abord intéressé aux variations de températseendant, suite a une demande du referee, j'ai
testé la métallicité. Donc j'ai ajusté la température amamétallicité libre ou fixe (a 0.18 unités solaires)
et j'ai obtenu des valeurs similaires de la température (cesf normale a ces températures la, puisque
seule la raie du fer K permet de determiner I'abondance etajgensibilité de I'instrument ne permet
pas réellement de contraindre la métalicité sur cette mikek

8.4.1 Latempérature moyenne

J'ai extrait le spectre, en utilisant les données des 3 @@ OS1, MOS2 & pn). Le résultat est
présenté sur la figure 8.4. Le spectre a été corrigé de l'éff@ignetage et soustrait du fond. Le spectre
est integré dans’ (correspondant &2), j’ai choisi cette région pour utiliser ce résultat dansdst
de l'auto-similarité. Le meilleur ajustement de la tempdma a donné&T = 8.81 + 0.35 keV et la
métallicité de0.18 £ 0.05 unités solaire avec Ig? réduit de 0.93.

8.4.2 Le profil de température

Pour estimer la masse totale plus précisément j'ai besoigradient de la température donc d’'un
profil de température. Dans cette étape, j'ai supposé CLAME Gelaxé, et donc que la structure de
température est de symétrie sphérique. J'ai extrait letisgpdans cing anneaux concentriques, le centre
des anneaux est choisi sur le maximum d’émission X. Pour ava détermination suffisamment bien
contrainte, il faut choisir des anneaux plus larges que dares de la brillance de surface. J'ai ajusté les
spectres obtenus avec les modeéles. Les tailles des anra#wohsisies par le rapport optimal de signal
—sur- bruit. J'ai ajusté les spectres avec la métalliciigeliet fixe et j'ai obtenu les valeurs similaires de
température (voir tableau 8.2). J'ai obtenu le profil de térafure jusqu’asy ( voir la figure 8.6). Le
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FiG. 8.4 — Le spectre obtenu de CL0016+16 dans la régio.é&s points noirs, rouges, verts sont les
données de EPIC/ MOS1, MOS2 et pn. Les lignes en gras monineilkeur ajustement de la modéle
isotherme avec kT=8.81keV.

TAB. 8.2 — Les résultats du meilleur ajustement du profil de teaipée avec le paramétre de metallicité
libre et fixé.

annulus  T(keV)/x7q  T(keV)/x7og Z(Zs) T(keV)/Xiea  T(keV)/Xjeq
Z=0.187; free Z free Z free Z

ri-ro(’)  mosl+mos2+pn mosl+mos2+pn mosl+mos2+pn mosl+mos2 pn
0.0-0.5 10.63)37/0.92 10.270*/0.91  0.42+0.11  11.45}2/0.88 9.5870:82/0.93
0.5-1.0  9.31)12/1.01  9.34073/1.01  0.15+0.06  9.80783/1.02 9.057)3%/1.00
1.0-2.0  9.17331/0.92  9.3302%/0.91  0.11+0.07  10.237}43/0.94 8.7770:88/0.89
2.0-40 6.45055/1.03 6.32073/1.03  0.38+£0.17  8.06"]9/1.03 5.19")%8/1.02
4.0-6.4  4.14%1%/0.87 4.0732/0.85 1.99"233/0.89  4.98"227/0.82

profil de température obtenu est en bon accord avec celui t/KoVikhlinin = (2005). J'ai détecté
la température jusqu'&sq et les points obtenus sont en bon accord avec la fonctionntleéiature de
Kotov & Vikhlinin  (2005). Cette fonction permet I'extrapation du profil de température.

FiG. 8.5 — L'analyse des profils de température par Vikhlininle{2005). a) les profils des températures
des différents amas b) les profils de température normaigéayon viriel ¢) la comparaison avec les
données ASCA et Beppo-SAX. A partir de cette analyse Vilhlet al. (2005) ont obtenu la fonction
de température en utilisant uniquement les amas avec cwoadlr f

Plusieurs études précédentes ont utilisé une loi polydt@pi'(r) o< pgas(r)?~1 ((Vikhlinin et al.
(2005)) pour modeliser le profil de température des amas kéwich, Vikhlinin, Forman, & Sarazin
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(1999), Pratt & Arnaud (2003)). lls ont pris en compte desragipes différentes du modéle poly-
tropique, par contre ces modéles ont modérément réussiraxapger le profil de température a grand
rayon. Vikhlinin et al. ont obtenu cette fonction apres gsaldu profil de température de différents amas
échantillonnés en lois d’échelle. Dans notre rechercheuyiilisé la fonction d’ajustement pour les amas
lointains sans coeur refroidi (Kotov & Vikhlinin ' (2005)) peorrespond a :

1

T =TS e

(8.11)

T, keV

CLO016#16, grsen arof le T by Kotow

. .
0.1 1.0 ) )
R, Mpc 0.1 i

R fipe

FiG. 8.6 — Les profils de température de CL0016 a) les profils aisténpartir de I'analyse spectrale.
Les points et ligne en gras sont les températures obtenliepistement par la fonction de température.
Les points en gris et la ligne pointillée sont les tempéestunbtenues de Kotov & Vikhlinin | (2005) et
le profil de température obtenu par la fonction de Kotov & Viikim | (2005). b) le profil de température
obtenu a partir du rapport dureté (les profils noirs), poongaraison on peut voir le profil de température
de Kotov & Vikhlinin| (2005) (les points verts).

8.4.3 Le profil de température en rapport de dureté

J'ai obtenu le rapport de brillance de surface, c'est le oapgles bandes énergies 2-5 keV ver 0.3-
2keV.

SBy_skey

HR =
ol T S By s—akey

(8.12)

En utilisant ce rapport de la brillance de surface pour dearxdbs d’énergie on peut déduire le
gradient de température. Pour ceci j'ai simulé des spedea3l.0016+16 observé avec XMM-Newton
avec des températures différentes. J'ai calculé pour extreg le rapport de flux, qu’'on peut par la suite
comparer au rapport des flux obtenus. Il faut noter que lelgtefiempérature obtenue est similaire au
profil de température spectral. Le résultat présente suyuafi.6.

8.4.4 La carte de température

Pour comprendre la dynamique du gaz de CL0016+16 j'ai batmila carte de température. Cette
carte est, en effet, le meilleur indicateur de I'état dyruei du systéme. La carte de température est
obtenue grace a I'algorithme “X-ray wavelet spectral magplgorithm” (XWSM — voir 'annexe 11.3
et Bourdin et al. | (2004)). L'avantage de cet algorithme estel pas avoir d’a priori sur les intégrations
spatiales des spectres, ce qui est déterminant pour tr@wear la meilleure résolution spatiale possible,
des structures en température. Le prix a payer vient dugkisadaible taux de comptage. En effet, dans
ces situations, le lissage bien que toujours optimal endeatenrésolution spatiale, ne conduit pas a un
résultat directement comparable a une intégration de mégéssique.

Les variations spatiales de température sont codées & testéchelles dans I'espace ondelette. Ce
logiciel ajuste la température avec le modéle de I'émissi@mplasma APEC. La carte de température
est obtenue a partir d’'un seuillage de ces coefficients @lette, avec une taille minimale de structure
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FiG. 8.7 — a) I'émission X observé par EPIC( MOS1,MOS2 et pn cas)edans la bande d'énergie
0.3-4.5keV. b) la carte de température obtenue par I'alyoe XWSM Bourdin et al. | (2004).

de 45", une température moyenne de 9 keV, avec la métallicité esdigption fixées. Le résultat est
présenté sur la figure 8.7. J'ai pu obtenir cette carte dedemyre jusqu'@2.5’ (1Mpc), avect8% de
niveau de confiance pour toutes les structures détectésndltziut d'abord que la carte obtenue est trés
asymeétrique. Le maximum de température est 12.52 keV erlemaim de température est 8.5 keV. Nous
observons le maximum de température en sud-ouest (SW) tie cbémission d’amas et le minimum
de température en nord-ouest (NW) de centre d’émission abafvoir la figure 8.7). La encore nous
observons que le pic de température est dépla€ésdg correspondant a 190 kpc au redshift de I'amas)
par rapport du maximum d’émission X.

De plus, pendant ma recherche, j'ai obtenu les cartes deectraope par des methodes differentes.
Dans tous les cas des cartes similaires sont ete obtenwmlyse la plus simple de la structure en
température consiste a étudier la carte de dureté. Ceteastrobtenue par le rapport entre les images
haute et basse énergies. Pour cette analyse, j'ai obtemmadges dans les bandes d’énergie 0.3-2keV
et 2-5keV. J'ai lissé ces images avec la fonction “ asmoothj"aeeffectué cette analyse pour les trois
caméras de XMM.

FiG. 8.8 — Les cartes de température obtenues : a) par la métloodedVb) par les carrés c) I'émission
X de CL0016+16 dans la méme région. La carte de températureapa@ donne moins information,
parce que cet amas est lointain et donc pour obtenir desmiatns spectrales fiables j'ai du prendre
des pixels plus grands.

Aussi, j'ai obtenu la carte de temperature par carré. J'aisthd’'extraire des spectres dans une
mosaique de carrés adjacents. Il faut noter que cette neettgidmieux adaptée aux amas proches ou
pour les amas avec beaucoup de statistique ( voir la carenugerature sur la figure 8.8b).

De plus, jai obtenu la temperature par la méthode de Vor¢naiir la figure/ 8.8a). J'ai utilisé
cette méthode, juste pour tester nos résultats. Cet oittiefahoix des régions d’extraction du spectre
pour avoir la méme statistique. Il s’agit d'une méthode kire a la méthode des carrés précédentes, a
I'exception que la pavage est déterminé avec un critére agpacité des “meta-pixels”, ce qui permet,
en principe, de rebiner 'image tout en gardant une relgiréeision spatiale.
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8.4.5 Latempérature dans les régions choisies, la vérifidah de la perturbation

8 85 9 95 0 105 1 115 2

FiG. 8.9 — La carte de température avec les régions et les seafeoisis. Les régions en noir et blanc
sont celles choisies pour I'extraction des spectres. Lg®mé ont été définies a partir de la carte de
température (XWSM). Les contours verts montrent les sesteloisis pour les profils de température
dans les différentes directions.

TAB. 8.3 — L'ajustement du modéle spectral dans les régionsigsiavec la métallicité fixée. Les trois
caméras EPIC ont été utilisées.

region T(keV)/x?,

6.607312/0.77
8.87"5:87/0.95
6.16" 52/0.69
10.287194/0.80
9.6372:50/1.04
11.12°3:11/0.90
13.77°347/0.66
9.25707/1.01
7.817503/0.77
12.01}-35/0.84

O© oo ~NO UL, WDNPFP

=
o

Pour confirmer la variation de température obtenue par XWjSliffait I'ajustement spectral dans
des régions choisies. Les régions sont choisies a partirclrie de température (voir la figure 8.9). Pour
obtenir les spectres j'ai utilisé le modéle d’émission APEES résultats des températures obtenues sont
présentés dans le tableau 8.3. Les valeurs de températemueb sont en bon accord avec la carte de
température de XWSM. J'ai obtenu les résultats les plusrifft et donc important pour les régions 9,
10 et 3, ou la température est 780 keV, 12.017-37 keV, et 6.16 47 keV. Les régions 9 et 3 sont au
minimum de température et la région 10 au maximum. A partteteanalyses spectrales, jai établi les
perturbations de température (de I'ordre de 4 keV) dansiiged’'amas. Il est maintenant trés important
de comprendre comment ces perturbations de températureninBur I'estimation de la masse totale ?
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8.4.6 Les profils de température dans les directions différdes
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FiGc. 8.10 — Les profils de température dans les différentestatirex Les points en gras sont le profil
radial de température radial. Les points en pointillés samprofils de température dans les secteurs :
a) les profils “chauds” ( SW et NW) b) les profils “froids”. Leddil froid en SW ( a droite) montre le
maximum de température, on voit aussi ce pic dans la cartendgérature (voir fig.8/9)

Pour comprendre l'influence de ces variations sur le caledbdnasse totale jai extrait des profils
de température dans différentes directions. La figure 8 @tmades secteurs et les directions choisis. Le
centre correspond au maximum de I'’émission X. Les profilsdes directions SE et NW montrent les
profils de température plus haute (par rapport au profil moyeass profils dans directions de SW et NE
montrent les profils plus froids. J'ai obtenu le spectre daramue secteur jusqu# ( 1.54Mpc). J'ai
choisi la méme taille des anneaux que dans le profil de temypéranoyen. La figure 8.10 montre ces
profils. Nous observons les variations les plus importaatesentre de I'amas. Dans la suite du travail,
j'ai utilisé ces profils pour I'analyse de la masse totaleyrpmmprendre I'influence et I'importance des
perturbations de température sur le calcul de la masse total

8.5 Analyse de la masse
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Fic. 8.11 — Les profils de la brillance de la surface dans lesrdifi@s directions. La ligne en gras
représente le meilleur ajustement du modgle

Pour calculer la masse totale plus exacte, jusdibgy, j'ai utilisé les profils de température et de
brillance obtenues toujours dans le cadre de I'équilibidrdstatique (qui est la seule maniére d’estimer
la masse en X). Pour comprendre l'influence des variatioterdpérature sur la masse totale j'ai obtenu
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TAB. 8.4 — Les paramétres des ajustements du magtldens les différentes directions.

direction j-fit r.(Mpc) X2 duced
NE 0.94£0.01 0.35£0.01 1.05
SE 0.65t£0.01 0.18+0.01 1.22
NW 0.72£0.01 0.25+0.01 1.68
SwW 0.77£0.01 0.31+£0.02 23

les profils de la masse totale dans chaque direction ( fig@e I8a figure 8.11 montre les profils de
brillance de surface obtenue pour chaque direction. Nosergbns des perturbations significatives dans
la direction de NW et de SW, de centre jusqu’a 500kpc. La fi@it€ montre les profils de la masse
totale obtenue dans chaque direction.

8.5.1 Lamassedugaz

TAB. 8.5 — Les résultats de I'analyse de masse de CL0016+16 levantiles profils de température et
les différents paramétres du mod&le

parametre M< Rao0) M(< Rsp0)
(x10M M) (x10M M)
Myas 2.244+0.06 1.41+0.04
M, T=8.81 keV 14.6-0.6 8.4+0.3
Mo, T(1) 11.9+2.0 8.0+1.0
Mo, T(r)NW hot 11.2:2.6 8.0t2.1

(r)

(ryYNEcold 11.%2.4 8.11.9
Mo, T(r)SE hot  14.0:2.8 8.5:1.8

(r)SW cold 12.0t2.5 9.0t2.0

VT
M, T=8.85keV 14.42

neo(x1073cm=3)  7.85+0.01
Foas 0.16+0.05
Lx(x10*erg/s) 51#0.1

J'ai obtenu la densité centrale électronique. = (7.85 + 0.01-)10~3cm~3. Pour ce calcul, jai
pris en compte la température moyenne 8.85keV et les paresrdit modéled (fond de Nevalainen) (
voir tableau 8.1). J'ai obtenu la masse de gaz (voir le tald®8) en utilisant les parameétres obtenus du
modeles et I'équation 6.177.

8.5.2 Lanalyse de la masse totale

J'ai calculé la masse totale de CL0016+16 en supposant lategnsphérique et I'équilibre hydro-
statique. Dans une premiére étape de mon analyse, j'ai séppgee CL0O016+16 est isotherme avec la
température moyenne 8.85 keV. J'ai pris en compte les paresnée et R. obtenues (tableau 8.1).
Les résultats présentent sur la figure 8.12. Dans une deaxéape, j'ai déterminé le profil de la masse
totale en utilisant le profil total de la température. J'dcuke le profil de masse totale utilisant I'équation
6.14. Ici, j'ai pris en compte I'équilibre hydrostatiqueles parameétres obtenus du modglé.e profil de
la masse totale a été calculé en utilisant la méthode de Moeti® de Neumann & Bohringer (1997)
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FiG. 8.12 — Le profil de masse totale de CL0016+16 integré. a)drelien gras est le profil de masse
totale obtenu en utilisant le radial profil de températurligne pointillée est le profil de masse totale
avec la température moyenne. b) La ligne en gras est le pedfil shasse totale obtenue, utilisant le profil
radial de température. c) La ligne pointillée est le profilalenasse totale obtenue, utilisant le profil de
température ‘froid’. d) La ligne en gras est le profil de la ssatotale obtenue, en utilisant le profil de
température ‘chaud’.

ou on prend en compte les paramétres du modéde le profil de température. Cette méthode fait la
transformation de I'erreur du profil de température vensd'er du profil de la masse.

Les valeurs de la masse totale obtenues sont présenteredaidelau 8/5. La figure 8.12 montre les
profils de la masse totale obtenus avec la température meylerprofil total de température et les profils
de température dans les différentes directions. En uttliggprofil de température de Kotov & Vikhlinin

(2005) gu'ils ont extrapolé jusqu'Roq, €t leurs parametres du modéle®ig’'ai obtenu des valeurs de
masse trés similaires. La masse totale obtenue a I'aiderdfils ple Kotov est dé11.7 +1.7) - 1014 M,
et ma valeur de la masse est(de.9 + 2.0) - 104 M.

Pour comprendre l'influence des variations de températans ¢ centre sur la masse totale, jai
déterminé quatre profils de température dans chaque dinegtile profil total de température. De plus
jai obtenu les profils de brillance de surface et les paregsétled pour chacun. En utilisant cette
information, j'ai calculé les profils de masse totale darsqgeie direction et le profil de la masse totale,
(voir la figure 8.12). Les valeurs de la masse total&,g et R5oo avec les erreurs sont présentées dans
le tableau 8.5. Les variations de température conduisentasnasse totale Roq, a des variations de
'ordre deAM < 20%. Les profils de la masse totale obtenus avec les profils deétatope ‘froid’ sont
bien sur en dessous du profil de la masse totale moyenne.

8.5.3 Les parameétres cosmologiques

J'ai calculé la fraction du gaz, qui est le rapport entre Iasrade gaz et la masse totale, il est de
0.16+/-0.01 dans CL0016+16. On peut utiliser cet amas pétifier les parameétres cosmologiques,
en particulier),, si I'on considére que les amas, qui sont les structures lesmhssives et les plus
jeunes, sont un bon reflet du contenu moyen de I'Univers. Arphe cette relation 2|1, on est capable de
déterminer le parameétre cosmologidug . On sait que,,,. = 0.04—0.05 déduite par la nucléosynthese
primordiale et de I'expérience WMAP. Dans la section précéel, jai déterminé la masse du gaz et la
masse totale, donc j'ai obtenu la valeur$dg =0.25- 0.31+/-0.02.



82 8. Amas de galaxies CL0016+16

8.5.4 La masse totale a partir de I'auto- similarité

On peut aussi estimer la masse totale a partir des lois dlécheen particulier & partir de la relation
M —T (voir le chapitre théorie, la section 2.3). Pour cela, j@isé la température moyenne déterminée
dans5’ de rayon, la cosmologidCDM et le redshift de 'amas. A partir du théoréme Viriel etlde
symétrie sphérique, on obtient la loi d’échelle entre lagaade rayon et la masse - la températiire:
My ra00/Rvraoo x Tx . Cette relation correspond a la densité & contraste fixé édshift (z) donné. En
utilisant le théoréme viriel My 7200/ (4/37pe R 1900) = 200 on obtient la relation M-T et en utilisant
la théoréme viriel :

Mypano o (14 2)~3/2T3/2, (8.13)

Pour calculer la masse total®/{,720)) j'ai utilisé le facteur de normalisation de Bryan & Norman
(1998) (ce facteur est obtenu par des simulations numérmueayon viriel), j'ai renormalisé cette valeur
a Ry a0 Le résultat est présenté dans le tableau 8.5, j'ai obteswaleurs similaires en utilisant deux
méthodes différentes de calcul de la masse totale (parili@guhydrostatique (140<10'* M.,)) et par
l'auto-similarité (14.4x10' M,))).

8.6 Les propriétés de I'auto - similarité de CLO016+16

8.6.1 Le profil d’amas

Scaled emission measure
Scaled emission measure

R/Rao

FIG. 8.13 — Le profil de la mesure d’émission normalisée. Le ray@té normalisé &, a) la ligne
en gras est le profil d’émission normalisée de CL0016+16.ligegs pointillées montrent I'émission
normalisée des amas proches b)) la ligne en gras est le pegfiission normalisé de CL0016+16. La
ligne continue montre I'émission moyenne normalisée dessgmnoches (ici, j'ai exclu plusieurs amas
en fusion).

Pour étudier I'influence des propriétés de CL0016+16 sutd'asimilarité j'ai comparé les proprié-
tés structurelles et les propriétés d’échelle d’amas mtiggachaud (observés par XMM-Newton) avec
des échantillons des amas de galaxies proches (observeQ®ATR. Le modéle de I'auto-similarité
des amas, est basé sur I'hypothése du collapse sphériquen(BrNorman 1998). Le contenu viria-
lisé d'amas (a “redshift” donné ) correspond a un contrastdeahsité fixe, comparable avec la densité
critique de I'Univers a ce redshift. Ce modéle prend en centatprédiction d'évolution de propriété
d’'amas. Je me suis concentré sur I'analyse de la mesuresgi@minormalisée et la relation de; — 7.

Jai utilisé Rooo pour normaliser le rayon. L'auto-similarité d’amas donneofil de I'émission d’amas
normalisée (ScEM), ce profil peut etre utiliser pour tousalesms de galaxies :

47‘((1 + Z)4S(T/R200)

S S NV B

(8.14)
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Ce profil deScEM (r/ Rsp) est calculé directement a partir du profil de brillance déssey; ou S(r)
est le profil de brillance de surface obtenue. J'ai utiliséecéquation pour chaque amas, avec la tem-
pérature moyenne, avec le redshift correspondant et lengar@a de I'émissivité\ (7', z). En utilisant la
cosmologieACDM j'ai comparé le profil normalisé d’émission de mesure d®@L6+16 (observe par
XMM-Newton, dans la bande d’énergie de 0.3-3keV), avec tefilp normalisés d’émission de mesure
des douze amas proches (observés avec ROSAT, dans la bénéegE 0.5-2keV (Neumann 2005)).
Les amas galaxies proches sont obtenus avec les tempérdifficeentes 1.7 < kT < 8.5 keV), mais
la plus grand partie des amas observé ont une températuré de\b On peut négliger I'erreur de cali-
bration entre XMM/EPIC et Rosat/PSPC (Arnaud et al. 2003)figure 8.13 montre le profil moyen de
ScEM des amas proches et de CL0O016+16. Le centre des prafimligés des amas montre une grande
dispersion, qui est habituellement attribuée aux effettadghysique non gravitationnelle (chauffage,
AGN, formation d’étoiles...) qui y joue un réle plus impartague sur les parties extérieures. Dans le
centre, le profil normalisé de CL0016+16 est plus bas quedf! pnoyenné des amas proches, parce
que I'amas CL0016+16 n'a pas de coeur froid brillant. Dangdgon extérieurér > 0.2Rq), le profil
normalisé de CL0016+16 est au dessus du profil moyenné des mmehes. J'ai comparé I'émission
totale normalisé de CL0O016+16 et les amas proches en radiitsgy > r > Ragg. L'émission totale
normalisée est supérieure en facteur de 1.6 a I'émissiafetnbrmalisée des amas proches. Ceci consti-
tue un élément de preuve en faveur de l'idée que CL0016+16rephase de fusion majeure.(voir le
chapitre théorie).

86.2 Lx—-T

J'ai placé CL0016+16 dans le pldhy — T', pour I'amas distant lumineux avec la possibilité de
fusion.

ity L(1)/2,(0)

T8 /T.(0)

%=roy temperature

FiG. 8.14 — L'évolution de la luminosité et de la température emme avec le temps lors d'une collision
d’'amas idéalisés dans un rapport 1:1 ( Ricker and Sarazif®1§p0

J'ai calculé la luminosité bolométrique &y ( voir le tableau 8.5), dans la bande énergie 0.3-
4.5keV. Le profil de surface de brillance est converti en hosité bolométrique, utilisant les paramétres
du modéle de3 et la réponse instrumentale. L'erreur Eg prend en compte I'erreur statistique sur le
taux de comptage et sur la température (voir chapitre G)teb&é la relation dé x — 7' de Arnaud and
Evrard (1999).Lx o T%%. On peut utiliser cette relation pour CL0016+16 parce qute celation a
été obtenu pour des amas avec cceur froid faible ou absenrid'&n compte la température moyenne
de I'amas, la relation Arnaud and Evrard (1999) pour cosmielatilisée, le facteur de normalisation
prenant en compte I'évolution d’amas distant. L'amas dexges CL0016+16 est 2.1 fois plus lumineux
gu’il devrait a cette température selon les lois d’échdlle.résultat confirme la possibilité de fusion
principale. Par exemple la simulation numérique de Raredall. 2002 a montré que pendant la fusion
principale on observe un maximum de luminosité, et doneaetieur de luminosité peut influer sur les
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lois d’échelle ( voir la figure 8.14)Ce resultat peut donriendct sur la mesure de masse totale a partir
de la relation I'auto-similarite..

8.7 Signature de fusion de CLO016+16

Aprés I'analyse spectrale, ou j'ai observé les perturipatide température dans le centre d’amas,
j'ai supposé que CL0016+16 est un amas en fusion. Pour tester supposition j'ai fait une analyse
d’'image, la comparaison avec les simulations et étudieddesées de radio et optique.

8.7.1 Lesimages en ondelette

FiG. 8.15 — L'image en ondelettes de I'émission X a) a partir demées XMM b) a partir des données
Chandra. On ne voit pas la dynamique parce que cet amas<hiitr&in. c) I'émission X de XMM et
le contour verts montre I'émission radio (Giovannini & Rére(2000)).

Pour I'analyse morphologique fine ou a faible S/N, on pediseti le filtrage en ondelette ( Starck
& Pierre (1998)). Dans ce cas, les images des trois caméragéas du vignetage sont sommées et
lissées par un filtrage en ondelette. A partir des imagesiobt on peut déterminer les sous-structures,
si cet amas n’est pas trop lointain et c’est le cas d’amas C6:606 ( voir la figure 8.15a) b) ).

8.7.2 Lanalyse de modele dw en 2 dimensions : le residu obtenu

FIG. 8.16 —a) I'émission X de CL0016+16 par XMM/EPIC b) le résitduns le centre obtenu soustraction
du modeéles a 2D c) méme chose avec les données Chandra.

Pour comprendre mieux I'état dynamique de CL0016+16 danedére, j'ai fait ajustement de mo-
déle dug a 2 dimensions.

Dans I'hypothése d’amas isotherme, le modgélest une description acceptable d’'un amas relaxé.
Dans cette hypothése, toute déviation de la distributiobrdiance de surface a un modébepeut étre
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TAB. 8.6 — The best-fitting results of the 2Bmodel, from the XMM-Newton and Chandra data
Parameter Best-fitting

XMM Chandra
R.(Mpc) 0.291 0.237
R.>(Mpc) 0.364 0.295
08 0.79 0.79
Pa 2.24 2.33
RA 00:18:33 00:18:33
Dec 16:26:06 16:26:11

considéré comme une estimation de la déviation de 'amaggime relaxé. Cela me permet de mettre
en évidence la présence de sous-structures dans la distille brillance de surface. Cette analyse
pourrait étre bon critére de sélection d'état dynamique dimnas. Pour I'ajustement du mod@len 2
dimensions, j'ai utilisé le modélg elliptique présenté dans Neumann et Bohringer 1997. Liabcé

de surface S se définit :

S(z,y) = So(1+ Fy + Fp) 3012 4 B (8.15)
ou (x,y) représente les coordonnées du pixel de I'image :

— — ) 2
P ((x — z.)cosa l—;(y Ye)SINQ) (8.16)

by = (e —we)sina + (y - Ye)cosa)? (8.17)

r2

oux. ety. sont les coordonnées du centfeest le demi grand axe,le demi petit axe et - 'angle
de rotation de ellipse. Le fond observationnel a été prisoempte a I'aide de paramétre B.

Pour cela, jai utilisé les données des satellites XMM-Newet Chandra. J'ai utilisé les 3 caméras
de XMM, la modélisation et soustraction du fond (voir I'ayed# d’image), la correction de source et
gap (voir la chapitre |6). Simultanément, et pour confirmdrencésultat XMM et obtenir des résultats
a meilleure résolution spatiale, j'ai fait 'analyse desidées Chandra. J'ai obtenu la liste d’événement
nettoyé par “Chandra X-ray Center” (CXC). L'analyse a éttefavec logiciel CIAO. Avant ajustement,
jai lissé I'image avec un filtre Gaussien. L'ajustement @ @btenu sur une région @ (0.8Mpc ==
R500), tous les parametres sont libres. Le tableau 8.6 présemparameétres obtenus. Les résultats sont
présentés sur la figure 8.16. Dans les deux cas, j'ai obtenuédeltats similaires. Les rayons de cceur
sont différents, parce que j'ai utilisé les satellites étifints avec des PSF différentes (ici, on n’est pas
pris en compte la convolution de PSF dans les ajustemeetfetide PSF n'est pas tres important sur
les perturbation de taille observé, de plus dans I'analgsprdfil avec la convolution PSF j’ ai detecté
cette perturbation). Les deux cartes de résidus ont détedes perturbations,1d(0.4Mpc) du centre.
Nous observons des perturbations avec une déviatidtddepar rapport au maximum de I'émission.
Au premiére vue on pouvait supposer que CL0016+16 est rele@une distribution d’émission homo-
géne. Par contre, aprés I'analyse détaillée, j'ai obseesgéparturbations en température et en émission.
Quantitativement, ces perturbations en résidu aprés ktreation du modele 2D ne donnent pas les
variations fortes sur le profil de brillance de surface. @ejp@t ces perturbations sont trés importantes
pour comprendre I'état dynamique de CL0016+16 et les lerde|'utilisation de I'hypothese de I'équi-
libre hydrostatique.



86 8. Amas de galaxies CL0016+16

8.7.3 Comparaison avec la simulation, possibilité de fusiomajeure

Je suppose que CL0O016+16 se trouve en fusion principalewsveapport de masse 1 : 1 entre les
deux amas incidents. Pour mieux comprendre I'état dynaeniiguCL0016+16 nous avons fait des simu-
lations numérigues idéalisée (par un travail similaire ékBi and Sarazin| (2001)) et j'ai fait I'analyse
de simulation cosmologique adiabatique N-corps (Teys2@92) ( voir le chapitre 10). Pour comparer
les simulations et I'observation j'ai extrait, a partir d@sulations, la carte de densité, d’émissivité, de
température, et des résidus (aprés soustraction d’'un mgdaD) (voir section précédente). J'ai choisi
les outputs autour de fusion principale. L'image la plus parmable avec notre observation est la fusion
principale (ou 2 unités comparables fusionnent). On oleseters une émission homogéne, tres brillante
et la perturbation dans la température (voir la figure [1&aghant que CL0O016+16 est2 fois plus lu-
mineux pour cette température, la simulation de Ricker ardZn (2001) indiquerait que CL0016+16
serait a 0.01Gyr autour (aprés) la fusion principale.

8.7.4 “Halo” radio dans le centre de CL0016+16

Les sources de radio nommée “halo” et “relic”, sont des sssidiffuses d’émission radio observées
dans les amas de galaxies en fusion (voir le chapitre 3.3)s B40016+16 un “halo” radio diffus a été
observé dans le centre par Giovannini & Feretti 2000. C’astsignature de fusion de cet amas. Pour
avoir plus d’information en longueur d’onde de radio nousrevfait une proposition d’'observation de
VLA.

8.7.5 Lanalyse optique
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Fic. 8.17 — La distribution des galaxies rouges et bleues damsas CL0016+16 |( Kodama et al.
(2005)).

A partir de la base des données NED (150 galaxies au redsh@t.6016+16) , nous avons construit
une carte de la distribution des galaxies. Le maximum deildision est, |a encore, décalé du maximum
d’émission X, de).4’ (141 kpc). De plus nous avons obtenuaynde la distribution de vitesse trés élevé
pour un amas a cette température,(= 1800 km s~ équivalent & une température de 16keV (voir
la figure 8.18). C’est encore une argument en faveur de ldgdusion de CLO016+16. L'analyse de
couleur et de magnitude a été faite par Tanaka et al. (200&dztma et al.| (2005). La distribution des
galaxies en couleur est présentée sur la figurel 8.17. Noumsqgylus des galaxies rouges a l'intérieur
de I'amas et les galaxies bleues dans la région extériearaa$ (filaments). Nous voyons les filaments
d’ou la matiére arrive, donc il y a la possibilité détectedileection de fusion (SW et NE). Ce résultat est
en bon accord avec les perturbations observées dans larsorpe

8.8 Conclusion

Aprés mon analyse de CL0016+16 en rayons X, je propose quentas soit dans un état fusion
principale, avec un rapport de masse des unités initiateshps de 1. Cette hypothése explique naturel-
lement pourquoi cet amas est trés lumineux (2 fois plus ggoard les amas de températures similaires).
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FiG. 8.18 — a) la distribution des galaxies obtenu de la base almségs NED b) I'émission X vue par
XMM. Notez que le centre de la distribution des galaxies éstaté par rapport du centre d’émission X.
¢) La distribution des vitesses des galaxies ( qui est trge lau regard de la température moyenne de
CL0016+16)

De plus, jai détecté I'émission et la température de l'aquasju’a Ry, parce que CL0O016+16 est
trés brillant et lointain (z=0.54) (ce qui réduit les effdes vigneting puisque sa taille angulaire est plus
petite). Dans les études précédentes, CLO016+16 a ét@éomsiomme un amas relaxé. Dans cette ana-
lyse, j'ai déterminé les perturbations dans le centre ebv$sipilité de fusion principale. Voila, la liste de
nos arguments pour le scénario de fusion de CL0016+16 :

— CL0016+16 est 2 fois plus lumineux, par rapport a la lumitéasbtenue de relation Lx-T.

— J'ai détecté des résidus (perturbations) significatifésfa soustraction du modébeen 2 dimen-
sions. Des résidus similaires ont été observés avec ledsrXMM-Newton et Chandra. J'ai
observé les perturbations dans les régions intemes1(’ ~ 400 kpc).

— La carte de température (établie jusqR’a’- 1Mpc) évoque la possibilité d’'une fusion majeure
de deux amas de masse similaire (voir la comparaison avé@uolgesion).

— CL0016+16 posséde un “halo” radio en son centre (Giovagnkeretti| 2000).

— Jai obtenu une dispersion des vitesses des galaxiesramdeg, = 1800 km s1) et le centre
de distribution des galaxies n’est pas superposé au cédmession X (0.4 -141 kpc).

J'ai quantifié I'impact des variations de température (Imjprofil de température) sur le profil de la
masse totale, dans I'hypothése de I'équilibre hydrosiatid.a valeur de la masse totale varie de moins
de20% a Ry. Ces variations sont dans les barres d’erreurs. (Dansamtgse les erreurs du profil de
température est la contribution principale du budget desies).

Les résultats principaux de I'étude de CL0016+16 sont : f3ail'analyse d'image et du spectre
détaillés en utilisant 3 caméras de XMM-Newton et des fonffiérdnts. J'ai détecté I'émission d’amas
jusqu'a Rygg avec les données du XMM-Newton. Tous les profils de brillateesurface obtenus ont
donné un bon ajustement du modgleA partir de simulations numériques, j'ai étudié un amaslaine
et j'ai vérifié la possibilité de détection jusqulidy, avec les données de XMM-Newton.

J'ai étudié la dynamique de CL0016+16 par une analyse specdétaillée. La température moyenne
d’amas est 8.81 keV en'5cependant I'étude spectrale montre que CL0016+16 n'asisptherme. J'ai
obtenu un profil de température qui diminue dans les régixtésieures. Les résultats sont en bon accord
avec le résultat de Kotov & Vikhlinin | (2005).

La carte de température montre une asymétrie, avec un maxueuempérature (T = 128 1.5
keV) qui n'est pas superposée sur le maximum d’émission asihse trouve au SW. J'ai observé une
région ‘froide’ (6.2 1.2 keV) en SW. Pour étudier plus précisément la dynamiqamas, j'ai choisi
des régions d’'étude a partir de la carte de températureextriit la température dans les régions et
retrouvé une asymeétrie et la présence des régions ‘froetéshaudes’ dans le centre d’amas. J'ai testé
I'influence des variations de température sur la masseetatphrtir des profils de température obtenus.
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(‘ froid’ et ‘chaud’). J'ai calculé la masse totale dtyyy et R5q9. Les variations de température n’ont
pas un impact important sur I'estimation de la mass&/ < 20% a Rygo. Cependant, ces variations de
température ont une influence dans la partie centrale du gedlth masse.

Pour comprendre mieux I'état dynamique dans le centre dsgimiecalculé le modelegl en 2 dimen-
sions pour les données XMM-Newton et Chandra. Des résiduifasiies ont été obtenus , dans le centre
d’'amas, c’est probablement la signature de la fusion audee®L0016+16.

De plus jai testé CL0016+16 face a I'auto similarité. Damsdgion extérieure, I'émission normali-
sée de CL0O016+16 est plus haute que I'échantillon d’émis$és amas proches normalisée. J'ai testé la
relationL x — T, en utilisant les lois d’échelle Arnaud and Evrard (1999i donclu que CL0016+16
est 2 fois plus lumineux pour sa température. C'est encoagrgument en faveur de la fusion principale
de I'amas de galaxies CL0016+16. Ce travail a été publié @armeue AA, voir le chapitre VII.



Chapitre 9

Amas de galaxies A548b

9.1 Objet de I'étude

L'amas de galaxies A548b (z=0.04) est un amas en fusion gtrosge entre deux autres amas
(A548a et A548-2, voir la figure 9.1). Il a deux radio “reliodtendus (A et B). Ces “relics” se trouvent
en régions périphériques, a la méme distance de centrerdad.dJne autre “relic” (C) se trouve prées
de centre de 'amas (Feretti et al. 2006). Ces sources diffaa radio n’ont pas d’association avec des
galaxies de I'amas, mais semblent associés au gaz (MIA).

-0

-26°00"

FiG. 9.1 — L'émission X vue par ROSAT pour I'ensemble des amas8ABAvis et al. [(1995)).

Il y a deux catégories de sources radio diffuse : les “hala”sgutrouvent au centre des amas, qui
ont une forme plus ou moins réguliere et pas de polarisatbles “relic’ — qu’on trouve d’habitude en
périphérie des amas, dont la forme n’est pas réguliére ¢ét'darission est trés polarisée. La présence de
ces régions étendues (300-600kpc) est détectés par dediémisynchrotron diffuse, qui révéle I'exis-
tence d'un champ magnétique a grande échelle et de pasticeilivistes dans le volume de I'amas.
Ces composantes “non thermiques” ont été trés étudiéeslemasnées passées. On suppose gue ces
composantes sont liées a la formation et I'évolution dessateajalaxies. C’est pourquoi, par I'étude de
ces sources diffuses en radio et leur relation avec le gaA),Mh devrait pouvoir mieux comprendre
I'histoire dynamigue des amas de galaxies.

Le modéle actuel de I'origine des “relics” suppose gu’ilsnrnient de fusion des amas de galaxies et
gu’ils soient une trace au choc dans les amas apreés la flgemarticules relativistes auraient été accé-
Iérées au choc par un mécanisme d’accélération diffuseraunpaécanisme de compression adiabatique
(Ensslin and Bruggen 2002 ; Hoeft et al. (2004) ; voir la s8¢8.3).
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La combinaison des données optiques et X montre qu’A548toeed en formation et qu'il a une
morphologie complexe. Les données X de satellite ROSAT atgentées par Davis et al. (1995)
et Neumann & Arnaud  (1999). lls ont montré que cet amas sevdrem phase de fusion avec un
état dynamique non relaxé. Dans ce travail, je présentediéétie I'état dynamique d’A548b, I'analyse
d’émission X détaillée avec les nouvelles données de XMMAdR, I'analyse de la connexion entre le
gaz (MIA) et les “relics” radio.

Ici j'ai utilisé le modéle cosmologique de concordance adkc= 70kms 'Mpc—, ©Q,, = 0.3,
Q = 0.7. Au redshift de A548b (z=0.04), & 47 kpc.

9.2 Propriétés des données de radio

Cet amas est le seul a avoir deux “relics” du méme coté duedstfamas. La figure 9.2 montre les
contours d’émission radio a 1.4 GHz, elle a été obtenue pattFet al. (2006). Je me suis concentré ici,
sur les sources radio diffuses. La source diffuse, nommée&t& détecté a I'ouest du centre de I'amas.
Cette source est étendue, sa morphologie réguliére etedfeassociée a aucune galaxie radio. Une autre
source d’'émission diffuse, nommée “relic” B a été détectéeaad de 'amas. Cette source contient aussi
une source radio ponctuelle puissante. L'émission diftiesk relic B est filamentaire et irréguliére. Les
deux sources d'émission radio (A et B) ont un flux total a 1.4zGids similaires et elles sont de méme
taille. Ces deux “relics” A et B sont polarisés a un niveau 8&30n n’a pas d’'information a propos
de la rotation de Faraday. Les sources ont un spectre d'isplestral~-2+ 1. Une autre source radio
diffuse (nommée C) a été détectée prés de centre d’amasr@estp a environ 1du triplet de galaxies
VV162. La source diffuse C est oblongue, elle n'a pas d'ifieations optiques et sa polarisation est
7%. Le flux total a haute résolution spectrale n’est que led&/8elui a basse résolution, ce qui signifie
gu'il y a bien une composante diffuse qui a été classifiée certiglic” (Feretti et al. (2006)).

FIG. 9.2 — a) I'émission X (XMM/EPIC) dans la bande énergie 0.53kdV. Les contours verts montrent
I'émission radio a 1.4GHz; les relics radio ont été indigiéB et C. b) I'image X corrigée du fond, des
gaps et lissée par une Gaussienne dé@blargeur. Les lignes vertes montrent les secteurs choisis

9.3 Analyse en rayons X

9.3.1 Les observations et la réduction des données

Abell 548b a été observé le 17 février 2006, pendant 70 kselepaaméras EPIC/MOS et 64 ksec
par la caméra pn. La figure 9.2 montre I'observation d’A548b ¥MM-Newton, avec le contour de
“relics” radio (A, B, C, nhoms donné par Feretti etal. (20083.centre d’observation a été choisi entre
le centre d’amas et les “relics” de radio A et B pour avoir pesstatistique dans la région entre I'amas
et “relics” de radio, et mieux comprendre la connexion efifimission thermique et non thermique
(I'émission X et radio).
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Le traitement de données préalable (filtrage, masquageodeses, fond...) est exactement le méme
gue celui effectué pour CLO016+16, je ne le reproduis dorgigia(voir le chapitre 6). Dans cette
recherche jai utilisé le fond de J.Nevalainen et de plusvgifié mes resultat avec le fond D. Lumb.

9.3.2 Lanalyse de brillance de surface
L'image de rayons X

La figure 9.2 montre I'image X de A548b de XMM-Newton, avanstaistraction du fond et la cor-
rection de I'exposition, le contour vert est I'émission ddip. Dans cette image, on peut voir 'émission
étendue dans la direction Nord de centre d’amas jusgua4. Puisque le centre de 'amas n’est pas au
centre de I'observation, il est trés affecté par le vignetdgjest pourquoi il est difficile d'utiliser cette
observation pour determiner la position du maximum X. Jaaldéterminé le centre de I'émission X a
I'aide des données ROSAT, en particulier de Bdhringer et(aD04) .

Limage corrigée avec le fond modélisé

Une fois de plus, dans I'analyse de I'émission X, la déteatiim et la soustraction du fond astro-
physique sont trés importantes. Ici, jai eu des problenésd I'influence du vignetage des données.
Cette influence est plus importante pour I'analyse en 2 daes. Pour I'analyse en 2 dimensions jai
eu besoin obtenir I'image a la fois corrigé de I'effet du \etpmge et soustrait du fond. C’est trés important
de faire cette correction parce que le centre d’A548b a &éreb au bord du champ de vue, ou I'effet
du vignetage est le plus fort.

J'ai obtenu I'image de A548b corrigée du fond (en utilisantlbuble soustraction). Maintenant, il
faut corriger notre image des “gaps” et des sources pomesudiai rempli les régions masquées, par la
valeur moyenne de I'environnement et j'ai effectué un raglon la distribution de Poisson. Apres j'ai
sommeé les images des caméras MOS2 et PN ( notez qu’il n'a ygsadahnées de MOS 1 a cause de
'absence du “CCD6").

La figure 9.4b montre I'image de I'amas sans fond, corrigé’stfet de vignetage, des gaps et des
sources ponctuelles. Elle a été lissée avec un filtre gaudsie = 25 ”. De plus, cette image montre les
directions de secteur choisi pour I'étude de I'état dynamide A548b.

Le profil de brillance de surface

On sait que A548b n’est pas relaxé, on ne s'attend donc padaruajustement du modele Pour
étudier I'influence de I'état dynamique, a partir de brilare surface j'ai extrait les brillances de surface
dans les différentes directions. J'ai ajusté les profilgolt avec le modeéle, en tenant en compte de la
PSF. La figure 9.3a montre le profile de brillance de surfadmi@et le meilleur ajustement du modeéle
(. De plus, j'ai obtenu les profils de brillance de surface dewis secteurs : nord (N), ouest (W), est (E).
Les directions choisies sont montrées sur la figure 9.2. Ladi§.3b montre ces profils. Pour obtenir
plus d’information dans les directions de “relic” j'ai eair les profiles en secteur nord-est (NE), nord-
ouest (NW) et entre la position de deux “relics” (A & B) ( voi figure Fig 9.3c). Les secteurs choisis
NE et NW sont montré sur la figure 9.2. J'ai ajusté chaque pdefibrillance de surface avec le modeéle
B (voir le chapitre : traitement). Dans I'ajustement, je rpab utilisé les 10 premiére points a cause de
triplet galaxie VV162 au centre de I'amas , laquel peut inflere ajustement du modéle

Les résultats du modélé ont été présentés dans le tableau 9.1.Tous les ajustementsdele
sont mauvais, (voir leg?). A partir de notre analyse de brillance de surface, je amefirmprés Neumann
& Arnaud (1999) que A548b est loin d’étre relaxé. J'ai con@rdes perturbations significatives d’'un
rayon de~ 1.5" jusqu'a~ 5’ dans chaque direction.

L'analyse du modeéles a 2D et les résidus

Pour mieux analyser les structures en brillance de surfacit la soustraction d'un modélg en
2 dimensions (voir le chapitre traitement) a deux rayonsodarcLa figure 9.4a montre les résidus apres
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FiG. 9.3 — a) Le profil radial de la brillance de surface et I'agmsént du modéle. b) les profils de
brillance de surface dans les différentes directions arpdutcentre de I'amas vers N, W, E et leur
comparaison avec l'ajustement du modgl& partir du profil total. c) les profils de brillance de sur-
face uniquement dans la direction nord : NE, NW et entre Ibssré et B et leur comparaison avec
I'ajustement du modélg a partir du profil total.

TAB. 9.1 — L'ajustement du modéle dans les directions différentes pour 'amas A548b.

direction B r.(arcmin) x?/d.o.f
total 0.67 50 3.0170%  171/40
West 056003 2.52704F  96/33
East 0.8000%  3.91t519  78/34
North 0.62003 2747030  134/40
North-West 0.7250%  3.79707F  161/39
North-East 0.60003  2.22t522  65/38

Between relics AB  0.71712 3.65'5>  50/32
Neumann&Arnaud 0.520.06 2.82-0.04  1.35
from1'to5 0.5410:02 2217011 43/30

la soustraction du modéle. L'image a été lissée avec un @aressien de 2% FWHM. J'ai calculé la
signification des structures de cette taille. J'ai obtenl0o pour chaque structure jusqu’a 1@u centre
de I'amas. J'ai effectué la méme analyse avec les donnée®8é&Ret j'ai obtenu un résultat similaire.
En particulier, & partir des deux analyses, j'ai obtenu @etes de résidus trés similaires. Ces cartes
montrent une diminution de I'émission a 1,2t 7/ de rayon et une augmentation a 4.par rapport au
centre, dans la direction de “relic” (N et W). Ces résultatstsien sur concordant avec nos résultats
obtenus par les profils de brillance de surface. Le tableae&. montre le meilleur ajustement. Notez,
gu'avec les données XMM-Newton j'ai obtenu un meilleur itsguparce que I'image de XMM-Newton
a été bien corrigée sur le fond (les composants du fond CXB 8NX
Cette analyse a confirmée qu’A548b est un amas tres pertlighébservé des perturbations asy-
métriques par rapport au centre de I'amas. Pour mieux cardped’état dynamique de A548Db, il faut
realiser I'analyse spectrale.

9.3.3 Lanalyse spectrale

La méthode d’extraction de spectres et leur corrections esortious points similaires a ce que jai
fait pour CLO016+16, ( voir les chapitres traitement desrd@ms XMM et I'etude d’amas CL0016+16).
La colonne densité vers A548h; = 2 - 102%¢m 2, vient de Davis et al. 1995 et la métallicité a été
fixée a 0.3 fois 'abondance solaire Toutes les erreurs érldtenues avet’8% de niveau de confiance.
Le meilleur ajustement de température moyenne, dans un dg/8’ de rayon a donng7T" = 3.4 +0.1
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FIG. 9.4 — a) les résidus obtenus a partir des données XMM csyrag#es la soustraction du modgle
a 2D. Les contours verts montrent les relics de radio.b)dg®ns choisies pour I'extraction du spectre
sur I'image X corrigée du fond, des gaps et lissée par une<Bare de 25'de largeur.

TAB. 9.2 — Les meilleurs ajustements du modelen 2D.
Parameter Best-fitting

XMM Rosat
R.()) 2.46 2.76
Reo()) 2.87 3.34
I} 0.69 0.65
Pa 1.92 1.99
RA 05:45:29 05:45:28
Dec -25:55:56 -25:55:58

keV etx2 ,=1.02.

La température dans les régions différentes

Pour étudier l'influence entre le gaz et les “relic” radiaj xtrait le spectre dans différentes régions
pres des “relics”. La figurie 9.2 montre les régions choidies.résultats des températures sont présentés
dans le tabledu 9.3. La plus haute température a été obtanaded régions 6 et 4. Ces régions sont entre
le centre de 'amas et les “relics” A et B, avec la températufg !, et 4.5 keV, respectivement.
Les spectres dans les régions 1 et 2 (sur les “relics” A et Bifiemt d’'une trés faible statistique (due a
la position en périphérie de I'amas de ces relics). Cepdndans la régions 1 ( “relic” A) j'ai obtenu
la température 62:3 keV. Ce résultat confirme la possibilité d’augmentation aléeimpérature a la
localisation des “relics”.

Pour étudier l'influence du gaz sur le “relic” C, jai extrdé spectre dans les régions 7 et 3. J'ai
obtenu la température 3:p2keV et 3.9°03 keV, ces mesures sont trés similaires de la température
moyenne de cet amas &@3.4")1 keV).

La carte de température (secteur, XWSM, carres)

La carte de température est le meilleur indicateur de Idfaamique du systéme ( voir le chapitre
'10). Grace a sa sensibilité, XMM-Newton permet de deduiseviligies cartes de température a partir de
I'analyse spectrale. Cette analyse consiste a extrairspesres dans les régions choisies (intervalle spa-
tial), dans des carrés ou des secteurs. Apres il faut ajciséeun des spectres avec un modéle d’émission
du plasma. J'ai obtenu les cartes de température par c&rgsgar secteurs, et enfin a l'aide du logiciel
“XWSM” (voir le figure 9.6). Dans tous les cas j'ai obtenu désultats comparables. J'ai observé une
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TAB. 9.3 — L'ajustement du spectre dans les régions choisies.
region T(keV)/x?,

6.2375/1.06
3.747}5/0.89
3.95703/0.80
4.46")3/0.88
4.04703/0.88
4.620:7/0.93

7 3.00053/0.91
cluster

OO0k, WN PP

2/ 3.28'01/0.93
3" 3.377011.02
5/ 3.59751/1.09

FiG. 9.5 —a) la carte de température de A548b obtenu par seetezrde contour des relics. b) “la carte
de signification”.

augmentation de température adu centre et une diminution de température &’ . L'augmentation
de température la plus significative a été observée dansitewiah des “relic” (la direction du nord

- N), de 3.2 keV jusqu’'a 6 .5 keV. La figure 9.5 montre la carteatapérature obtenue par secteurs,
ou les variations de température sont plus visibles. Ladi@ubb montre la signification de détection
de température. C’est la différence entre la températutenak et la température moyenne (3.3 keV)
divisée sur les erreurs de température.

Tobs - Taverage (9 1)

. . p. /
“Significance map” =
TBT‘T‘

Les profils de température

Pour mieux comprendre les résultats précédents j'ai &ptefils de température en secteur, dans les
directions différentes : N, S, E, W (voir la figure 9.2). A padu centre de 'amas, j'ai extrait le spectre
dans chaque secteur jusqu’@ 10a taille des secteurs a été choisie identifie a celle tddkeanneaux du
profil de température radial.

La figure 9.7 montre les profils de température obtenus daapuehdirection. Nous observons une
augmentation significative de la températures’@ldns la direction N (juste avant la localisation de
“relics” A et B). Pour étudier plus précisément la directioord j'ai sub-divisé le secteur N sur NW et
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FIG. 9.6 — La carte de température d’amas A548b obtenu a) dansades b) avec I'algorithme de
XWSM (Bourdin et al. (2004))

NE. Nous observons I'augmentation similaire, entfe-4’, avant la localisation des “relics” (voir la
figure 9.7b). Les valeurs des température obtenues sone®:6 k

Relics | | Relics

FiG. 9.7 — a) les profils de température de A548b dans les ditiésatirections : N,S,E,W b) les profils
de température dans la direction de relics radio : N, NW, NE.

9.3.4 La détection du choc dans la direction des “relics”

La figurel 9.8 montre le profil de brillance de surface et le pd&itempérature dans la direction de
“relics” A et B. Ici, nous observons une augmentation tresrelde la températures a une distance de
5 / dans le profil de température (voir la figure 9.7b) et les pledtions dans le profil de brillance de
surface dans la distance d€,juste avant de localisation des “relic”. Donc, on peutisgil le profil de
brillance de surface pour estimer le choc. Le choc devrgitésenter sous la forme d'une chute brusque
en densité simultanément a une élévation ponctuelle denpéeature. Pour améliorer la statistique, les
bins en T on été adaptés pour que leur frontiére corresporaderbins en densité. En pratique, il faut
faire un regroupement judicieux des profils de températude eensité. Grace a la meilleure statistique
en densité, j'ai défini la position possible du choc a parirodillance de surface ( voir la figure 9.8).
Considérons la possibilité d'un choc dans la direction Nenpns en compte le profil de température
obtenu, a 7’ de rayon, le rapport de compression en de Htdaut 1. 7¢8 g; On peut utiliser cette
valeur pour estimer la cinématique de la fusion. On peut rdéémombre de Mach dans le choc par
relation de Rankine-Hugoniot (voir la section 3.2.1, despliandau & Lifshitz 1959, Markevitch &
Vikhlinin 2007) sur les sauts au choc en densité et en terhpéra

p2 _  (L+y)M?

PEREEICES)TE ©-2
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FIG. 9.8 — Les perturbations obtenues sur les données X dangdidn du relic (N) vues dans le profil
de la brillance de la surface (en haut) et dans le profil de éeatpre (en bas) a) groupage standard b)
regroupé pour calculer le nombre de Mach

T, _ (29)M? — (v = D)((y —1)M? +2)
T (v +1)>M?

(9.3)

ou les notations 1 et 2 correspondent aux milieux avant ésdprpassage de I'onde de choc. Pour
le gaz (MIA) jai utilisé v = 5/3. En utilisant Eq. 9.2 et la valeur de compression, j'ai obten nombre
de MachM=1.5+0.1. De cette estimation, on peut prédire le saut attendarepératurd;, /7T = 1.54.
Cette valeur est trés comparable avec la discontinuée deétatnre observéy/T; = 1.4755, dans
le radius 7. On peut donc raisonnablement avancer que ceci constite@étection du choc dans la
direction des “relics” A et B.

9.4 Relation entre I'émission X et radio

9.4.1 L'émission X vers radio

Les modeles théoriques actuels proposent que la fusioned'ast I'origine des “relics”. Dans notre
cas, les deux “relics” de radio A et B se trouvent trés loinaigon de coeur~100-150 kpc) de I'amas, a
une distance projetée de centre de I'émission X de 500 et@g&0Géspectivement. La faible statistique ne
permet pas d'obtenir de mesures contraignantes de terapédans les régions des “relics”. Cependant,
j'ai détecté une augmentation de températures signifecakins la région juste avant la localisation des
“relics” A et B. La présence des perturbations dans la Imiéade surface et dans la température sont
des indicateurs clairs d’amas en fusion. Ceci renforcenitguments a propos de la connexion entre
la formation des “relics” et I'activité dynamique forte damas. Mais, il semble qu'il n'y ait pas de
connexion parfaite entre les relic et I'emission X. J'ai@sgé un scénario de projection qui pourrait
expliquer ce résultat.

La petite “relic” C, localisée dans 1de centre d’amas sur NW, se trouve a l'interieur d’'un rayon
de coeur. Donc il n'est associé ni avec les substructures M), ni avec le choc dans la tem-
pérature. Cette source consiste en trois composantes is$iem diffuse centrale et deux composantes
brillantes mais plus compactes ( probablement associéedes galaxies (voir la figure 9.9de Feretti et
al. (2006)). Dans cette région centrale avec une sourceysgleproche, et une résolution angulaire en
Xinsuffisante, on n’a probablement pas la sensibilité #létéinfluence entre I'émission X et ce “relic”
C.
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FiG. 9.9 — Le contour de radio pour le relic C étendu a) en 1.4GHmnl?) .5GHz ( Feretti et al. (2006)).

9.4.2 Pression dans les régions des “relics” A et B.

Le nombre du Mach obtenu a été utilisé pour estimer le rapperession théoriquePs/P; ~
3.0. Ce résultat a le bon accord avec le résultat observés Radirection de “relic” A, le rapport de
pression est de 2.9; et dans le “relic” B ce rapport vaut 2ehsda direction du Nord il vaut 2.8 et dans
la direction entre les “relics” A et B il vaut 2.7. Dans lesrastdirections, ce rapport de pression est plus
petit : dans la direction W,1.6; vers l'est E, 2.0 ( voir lelasu 9.4). Ces résultats indiquent que, j'ai
détecté le choc uniquement dans la direction des “relics”.

Pour calculer la pression jai utilisé la densité électgoei observé dans chaque direction. Cette
densité électronique a été obtenue a partir de I'ajustehe@mhodel5 dans le profile de brillance de
surface (voir le chapitre CL0016+16).

En utilisant les données radio et la condition standard udfggtition de I'énergie, j'ai calculé le
minimum d’énergie non thermique dans les “relics”. J'aievht 1.6x 10~ '3 erg cn3 pour les “relics” A
etBet1.2<10~'2 erg cnm3 pour le “relic” C. Donc, la pression non thermique est919~ !4 erg cnm?
et 7.4<10713 erg cn1 3 respectivement. Pour estimer le minimum de la densité dymaon- thermique
dans la source C, nous avons utilisé le flux de densité tothbsse résolution apreés soustraction des
composantes 7a et 7c (voir la figure 9.9 de Feretti et al. (2086nous comparons ces résultats avec
la pression thermique estimée dans les régions des “reli¢alit noter que le minimum de pression non
thermique est un facteur 10 fois plus bas par rapport a preisermique (voir le tableau 9.4 ). La valeur
haute de la pression dans le “relic” C confirme la localisatie “relic” au centre d’amas, et exclut un
effet de projection. Les champs magnétiques estimés giadition sont 0..G pour les “relics” A et
B et 3.6.G pour la source C.

9.5 Etat dynamique de 'amas A 548b

A548b est en I' état dynamique complexe. Ces résultats whsennels ont confirmé la présence
du choc juste avant de la localisation des «relic» de radio B\ @our expliquer ce résultat, j'ai besoin
de comprendre I'histoire dynamique de I'amas (parce qu’atiendrait plutét a ce que les “relics” se
localisent au choc). C’est pourquoi j'ai étudié la géoneétie la fusion en utilisant des données optiques
et de simulation.

9.5.1 Ab48b: les vitesses des galaxies et leur environnerhen

Pour vérifier la possibilité d’'un effet de projection, nows@s obtenu I'information optique en uti-
lisant la base des données NED. 606 galaxies se trouventdpréamas A548b et les 371 galaxies
ont une vitesse projetée connue. Parmi elles, 193 galagi¢®gvent a l'intérieur dekygy ~1.5Mpc
(i.e. r<30.5). La figure 9.11a montre la distribution des galaxies. lthgsamme des vitesses des ga-
laxies est présenté sur la figure 9.10. En premiére apprédximanious avons obtenu 'ajustement de
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TAB. 9.4 — Les paramétres du gaz dans plusieurs régions, préslissA et B avant et aprés le choc
probable.

T Ne P
region (keV) (10~3cm=3)  (10~'2dyn cn12)

to A, in shock 5410 0.40:0.01 3.6
to A, out shock 3.3t0.5 0.24+0.01 1.2
to B, in shock 59-1.0 0.33+0.01 3.2
to B, out shock 42411 0.19:0.01 1.4

N, in shock 5.4+ 0.6 0.36t 0.01 3.3
N, out shock 3505 022001 1.2
W, in shock 3.8 0.5 0.39£0.01 2.4
W, out shock 3.8:05 0.24-001 15
E, in shock 3.4 04 0.45:0.01 2.6
E, out shock 3.306 026001 1.3
relic A, 9’ 6.2+22 0.14-001 14
relic B, 9’ 3.7+1.2 0.14£ 0.01 0.9

between AB,in 5.4 0.6 0.3 0.01 34
between AB, out 3.5-0.5 0.22-0.01 1.2

NGal

0.055

FiG. 9.10 — L'histogramme des vitesses des galaxies ( obtenlEd® Nrojeté enkzo a partir du centre
d’émission X. La ligne verte est I'ajustement par une gausss de largeur,=1300kms~1). La ligne
rouge et pointillée est I'ajustement avec deux gaussiennes

I'histogramme, par une gaussienne de largeur~ 1300kms~'., ce qui est trés large. Cette valeur
correspondrait & un amas d’'une températuré’He~ 8 keV, (en utilisant la relatiokT = (3‘;;6)1'49
(Xue et al. 2000). Nous avons donc essayé d'ajuster I'hiatage des vitesses avec deux gaussiennes.

Nous avons obtenu une premiére composante aveg/ur 925+135kms! pour un “redshift”z
= 0.0432 et une deuxiéme composaqt~ 664+200kms~! pour un “redshift’z = 0.038.

Il faut souvenir que 'amas de galaxies A548b (05h45m2729d56m19s V=12708 kms z=0.042389)
se trouve autour de 'amas A548-2 (05h42m18.0s -26d05mGaL861 kms' z=0.0429), et d’amas
A548a (05h48m38.9s -25d28m12s V=11834 kig=0.039474). La derniére a 1000 km'snoins que
deux autres, ce résultat est trés comparable sur les “fédshienues de la distribution des vitesses. Il
est donc probable que nous observions la fusion de milieypr@renance de ces directions-la.

C’est pourquoi nous avons divisé les galaxies en deux geoapec les «redshift» obtenus pour
chaque groupe (la limite de “redshift” est 0.04). Les 39 gjakavec: < 0.04 et les 96 galaxies avec
le z > 0.042 ont été obtenues. Nous avons fait la figure des deux groupgalaees, par cercle rouge
et bleu (voir la figure 9.11) dans le plan du ciel (RA-Dec)toersur le maximum d’émission X. On
peut voir que le groupe “rouge” est distribué partout daesgdace alors que le groupe “bleu” est plutét
distribué dans la direction NE-SW.
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Nous avons essayé d'estimer le rapport de masse entre l&s a& fusion. Dans une premiére
étape, nous avons regardé les deux unités dans-1¢.04-0.042 et nous avons supposeé que les galaxies
( “bleu” et “rouge”) ont la méme distribution de masse. Et dda rapport du nombre des galaxies
donne une premiére approximation pour déduire le rappod desse, dans ce cas, nous avons obtenu
~2.46. D'un autre coté, on peut utiliser les résultats destanents gaussiens. Le rapport entre chaque
composante donne une estimatien2.70+0.94 . Ou bien, a partir duy/, le rapport de masse est
1.9+1.3, en utilisant la relatiod/; /My ~ (g—g)z. Bien sur I'apparente cohérence de ces chiffres ne
doit pas cacher la faible statistique en jeu, et donc le paxpdainte sur cette estimation du rapport de
masse.

On peut expliquer le résultat du, trop large et de la distribution spatiale de galaxies paché&ma
de fusion suivant. A548b est la fusion de deux unités, unegposante majeure qui arriverait de A548b
et une composant mineure arrivant de A548a. Il faut notey daes ce cas I'axe de collision est presque
perpendiculaire de plan du ciel. On peut supposer les gihgatifférentes de fusion :1) entre A548b
et A548a, a partir de direction NE 2) ou le bulbe arrive de AB4&rs A548b. Cependant, il est tres
probable que la direction de collision est presque pergefalie au plan du ciel. Pour conclure cette
analyse optique je propose que I'amas A548b est un amas iem feistre 2 amas avec le rapport de
masse~ 1 :2-3 (ce résultat a été estimé de I'histogramme de vitessgataxies, voir la figure 9.10).
L'axe de collision de fusion est presque dans la ligne deeviléest trés probable que, la petite unité
localisé dans le SW et que nous observions I'amas apres sima fonajeure. Il faut aussi noter que on
n'a pas détecté de galaxies associées a la plus petite deidiééx au dela des “relics” A et B et ni dans
le centre d’amas (voir figure 9.11).

FiG. 9.11 — a) I'émission X (données ROSAT) et la distributioesgdlaxies, les positions des galaxies
autour de centre X b) I'émission X, les données radio et ledez“bleue” correspondants aux galaxies
avec z<0.04 c) I'émission X, les données des radio et ledesefouge” correspondants aux galaxies
avec z>0.042.

9.5.2 La comparaison avec les résultats de simulation

Pour comprendre I'histoire dynamique d’amas A548b et eugli la connexion entre données X,
radio et optique, j'ai fait la comparaison des données eBssravec une simulation cosmologique a
haute résolution spatiale. Cluster 6 est trés intéressamtqe travail, parce que sa température finale est
3.3 keV dans un rayoiyyy ~1.42Mpc, similaire aux parametres de A548b. Cluster 6 a@t@igon
majeure verg ~ 0.6, on peut utiliser Cluster 6 pour comparer et comprendratidgnamique de A548b.

Le nombre de cellules AMR dans le rayon viriel ést 10°, le nombre des particules de matiére noire
est7 x 10°. Jai fait la comparaison entre le résultat de simulatiolegtdonnées X pour la densité du

gaz, la température du gaz et le nombre du Mach (ce paranstimgortant pour tracer la connexion

entre les données de radio et I'accélération des partjcules

Des simulations, j'ai choisi différents outputs autour aéusion majeure. De plus, durant ce travail,
je me suis intéressées a des projections différentes, pmuwer le cas le plus comparable a notre obser-
vation. J'ai étudié I'effet de projection sur la distribari du gaz. J'ai examiné les projections différentes
(X,, Z), autour de la fusion majeure. Pour le méme outpuhfig), avec le méme amas, j'ai obtenu des
résultats différents selon les différentes projectionsrpes cartes de densité et de température. Aprés
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FIG. 9.12 — Les données de simulation. J'ai traité les outpwtte japres le “Maximum core collapse
" dans les différentes projections. La figure montre le mémmgpwt pour les projections Y et Z (en

particulier les cartes de densité et de température en Y k€ £ode de couleur s’applique a la carte
de température). Notons que le choc observé selon la pmjeétavec le rapport T2/T1=2 (& 210 kpc)

ressemble plus aux données que selon la projection Z.

I'analyse des outputs différents et la comparaison aveddasées X de A548b j'ai sélectionné les out-
puts juste aprés la fusion principale. Pour ce cas, lestaésule simulation ont donnée un bon accord
avec les résultats d’'observation de A548b (le rapport d@éeature et le valeur de la distance jusqu’au
choc). Figure 9.12 montre les cartes de température et délebtenues pour les projections de Y et Z.
On peut voir que les résultats sont tres différents. J'aistfeprojection Y, parce que la carte de densité
a une distribution similaire a I'émission de A548b. Nouserliens I'augmentation de température au-
tour du centre de I'amas, ce résultat est trés similaire tie mbservation. Le maximum de température
se trouve dans un anneau de rayon de 210 kpc avec la valeaidentr6 keV. Dans le centre de I'amas,
jobserve un kT de 3.3 keV, trés similaire a celui de A548bubpics de température (6keV) sont pré-
sentés dans les deux régions autour de centre d’amas. hdsart que la position de pics dépend de la
direction de ligne de visée. Apres, I'analyse optique j@iini que A548b dans I'état de fusion avec le
rapport de la masse 1 :2-3 de unité et la collision de fusiait ptesque perpendiculaire du plan du ciel.
Pour comparer nos résultats avec les données radio, jailéda carte du nhombre du Mach, dans les
différentes projections, pour les outputs choisis. Iciy@ pris en compte que la vitesse projetée et la
vitesse du son, en particulier :
3 1—-M?
Av = T
Figure 9.13 montre la carte du nombre du Mach obtenu dansdgcfions Y, Z, juste aprées la fusion

majeure. Dans la projection Y, j'ai observé le choc cira@laprés le choc dans la température (sur le
rayon de 259 kpc), ici les particules relativistes, peuétre accélérées.

(9.4)

9.6 Discussion

Pour expliquer les propriétés observationnelles de A548bé¢soin de comprendre I'histoire dyna-
migue de I'amas, en particulier le scénario de collisionudgan. D’aprés notre analyse, j'ai obtenu les
résultats suivants :

1) de l'analyse X : j'ai détecté le choc dans les profils de t@mafure et d’émission du gaz, juste
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FiG. 9.13 — La carte du nombre du Mach obtenu des simulationsldamsémes outputs, juste apres le
maximum core collapse dans les projections Y et Z.

avant la localisation des “relic” A et B. J'ai observé I'augntiation de la température et les perturbations
dans les profils d’émission dans chaque direction de cetaneas.

2) de I'analyse optique : je pense que nous sommes en traiseteer la fusion des deux unités,
avec un rapport de masse 1 :2-3. avec une probabilité qudite peité se trouve au SW.

3) de simulation et de I'environnement d’amas A548b : j'aildié que la direction de collision était
presque perpendiculaire du plan du ciel.

Pour reconstruire la géométrie de fusion j'ai comparé nultservation avec la simulation. Je propose
le schéma de fusion suivant : I'amas de galaxies A548b esslarf des deux unités avec un rapport de
masse 1 :2-3, et la composante principale arrive de 'amat8iB\®t le composant petit arrive de la
direction NE (A548a). La direction de la collision est preasgperpendiculaire du plan du ciel. La petite
composante arrive du NE et son gaz est localisé dans la r&gi@W de centre de I'amas nouvellement
crée. Dans le scénario, ou les “relics” sont le resultat oiedé du choc, et ou les particules pourraient
étre accélérées, I'effet de projection joue un réle impurt@et effet peut aider a réunifier la position des
“relics” avec les perturbations de la température. A548lass une situation complexe (la localisation
des “relics” est du méme cote du centre d’'amas) et le chochssireé juste avant la localisation de
“relics”. Ce scénario complexe pourrait étre expliqué pagéomeétrie de la fusion (voir la figure 9.14).

Les 2 relics A et B localisés respectivement a une distangjetge de 500 et 430 kpc du centre de
I'amas, sont au bord de I'émission X, mais ceci pourrait dtre a un effet de projection le long de la
ligne de visée. Les 2 relics représenteraient deux régippargenant a un méme choc a grande échelle
qui viendrait du centre de I'amas se déplacant vers la pétigghUn second choc symétrique est attendu
dans les simulations, mais a cause du rapport de masse egdertgtrie de la fusion, il devrait étre
présent dans une partie SW a trés faible densité (voir ladi§uir4). De plus on ne peut pas I'observer
puisqu’il ne se trouve pas dans le champ de vue de I'observati

Si je prends en compte le modéle actuel de formation des&felon peut imaginer qu’une bulle
des particules relativistes est accélérée par le chocigiter du choc est la fusion principale. Pendant
ce choc, le champ magnétique local est compressé et ameliiénc ces processus donnent I'émission
radio. La nature des particules relativistes est incontifaut noter que les particules relativistes ne
peuvent pas étre dans toute la région choquée, mais seuldarenles régions des localisations d’émis-
sion radio. Ceci suggére que les particules relativistest tre venant d’'une activité passée d’'un AGN
seraient confinées seulement dans des régions discréelies (lttantes).

Dans ce schéma, je observe le choc, juste avant les “reliceaase d’'un effet de projection, parce
que la direction de collision est presque perpendiculairplan du ciel. A cause de la faible statistique,
j'ai obtenu un résultat peu contraint sur la températures dlemrégions des “relics”, cependant je suppose
gue, dans ces régions aussi, il y a un choc. Dans notre sofleari‘relics” sont a la méme distance de
centre d’'amas comme les régions a haute température. iderdgs particules responsables de I'émis-
sion radio n’est toujours pas déterminée. En effet, il sengjple les particules relativistes ne soient pas
présente dans toute la région choquée mais seulement danggjilens d’émission radio.
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A

FIG. 9.14 — Le scénario de la collision dans une géométrie ptebhh région rouge indique le choc et
les régions verts indiquent les relics. La fleche montrerection de la collision .

9.7 Conclusion

\oila les résultats principaux de mon étude sur 'amas daxigs A548b :

—L'analyse en rayons X : jai utilisé les données du XMM-Newpour obtenir 'image de I'émission
X et la distribution en température du gaz. J'ai obtenu devaiguajustements du modéltavec les
profils de brillance du surface obtenus (radial et dans andiection ; N,S, W, E). Dans les profils, j'ai
observé des perturbations significatives &,155' et 7 /. La perturbation la plus significative est dans la
direction des “relics” A et B. J'ai aussi observé des pewrtidns dans les résidus apres la soustraction du
modéles a 2D, la encore, la plus importante dans la direction degc¥elJ’'ai étudié la dynamique de
Ab548b a partir d'une analyse spectrale détaillée. La teatpér de I'amas a été mesuré a l'intérieur d’'un
rayon de 3’ a 3.4+0.1 keV. Cette étude spectrale a confirmé que cet amas rpésaielaxé. J'ai obtenu
un profil radial de température, ou j'ai observé une augnienta une distance de 5 J'ai extrait la
température entre le centre d’'amas et les régions dess'téliet B, et j'ai détecté une augmentation, plus
significative encore dans la direction N (la direction vegsixd“relics”), mais localisé avant la position
projetée des “relics”.

J'ai étudié la distribution des températures par sectearsss, et utilisant le logiciel “XWSM”. Dans
tous les cas, j'ai obtenu des résultats similaires : 'augatéon de températures dans les anneaux a 5
' de centre. La plus importante augmentation de tempéra(@8réskeV - 6 keV) a été obtenue dans
la direction des “relics”. Les distributions des tempérasuont montrées une asymétrie similaire a la
brillance de surface.

—L'analyse optique : j'ai observé une dispersion trés @elas vitesses des galaxies (~ 1300kms 1),
nous avons associé cette dispersion a deux groupes decsitetsde dispersion différentes : “rouge”-
oy ~ 935kms~! andz = 0.0432; “bleu”™ oy ~ 664kms ! andz = 0.038. En supposant que les
galaxies “rouge” ont été associées a I'amas A548b et lesiéBlau petit bulbe en fusion, nous avons
déduit un rapport de la masse 1 :2-3. On peut expliquer ladgraaleursy, et la distribution spatiale de
galaxies “bleue” si nous prenons en compte le schéma denfgsivant. Comme A548b est dans I'en-
vironnement riche de deux autre amas : A548-2 et A548a, pessible que nous observions la fusion
des deux unités avec une composante majeure et une petdeigaide NE ( de A548a). Des données
optiques, j'ai déduit que les amas de galaxies A548a, A548b48-2 sont localisés aux “redshifts”
0.0394, 0.0423 et 0.0429 respectivement. Dans ce schéma,de collision forme un trés grand angle
avec le plan du ciel.

— L'analyse de la simulation : j'ai utilisé I'amas de galax@mulé, Cluster 6, pour construire I'his-
toire dynamiqgue de I'amas A548b. La température moyenneldstet 6 est 3.3keV, qui est similaire
a celle de A548b. J'ai comparé les résultats de simulatiec &s données X, en particulier les cartes
de densité, température et nombre du Mach, pendant et adgol#poque de la fusion majeure des
amas (et en particulier juste aprés la fusion majeure).éfiaié I'influence de I'effet de projection sur
I'observation. Aprés I'analyse de la simulation, j'ai ckicles cartes de densité et de température qui
ressemblaient le mieux a cette observation. Le résultalue gpmparable a été obtenu pour le cas de
projection Y, ou I'axe de collision était presque perpenbice au plan du ciel. Pour comparer ce résultat
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avec les données du radio j'ai obtenu la carte du nombre dinEaartir des simulations .

—La connexion des données X et radio : 'amas A548b est daégatidynamique complexe. De cette
I'analyse, on ne peut associer simplement le “relic” C avechoc dans les données X. Il faudrait avoir
une résolution angulaire meilleure pour analyser ceti@neg’ai observé I'augmentation de température
a5’ -7’ de rayon, juste avant de localisation des “relics” A et B. @ntpnterpréter ce résultat par un
choc avec un nombre du Maehl.5 et expliquer la localisation des “relics” aprés le chacym effet de
projection, (si la direction de la fusion est presque peatdfiaire au plan du ciel). Ce scénario ne rejette
pas la supposition gue les “relics” A et B pourraient étredetip d’'une structure commune (Feretti et al.
2006). Ce travail a été publié dans la revue voir le chapitre VIII.
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Chapitre 10

Etude de la phase de fusion majeure

10.1 Objet de I'étude

Durant mes analyses des observations d’amas en fusiorgofapris qu'il est trés important de
pouvoir comparer ces observations avec des simulationgmgues pour comprendre plus en détail ces
observations souvent complexes. Ici, je présente moneatdmaiail encours ( je prévois une soumission
dans AZA pour publications vers la fin de I'année) Aujourd’hui, iliste de nombreses simulations
avec une bonne résolution spatiale. Dans ce travail, jaidééd’utiliser la simulation de "Cluster 6"
avec le code RAMSES (Teyssier (2002)). C’est une simulatgmmologique hydrodynamique N-corps
adiabatique. Je me suis concentré sur I'analyse de I'anmetapésa formation et en particulier autour de
la fusion principale. Plutét que d'étudier de nombreusesikitions différentes pour avoir une approche
statistique, j'ai préféré n’en regarder qu’une seule ag kiason histoire, et d’'un point de vue strictement
observationel et en tenant aussi correctement compte gsthpodes effets instrumentaux.

Le but principal de cette analyse est d'utiliser les simafet numériques pour mieux comprendre
I'influence de I'état dynamique sur le calcul des paramatie§amas (sa masse en particulier), pour
savoir comment, a partir des données X, on peut détermirgat dynamique, la détection des chocs
et l'influence des effets de projection sur notre compréberde I'état dynamique et accessoirement de
connaitre les limites de détection avec XMM

Pendant les recherches précédentes, je me suis intérassiied s amas de galaxies au moment de
la phase de fusion principale, parce que dans cette phasdaguossibilité de détecter les chocs les plus
forts ou les particules relativistes pourrait étre acé&@gér(cf. I'émission radio des “ halo ” et “ relic ”, le
chapitre 3.3).

10.1.1 Le code de simulations numériques hydrodynamique &t-corps - “ RAMSES ”

Le code RAMSES a été développé au CEA par Romain TeyssiersGibgy (2002)). C’est un code
N-corps et hydrodynamique a haute résolution spatialetay@multiples applications. Ce code a été
développé pour étudier les structures a grande échelléarniation des galaxies. Il fonctionne avec une
grille a raffinement adaptatif de maillage (AMR), calculedimamique de la matiére noire, évolue les
variables hydrodynamiques qui caractérisent le gaz, déimgnte les conditions initiales cosmologiques
(Rasera & Teyssier (2006)) si besoin.

10.1.2 Le choix de “ Cluster6”
Le choix de la simulation

Pour cette étude, j'ai travaillé avec les parameétres casgimpless2,, = 0.3 et Q) = 0.7. Les
propriétés de I'amas froid “Cluster 6 " a “ redshift ” 0 sontI.3keV etRyy = 0.98Mpc/h (1.4Mpc).
Cet amas est le résultat d’'une fusion violente autour dezedong des filaments a grande échelle. J'ai
suivi sa formation a partir du début en prenant en comptedlieditions initiales du modéle cosmologique
de concordance (voir figure 7.2). Comme la fusion est praleipent conduite par la gravitation, et pour
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des raisons évidentes de simplicité, j'ai choisi une sitmreadiabatique. (Dans le cas adiabatique, on
ne prend pas en compte ni le chauffage et ni le refroidissemEaspére prochainement comparer nos
résultats avec une simulation contenant une physique plupléte (qui existe déja). La confrontation
de ces résultats sera tres intéréssante pour évaluer ¢trdpda physique non gravitationelle lors de la
fusion des amas.

Le choix des outputs

J'ai voulu principalement étudier la fusion majeure (voicker and Sarazin  (2001)) c’est pourguoi
j'ai choisi des outputs de simulation autour de cette pHasgpas de temps 91, 93 - juste avant le fusion
principale (voir le teableau 10.1) ; le pas 94 — fusion ppaté (le “Maximum Core Collapse”) ; les pas
95, 96,- juste aprés la fusion principale ; le pas 103 — desgifusion ; I'output 111- représantent plus
moins I'état relaxé. Pour cette analyse, j'ai obtenu letesaltle matiére noire ; de densité, de pression et
du nombre du Mach directement des simulations et aprésnraiit via la simulation XMM/EPIC, les
cartes d’émission X , et de température du gaz.

TAB. 10.1 — Les numéros des outputs de simulation choisis etpseorrespondant en années avant de

la formation finale de “Cluster 6”.
Output 92 93 94 95 96 97 98 99

Gyr 383 381 380 378 377 375 3.74 3.72
Output 100 101 102 103 104 105 107 111
Gyr 3.70 3.68 3.65 3.63 3.60 3.57 350 3.37

Le choix des extractions des données : par tranche ou la moyee

Mon idée est de faire la comparaison des données de simulatiec les observations, donc jai
besoin d’'obtenir les cartes de température et d'’émissiitéabitude dans le traitement des simulations,
les chercheurs analysent les résultats par “tranche” - " des données, ce qui permet de comprendre
directement ce qui se passe au centre des amas. Cependamivpoudes résultats plus directement
comparable avec les observations, il faut intégrer cesdgrans le long de la ligne de visée (voir la figure
7.1).

10.2 Analyse des données de simulation

Pour mieux trouver dans quel étape de la fusion se trouveratneas observés, j'ai exhaustivement
analysé une fusion simulée. Des sorties de ces simulaionag, la distribution de la matiére noire et
du gaz, de sa densité et sa température (voir I'analyse des figure 10.1). Si j'ajoute les simulations
d’instruments X, on peut obtenir 'émissivité et la tempéra X. Ce travail au pas par pas s’est révélé
trés utile comme outil visuel de diagnostic de I'état de kidn de nos amas observés. Pour étudier I'état
dynamique a partir des observation en rayons X, j'ai besdimcipalement des cartes de température
et d'émission. Cependant, dans les observations X, je aldidis pas la possibilité d’obtenir la carte de
température a cause d’'une trop faible statistique, c’estqumi j'ai fait aussi I'analyse en profil radial
pour la température et I'émission.

10.2.1 Les états dynamiques des amas : la fusion principald’analyse effectuée
Les cartes obtenues

J'ai commencé cette analyse par les cartes de températligagssivité. Ces cartes ont été obtenues
dans un volume et moyennées dans un axe de projection (vidguie 10.1). Au début, jai effectué
I'analyse de la fusion principale, quand les deux unités ggtienviron la méme masse) commencaient
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Fic. 10.1 — Le catalogue a partir des simulations : les outputésishpour notre I'analyse. Les cartes
de densité (projection Z), de température ( projection B)ddnsité ( projection Y), de température (
projections Y). Le code de couleur s'appigue a la tempésatur
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FiG. 10.2 — Le catalogue a partir des observations simulés ulgsits choisis pour notre I'analyse. Les
cartes de densité (projection Z), de température ( proje@), de densité ( projection Y), de température
( projections Y). La bande de couleur montre le changemetf# tnpérature.
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leur fusion. Ce sont les outputs 094 et 103, ou I'émissiom eensité du gaz sont presque homogeénes.
Ces résultats d’émission sont tres comparables avec Bé@nis'un amas relaxé (ex : output 111).

Lors de la premiére rencontre (94), nous observons qued&ar du gaz est trés sphérique, par
contre lors de la deuxieme rencontre (103) nous observomd &mission est beaucoup plus allongée.
Avec les cartes de température j'ai obtenu un résultat mésdssant. On observe des perturbations trés
fortes de la température ( et donc plus de symétrie sphérigiuau centre de I'amas, une trés forte
augmentation de sa valeur ( de 3keV jusqu’a 6keV) Il faut nqtee ce résultat est tres comparable de
mes résultat sur 'amas CL0016+16 ( voir le chapitre 8).

A la deuxiéme rencontre, nous observons d’autres pertartsabeaucoup plus faibles dans la carte
de température, de plus la valeur de la température au aesttraaintenant plus petite gu’au moment
de la premiére fusion. Il est intéressant de constater gmaidsivité du gaz dans cette phase est extré-
mement elliptique ce qui pourrait étre un bon élément dendisiic. Finalement, I'état de relaxation est
atteint a I'output 111. Nous observons alors une distritoutie température homogene avec une symé-
trie sphérique. La température moyenne obtenue est bgaptusibasse par rapport que dans les étapes
précédentes.

Les profils obtenus

0.10 a0 0.0 0.10 a0 0.0 0.10
R, Mpc R, Mpc R, Mpc

FiGc. 10.3 — Les profils de température (en haut) et d’émissieitéb@s) obtenus a partir de simulations
pour les outputs a symétrie sphérique : 94, 103, 111. Leérdiffes couleurs montrent les différentes
projections : rouge —Z projection, verte — Y projectiongut- X projection.

TAB. 10.2 — Les ajustements du modglavec les outputs choisis et les différentes projections.

Output 93 94 (good fit) 95 96 100
X 'y z X y z X Yy zZ Xy z X y z
R.,Mpc - 0.12 - 0.07r 007 008 - 008 014 - - - - - -
I} - 0949 - 081 081 087 - 093 124 - - - - - -
Output 102 103 (bad fit) 104 107 111 (good fit)
X 'y z X y z X Yy zZ Xy z X y z
R.,Mpc - - - 008 009 0.07 - - - - - - 011 0.0 0.12

B - - - 074 078 0.69 - - - - - - 079 080 0.83
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J'ai obtenu les profils de température et d’émission dangugharojection : X,Y,Z ( voir la figure
110.3). Ici, j'ai voulu comprendre comment on peut détecéefukion principale a partir des profils ra-
diaux. On peut voir que I'émission est tres élevée a la fupiamcipale, par rapport aux valeurs dans
les autres profils (voir le tableau 10.2). Cependant je réai gétecté les perturbations dans les profils.
De plus, j'ai obtenu une valeur d& comparable a un amas relaxé (voir le tableau'10.2) A la éewi
fusion (103), nous détectons une petite perturbation dapsofil d’émission (mais attention I'amas est
trés elliptique, dans ce cas la projection radiale est dsele Pour analyser les profils de température,
il faut les comparer avec les profils d'amas relaxés. La fodwmerofil de 'amas en fusion principale
est tres comparable avec la forme du profil des amas relaaéspptre j'ai observé que la valeur de la
température est beaucoup plus élevée (jusqu’'a 5.5keV3.dela deuxieme fusion, j'ai observé presque
la méme forme, mais la valeur de la température est moinéelgtkeV). Ce résultat est trés comparable
avec la valeur d'un amas relaxé, cependant j'ai observéste i choc, une perturbation dans le profil
de température dans la région externe d’amas. Il faut rqpierce petit choc est visible dans les données
de simulation, mais qu'il ne peut étre observé par XMM/ERIGué.

10.2.2 Les états dynamiques des amas : autour de la fusion paipale

Les cartes et profils obtenues directement a partir des simations

>
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FiG. 10.4 — Les profils de température (en haut) et d'’émissieitéb@s) obtenus a partir des simulations
pour les outputs autour de la premiére fusion : 93, 95, 9éndistrent la possibilité de détection du choc.
Les différentes couleurs montrent les différentes priast: rouge —Z projection, verte — Y projections,

bleu — X projection.

Ici, je détaille I'analyse des données autour de la fusiamcjpale. D’habitude si nous observons des
amas comme celui-ci (output autour de la fusion principaleys comprenons que ce sont des amas en
fusion. A partir des données observées que, doit-on faue géterminer a quelle étape de son histoire
se trouve notre amas ?

Le catalogue des images d’émissivité et de températur@wligtour de la fusion principale est trés
important pour la compréhension des observations d’'amdssion. Par exemple, a I'output 093, cet
amas apparait en fusion a partir de la carte d’émissivitécétare, on ne peut pas dire s'il est avant ou
apres la fusion principale. Cependant, si nous regardocarta de la température on peut comprendre
gque I'amas est avant la fusion, puisque nous n’observondeasoc. Quand la statistique est insuffisante,
une comparaison des projections radiales par secteunasrsain bon indicateur pour trouver les chocs.
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Maintenant, regardons les outputs apres la fusion pritei@®5, 096, voir la figure 10.4). Dans ces
cas, on devrait détecter le choc dans les observations, ®@jgrtir des cartes d’émission nous voyons
des perturbations. De plus, sur la carte de températurs, détactons le choc (zone d’augmentation de
la température). On peut détecter ce choc, parce gu'il&spnoche du centre d’'amas. Si nous regardons
la chaine des outputs : 94, 95, 96, on voit I'évolution du chlraur les outputs 95, 96 dans les profils
de température, j'ai vu que 'augmentation de températastplus significative dans la projection Z.
Dans les profils d’émission, j'ai vu que le profil est tres giget donc qu’il ne s’ajuste pas bien avec un
modeles.

100 102 ‘ 104
| ] ;

) L L )
0.01 0.10 1.00 0.01 0.10 1.00 0.01
R, Mpc R, Mpc

EMM

N L N L N L
0.0 0.10 700 0.0 0.10 .00 0.07 0.10 .00
) Mpe 1 Mpc 1 Mpc

FiG. 10.5 — Les profils de température (en haut) et d’émissieitéb@s) obtenus a partir de simulations
pour les outputs autour de la deuxiéme fusion : 100, 102, 19Montrent la possibilité de détection

du choc. Les différentes couleurs montrent les différeptegections : rouge —Z projection, verte — Y

projections, bleu — X projection.

Maintenant regardons les outputs justes avant la deuxiésienf (100, 102). A partir des cartes
d’émission, on peut déterminer 'état de la fusion. Cepahddans les cartes de température, le choc
a déja évolué trop loin (au dela de 1Mpc ) et donc il ne peut plus étre observé a partir des données
X. Vers l'output 103 la deuxieme choc du a la deuxiéme fusiarraé et donc la température a ré-
augmenté. Dans les profils de température j'ai observé uhgheic, mais trés loin (la température
moyenne 2.5 keV)Apres la deuxiéme fusion (outputs 104, hO&$ observons une petite augmentation
de la température, et nous n'observons pas de choc fore @etite perturbation de la température ne
peut pas étre observer a l'aide des données X, a cause dessateedétermination de la température
liées a la statistiques des observations. On peut concleedans les observations X, on ne peut pas
détecter cet état dynamique et que donc on supposera peofattl que 'amas est relaxé malgré les
petites perturbations dans le profil d'émission (qui sosigmature de cet état dynamique).

Par exemple, pour 'amas A2440 ( voir la figlre 10.6), nousmvisupposé que I'amas était juste
avant I'état de fusion principale (94), donc on devait obseun choc entre les deux groupes dans la
carte de température. Cependant, aprés observation navsng’ pas observé le choc dans le centre,
par contre nous avons détecté le choc autour des deux grdepetsétre, c'est le cas apres la fusion
principale (95 ou 96) . En utilisant ce catalogue, on peuerdéiner I'état dynamique des amas plus
facilement, et estimer combien du temps s’est écoulé apr@sant la fusion principale. Dans le cadre
de ma recherche j'ai utilisé ce catalogue pour 'amas CL8Q6Gle chapitre 8) j’'ai supposé aprés notre
analyse de simulation et observation (X, optique) que caisast a I'état dynamique correspondant a une
fusion majeure (voir I'output 94). Par contre, cet amas kst passif que Cluster 6. Aprés comparaison
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FiG. 10.6 — L observation d’'amas A2440 par XMM. a) I'émission Xl& carte de température.

du catalogue avec I'amas observé A548b (voir le chapitrg’@)supposé qu'il était juste aprés une
fusion principale (output 96) parce que il y a la possibiti&édétecter le choc.

10.2.3 La détection du choc

Comme on vient de le voir, il est important de comprendre cemiron peut détecter le choc a partir
des données X. Pour cela il faut utiliser les cartes d’émisst température, mais aussi le profil de tem-
pérature. On a de plus établi la carte du nombre du mach eimectt des simulations voir le chapitre 7).
La variation brusque du nombre du Mach localise le choc.t@egque les particules relativistes peuvent
étre accélérer. J'ai obtenu le catalogue des images du eamubvach, et j'ai utilisé les outputs choisis
dans les différentes projections. La figure 10.7 a présemtésultat (il y a les films du changement
du nombre du Mach pour chaque projection). Nous voyons gqakde dans la carte de Mach se trouve
dans la méme position que I'élévation de température (paisgchoc chauffe le gaz), c’est pourquoi on
peut utiliser la carte de température pour détecter laipasitu choc. Dans les résultats de simulation,
j'ai détecté le choc sur les cartes de température dans elmdput (94,95, 96, 100). Il faut noter que
ce n'est pas vrai dans toutes les observations XMM, parcenque sommes limité par les effets ins-
trumentaux et la statistique. La valeur de 'augmentatietadempérature dépend principalement de la
vitesse de la collision et du rapport de masse des unitéss@nfet de la projection. Dans mon cas, la
température moyenne vaut : T=3 keV, et les unités sont de nnéasse. Notons, de plus, que le choc
laisse une signature dans le profil d’émission de I'amas,cus mbservons des perturbations. Donc, a
partir du profil de température, la détection du choc n’estfpeile pour les groupes de la méme masse,
car 'augmentation dans le profil de température n’est gasforte. C’'est pourquoi dans I'analyse des
observations “vraies” il faut faire I'analyse par le sectpour voir le plus fort changement de la tem-
pérature (voir 9). Ici, jai utilisé la fonction d’extrapation (Vikhlinin 2006) du profil de la température
pour chaque output et chaque projection. J'ai obtenu unaéertrapolation du résultat, comparable
avec les résultats de simulation. Dans le profil d’émissianyu les perturbations et les changements
des parameétres de&(voir les figures 10.4, 10.5) c’est encore un critére de diétecu choc.

10.2.4 Leffet de projection

A partir des simulations, on peut étudier le méme output maiss différentes projections, ce qui
permet d’estimer trés directement I'importance des eféepbjections. Pour un pas de temps donné,
I'amas se trouve dans un état dynamique donné, et en clamisbaxe d’intégration, on peut observer des
situations pourtant trés différentes. Il est importantotkmir le catalogue des ces différentes situations
pour la comprehention de I'état dynamique des amas a padiolservations. C’est pour cela que jai
établi les cartes de température, de la densité et les pdefitempérature et d’émission dans chaque
projection X,Y ou Z (voir la figure 10.7).
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density map

-

X projection

~

Y projection

I Z projection

FiG. 10.7 — Cette figure illustre l'influence de la projection fucompréhension de I'état dynamique
des amas. Ici je présente I'output 96 sous différentes gtiojes ; de la gauche a droite : la densité, la
température et la carte du nombre du mach. Du haut en bastslgiéats des projections X, Y, et Z.

La figure 10.7 montre le catalogue des états dynamiques des @iptenu : la carte de densite et la
température. On peut voir que, pour un méme état dynamigues,sbservons des cartes bien différentes.
Avec le catalogue, on peut déterminer plus exactement t§taamique de I'amas observé. J'ai effectué
une analyse similaire pour I'étude de 'amas A548b (le dnaf®), j'ai pris en compte le résultat des
données optiques.

10.3 Les observations XMM/EPIC des simulations

Il s’agit maintenant de simuler des observations XMM/EPI@aéir des sorties des simulations nu-
mériques. Cette étape estimportante pour comprendre gieydamique peut-on correctement détecter
avec XMM et jusqu’a quel “ redshift ”.

10.3.1 La génération des observations XMM
La génération de photons X “idéaux”

Pour obtenir les observations de XMM-Newton on commenceaypaérer des photons X “idéaux”,
c’est a dire aussi semblables que possible a ceux qui ardJersurface des miroirs d’XMM. Gréace aux
sorties des simulations numeériques, je connais la dendaégeession (donc la température) du gaz dans
tout le volume de la boite d’univers simulé. On commence plnuter I'émissivité et la température du
gaz X dans chaque cellule de I'arborescence. Puis, on fahrjgpur chaque cellule, les photons émis
par 'amas a la température de la cellule (leur nombre étérdrchiné par I'emissivité de la cellule).
Pour calculer I'énergie des photons émis par chaque cethaleffectue un tirage Monte Carlo qui suit
la distribution spectrale de la température de la cellulta{de d'une base de spectres préalablement
calculée pour un amas de métallicité fixée, au “ redshift 'vetaine colonne densité définie). Aprés ce
processus, j'ai obtenu une liste de photons “parfaits” graisla boite d’univers simulée dans la bande
d’énergie 0.3-15 keV (voir le chapitre 7, la figure7.3).

Au début de cette recherche, j'ai choisi le “ redshift ” zs@aur avoir plus de statistique. Apres j'ai
effectué la méme analyse des données sur le “ redshift ” zpOUF étudier la limite des observations de
XMM-Newton. Ici, j'ai pris en compte la surface effective titlescope dans I'axe optique et un temps
d’observations de 30ksec ( z=0.1) et de 80ksec ( z=0.5).



114 10. Etude de la phase de fusion majeure

La génération des observations XMM

A partir de ces photons “idéaux”, jai fait un “tracé de ragbra I'aide des fichiers de réponse
d’XMM/ EPIC. J'ai dégradé ces photons selon les réponsedéesxteurs XMM/EPIC (EMOSL1,2 et
pn). Dans cette création d'observations XMM/EPIC, jaiuean compte I'effet de la PSF, la correction
de fonction de vignetage,les masques des CCD cameras pblessegspectrale des détecteurs.

L'addition du fond : le fond de A. Read ou le fond modélisé

J'ai maintenant ajouté les fonds instrumentaux et du ragoremt X. Il y a deux possibilités : soit
ajouter un fond instrumental simulé mais qui ne prend pasepte le CXB ; soit ajouter une fraction
ajusté en fonction du temps de pose, du ficher du fond (typeeadRR Pour simuler au mieux les ob-
servations, j'ai choisi la deuxiéme approche (tout en testas résultats avec la premiére). Ensuite, j'ai
traité ces observations simulés a la fagcon standard dartraitt des données X.

10.3.2 Lanalyse des données du XMM obtenue de simulation%.1)

A partir des données obtenues, j'ai généré les images ddatie énergies de 0.5-3keV. Jai fait
le traitement standard X (tenant en compte la fonction duetigge, les gaps, les 3 images). Pour les
outputs 94, 103, 111 jai utilisé la symétrie sphérique pcalculer la masse totale dans le cadre de
I'équilibre hydrostatique. Pour cette analyse, j'ai obtées profils de la température et la brillance de
surface. Pour tester I'activité de fusion, j'ai fait lestesrde température (“XWSM "), de luminosité et
des résidus aprés soustraction d'un modggle

Les profils de brillance de surface ( le modelg)

TAB. 10.3 — Les ajustements du mod@leapres le traitement XMM ; pour les outputs a symétrie sphé-
rique : 94, 103, 111 ; pour les projections Y et Z ; observéezs=énl et z=0.5.
94 103 111
R, Mpc (3 R.,Mpc [ R.,Mpc f

Z z=0.1 0.11 0.82 0.08 0.57 0.15 0.82

z=0.5 0.12 0.77 0.10 0.63 0.14 0.70

Y z=0.1 0.11 0.85 0.09 0.62 0.11 0.60

z=0.5 0.16 0.87 0.15 0.65 0.20 0.76

z=0.1, proj Z, mos1ZPN 00684 2=0.1, proj Z, mos12FN 09103
L L R e k) e e o e e

2=0.1, proj Z, mos12PN_ 09111
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FiG. 10.8 — Les profils de brillance de surface apres le traiténd®M pour les outputs 94, 103, 111.
Le profil bleu — est le meilleur ajustement du modéle

La encore, le traitement et les produits scientifiques #gtsant exactement les mémes que pour de
vraies observations. Il faut noter cependant que je n'aaéxde profile de brillance que pour les outputs
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94, 103, 111 (la fusion principale, la deuxieme fusion,dtételaxe) pour lesquels on peut utiliser la
symétrie sphérique. La figure 10.8 présente les profils obtda limite de détection de XMM est 0.6
Mpc (z=0.1) et 0.5 (z=0.5). Les profils obtenus ont été aguat&c un modelé ( voir le tableau 10.3).

Les profils de la température

ro profin 0e5 g o ges ro profin Q5

Fic. 10.9 — Les profils de température pour les outputs : 94, 10B; dbtenu en utilisant le modéle
APEC. Le profil bleu — I'ajustement de température avec lemdes des 3 caméras XMM. Le profil noir
—I'ajustement de la température avec les données des 2aamér

J'ai traité les mémes outputs ( 94, 103, 111), ou on peut Nésuent considérer la symétrie sphé-
rique. J'ai obtenu les profils de la température pour lesrgbtiens simulées a z=0.1 et z=0.5. Nous
voyons plus loin vers la périphérie de 'amas a z=0.1 qu’az=0n en conclu que, dans un méme état
dynamique, un amas lointain a beaucoup plus de chance dér@asdaxé au sens des observations X
gu’un amas proche ( voir la figure 10!11). Le résultat esteui&ssur la figure 10.9. Les profils noirs
sont obtenus en utilisant deux caméras MOS1 et MOS2, et ¢didspnleus sont obtenus en utilisant 3
caméras : MOS1, MOS2 et pn. J'ai comparé ces résultats av@ecdéls de température obtenus direc-
tement des simulations. Sans I'avoir réellement compasnpté que les résultat obtenu avec 3 caméras
sont plus proche de la simulation réelle que si I'on ne singuie les caméras EMOS. Les observations
simulées sont en le bon accord avec le résultat de simuldirent. Cependant, on ne détecte pas la
température haute dans le centre. A cause des limites daetting et a la statistique, je n'ai pas dé-
tecté le choc dans I'output 103 dans la région externe. &aiaté le profil de température jusqu’'a 0.5
Mpc dans les observations a z=0.1 et jusqu’'a 0.8 Mpc dansbesreations sur z=0.5 ( voir le tableau
110.4). Chague profil de température obtenu a été ajusté a¥endtion de température (voir le chapitre
8, Kotov & Vikhlinin  (2005)). Notons que cette fonction dannne bonne extrapolation du profil de
température observé, c’est pourquoi pour le calcul de njadsailise ce profil ajusté.

Les cartes obtenues — I'analyse par “XWSM "

Pour étudier les états des amas en fusion, j'ai extrait [#esde la température et de I'émissivité
pour chaque projection : X, Y, Z ( voir la figure 10.2) sur lesputs autour de la fusion principale (92,
93, 94, 95, 96, 97, 100, 101, 102, 103, 104, 105, 107 et 111).

Pour une premiére analyse des observations simuléed)@aii¢a projection Z, ou j'ai vu la collision
gquasiment dans le plan du ciel et jai détecté le choc plus(fius loin, j'ai fait aussi I'analyse de
projection selon Y). J'ai obtenu les fichiers des photonentgs dans la projection Z, pour chaque output
et en utilisant “XWSM " j’ai obtenu les cartes de luminositéle température. La figure 10.1 présente les
résultats obtenus. J'ai fait la méme échelle de tempérétie 5keV) que pour les cartes des simulations
(voir figure 10.2). On peut voir la différence entre des desngmulation et les observations XMM pour
chaque output.
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TAB. 10.4 — Les valeurs de température obtenu dans les anneaulep@utputs (94, 103, 111, 95) aux

redshifts z=0.1 et z=0.5.
94 103 111 95

radius, Mpc MOS1,2 all MOS1,2 all MOS1,2 all MOS1,2 all
z=0.1

0-0.03 4094 4204 3092 34707 29709 3498 - 3.6%02
0.03-0.07 4.2§;§ 4.2}%;% 3.4$§;§ 32}%% 2.7t§;§ 3.1t§;j2§ - 38}:%%
0.07-0.20 3401 34101 24102 24102 5 6t03 o gt02 - 41402
0.20-033 2601 2701 7101 5700 g gi02 g gi01 - 3.4702
0.33-055  1.9!2 180 13tll qpr0 g 7002 g grld - 21770
z=0.5

0-0.22 3.504 - 2.9+09 - 2.2°09 - 3.6707 -
0.22-055 2302 - 2.10% - 21408 - 24708 -
055-0.92 2409 - 1707 - 1.8 - 3.2"1% -

Ici, deux questions se posent :1) Comment déterminer It&tdMaximun Core Collapse” (Effon-
drement maximum du coeur) a partir des données X ? et 2) Ala-possibilité d’'observer le choc autour
de fusion principale avec les données XMM ?

Comment déterminer la fusion principale ?

Pour cela, il faut étudier les outputs 94 (fusion principal®3 (deuxiéme fusion) et leur comparaison
avec I'état relaxé de I'amas (output 111). A partir des sagtémission, on ne peut pas déterminer I'état
de la fusion, les cartes obtenues sont trés homogénes eacalngs avec la carte de I'état relaxé, nous
n'observons pas de perturbations. Par contre, grace atesair température, on peut mesurer de fortes
perturbations qui signent clairement un état non relaxéchbfaut utiliser la carte de température et
peut-étre la valeur de luminosité pour déterminer la fugiincipale a partir des données X. Dans ma
recherche, j'ai observé I'amas similaire — c’est CLO0164idir le chapitre 8). Aprés mon analyse de
simulation, il est trés probable que cet amas soit en fugiimcipale.

Comment déterminer le choc autour de la fusion principale ?

Dans l'analyse directe des simulations, j'ai vu que I'onrdéwvdétecter un choc dans les cartes en
température. Quel choc peut-on détecter aprés les obisaiwatMM/EPIC ? Comment peut-on déter-
miner I'état dynamique d’un amas en fusion ? A partir de I'€siiité X seule, on peut quelques fois
supposer gu’'un amas est en cours de fusion ou non. Mais il g5 ane indication de fusion quand le
profil de brillance n’es pas bien ajusté par un modggle

On peut noter aussi que la détermination de I'état de fusipartir des observations en rayons X,
dépend trés fort de I'angle de projection. On peut détermanec plus de difficultés la fusion, quand
la collision est presque perpendiculaire de la ligne deev{séir par exemple, A548b,voir le chapitre).
Cependant, si nous regardons simultanément la carte d&miX et la carte de température, la déter-
mination de I'état dynamique est beaucoup plus sire. Arpdetidonnées XMM simulées, je ne suis
capables de détecter le choc (du a la relaxation violenteady que dans les pas de temps trés préts
du Maximum Core Collapse -( noté aprés MCC) la fusion prialgip 95, 96, 97 (voir le tableau 10.1).

Il faut noter que Cluster 6 est un amas froid (3keV) donc lap&mture du choc se situe autour de 5
keV. Si la température initiale des unités est de 6 keV le deva donc autour de 12 keV ce qui
rend sa détection beaucoup plus difficile. On ne détectede nhdans les autres outputs et ni apres la
deuxiéme fusion a cause des limites statistiques. Il fatgrrgue I'on ne détecte le choc, dans la carte
de température, que pour les observations a z=0.1 et passstdohnées a z=0.5. J'ai pu établir la carte
de température jusqu'a 0.55 Mpc, sur les observations déshift " 0. 1. Dans les observations XMM,
j'ai détecté les valeurs de la température plus basse paorages données de simulation. On peut aussi
détecter le choc dans le profil de température. Si nous regadé profil radial, nous voyons que le choc
n'est pas trés marqué a cause de l'intégration dans les axneanc, pour détecter le choc, il faut ob-
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tenir le profil dans des secteurs, pour choisir les secteupeat utiliser la carte de température. Il faut
noter que seulement aprés la fusion principale on peut wétkcchoc fort (d’habitude prés du centre
d’amas). A la position du choc, les particules relativigiearraient étres accélérées, ce que nous donne
les observations des “relics” de radio (exemple les amagi8B5A3667).

Pour déterminer exactement I'état dynamique d’'un amastifaliser étudier simultanément la carte
d’émission et la carte en température. Par exemple, daas ldecl'amas de galaxies A2440, a partir des
observations ROSAT (i.e. sans résolutions spectralet @'dse sans température) nous avions supposé
gue cet amas était juste avant le MCC ( cf. proposal XMM). Dmmaurait du observer une augmentation
de la température au centre de I'amas. Grace a I'obsengi-Newton nous avons établi la carte de
température et maintenant nous concluons que cet amasgnldit, étre juste aprés la phase de MCC,
parce gue nous voyons le choc autour de 'amas et non pas eesta !

Le résidu apres la soustraction du modéles en 2 D

J'ai ajusté la carte d’émission avec un modélen 2 dimensions que j'ai soustrait pour obtenir la
carte dite des résidus. Ces cartes des résidus peuventdireérda détermination de I'état dynamique
(pour chaque étape de fusion j'ai vu des résidus différe@site méthode donne une possibilité de dé-
tecter et de quantifier les perturbations dans I'émissioRefidant la fusion principale (094) j'ai observé
des perturbations fortes dans le centre de I'amas (2.5 ajches résidus dans la fusion principale est
trés comparable avec le résultat de CL0016+16 ( voir le ¢ieap). Autour de la fusion principale, jai
détecté les perturbations fortes dans le résidu, mais awegéométrie différente. Pendant la deuxieme
fusion, j'ai observé des perturbations alongées dans ta das résidus.

B  BENS E

FiG. 10.10 — Les cartes a) I'émission X b) le modé¢led 2D aprés ajustement c) le résidu apres la
soustraction du modéle d) la significativité. Ces cartesététobtenues pour les outputs 94 (en haut),
111(au milieu), 95 (en bas) pour les projections Z (a gauaey)( a droite).

La figure[10.10 montre I'émission, le modéle obtenu, lesdiésiet la significativité. Nous voyons
gue les cartes de significativité sont plus élevés en oupu®® par rapport de 111 ( d'un facteur 10).
De plus, dans cette analyse j'ai obtenu les cartes de signifi; c’est le rapport d’emission vers residu.
Pour estimer la significativité des structures ainsi réa&ten peut calculer :

1
Zfs * Inorm (10.2)

g =

IT’ES

Lgrm = ——Te5 10.2
abs(Iyes) ( )



118 10. Etude de la phase de fusion majeure

103 111

FiG. 10.11 — La comparaison des observations XMM (tempérapoa) les outputs (94, 95, 96, 103,
111) & z=0.1 ( en haut) et z=0.5 ( en bas).

10.3.3 La génération des observations XMM (z=0.5)

La figure[ 10.11(en bas) présente les résultats des obsgrwatiMM de temperature pour Cluster
6 a z=0.5. Nous voyons immédiatement qu’on ne peut pas etadit dynamique d’'un amas si froid
(3keV) aun z si grand. A cause de la faible statistique, pbteror une carte de température significative,
je suis obliger d'intégrer sur de grandes régions spatizdegui a immédiatement pour effet de rendre
la distribution de température homogéne. Il faut noter quoeyr cette observation, j'ai mis un temps
exposition 3 fois plus grand que pour I'amas a z=0.1 ( 80 keecgpport de 30 ksec), cependant je n'ai
pas obtenu des résultats satisfaisants.

La limite d’'observation du XMM

A partir de cette analyse, j'ai vu que les données XMM sostlinditées par la statistique, par le fond
('ai vu la limite des observations pour les amas prochesdwératurex 3keV est 0.5 Mpc ( environs
Rsq0) ; pour les amas lointains, la limite est 0.8 Mpc) .

La limite des observations XMM dépend principalement dasteft ”, de la température de I'amas,
mais aussi de I'état dynamique puisque, pendant le MCCrripéeature et I'émissivité sont plus hautes.

10.3.4 Lanalyse de la masse totale
La symétrie sphérique (choix outputs : 91, 103, 111)

Les outputs 94, 102 et 111, montrent une émission homogénmealans le cas d’'un amas relaxé.
En cas d’observation d’'une situation similaire, les obatwrs utiliseraient immédiatement la symétrie
sphérique pour I'analyse X. C’est pourquoi, j'ai calculdriasse totale en utilisant la symétrie sphérique
et I'équilibre hydrostatique. Pour chaque output, j'aiesht les profils de température et la brillance de
surface (les parametres du modglévoir figure 10.8 et tableau 10.3).

Détermination de la masse totale

Pour comparer la masse totale obtenue des observatiomslaaixaie” masse contenu dans la si-
mulation j'ai calculé la masse totale a partir des simufaipour chaque output choisi. La valeur de la
masse totale a été obtenue par intégration de la masse ddidsenmeire et de la masse du gaz dans
chaque cellule ( voir le figure 10.12 le profil verts).
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FiG. 10.12 — Les profils de masse totale obtenus pour les ouptd03, 111. En vert, a partir des don-
nées de simulation ; En bleu a partir de I'équilibre hydrigtee (HE) et avec la température moyenne de
I'amas a z=0.1, en rouge pour z=0.5 selon la projection Zligass verticales représentent le paramétre
Rogo : en vert :déduit des simulations (1.35Mpc ), en bleu pd@niléduit des observations a 'aide de
I'Equilibre Hydrostatique pour z=0.1, (en rouge pour z30lbfaut noter queRyy, déduit strictement
des observations , change avec I'output choisi ( 94, 103,!111

A partir des observations, on peut calculer la masse totalgiksant la méthode standard de calcul
de masse a partir d’équilibre hydrostatique ( voir le chref@t Eq. 6.14)

Et en prenant en compte le profil de température ( ou la terysérenoyenne) et les parameétres du
modéles des outputs choisis, j'ai obtenu le profil de masse totalé (adfigure[10.12). Pour déduire
la masse, j'ai utilisé la méthode avec la temperature mayenraussi la methode avec le Monte-Carlo
(Neumann & Bohringer  (1997)), (voir le chapitre 6). La figli@.12 présente le résultat du profil de
masse obtenu avec la température moyenne, les profils béesuskservations en z=0.1) et les profils
rouges ( en z=0.5). Pendant ce calcul, j'ai utilisé seulgfiemeur sur la température (et non les para-
meétres du model@), donc I'erreur réelle devrait étre supérieure. Les patesnéle la masse totale en
Roqp “vrai” (1.35Mpc, déduit des simulations) sont présentéssda tableau 10.5

TAB. 10.5 — Les valeurs de la masse totale obtenuBsoa ( 1.35Mpc), a partir de simulations et des
observations avec la température moyenne.
Output 94 103 111
z=0.1 z=0.5 sim z=0.1 z=0.5 sim z=0.1 z=0.5 sim

T mean
Magox10MM,  4.05702 3.3570% 3.08 25403 2.33'5C 3.09 3.260% 2.067% 3.00

Pour chaque output, le profil de masse change un peu du “wicil. A I'output 94 on a calculé une
masse supérieure a la masse réelle, a I'output 103 on a€alcalplus petite masse, et a I'output 111 on
a obtenu un bon accord. Il faut noter qu’au redshift z=0.5gtstenu un bon accord avec le profil “vrai”
de simulation.

En intégrant jusqu’au rayon virieRsq , j'ai obtenu un bon accord pour chaque output choisi (voir
le tableau 10.5)2509 est 1.35Mpc, dans la figure c’est ligne verticale (vertsenbtdes simulations). En
utilisant le profil de température j'ai obtenu le valeur dussecomparable avec la “vraie” masse dans les
barres d’erreur, pour les outputs 94 et 125{] <10 M, et2.4753 x10'* M. Cependant, & partir
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de cette analyse j'ai constaté un probleme dans la détetioninde Ry, C'est pourquoi pour I'analyse
correcte de la masse totale, il faut regarder les profils desea

TAB. 10.6 — Les valeurs d&sy et Moy obtenu des observations par I'aide HE dans les différentes
outputs et projections. Le valeurs du masse a ete present@(@h)M, .
94 103 111
Z Y Z Y Z Y
z=0.1 z=0.5 z=0.1 z=0.5 z=0.1 z=05 z=0.1 z=05 z=0.1 2z=050.z z=0.5
Rogy 171 114 174 121 127 094 129 095 140 093 122 0.96

Ryr 236 126 - - 177 105 - - 159 058 - -
My 6.24 293 659 258 258 1.65 266 169 345 157 228 1.72
M,, 362 169 - - 236 124 - - 189 099 - -

La probleme de determination deRsgg

A partir des observations X, pour déduiRgyg, on utilise I'equilibre hydrostatique avec la tempéra-
ture moyenne et les paramétres du modetgbtenu. Cependant, si 'amas n’est pas a I'équilibre, notre
détermination n’est pas correcte (on fait I'intégratiodalmasse dans un trop grand volume). Le tableau
'10.6 présente la gamme des valeursitdg, en fonction de I'output, du redshift et de la projection. Il
faut noter que la plus grande erreur est pour le pas de tempM@4) a z=0.1 ( ou les contraintes sur
T sont les plus faibles mais aussi ou I'amas est le plus loifédeilibre), cependant pour le méme pas
de temps a z=0.5 et pour les outputs 103 et 111 j'ai obtenuaesirg & peu prés correctes Aey, (a
comparer avec le 1.35Mpc a z=0.1 et le 1.15Mpc a z=0.5 dedations).

De plus, on peut déterminer la masse totale et le rayon \drg@hrtir de I'auto-similarité ( voir la
chapitrel 2), en utilisant I'équation 2.9 et en prenant enmenta cosmologie de lambda CDM au
redshift ” de I'amas. J'ai déduit la masse totale 84§ ( Bryan & Norman (1998)). Les résultats sont
présentés dans le tableau 10.6. De plus, j'ai déduit la mass#e en utilisant les données observées
température et “redshift”. On voit que pour les observatiarz=0.5 j'ai obtenu une valeur de la masse
trés loin de la réalité ( a cause d’une mauvaise détermmagda température).

Il faut noter que la valeur de la masse (ou du profil de la matsghit étre dans les barres d’erreurs
que la masse soit déduite a I'aide HE, avec la températuremmey avec le profil de température ou
par auto-similarité (si nous utilisons les mémes valeurladempérature, d&,q, des paramétres et
“redshift™).

Aprés mon étude, j'ai conclu qu'il y a possibilité d'utilisBéquilibre hydrostatique pour obtenir le
profil de la masse totale méme pour les observations d’am#issem principale. Par contre, ignorer
I'état dynamique de I'amas conduit a des erreurs imporsasiie la masse totale via I'erreur siggg

10.4 Conclusion

J'ai étudié I'impact de I'état dynamique des amas autouaddCC, cette recherche peut étre utiliser
pour la détermination d’état dynamique a partir des obsiens Pour cela il faut utiliser le catalogue
des outputs : les différentes projections, les cartes d'sion et température. A partir des simulations
des fusions majeures j'ai détecté le choc dans la carte destature et dans les profils de température et
de brillance, cependant dans les observations XMM nous &sntimités par le fond , c’est pourquoi on
ne peut détecter le choc dans les outputs seulement apréS@e(M5, 96) et pas aprés (& z=0.1). Dans
les observations a z=0.5 et avec un trés long temps posee@Qjsn’ai pas la possibilité d’observer
la dynamique de cet amas froid, et tous les outputs montiemek comme relaxé avec une tempéra-
ture homogéne. Ceci peut avoir un impact important pourdisd’échelle et en particulier pour leur
évolution a grand redshift. D’autre part, si I'on s'int&esa la dynamique des amas, on est condamné a
s'intéresser aux amas proches avec les instruments domgmosd actuellement.



10.4. Conclusion 121

J'ai aussi étudié la possibilité de détecter les chocs demarhas en fusion. C’est pourquoi a partir
des simulations, j'ai obtenu les cartes du nombre du machlesdifférentes projections et pas de temps,
dans le zone de changement du nombre du Mach les particlég¢igisées peuvent étre accélérées ( ce
qui peut donner de I'émission radio synchrotron). On notendépendamment des projections, la carte
de température suit les mémes perturbations que la carterdbre du Mach et peut donc étre utilisée
pour la détection du choc.

Pour déterminer I'état dynamique de I'amas (en particidi@MCC), rien ne doit étre négligé. Il
faut comparer les cartes et les profils de température, d&miet de résidus avec mon catalogue. Il faut
aussi calculer Lx et placer 'amas dans le plan Lx-T.

J'ai effectué I'analyse du profil de masse totale pour leputsta symétrie sphérique et j'ai obtenu
les valeurs comparables pour 'amas en MCC avec la masse. réel

Il semble que le profil de masse intégré déduit des obseng¥o(dans le cadre de I'HE) conduise
a une estimation de la masse correcte dans les régions weérimais que la déterminaion @&
nécéssite de s'assurer de la relaxation de I'amas sous gieimeurs importantes .

Ce travail n’est pas encore achevé, je voudrais aussi fainalyse des mémes outputs avec des
simulations contenant plus de physique interne afin d'estson impact. Ce travail devrait étre soumis
pour publication dans &A avant la fin de I'année.
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10.5 Conclusion Générale

Dans le cadre de ce travail, je me suis concentré sur I'éted&tit dynamique du gaz et sa détec-
tion a partir des données XMM-Newton. Les amas en fusion ament de leur premiére coalescence
maximum, ont la particularité d'étre, a la fois, trés loinl@eguilibre hydrostatique et pourtant de mon-
trer une scéne en rayons X extrémement trompeuse, pugsguasentent a cet instant, une symétrie trés
sphérigue. C’est pourquoi j'ai étudié deux observatiorsrdis autour de cette phase, et comparées ces
données X et optiques avec une simulation numérique.

J'ai aussi exhaustivement analysé, d’un point de vue oagenel, un amas simulé (Cluster 6) autour
de la fusion majeure. Pour que cette étude soit aussi coblparae possible avec de “vraies” observa-
tions, j'ai simulé I'observation XMM/EPIC de chaque pas eémps de simulations numériques. Dans ce
travail, j’ai cherché des éléments de réponses aux questigwantes :

1) Comment peut-on détecter la fusion et en particulier $&ofuprincipale ? il faut faire I'analyse X
détaillée ( carte de température, d’émission , résidusy etwti longueur d’onde ( données X, optique,
radio) et faire une comparaison avec les simulations.

2) Quelle est la capacité de détection d'amas en fusion meapaec XMM ? La capacité de détec-
tion de fusion par XMM dépend de température et du “redsli@'’amas. Par exemple : pour I'amas
CL0016+16, lointain (z=0.5) mais chaud (9keV), on a pu détdes petites perturbations de température
et on a pu détecter I'émission jusqu@g grace a sa forte luminosité et z lointains ; pour I'amas A548b
trés proche (z=0.04) et faible ( 3keV) j'ai étudié la dynanggmais pas la détection jusqu&gg ; pour
un amas simulé (Cluster6) lointain (z=0.5) et faible ( 3kedf)ec un temps d’exposition de 80ksec, on
ne peut pas détecter les effets de la dynamique.

3) Quelle est I'influence de la fusion principale (MCC) suc#cul des paramétres physiques ? Pour
le calcul de la masse totale, nous utilisons toujours I'llypse de I'équilibre hydrostatique ( qui n’est
pas atteint dans le cas d’'une fusion !). Grace aux simuktioimeériques, on peut calculer exactement le
profil de masse et aussi déterminer la masse a partir desvabees X. J'ai noté que les observations
majorent la masse au MCC mais dans les barres d’erreur ; esrdans la deuxieme fusion. Cependant,
jai constaté un probleme sérieux dans la déterminatiorRélg a partir des observations pendant le
MCC (a cause de la détermination température plus élevée).

4) Quelles sont les relations entre les “relics” et “haladiceet les données X ( gaz et champ magné-
tique) ? On note que la présence des “halo” ou “relic” semtrke ine signature de fusion ( CLO016+16
aradio halo, A548b a des radio relics). Pour aborder cettetpn, j'ai étudié 'amas A548Db, j'ai détecté
un choc juste avant la localisation des relics, et j'ai eypdi ce résultat par une géométrie possible de
fusion. D’autre part, dans I'analyse des simulations dei$€r 6”, j’ai obtenu les cartes du nombre du
Mach. J'ai constaté que les dégradations apportées parsiesments dans la détermination des cartes
de températures, permettent quand méme de détecter eonerttles chocs pourvu que I'observation
ne souffre pas trop d'effets de projection. Cependant poorpeendre mieux le lien X - Radio, il faut
étudier plus avant les simulations et y inclure plus de mhyesi On peut aussi injecter des bulles des
rayons cosmiques et suivre leur évolution dans le temps.

5) Comment comprendre I'état dynamique et la géométrie dellsion d’'un amas observé ? Pour
cela il faut faire I'analyse X détaillée, puis faire la cormgiaon avec les données optiques, radio et les
simulations, étudier I'environnement ( amas voisins,rifistions des galaxies). Dans cette analyse, on
peut utiliser notre catalogue obtenu des amas pendantita fogjeure.

10.6 Perspectives

Dans la physique des amas, il reste bien des questions esivB#tit & petit, avec les instruments et
simulations numériques de derniéres générations, nowsdgd&mns mieux ces objets, merveilles de notre
Univers.

Pour comprendre mieux la physique et la dynamique des ahfasf faire un catalogue des amas
observés : relaxé, en fusion, MCC, redshift et autres. Bfafit faire une étude statistique d’'un ensemble
de collisions différentes avec des analyses en multi-lengd’onde : optique, X, radio , SZ. Pour chaque
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observation d'amas en fusion, il faut faire la comparaisgtda simulation pour la détermination de la

géomeétrie. Tout cela doit former une base de données (gawigour effectuer une étude statistique.
Si la physique est juste dans les simulations, alors on cemdpa mieux les observations, sinon... il

faudra améliorer les simulations. La simulation nhumérigsg en effet, un trés bon instrument pour
comprendre I'état et la physique des amas ; par contre itdamurs faire une comparaison correcte avec
les observations parce qu’elles sont la réalité ( alors gseimulations ne sont que nos suppositions).
En comparant les simulations et les observations et enagjpptus de physique dans les simulations
nous pouvons comprendre mieux la réalité. Par exemple dstignm de la nature des radio halo ou relic
dans les amas est ouverte. En ajoutant des bulles de raysmsge@s dans les simulations, on devrait
voir ce qu’elles deviennent pendant la fusion. La questiedadformation déclenchée d’étoiles durant

la fusion est toujours débattue. En ajoutant cette phydigues les simulations on pourrait vérifier cette

hypothése.

La théorie de I'auto-similarité est une théorie simple dfotanation des structures. Ses prédictions
ne sont pas toujours parfaites, c’est pourquoi il faut &oplus de physique interne ( fusion, refroi-
dissement, chauffage) dans les amas et vérifier leur impades lois d’échelles. On peut aussi tester
I'auto-similarité pour les groupes.

A l'aide de I'observatoire “Planck” on va déterminer les graétres cosmologique avec une treés
grande précision, on pourra étudier les amas de galaxiega ke I'effet SZ.

Il'y a beaucoup des autres questions ouvertes dans les amas. .
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ABSTRACT

Aims. To study the mass distribution of galaxy clusters up to their Virial radius, CL0016+16 seems to be a good
candidate, since it is a bright massive cluster, previously considered as being dynamically relaxed.

Methods. Using XMM-Newton observations of CL0016+16, we performed a careful X-ray background analysis, and, we
detected convincingly its X-ray emission up to Ra2o0. We then studied its dynamical state with a detailed 2D temperature
and surface brightness analysis of the inner part of the cluster.

Results. Using the assumption of both spherical symmetry and hydrostatic equilibrium (HE) we can determine the
main cluster parameters: total mass, temperature profile, surface brightness profile and S-parameter. We also build a
temperature map which clearly exhibits departure from spherical symmetry in the centre. To estimate the influence of
these perturbations onto our total mass estimate, we also compute the total mass in the framework of the HE approach,
but this time with various temperature profiles obtained in different directions. These various total mass estimates are
consistent with each other. The temperature perturbations are clear signatures of ongoing merger activity. We also find
significant residuals after subtracting the emissivity map by a 2D (-model fit. We conclude that, although CL0016+16
shows clear signs of merger activity and departure from spherical symmetry in the centre, its X-ray emissivity can be
detected up to R2oo and the corresponding mass Maoo can be computed directly. It is therefore a good candidate to
study cosmological scaling laws as predicted by the theory.

Key words. galaxies:cluster:individual: CL0016+16: observation-X-rays

1. Introduction

In the hierarchical scenario of structure formation, clusters
of galaxies are the largest and youngest virialized objects in
the Universe. This makes them ideal targets for cosmologi-
cal studies. Clusters of galaxies are self-similar in shape, and
the cluster population obeys scaling laws for various physi-
cal properties : total mass, temperature and luminosity. The
evolution of these properties with redshift gives also com-
plementary information that shed light on cluster physics.
X-ray observations of galaxy clusters allow us to study the
hot intra cluster medium (ICM), which is the main baryon
reservoir in galaxy clusters. In the era of XMM-Newton and
Chandra observations, we can obtain detailed information
on the density and temperature distribution of the ICM,
and study their internal structure with unprecedented ac-
curacy.

This paper reports a detailed study of CL0016+16,
a very massive, luminous and distant (z = 0.54)
galaxy cluster. CL0016+16 is one of the most ex-
tensively studied cluster of galaxies in different wave-
lengths, in particular in the optical (Tanaka et al.,
2005), radio (Giovannini & Feretti, 2000) bands and
for Sunyaev-Zel'dovich effect (Birkinshaw et al., 1981),
(Bonamente et al., 2006). It has been also studied us-
ing weak lensing Clowe et al. (2000) and X-rays from
ROSAT (Neumann & Bohringer, 1997) and XMM-Newton
(Kotov & Vikhlinin, 2005), (Worrall & Birkinshaw, 2003).

Send offprint requests to: L. Solovyeva,
e-mail: 1ilia.solovyeva@cea.fr

The question about the dynamical state of this clus-
ter is still open. Previous X-ray analysis concluded that
the cluster might be relaxed (Kotov & Vikhlinin, 2005).
But we know that this cluster has a radio halo from
Giovannini & Feretti (2000), which can be a signature of
merger activity. Since the total mass is computed using the
hydrostatic equilibrium approach, we need to have a better
idea on the dynamical state of the cluster.

In this paper, we present a detailed spectro-imaging
study of the galaxy cluster CL0016+416. We first assumed
that the cluster is relaxed and spherically symmetric. We
obtained high quality surface brightness profiles using dif-
ferent backgrounds subtraction methods and demonstrated
that we can detect the cluster emission up to Rogg. This
specific radius was first used by theoreticians to define dark
matter halos, for which the mean density is 200 times the
critical density of the universe. N body and hydrodynamics
numerical simulation have shown that within this radius,
the gas and dark matter halo can be reasonably considered
as being in dynamical equilibrium (Cole & Lacey, 1996).
To compute Rago, we use the standard definition:

4 -
Mago = FQOOPth(z)RgOO 1)

where perir = 3HZ/8mG is the critical density, our cos-
mological parameters Q,, = 0.3, Qx = 0.7 and Hy = 70
km s~!Mpc~!. Most theoretical predictions (mass function,
density profiles, scaling laws) are computed within this ra-
dius, while most X-ray observations are limited to much
inner regions, such as Ryggp. The purpose of this paper is
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to compute the observed properties of a large X-ray clus-
ter within Rago. Using the hydrostatic equilibrium and first
guesses of the -model parameters and mean temperature
of 8.9 keV taken from Kotov & Vikhlinin (2005), we esti-
mated using Eq.1 that Ragp = 1.92 Mpc or 5’ for z=0.54.
We, then verify that our measurement of temperature at
Rogp is very similar to the used value. In a second step, we
performed a detailed spectral analysis of CL0016+16, and
deduce its average temperature, its temperature profile and
a high quality temperature map. To estimate the influence
of temperature variations on the total mass estimate, we
calculated the mass profile using the hydrostatic equilib-
rium equation and different temperature profiles in different
directions. Finally, using the ACDM cosmological model,
we have tested how CL0016+-16 fits into cosmological self-
similarity theory. All errors on the cluster parameters were
obtained at the 68% confidence level.

2. Data analysis

We studied the physical parameters and ICM dynamics of
CL0016+16 up to Rogp. The cluster emission is weak in the
external region, so the astrophysical background can play
the main role in the outer region, that is why the treatment
of background is very important. To obtain the best result
we used three different backgrounds for subtraction in the
data analysis. These were the background of A. Read with-
out "flare” rejection, the background of J. Nevalainen with
”flare” rejection and the modelling of background using the
observation data.

The method of double background subtraction from
Arnaud et al. (2002) was used. For analysis we used the
XMM- Newton data from EPIC cameras (MOS 1,2 and
pn) and the XMM-Newton Science Analysis System (SAS)
for data reduction. In the MOS 1,2 data set we took into
account event patterns 0 to 12 and in pn data - patterns 0
to 4, flag = 0.

The sky coordinates of background observation in the
event files were modified using the aspect solution of
CL0016+16 observation.

From count rate of the observation data we detected
and excluded the periods of "flare”. Using the count rate
of the observation in the high energy bands (10-12 keV)
and exposure time of the observation we normalized the
background.

The effective area of the XMM-Newton mirrors is a
function of the off-axis angle and energy of the photons. One
could manage it through a weight function directly com-
puted for each event (Majerowicz et al., 2002) or through
exposure map. The vignetting is a geometrical effect, both
approaches lead to similar results. All along of this work
we have used the weight method.

We excluded all detectable point sources from the data
observation in our spectral and spatial analysis. The sources
were detected in the 0.3-4.5 keV energy bands. Detected
point sources were masked with circles of 70% point spread
function power radii.

2.1. Double subtraction

After cleaning the flare events, the XMM background is
dominated by the Cosmic X-ray background (CXB) and
non X-ray background (NXB) induced by high energy parti-

cles. In our analysis we used the double-subtraction method
by Arnaud et al. (2002) for background subtraction.

The background subtraction for profile and spectrum
consists of two steps. Firstly we subtract the normalized
blank field obtained using the same spatial and energy se-
lection (NXB component) and then we subtract the residual
components using the data in the outer part of the cluster
emission (CXB component).

2.2. Background subtraction (blank field of A. Read)

The background of A. Read is a blank field without the
any "flare” rejection (Read & Ponman, 2003). We excluded
the ”flare” period using the similar method for the ob-
servation and background. We suggested that the residual
”flare” background could play a role in each energy band.
That is why for the observation and background data we
performed the ”flare” rejection in the standard selection
(Majerowicz et al., 2002) and for each energy band (10-12
keV, 0.3-12 keV, 2-5 keV, 0.3-2 keV). To determine the
best limit of ”flare” background we used the light curve,
we compared the histograms obtained from the images in
the external regions. Using different energy bands for the
?flare” rejection we obtained the same results and the same
exposure times.

2.3. Background subtraction (blank field of J. Nevalainen)

To obtain the best result from the image analysis, to detect
the cluster emission up to Rogg with the XMM-Newton data
we also performed the image analysis with the background
of J. Nevalainen (Nevalainen et al., 2005). The background
data of J. Nevalainen is cleaned for "flares”, has better
statistic, less sources, no artefacts in the centre of FOV.
In this analysis for observation we excluded the ”flare” re-
jection in the standard selection using the Poisson filter the
flares were detected as > 30 deviation from the mean.

3. Image analysis
3.1. Surface brightness profile

The surface brightness profile was fitted with the S-model
(Cavaliere and Fusco-Femiano, 1976) in which the surface
brightness S(r) is defined as:

S(r) = So (1 + g)iwws (2)

c

where Sy is the central intensity, 7. is the core radius,
is the slope parameter. The best fit S-model was used to
compute the total mass. The 3-model is a model that allows
us to project easily the surface brightness of the ICM which
emits via thermal bremsstrahlung into the following gas
density profile:

r2 —38/2
n(r) =no <1 + —2> (3)
-

c

3.1.1. Surface brightness profile with blank field of A. Read

To obtain the surface brightness profile using the back-
ground of A. Read we created the images in the 0.3-4.5
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Fig. 1. The surface brightness profiles combined MOS1,MOS2 and pn cameras obtained using different backgrounds a)
the background of A. Read, b) the background of J. Nevalainen, ¢) the background model from observation data. Solid

line is the best fit G-model.

keV and calculated the corresponding exposure maps tak-
ing into account the detector geometry for the observation
and background data for three cameras of XMM-Newton.
The radial surface brightness profiles were created from
these images and three profiles were summed. Significant
cluster emission was detected up to Rggo with the limit of
detection 30. The g-fits of cluster profile are given in the
Table 1 and the convolved best fit G-model is plotted in
Fig. 1a.

3.1.2. Surface brightness profile with blank field of J.
Nevalainen

To obtain surface brightness profile using background of J.
Nevalainen we extracted the surface brightness profile of
the cluster in the 0.3-4.5 keV energy band. This band was
chosen to optimise the signal-to-noise ratio. We binned the
photons into concentric annuli with a size of 1.65” centred
on the maximum of the X-ray emission for each camera.
The three profiles were then summed. The resulting sur-
face brightness profile Sy is shown in Fig. 1b. The cluster
emission is clearly detected up to Ragg, with limit of the
detection 30. We fitted Sy with S-model, without the first
three points and including the PSF deconvolution (see the
results in Table 1). The same results of the S-model fit pa-
rameters were obtained using the all points for the fits, 3
= (0.73 = 0.02) and r. = (0.27 & 0.02) Mpc. This result is
in a good agreement with the result of Kotov & Vikhlinin
(2005).

3.1.3. Surface brightness profile using the modelling of
background from observation data

The astrophysical background plays a very important role
in the data analysis of the outskirts of galaxy clusters so
we assumed that would be better to use the observation
data for the background modelling. Using observation data
we modelled the CXB and NXB components of the back-
ground. The CXB component of background is vignetted
by X-optics, but the NXB component is not (Arnaud et al.,
2002). In this analysis we did the following: selection of the
”flare” events in the observation data, the surface bright-
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Sx, ct/s/arcmin®
Sx, ct/s/arcmin?
Sx, ct/s/arcmin?

0.001 0.001 0.001

L L
T
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Fig.2. The combined (MOS1,MOS2, pn) surface bright-
ness profiles in the external region obtained using different
backgrounds a) the background of A. Read, b) the back-
ground of J. Nevalainen, c) the background modelling from
corresponding observation data. Solid line is the best-fit §-
model.

ness profile creation from observation data, using the vi-
gnetting function we searched the CXB and NXB com-
ponents of the background by minimising x? in the outer
regions. Finally we subtracted the CXB and NXB compo-
nents from the observation. We obtained cluster emission
up to Rogp. After rebinning the surface brightness profile
was fitted with S-model, see Fig.1c. The fit of the cluster
profile is given in Table 1.

3.2. Summary of image analysis

In our image analysis, the same results were obtained using
different backgrounds for subtraction. The surface bright-
ness profile of CL0016+16 was detected up to Ragg, this is
important for studying the cluster physics in the outskirts.

In all samples the S-model is in a good agreement with
the surface brightness profiles using the method of double
background subtraction. The different results of the fitting
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Table 1. The comparison of the §-model fitting results for the galaxy cluster CLO016+16.

[-fit (0.01-2.5 Mpc) (-fit by region extern (0.3-2.5 Mpc)
data source 8 ro(Mpc) Xreduced B ro(Mpc) Xreduced
Kotov and Vikhlinin 2005 0.76 £ 0.01 0.27 £ 0.01 1.38
Worrall and Birkinshaw 2003 0.70 £0.01 0.23 = 0.01 1.35
Neumann and Bohringer 1996 0.68 + 0.3 0.28 + 0.14 1.02
Using background by A.Read 0.77 £0.01 0.31 £ 0.01 1.56 0.80 £ 0.02 0.34 £ 0.02 1.35
Using background by J.Nevalainen 0.76 4+ 0.01  0.29 & 0.01 1.15 0.72 £ 0.01 0.29 £ 0.01 1.02
Using the modelling
of background from observation 0.76 + 0.01  0.38 £ 0.01 1.57 0.81 + 0.02 0.38 + 0.02 1.21

#-model for CL0016+16 are shown in Table 1, a good agree-
ment with other authors was obtained.

We obtained worse reduced x? using the background
of A. Read and the modelling of background. It may be
because background of A. Read has artefacts in the centre
of FOV so the surface brightness profile of the cluster does
not fit well in the centre with #-model. Also in this case the
variation of reduced x? depends on the second background
subtraction.

We established that the g-fit had problems in fitting
the core radius, so we fitted the 8-model with the surface
brightness profile in the external region and obtained the
better values of reduced x2. Also, using the template of
simulated cluster we tested the possibility of detection up
to Ragp with XMM-Newton data (see Appendix A ).

With XMM-Newton data we detect cluster emission of
CL0016+16 up to Rogp then it was possible to determine
the cluster total mass and physical parameters more pre-
cisely, to study physics near the virial radius and to test
self similarity theory. For our spectral analysis we decided
to use the background of Nevalainen, because using this
background we obtained a better result with the [-model
fit.

4. Spectral analysis

We needed to study the ICM dynamics of CL0016+16 and
to calculate more precisely the total mass profile up to Rago
using the equilibrium approach.

From the spherical brightness emission, CL0016+416
looks as a relaxed cluster without any cool core. On the
other hand CL0016+416 has the companion cluster RX
J0018.3+1618 (Worrall & Birkinshaw, 2003) and halo ra-
dio (Giovannini & Feretti, 2000). It is very important to
check the equilibrium of this system.

To test the equilibrium we performed a detailed spectral
analysis. The mean temperature, temperature profile, tem-
perature map, temperature in the regions and the temper-
ature profiles in different directions were obtained. In our
spectral analysis we used three cameras of XMM-Newton,
the background from J. Nevalainen and the method of dou-
ble background subtraction by Arnaud et al. (2002). We
fitted the spectra with XSPEC using the redshifted APEC
plasma emission model with the absorption Ny = 4 - 10%°
ecm~2 and free abundances. In our research we are more
interested in temperature variations, at same time we fit-
ted temperature with free and fixed abundance (0.18 solar
unit, obtained from the best fit of the mean temperature in
6.4" radius). For each spectrum similar temperatures were
obtained in both case but sometimes we cannot determine
reliably the abundances due to weak statistics.

4.1. Mean temperature

The overall MOS1, MOS2 and pn spectra extracted from
the event file are shown in Fig. 3. The spectra were cor-
rected for the vignetting and the background. The integra-
tion region for the cluster was restricted to 5 (Rao), this
region was chosen to test the self similarity theory. The
temperature values were estimated for all EPIC cameras
MOS1, MOS2 and pn. The best fit gives kT = 8.81 +0.35
keV and an abundance of 0.18 + 0.05. The reduced x? of
0.93. We also estimated the mean temperature in 6.4’ ra-
dius, the best fit gives kT = 8.83 £ 0.36 keV with reduced
x? of 0.93 and an abundance of of 0.19 + 0.05 solar units.

0.1

normalized counts/sec/keV
0.01

-20 2 4

channel energy (keV)

Fig.3. CL0016+16 extracted spectra, in the region 5,
from the XMM-Newton data. Black, red, green points are
the data from the corresponding EPIC/ MOS1, MOS2 and
pn data. The solid lines is the best fit of the isothermal
model with kT = 8.81 keV and abundance of 0.18 solar
units.

4.2. Temperature profile

For a more exact determination of the total mass profile it
is better to use the temperature profile. We supposed that
CL0016+16 was a relaxed cluster and assumed that the
temperature structure of this cluster was spherically sym-
metric. The spectra were extracted in the five concentric
annuli centred on the cluster X-ray emission peak and we
fitted the data as described above. The sizes of the annuli
were chosen to optimise the signal-to-noise in each annulus.
Note, we fitted spectra for temperature profile with frozen
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Table 2. The spectral fits results of the temperature profile with frozen and free abundances for all EPIC cameras, the
abundance fits, the temperature for MOS1 and MOS2 cameras, pn camera.

annulus  T'(keV)/Xzca T(keV)/XFea Z(Zo) T(keV)/Xrea  T(keV)/Xrea
7Z = 0.18%7; free Z free Z free Z

ri-r2(')  mosl4+mos2+pn  mosl+mos2+pn  mosl+mos2+pn mosl4+mos2 pn

0.0-0.5 10463;03;1323 /0.92 1027;)3}27 /0.91 0.42 +£0.11 11.45;03%%3 /0.88 9.58§§;§§ /0.93
Tozo ol omBEna  onzoor  wetiboss sriB/os

N - +0-0.51 . +99-0.54 - - - . —0.88 N 1-0.63 -

2.0-4.0 6.451055 /1.03 6.3210 %7 /1.03 0.38 +0.17 8.067190/1.03 5197058 /1.02
4.0-6.4 4.147533/0.87 4.077535/0.85 1.9972-52/0.89  4.987537/0.82

and free abundances we obtained a similar values of the
temperature and error bar (see Table 2).

‘We obtained the total temperature profile up to Rago
(see Fig.4). The temperature profile is in good agreement
with spectral fit results of Kotov & Vikhlinin (2005). The
solid line profile is that from our analysis and the dotted
line profile is the profile by Kotov & Vikhlinin (2005). Note,
that temperature was detected up to Rgpo and obtained
points are in a good agreement with the function of tem-
perature profile by Kotov & Vikhlinin (2005).
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Fig.4. The solid points are the total temperatures best
fit, the solid line is the fitting of the temperature pro-
file with the function from Kotov & Vikhlinin (2005),
the thin points are the total temperatures best fit of
Kotov & Vikhlinin (2005) and dotted line are the obtained
total temperatures profile of Kotov & Vikhlinin (2005).

4.3. Temperature map

To understand the ICM dynamics of CL0O016+16 it is neces-
sary to obtain a temperature map, which is the best accessi-
ble measurable indicator of a system equilibrium. The tem-
perature map was obtained by X-ray wavelet spectral map-
ping algorithm (XWSM). The spatial temperature varia-
tions are coded at different scales in the wavelet space using

the Haar wavelet and denoised by thresholding the wavelet
coefficients. For a complete description of the algorithm,
see Bourdin et al. (2004).

The CL0016+16 temperature map was computed using
three cameras of XMM-Newton. This algorithm fitted the
temperature with the APEC plasma emission model. The
resulting temperature map shown in Fig.5 was obtained
from a wavelet analysis performed on 5 scales corresponding
to a structure of a minimum size of 45” using the mean
temperature of 9 keV and with the same absorption and
abundance.

The temperature map was obtained up to 2.5" (1 Mpc)
with a 68% confidence level for all detected structures. The
overall appearance of the temperature structure is strongly
asymmetric. The maximum of the temperature is 12.52 keV
and in the cold region of the cluster it is 8.7 keV. We ob-
served the maximum of temperature on the south-west from
the cluster emission centre, and minimum of temperature
on north-east from cluster emission centre. Fig. 5 shows the
hot regions to south-east and to north-west and two cold
regions in other directions. Note, that the maximum of the
temperature is not superimposed onto the maximum emis-
sion. The peak of the temperature is displaced by the 0.5
(190 kpc) from the cluster emission peak.

Fig.5. a) the X-ray emission from EPIC/MOS1, MOS2
&pn in the energy band 0.3-4.5 keV. b) the temper-
ature map obtained by wavelet algorithm described in
Bourdin et al. (2004).

4.4. Temperature in selected regions

To check the temperature map obtained with XWSM we
computed the hardness ratio map and we observed the same
variation in the cluster centre, in the direction of the tem-
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perature map elongation from south-east (SE) to north-
west (NW). To assess the significance of the temperature
variations found in the temperature map, we focused on the
spectral fits in specific regions, see Fig. 6. The regions were
chosen from temperature map. These results are shown in
Table 3. The temperature obtained for the regions is in a
good agreement with that from spectral wavelet analysis.
More interesting results were obtained for the regions 9, 10

and 3, where the temperatures are 7.8173 9% keV, 12.0171-43

keV and 6.16féjé$ keV, respectively. The regions 9 and 3 are
the temperature minima and the region 10 has the highest
of temperature. The temperature peak does not coincide
with the maximum of cluster emission. From our spectral
analysis we established that the temperature variations are
approximately 4 keV in the cluster center. It is important to
understand whether these variations of temperature would
give any significant effect on the total mass.

.5 95 0 10.5 1 115 2

Fig. 6. The white contours illustrated the chosen regions
from which spectra were extracted. The regions were de-
fined on the basis of temperature map. The green contours
are the chosen sectors, to extract the spectra for four tem-
perature profiles.

4.5. Temperature profiles in different directions

To determine the influence of these variations on the to-
tal mass we extracted the temperature profiles in the four
different directions. The SE and NW profiles show high
temperatures whereas in the SW and NE direction they
are lower. Fig. 6 shows the sectors and directions. The ref-
erence point of sectors was chosen at the cluster emission
centre. The spectra were extracted in each sector up to 4’
(1.54 Mpc). The widths of the annuli were chosen similar
to that of the total temperature profile. We obtained the
temperature profiles in each direction. Fig. 7a shows the to-
tal temperature profile and two "hot’ temperature profiles.
Fig. 7b shows the total and ’cold’ temperature profiles.

Table 3. The spectral fits results in the chosen regions,
with free abundances. Three EPIC cameras were used.

T(keV)/Xrea

region

6A60fgé§/0.77
+0..
6120 6
AV _0.87/ Y
10.2%}453/0.80
9.63+%47/1.04
11.15%39%}{/0.90
13.77599 /0.6
9.257197/1.01
7.817 5703 /0.77
12.0171735/0.84
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Fig. 7. The solid points are the total temperature profile.
The dotted points are the obtained temperature profiles
from sectors: a) the 'hot’ temperature profiles ( the SE and
NW directions) b) the 'cold’ temperature profiles (the SW
and NE directions) correspondingly. The "cold’ temperature
profile (SW) in panel b) displays a local peak because of
the offset of the temperature peak visible in Fig.6

We observed the increase in temperature profile com-
pared with the total temperature profile in the directions
of SE and NW and the decrease in SW and NE directions.
The maximum temperature variations were observed in the
cluster centre. We used these temperature profiles to deter-
mine the variation on the total mass profiles.

5. Mass analysis

To calculate more precisely the total mass profile up to
Rapo we used the temperature and density profiles obtained
above assuming hydrostatic equilibrium. To estimate the
influence of the temperature variations on the total mass,
we computed the total mass obtained with the different
temperature profiles presented in Fig.9 and corresponding
[3- parameters. So we performed a surface brightness anal-
ysis in each chosen direction and we obtained -model for
each profiles (see Table 4).

Fig. 8 shows the obtained surface brightness profiles. We
observed the different perturbation for each direction more
significantly in NW and SW direction from cluster centre
to 500 kpec.



135

L. Solovyeva et al.: The distant galaxy cluster CL0016+16: X-ray analysis up to Raoo 7

o
o

Sx, ct/s/arcmin®

o
o

el
0.10 1.00
R, Mpc

0.01

Fig. 8. The surface brightness profiles in different direc-
tions. Solid line is the best fit of the total radial profile.

Table 4. The S-model fitting results in different directions

direction  fS-fit re(Mpc) Xreduced

NE 0.94 +0.01 0.35 £0.01 1.05
SE 0.65 +£0.01 0.18 £0.01 1.22
NW 0.72 £ 0.01  0.25 £ 0.01 1.68
SW 0.77 £ 0.01 0.31 £0.02 2.3

5.1. Cluster gas mass

Using the electron density, we calculated the total gas
density of the ICM and the ICM mass by integrating
Eq.(3). We obtained a central electron density of ne.y =
(7.85 £ 0.01-)1073cm ™3 assuming a temperature of 8.85
keV and using the S-model parameters obtained from the
Nevalainen’s background subtraction, given in Table 1. The
total gas mass is shown in Table 5.

5.2. Cluster total mass

Assuming the spherical symmetry and the hydrostatic equi-
librium we calculated the gravitational mass of the cluster
CL0016+16.

In the first step of the mass analysis we assumed that
CL0016+16 is isothermal with the temperature of 8.85 keV
and took into account error bars on the temperature profile,
[ and R. parameters. The results are presented in Fig.9.

In the second step of the total mass determination we
used obtained temperature profiles. Using the hydrostatic
equilibrium approach, the 5 parameters obtained with the
subtraction Nevalainen’s background and the temperature
profile we calculated the cluster total mass with:

_k (dT 3ﬂT;> (4)

Migi(< 1) = — —_— =
tot(<7) Gumy, dr r2 412

The mass profile was calculated using the Monte Carlo
method, which takes the obtained parameter for the gas
density profile and the measured temperature profile as an

Table 5. The results of CL0016+16 mass analysis using
different temperature profiles and cluster parameters.

parameter M(< R200) M(< Rs00)
(x10"Mgy)  (x10"Mp)
Myas 224+0.06 1.41£0.04
Mo, T=8.81 keV ~ 14.0£0.6 8.440.3
Miot, T(r) 11.942.0 8.01.0
Mo, T(r)NW hot  11.242.6 8.042.1
Miot,T(r)NE cold  11.142.4 8.1+1.9
Miot,T()SE hot 14.042.8 8.5%1.8
Mior, T(r)SW cold  12.042.5 9.042.0
VT
Mior, T = 8.85 keV  14.42
Neo(x103em™3) 7.85+0.01
foas 0.16+0.01
Lx(x10%erg/s) 5.1+ 0.1
b)
10" 10"
= =
10" 10"
1
R, Mpc
d)
10'° 10"
= =
10" 10™
1 1
R, Mpe R, Mpc

Fig. 9. The integrated total mass profile of CL0016+16. a)
The bold solid line, showing the total mass profile, was ob-
tained using the total temperature profile. The dot-dashed
line is the total mass profile obtained using constant tem-
perature. b) The bold solid line is the total mass profile
obtained using the total temperature profile. ¢) The solid
line is the total mass profile obtained using the 'cold’ tem-
perature profiles. d) The dotted line is the total mass profile
obtained using the ’hot’ temperature profiles.

input. The method of Neumann & Bohringer (1997) was
used, which allows a transformation of the error bars of the
temperature profile into error bars of the mass profile.
Table 5 shows the results of our total mass determina-
tion. Fig.9 shows the total mass profiles obtained using the
constant temperature and assumption temperature profiles.
Using a similar approach of Kotov & Vikhlinin (2005)
we find the same result on the total mass. We extrapo-
lated the temperature profile of Kotov & Vikhlinin (2005)
to Rago, obtaining total mass of (11.741.7)-10' M, which
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compare very well with the value of (11.9 & 2.0) - 10** M,
using our total temperature profile.

In order to check the influence of temperature variations
in the cluster centre on the total mass profiles, we deter-
mined four temperature profiles in each direction and the
total temperature profile. Using the equilibrium approach
and the obtained 3 parameters the total mass was calcu-
lated for each temperature profile. The values of the total
mass for each temperature profile are shown in the Table 5
up to Ropg and Rso0. These temperature variations does not
significantly affect the total mass, AM < 20% at the Rago
in comparison with the total temperature profile. The main
contribution to the mass errors in these profiles came from
the determination of temperature, which is less constrained
in sectors than in the full annuli. It is noticeable anyway
that the total mass estimates in sectors are all within 1 o
€rTors.

The total mass profiles for each temperature profile and
total temperature profile are shown in Fig.9. We found that
in the cluster’s central parts the total mass profiles obtained
with the ’cold’ temperature profiles are lower than the to-
tal mass profile obtained with the total temperature. At
Rypp we found the predominance of the total mass in the
southern part of cluster.

We calculated also the gas mass fraction of 0.16 £+ 0.01
which it is simply the ratio of the ICM mass to the total
mass.

5.3. Total mass from self similarity

Also, the total mass was estimated from M — T scaling
relation using the best fit of the mean temperature in
5" radius at the cluster redshift, and in ACDM cosmol-
ogy. Assuming structural similarity and the virial theorem,
we provide a scaling relation between virial mass, radius
and the overall X-ray temperature T'z: My 1200/ Rvr200
Tx. This relation corresponds to a fixed density contrast
at redshift z and is derived using the virial theorem:
Mvr200/(4/37pe R o) = 200. This leads to the well
known scaling relation:

My 200 < (1 + 2)73/2T3/2 (5)

To compute the scaling total mass My oo we used the
normalization factor obtained from numerical simulations
of Bryan & Norman (1998), rescaled at Ry 1200. The result
for My 1200 is in the Table 5. From the virial theorem Eq.(6)
and from the hydrostatic equilibrium Eq.(4) we obtained
similar results on the total mass.

6. Scaling properties
6.1. Cluster profile

To study the influence of the cluster properties on the self-
similarity we compared the scaling and structural proper-
ties of distant ’hot’ galaxies cluster CL0016+16 with the
scaling properties obtained from nearby galaxies clusters.
The self similarity model is based on the simple as-
sumptions for the cluster formation, derived from the top-
hat spherical collapse model (Bryan & Norman, 1998). The
virialised part of a cluster present at a given redshift cor-
responds to a fixed density contrast as compared to the
critical density of the universe at that redshift. This model

Scaled emission measure

Fig. 11. a) The dotted lines are the scaled emission mea-
sure (ScEM) profiles of the nearby clusters. The radius is
normalized to Rapp. The bold solid line shows the ScEM
profile of CL0016+16. b) The solid line is the mean disper-
sion from ScEM profiles of the nearby clusters. The bold
solid line is the SEM profile of CL0016+16.

makes the definitive predictions in terms of the evolution of
cluster properties. We considered the scaled emission mea-
sure profiles and the Lx — T relation.

We used Ragp for the normalization on the radius.The
self-similarity of cluster implies that the scaled emission
measure profile (ScEM) should be identical for all clusters:

4m(1+ 2)4S(r/ Raoo)
AT, 2)VT(VAE(2))?

ScEM (r/Ra00) were calculated directly from the ob-
served surface brightness distributions, S(r) is the obtained
surface brightness profile. We applied Eq.(7) to all cluster
profiles using the best fit temperature, corresponding red-
shift, and the emissivity A(T), z).

Using ACDM cosmology, we compared the SCEM pro-
file of CL0O016+16 observed with XMM-Newton in the
0.3-2 keV band with the ScEM profiles of twelve nearby
galaxy clusters observed with ROSAT in the 0.5-2 keV
band (Neumann, 2005). The nearby galaxy clusters were
obtained in the temperature range (1.7 < kT' < 8.5) keV
(but most of them in the 5-6 keV range). The relative error
in the calibration of XMM/EPIC and ROSAT/PSPC can
be neglected (Arnaud et al., 2002). Fig.11 shows the aver-
age ScEM profiles of nearby galaxy clusters and the ScEM
profile from CL0016+16.

‘We confirm that, in the cluster centre, the SCEM profiles
show a large dispersion, which are commenly be explained
by the non-gravitational processes. The ScEM profile of
CL0016+16 is lower in the centre in comparison with aver-
age ScEM profile, which is the consequence of the absence
of a cooling core. In outer regions (r > 0.2Raq0) the ScCEM
profile of CL0016+16 is higher than the average ScCEM pro-

SCEA/[(T/RZQ[)) =

(6)
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Fig. 10. a) The X-ray emission from the XMM-Newton data b) The X-ray residual from the XMM-Newton data in the
cluster centre, was obtained with the help of 2D S-model and ¢) The obtained X-ray residual from the Chandra data.

file of nearby galaxy clusters. We compared the total emis-
sion from CL0016+16 and from nearby galaxy cluster at
the radii 0.2R200 > 7 > Rsop. The total scaled emission
of CL0016+16 is by a factor of 1.6 stronger than the total
emission from nearby galaxy clusters.

Finally, these results can be explained by cluster prop-
erties of CL0016+16, in particular by the absence of cooling
core and high luminosity which in merge activity.

6.2. Lx — T relation

We tested the scaling Lx — T relation for distant lumi-
nous galaxy cluster with possibility of merger. We com-
puted the bolometric luminosity Lx within the Rago (see
Table 5). The observed count rate in the 0.3-4.5 keV band
was obtained. The integrated surface brightness profile was
converted to bolometric luminosity using the best fit -
model from Nevalainen’s background subtraction and the
instrumental response. The error in Lx includes the statis-
tical errors on the count rate and temperature. We tested
the Lx — T using scaling relation from Arnaud and Evrard
(1999), Lx o< T%88. This relation was obtained for sam-
ple clusters with weak or absent cooling flow signatures,
s0 it can be used for CL0016+416. Taking the simple mean
temperature, scaling relation by Arnaud and Evrard (1999)
for our cosmology, and normalization evolution factor to
our distant cluster. We found that CL0016+16 is more lu-
minous by a factor of 2.1 for this temperature. These re-
sults confirmed the possibility of merger in maximum core
collapse for CL0016+16, because the numerical simulation
(Randall et al., 2002) suggest that the effect of the merger
is to boost the luminosity and the temperature for a short
time and this can have an obvious effect on scaling relation.

6.3. 2D B-analysis, X-ray residuals

To better understand the status of the cluster dynamics
in the centre we performed a two-dimensional fit to the
cluster surface brightness, using a modified -model that
allows for two different core radii along the two principal
axes of cluster image ellipse. We fited the surface brightness
distribution of CL0016+16 obtained from XMM-Newton

data with a 2D f-model and we quantified the deviation
from this model.

For the XMM-Newton data we used three cameras, with
the modelling and subtraction of background from image
(same method were used in section 3.1.3) and with point
sources and gap corrections.

To confirm XMM/Epic 2D 3 analysis, we used also the
Chandra data to compare the residuals at better spatial
resolution. We are confident of the reality of these resid-
uals since we found very similar results with XMM/EPIC
and Chandra/ACIS. Reduced cleaned ACIS event list was
downloaded directly from Chandra X-ray Center (CXC).
The analysis was performed with CIAO software. The im-
ages were smoothed with Gaussian filter before fitting. We
fitted 2D B-model in the region 2’ (0.8 Mpc ~ Rsqp). The
best-fit parameters are listed in Table 6. All parameters
were assumed free in the fit.

The residuals are shown in the Fig. 10. From the XMM-
Newton and Chandra data we obtained very similar results.
But we obtained a different core radius because we used a
different satellite, with a different PSF. Notice, that we do
not take the PSF into account, this explain the different in
the core radii. Two very similar residual maps established
the perturbations at the centre over at least 1’ radius ( 0.4
Mpc). In both case the perturbations in the cluster cen-
tre were observed with 20% deviation from the maximum
cluster emission.

After radial projection, we obtained a rather good 3 fit
for total surface brightness profile, but we observe pertur-
bations in 2D. At first glance, CL0016+16 looks rather ho-
mogeneous in brightness and not in temperature. We now,
after the 2D [ subtraction, enhance the brightness struc-
tures in the inner core. We do observed perturbations in
the temperature and in the surface brightness distributions
in the cluster centre. Quantitatively, these 2D (- model
residuals do not lead to strong variations in density profiles
(thus in the mass estimate in the HE scheme), but they are
of importance to qualify the relaxation status of the inner
core of CL0016+416 and thus the limit of the hydrostatic
equilibrium hypothesis.

If CLO016 is at the maximum core collapse phase, it
will present very similar residuals as observed in numerical
simulations around this phase. See, for example, figure 4
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in Ricker and Sarazin (2001), where they present a 1 to 1
mass ratio collision with high impact parameter. Following
that scheme, we can estimate the time since core collapse
passage by more precise comparison with these simulations.
CLO0016+16 is 2 time too luminous as what the simulation
found for a cluster at 0.01 Gyr around its maximum core
collapse (see figure 5 in (Ricker and Sarazin, 2001)).

Table 6. The best-fitting results of the 2D [-model, from
the XMM-Newton and Chandra data

Parameter  Best-fitting

XMM Chandra
Rci(Mpe)  0.291 0.237
Rc2(Mpc)  0.364 0.295
8 0.79 0.79
Pa 2.24 2.33
RA 00:18:33 00:18:33
Dec 16:26:06 16:26:11

7. Discussion

In previous works, CL0016+16 was always considered as
a very massive relazed cluster. In our present analysis, we
found the strong evidence that, at least in the centre, the
cluster is not relaxed. From the weakest to the strongest
argument favouring the merger scenario, we found:

— CL0016+16 was about a factor of 2 too bright, when
compared to the expected luminosity of the Ly — T
relation.

— We detected similar significant residuals after subtrac-
tion of a 2D [-model fit using both XMM-Newton and
Chandra observations, especially in the inner region
(r < 1’ ~ 400 kpc). Notice that the X-ray maximum
was not onto the centre of the D S-model fit.

— The temperature map of the 2.5’ region (i.e. up to 1
Mpc) clearly looks like an equal mass merger at first
maximum core collapse showing significant azimuthal
variations.

In addition, CL0016+16 is also well known to host a
strong radio halo which also argues in favour of a merging
cluster (Giovannini & Feretti, 2000). Also we obtained a
high velocity distribution of galaxies for this cluster. Using
NED data, we obtained a o, = 1800 km s~! for the 150
galaxies at CL0016+16 redshift. The maximum of this map
is offset by 0.4’ (141 kpc) with the X-ray one. We tried to
quantify the impact this could have onto the total mass es-
timation and found that depending on the adopted temper-
ature profile. (but always in the framework of Hydrostatic
Equilibrium), the total mass may vary by something like
20%, which is much bigger than the quoted error which
are around 5% (the errors in the temperature profile is the
main contributor to this error budget).

The main results of our detailed analysis of the galaxy
cluster CL0016+16 from the XMM-Newton data can be
summarized as follows.

We performed a detailed image and spectral analysis of
the XMM-Newton data using three different backgrounds.
In all cases we detected the cluster emission up to Rago
with the XMM-Newton data. Also using the template of
simulated cluster we checked the possibility of detection
with XMM-Newton data up to Rag (see Appendix A). All
obtained surface brightness profiles give a good fit with the
[-model.

We studied the dynamics of CL0016+16 from the de-
tailed spectral analysis. The global temperature estimated
in 5 is 8.81 keV, but the spectral study shows that this
cluster is not isothermal. We obtained the temperature pro-
file which decreases in the outer regions, our results are
in a good agreement with results from Kotov & Vikhlinin
(2005). The temperature map shows the asymmetry in the
radius 1/, the temperature maximum (T = 12.0 £ 1.5 keV)
is not superposed on the centre X-ray cluster emission and
is located to south-western direction; also we observed the
cold regions (T = 6.2+ 1.2 keV) to north-east. To study the
dynamics of CL0016+416 more precisely, we chose several
regions using the temperature map. We extracted temper-
ature in the regions, found no spherical symmetry in tem-
perature and the presence of the ’cold” and "hot’ regions in
the cluster centre.

We tested the influence of the temperature variations on
the cluster total mass using the obtained ’cold’ and ’hot’
temperature profiles. We calculated total mass within Rago
and Rso0, the temperature variations do not significantly
impact on the total mass, AM < 20% at Rago. But the
temperature variations in the centre influence mainly on the
inner part of total mass profile. To better understand the
possible dynamics in the cluster centre we calculated 2D (-
model from XMM-Newton and Chandra observations. The
same residuals were obtained in the cluster centre, which
may be an indication of merging.

We tested CL0016+16 on the self similarity theory.
ScEM of distant galaxy cluster CL0016+16 is higher than
the mean ScEM profile of nearby cluster in external re-
gions. In the centre we saw larger dispersion, which can be
explained by non-gravitational processes. We tested Lx —T
relation using scaling relation from Arnaud and Evrard
(1999) and concluded that CL0016+16 is more luminous
by factor of 2 for this temperature. It is also the argument
for maximum core collapse in CLO016+16.
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Appendix A: Possibility of detection up to Ry
with XMM-Newton

In order to check the possibility of the cluster emission de-
tection up to Rogp with XMM-Newton data we decided to
treat a template of similar cluster from the Hydro N-body
cosmology simulation, code RAMSES (Teyssier, 2002).

The leading idea to use numerical simulation was only
to check the ability of XMM/EPIC to detect such a massive
cluster at this redshift up to its virial radius taking as pre-
cisely as possible all the observational effects into account
in particular, the relationship between the background, the
instrumental response and the hot temperature of this clus-
ter. The scaling applied onto Cluster6 directly follow the
M-T relation and allow to properly study the instrumental
effect and limits.

We want to obtain similar cluster using the adaptive
mesh refinement 3-D hydrodynamical cosmology simula-
tion of structure formation (Teyssier, 2002). Cluster 6 was
formed at a temperature of 3.4 keV.

Using the self-similarity theory from Cluster 6 we scaled
its temperature and mass to those of CL0O016+16 without

changing the radial profile (below, we refer to this cluster as
simulated cluster). To obtain the cluster emission from the
simulation, we created the photons using the Monte Carlo
approach. We calculated emission measure per cell using
the cell size, density and the solid angle which depends on
the used cosmology (Bourdin et al., 2004).

The photons were obtained from cosmology simulation
for the simulated cluster. We convolved these photons with
XMM-Newton response. In our analysis we took into ac-
count the PSF effect, vignetting correction function, mask
of CCD cameras (gap) and added the randomly selected
events from background data of A. Read. The same data
reduction was performed as for CL0016+16. Fig.4 shows the
resulting surface brightness profile for the simulated cluster.
Notice that Cluster 6 is more cuspy than CL0016+16, its
[-model parameters are 3 = 0.99 and the core radius r. =
0.24 Mpc. We still detect the emission of simulated cluster
up to Ragp but with less significance, see Fig.A.1. This is a
rather robust confirmation that XMM-Newton can detect
the bright cluster emission up to Ragg.

1.0000 R 200, 4

0.1000

0.0100}

Sx, ct/s/arcmin?
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Fig. A.1. The surface brightness profile for similar cluster
of CL0016+16 obtained from the Hydro N-body cosmology
simulations.
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ABSTRACT

Context. We present a detailed study of the X-ray properties of the galaxy cluster Abell 548b (z=0.04), using XMM-
Newton data, and discuss the connection between the thermal properties and the presence of two extended relic radio
sources located at the cluster periphery.

Aims. We wish to analyze the dynamical state of the cluster and confirm the presence of a major merger. We will discuss
the merger effects on the extended nonthermal emission.

Methods. We analyzed the X-ray brightness distribution, the surface brightness profiles in different directions, and the
spectral properties in several cluster regions. Moreover, to better understand the dynamical history of this cluster, we
performed an optical analysis of the cluster galaxies.

Results. From the analysis of the temperature distribution and of the surface brightness profiles, we find evidence
of a shock in the northern cluster region, just before the location of the two extended peripheral relics. From the
optical analysis, we find that the cluster galaxies show a large ov, and two components are needed to fit their velocity
distribution. Observational results were compared with a cluster simulation. The maps of gas temperature and density
distribution from the simulation agree with the observational data in the case of a cluster merger nearly perpendicular
to the plane of the sky and in the state after the maximum core collapse.

Conclusions. We conclude that we are observing a galaxy cluster in a major merger phase, just after the maximum core
collapse. The mass ratio is about 1:2, and the merger collision is nearly perpendicular to the plane of the sky. A shock is
present in the northern cluster region, and it is very likely responsible for the electron reacceleration and the magnetic
field amplification that will give cause the cluster relics. The relative position of the shock and the relics is strongly

affected by projection effects.

Key words. galaxies:cluster:individual: Abell 548b observation -X ray

1. Introduction

Cluster formation is a still active process in the local
Universe. Galaxy clusters exhibit small-and large-scale sub-
structures that clearly indicate of merging activity with
other clusters or groups of galaxies. The X-ray observations
of the thermal gas in galaxy clusters allow us to study the
hot intra cluster medium (ICM), which is the main baryon
source in the Universe. Thanks to the XMM-Newton and
Chandra observations, we can obtain detailed temperature
distributions of the ICM and understand the influence of
the cluster’s formation history on the thermodynamics of
the IGM.

The galaxy cluster Abell 548b (z =0.04) is a merging
cluster with two extended radio relics (A and B), located
in a cluster peripheral region, on the same side with re-

Send offprint requests to: L. Solovyeva,
e-mail: 1ilia.solovyeva@cea.fr

spect to the cluster center, and another possible relic source
of small size (C), near in projection to the cluster center
(Feretti et al. 2006). These diffuse radio sources have no
obvious connection to cluster galaxies, but are rather asso-
ciated with the ICM.

Diffuse cluster radio sources appear to fall into two cate-
gories: halos, which are centrally located in the cluster, rel-
atively regular in shape, and unpolarized, and relics which
are peripherally located, fairly elongated, irregular and of-
ten highly polarized. The presence of these large regions
(300-600kpc), which show a diffuse synchrotron emission,
reveal the existence of a large-scale magnetic field and of
relativistic particles in the cluster volume. These nonther-
mal components have earned a lot of attention in the last
years since their formation and evolution is connected to
the cluster’s dynamical history, and therefore they are im-
portant for a complete description of the ICM.
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Fig.1. X-ray image from XMM data in the 0.3 - 4.5 keV'
energy band, from EPIC cameras. Green contours are the
radio emission at 1.4 GHz; A, B, and C indicate the radio
relics.

Present models of the origin of relics suggest that
they are tracers of merger shocks. Relativistic particles
are accelerated by shocks either by diffusive shock accel-
eration or adiabatic recompression of fossil radio plasma
(Ensslin and Bruggen 2002;Hoeft & Bruggen 2007). The
production of outgoing shock waves at the cluster periph-
ery is indeed observed in numerical simulations of cluster
merger events (Schindler 2002).

The cluster A548b is located in the cluster system A548,
which includes several substructures: Ab48a, A548b, and
A548-2 associated with optical condensations (Davis et al.
1995). The combination of X-ray and optical data show
that A548 is a cluster that is still in a formation phase and
that has a complex morphology. The ROSAT data, pre-
sented by Davis et al. (1995) and by Neumann & Arnaud
(1999), indicate that this cluster is in a merging phase,
hence not yet dynamically relaxed. A cooling core is clearly
not present ( White et al. 1997).

In this paper we present a study of the dynamical state
of the galaxy cluster A548b by detailed X-ray analysis
with new XMM-Newton data to understand the connec-
tion between X-ray properties and the presence of radio
relics. In Sect. 2 we present a summary of the radio prop-
erties. In Sect. 3 we present the new data, their reduction,
and the results of the detailed image and spectral analy-
sis (surface brightness profiles, 2D [(-model analysis using
XMM-Newton and ROSAT data, total temperature pro-
file, temperature profiles in different regions, temperature
map). Section 4 gives the relationship between X-ray and
radio data. In Sect. 5 we compare our results with optical
data and simulations to analyze the dynamical status of the
cluster. Results are discussed in Sect. 6, and conclusions are
found in Sect. 7.

We assume a concordance cosmology with Hy =
70kms™'Mpc™!, Q,, = 0.3, Qp = 0.7. At the redshift of
the Abell 548b cluster (z = 0.04), the angular scale of 1
corresponds to a linear size of 47 kpc.

Fig. 2. X-ray corrected image from XMM data with chosen
sectors, smoothed with a Gaussian with FWHM = 25”.
Superimposed are sectors discussed in Sect. 3.3.3

2. Summary of radio properties

Figure 1 shows the contours of the radio emission at 1.4
GHz, obtained and discussed by Feretti et al. (2006). We
concentrate here on the extended diffuse radio sources. A
diffuse source, named A, was detected in the western clus-
ter region. This extended source has quite a regular mor-
phology and is not associated with any galaxy. Also diffuse
emission, named relic B, was detected in the northern clus-
ter region, around a strong point-like radio source. This
extended emission is filamentary and irregular. The em-
bedded radio galaxy is not at the center of the diffuse radio
emission, but located at its southern boundary. The two
diffuse radio sources A and B are strikingly similar in the
total flux density at 1.4 GHz and with similar size. The
relics A, B are polarized at a level of 30 per cent. No in-
formation about Faraday rotation is available. They have
steep spectra, with a spectral index value of ~-2+ 1.

Another apparently diffuse source (labeled C) was de-
tected closer to the cluster center, to the northwest, at
about 1’ from the galaxy triplet VV 162, classified in the lit-
erature as a dumbbell galaxy and coincident with the X-ray
centroid. The diffuse radio source C is elongated with no ob-
vious optical identification, and it is polarized at a 7% level.
At high resolution, it shows a central diffuse emission and
two brighter and more compact spots possibly identified
with cluster galaxies. No sign of a radio source coincident
with the brightest cluster galaxy is detected. The total flux
density of this complex in the high-resolution image is only
about 1/3 of that in the image at lower resolution, thus in-
dicating a diffuse structure of lower brightness. Therefore,
this source has been classified by Feretti et al. (2006) as a
relic.

3. X-ray analysis
3.1. Observations and data reduction

Abell 548b was observed on 2006 February 17 with 70 ksec
for EPIC MOS cameras and 64 ksec for pn camera. Figure
1 shows the A548b observation of XMM-Newton with the
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radio relics contours (A,B,C). The pointing position was
chosen to be between the cluster center and the position
of radio relics to have information on the cluster periph-
eral region and to study the connection between the X-ray
and radio emission. For the data analysis we used the back-
ground of J. Nevalainen (Nevalainen et al. 2005). We also
checked our results using the background of Lumb et al.

(2002) and obtained similar results for temperature and
surface brightness profiles. We used the method of double
background substraction by Arnaud et al. (2002) (see next
section). For the analysis, we used the XMM-Newton data
from EPIC cameras (MOS 1,2, and pn) and the XMM-
Newton Science Analysis System (SAS) for data reduction.
In the MOS 1,2 data set we took into account event pat-
terns 0 to 12 and in pn data — patterns 0 to 4, flag=0. In
the spectral analysis, we used the data from three EPIC
cameras, while we used only the EPIC cameras MOS2 and
pn in the image analysis and 2D beta analysis, because we
did not have any statistics in CCD6 for camera MOS1. For
background observation, the sky coordinates in the event
files were modified using the aspect solution of the clus-
ter observation. From the data counts, we detected and
excluded the periods of “flares”. The final observing time
after flare subtraction was 45 and 33 ksec respectively. We
normalized the background with the count rate of observa-
tion in the high energy bands and exposure time of obser-
vation. For correction of the vignetting effect in observa-
tion and background data, we used the weighted function
(Majerowicz et al. 2002). The extended cluster emission
was clearly detected, and we analyzed the data in the 0.3-
4.5 keV energy band to optimize the signal-to-noise ratio.
Visible point-like sources were masked with circles, and ex-
cluded from the observational data in our spatial and spec-
tral analysis. We filled these gaps with the mean value of
surrounding environment by multiplying by random values
from Poisson distribution.

3.2. Double background subtraction

After cleaning the flare events, the XMM background is
dominated by the cosmic X-ray background (CXB) and non
X-ray background (NXB) induced by high-energy particles.
The background subtraction is very crucial when reducing
extended diffuse sources. To properly remove it, we used
the double-subtraction method by Arnaud et al. (2002).
It consists of two steps: (i) we subtracted the correspond-
ing normalized blank field obtained using the same spa-
tial and energy selection (NXB component), and (ii) then
we subtracted the residual components using the data in
the outer part, outside the cluster (CXB component). The
CXB component of the background is affected by vignetting
of the X-optics. In the first step we used the background
of Nevalainen et al. (2005). In the second step, we mini-
mized the x? in the outer regions. The background counts
were normalized using the count rate of our observation in
the high-energy bands and taking the observation exposure
time into account.

3.3. X-ray brightness distribution analysis
3.3.1. X-ray image

In Fig. 1 we show the A548b XMM-Newton image (colors)
uncorrected for background or exposure. The superposed

contour represents the radio emission. The radio relics are
named A, B, and C according to Feretti et al. (2006). From
this image, it is clear that the cluster emission it extend out
to 4’ — 5’ from the central region in north direction (N) and
up to 3’ — 4’ in south direction (S). The pointing position
(see Sect. 3.1) is far from the X-ray peak in the XMM image,
and the cluster center is strongly affected by the vignetting
effect. For this reason we used the position from the ROSAT
image (Bohringer et al. 2004) as the cluster center.

3.3.2. Corrected X-ray image with modeling of background
from observation data

In the data analysis of extended X-ray emission from clus-
ters of galaxies, the background estimate and subtraction is
very important. In our case we also have the problem that
the vignetting effect can seriously affect our data because
of the peripheral pointing center.

For all the 2D analysis, we needed to obtain a
vignetting-corrected and background-subtracted image.
This is specially important since A548b was observed in the
border of the field of view where vigneting effects is more
significant. Since one component of the background, the
CXB, is vignetted by the X-rays optics when the other, the
NXB, is not, we need to estimate their relative contribution
to be able to subtract them correctly. In the outer region,
where the cluster contribution could be neglected, we can
model the observation by BKG = CXB xVF + NXB.
Since the vignetting function, V' F, is known from calibra-
tion, one can disentangle the CXB from the NXB contri-
bution by fitting this model to the background data in this
external region. From this model and our outer region pro-
file, we minimize the x? to achieve the two components
(Solovyeva et al. 2007).

The obtained image of background was subtracted, and
we finally corrected our image for the gap and the pres-
ence of point sources. We filled the regions where the mask
value is zero with the mean value of the surrounding envi-
ronment by multiplying by random values from Poisson dis-
tribution. We then summed the images for cameras MOS2
and PN, excluding the MOS1 camera because of the ab-
sence of CCD6. Figure 2 shows the cluster image after the
background subtraction, with vignetting, gap, and point
sources correction. This image also shows the chosen direc-
tion of sectors for study, and the image is smoothed with a
Gaussian filter of 0 = 7.

3.3.3. Surface brightness profile

Abell 548D is a non relaxed cluster (Davis et al. 1995), so
we did not expect it to show a gas distribution consistent
with a single 8-model. We thus obtained fits with a S-model
in different directions. We performed a PSF convolution on
the beta-model in the fit of the surface brightness profile. In
the obtained image for each XMM camera (using standard
data reduction, with the background of J. Nevalainen), we
summed and rebinned the photons into concentric annuli
with a size of ~ 3.3 ", centered on the center of the X-ray
emission given by Bohringer et al. (2004) (see sect. 3.3.1)
for each camera. In Fig. 3a we show the total radial surface
brightness profile and the obtained -model fit.

We also derived the surface brightness profiles’ averag-
ing data in three sectors: N, Western (W), and Eastern
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Fig. 3. a) Total surface brightness profile and f-model fit. b) surface brightness profile in a different direction from
the center cluster N, W, E and comparison with -model fit obtained from radial surface brightness profile. ¢) surface
brightness profile only in north direction from center cluster in particular: NE, NW and between relics A and B and
comparison with S-model fit obtained from radial surface brightness profile.

(E), defined as in Fig. 2. The results are in Fig. 3b. As
a second step to obtain more detailed information in the
relic’s direction, we obtained surface brightness profiles in
sectors NE, NW, and in between the two relics (Fig 3c).
The different sectors, except those between the two relics,
are shown in Fig. 2. (Note the sector between relics A and
B is the angle 45-70 degree if the sector N is the angle 10-
110 degree.) We fitted each surface brightness profile with a
B-model (Cavaliere and Fusco-Femiano 1976). We did not
use the first ten points to avoid contamination from the
galaxy triplet VV 162, present at the cluster cluster. We
note that the brightest cluster galaxy is not identified with
any discrete radio source and that no optical counterpart
is associated with the extended emission identified as relic
C (Feretti et al. 2006 and Sect. 2).

The results of the -model fit are given in Table 1. All
the fits at any position angle are poor, as indicated by the
high values for the reduced y2. This agrees with the fact
that A548b is a non relaxed cluster. We also compared our
results with those of Neumann & Arnaud (1999) obtained
from ROSAT, and the comparison confirms that the region
where data show the more significant perturbation is at ~
1.5" and at ~ 5, in each of the directions for our research.

Table 1. A548b, -model fit in different directions

direction ] re(arcmin)  x?/d.o.f
total 0.677 005  3.017025  171/40
West 0.567005  2.52%07%2 96/33
East 0.801002  3.91%099 78/34
North 0.62500% 2747020 134/40
North-West 0.727005 3797072 161/39
North-East 0.60 505 2.2270-22 65/38
Between relics A B 0.717551%  3.6570%2 50/32
Neumann&Arnaud  0.52+0.06  2.82+0.04 1.35
from 1’ to 5’ 0547002 2211014 43/30

Fig.4. Residual image obtained from corrected XMM-
Newton image, after subtraction of the 2D 5 model.

Table 2. Best-fitting results of the 2D 3-model

Parameter  Best-fitting
XMM Rosat

R () 2.46 2.76
Rea() 2.87 3.34

B 0.69 0.65

Pa 1.92 1.99

RA 05:45:29 05:45:28
Dec -25:55:56 -25:55:58

3.3.4. 2D-3 analysis, X-ray residuals

To better analyze the brightness distribution in the cluster,
we performed a two-dimensional fit to the cluster brightness
using a modified 2D- 3-model that allows for two different
core radii along the two principal axes of the cluster im-
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age ellipse. We estimated the deviations from the model, in
the inner 6’. Figure 4 shows the residuals after the model
subraction from the XMM-Newton Gaussian-smoothed im-
age. The residual map is smoothed with a Gaussian of 25
FWHM. If one computes the significance of the structures
of this size, we found roughly 10 o for each structure inside
a 10 arcmin distance from the cluster center.

The same analysis was performed in the ROSAT data
and we obtained similar results. In particular from both
data sets we obtained a very similar residual map show-
ing a clear decrease in the emission at 1.2/, and 7/, and
an increasing emission at 4.5" around the cluster center, in
the relic direction (N and W). This result agrees with the
surface brightness profiles obtained at the different direc-
tions (Sect. 3.3.2). The best fitting parameters are listed
in Table 2. Note that XMM data give better results then
ROSAT data since the XMM image was obtained after a
more careful subtraction of the background (CXB and NXB
components).

The present profile analysis confirms that A548b is a
perturbated cluster, with a complex dynamical history.
Moreover, we observe an asymmetrical perturbation from
the 2D- -model displaced from the cluster center. To bet-
ter understand the dynamical state of A548b, we need to
perform a spectral analysis now.

3.4. Spectral analysis

To perform the spectral analysis of the XMM-Newton
data, we used three cameras of XMM-Newton, the back-
ground from J. Nevalainen, and the method of double back-
ground substraction by Arnaud et al. (2002), and we fit-
ted the spectrum with XSPEC using a redshifted MEKAL
plasma emission model with absorbtion Ny = 2-102°cm =2
(Davis et al. 1995) and abundance = 0.3. Reported errors
in the text and tables are at a 68% confidence level.

The best fit to the mean cluster temperature in the inner
3’ gives a central cluster temperature kT = 3.4 + 0.1 keV
and a reduced x? = 1.02.

We checked our results using models with free abun-
dance, and obtained similar results and, in particular, same
temperature values.

3.4.1. Temperature in different regions

To study the influence of the ICM gas on the radio relics,
we extracted the X-ray spectrum in different regions near
the radio relics. Chosen regions are shown in Fig. 5. The
results are shown in the Table 3. A temperature higher
than the cluster average derived in the previous subsection
was found in regions 6 and 4, located between the cluster
center and relics A and B, with temperatures of 4.6f8:g, and
4.5Jj8:‘§ keV, respectively. The fits in the regions 1 and 2, i.e.
in the relic regions A and B, are not conclusive because of
the poor statistics in this peripheral cluster area. However,
in region 1 (relic A) we obtained a temperature of 6.2F3-5
keV, suggesting a possible temperature increase in the relic
location. To study the influence of the ICM on relic C, we
extracted the spectra in the regions 7 and 3. The obtained
temperatures are 3.079 2keV and 3.970% keV, respectively,
so very close to the cluster average temperature in the inner
3 (34707 keV).

ot

Fig. 5. Chosen regions of A548b for spectrum extraction

Table 3. Spectral fits results by regions

region 7(keV)/xZ.q
1 6.23+34/1.06
2 3.74% 45 /0.89
3 3.9570:3/0.80
4 4.467075/0.88
5 4.04703/0.88
6 4.62707/0.93
7 3.0015:5/0.91

cluster

2/ 3.2870-1/0.93
3 3.37701/1.02
5/ 3.5970:1/1.09

Fig. 6. a) Temperature map of A548b obtained by sec-
tors with contours of relics. b) “Significance map” =
Tobs—Taverage

Torr
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3.4.2. Temperature Map

The temperature map is the best measurable indicator of
equilibrium in a system. We obtained temperature maps
by integrating by sectors or boxes (2’ in size) and by an X-
ray wavelet spectral mapping algorithm. In all three cases
we obtained similar results and find a clear temperature
increase at ~ 5’ from the cluster center followed by a tem-
perature decrease at ~ 7. The most significant temperature
increase was from 3.2keV to 6.5 keV, obtained in the relic
direction on the 2-3 keV. Figure 6 we show the temperature
map obtained in different sectors where the temperature
trend is more visible. In Fig.6b we have the ‘significance
map’ that shows the difference between observed and aver-
age temperature divided on temperature error, where aver-
age temperature is 3.3 keV through the whole the cluster.

3.4.3. Temperature profiles in sectors

Fig. 7. a) temperature profiles of A548b in different direc-
tions: N, S, E, W b) temperature profiles of A548b in relic
directions: N, NW, NE.

For a better understanding of the previous result, we
derived temperature profiles in the different sectors for the
directions: N, S, E, W (as in Fig. 2). We extracted spectra
in each sector up to 10’ from the cluster center, and the
size of sectors was chosen similar to the size annuli used to
derive the radial temperature profile .

Figure 7a shows obtained temperature profiles in each
direction. A significant increase in the temperature at about
5', for the N direction, (in the region just before relics A
and B), is clear. By splitting the N sector in the two sub-
sectors NW and NE, we observed the same increase of the
temperature in the region between 4’ - 6’, before the relic
location (see Fig. 7b). The highest temperatures are about
5-6 keV .

3.5. Do we detect shocks toward the relics?

Figure 8 shows the surface brightness and temperature pro-
files in the direction of the radio relics A and B. We clearly
observe an increase at 5’ in the temperature profile (see Fig.
7b ) and a significative drop at 7’ in surface brightness, just
before the relic location. On one hand, if one considers that
statistics are much better in brightness and that surface
brightness is less affected by the averaging along the line
of sight, one should use this profile to estimate the shock
position and its mach number. On the other hand, the de-
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Fig. 8. Obtained perturbation from X-ray data in the sur-
face brightness profile and in the temperature on the N
direction to relics A and B.

tection of a clear jump in the temperature could also be
interpreted as a shock signature. That the projected posi-
tions of the shock are different in the two profiles should
then be interpreted as different projection/averaging effect
for surface brightness and temperature (also taking into ac-
count that we need a larger bin to estimate the temperature
and then suffer stronger effects). Due to these statistical
considerations, it seems better to define the shock position
using the surface brightness profile. We, thus compute the
temperature profile again so as to have bins just before and
after the shock (see Fig. 8).

Considering a possible shock in the N direction and
taking the surface brightness profile into account(see Fig.
8), the density compression given by % is 1747533 at
7'. We can use this value to constrain the kinematics of
the merger: the Mach number M of the shock can be de-
rived by employing the Rankine-Hugoniot shock relations
(Landau & Lifshitz 1959, Markevitch & Vikhlinin 2007)
for density or temperature jumps of

p2 _ (L+y)M?
m 24 (v - 1)M? )
T _ ()M — (v - D) (v -1)M? +2)

T CESVITE ®

where the subscript 2 denotes material behind the shock
(the “postshock” region), and 1 denotes material ahead of
the shock (the “preshock” region). For the intracluster gas,
we used v = 5/3.

Using the above compression value and Eq. 1, the data
agree with the presence of a moderately supersonic outflow
with a Mach number M=1.5+0.1. This result implies a

temperature jump of T2 /77 = 1.54, in very good agreement
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with the measured discontinuity, at 7/ : To/T; = 1.4135.
In a first conclusion, keeping in mind both the different
averaging and projection effect along the line of sight for
temperature and density and the fact that both jumps lead
to similar mach number, we think that we probably detect
a relatively mild shock toward the relics.

4. Relationship between X-ray and radio data
4.1. X-ray versus radio emission

Current models propose that merger shocks are at the ori-
gin of relics. In our case, the two radio relics A and B are
well outside the cluster core radius (~100-150 kpc), at pro-
jected distances of 500 and 430 kpc from the cluster cen-
ter, at the boundary of the detected X-ray emission. The
poor statistics do not allow us to derive conclusive infor-
mation on the temperature in the relic regions, whereas a
significant temperature increase is detected in the region
before the relics. The presence of perturbations in the X-
ray brightness distribution and of variations in the cluster
temperature is a clear indication of a disturbed cluster, thus
supporting the connection between the formation of relics
and a strong cluster dynamical activity. On the other hand,
it seems that there is no point-to-point coincidence between
the radio regions and the shocked region. We show that it
is possible to explain the link between the radio emission
and the X-ray properties by invoking projection effects.

The small relic C, located at about 1’ from the cluster
center, i.e. within the cluster core radius, in the NW direc-
tion, is not associated with any obvious X-Ray substructure
or temperature jump. This source consists of three com-
ponents: a central diffuse emission and two brighter and
more compact spots possibly associated with cluster galax-
ies (see Figs. 6 and 7 and the discussion in Feretti et al.
2006). The total flux density present in the high-resolution
images is only about 1/3 of the flux density measured in
the lower resolution image (77 mJy), thus indicating the
presence of a diffuse structure of low brightness that, ac-
cording to Feretti et al. (2006) we associate to the relic
structure. Because of the low flux density of discrete sources
(6.9 and 4.2 mJy, respectively), the flux density and size of
source C are only marginally affected by the presence of
these possibly unrelated sources. This source could belong
to the subclass of small-size relics like those in A13, A85,
A133, and A4038 (Giovannini and Feretti 2004, Feretti and
Giovannini 2007) located near the central brightest cluster
galaxy. A proper study of this central region is prevented by
the presence of nearby discrete sources and the insufficent
angular resolution of the X-ray data.

4.2. Pressure in relic regions

The Mach number obtained in the previous subsection can
be used to estimate a theoretical pressure ratio Py/P; ~
3.0. This is consistent with the observations: indeed in the
direction relic A the pressure ratio is 2.9, of relic B it is 2.3,
toward the N direction it is 2.8, and between A and B it is
2.7. In the other directions the pressure ratio is much lower:
to the W it is 1.6, and to the E it is 2.0 (see Table 4). These
results confirm that the shock region is only in the relic
direction. Note that to calculate the pressure, we used the
observed electronic density in each direction obtained from
(B-model fits of the surface brightness (Neumann 2005).

We computed the minimum nonthermal energy density
in the relic sources from the radio data under equipartition
conditions, with standard assumptions. We obtained about
1.6 x10~'3 erg cm ™2 for relics A and B and 1.2x 1072 erg
ecm ™3 for C. The nonthermal pressure is 9.9 x107'* erg
cm™3 and 7.4 x10713 erg ecm ™3, respectively. To estimate
the minimum nonthermal energy density in the source C, we
used the total flux density at low resolution, after subtract-
ing components 7a and 7c (see Sect. 4.1). If we compare
these results with the thermal pressure estimated in the
relics region, we note that the minimum nonthermal pres-
sure is about a factor 10 lower (but still in agreement with
present uncertainties) than the thermal pressure. (From X-
ray analysis we obtained 3.5x107'2 erg cm™* in the shock
near relics A and B, and ~ 107!2 erg cm~3 in the relic re-
gion.) This result confirms our general analysis of the gas
pressure in this region. The higher value for relic C agrees
with locat at the cluster center, and not simply projected
onto it. The equipartition magnetic field is 0.9 pG in relics
A and B, and 3.6 uG in source C.

Table 4. Gas parameters in several regions, near the A, B
relic location, inside and outside the probable shock.

T Ne P
region (keV) (107cm™®)  (10~'2dyn cm—?)
to A, in shock 57+ 1.0 0.40% 0.01 3.6

to A, out shock 3.3+05 024 £0.01 1.2
to B, in shock 59+ 1.0 0.33£0.01 32
to B, out shock 47+ 1.1 0.19£ 0.01 14
N, in shock 5.7+ 0.6 0.36+ 0.01 3.3
N, out shock 3.5+ 0.5 0.224+ 0.01 1.2
W, in shock 3.8+ 0.5 0.39+ 0.01 2.4
W, out shock 3.8+ 0.5 0.24+ 0.01 1.5
E, in shock 3.7+ 04 045+ 0.01 2.6
E, out shock 33+0.6 0.264+ 0.01 1.3
relic A, 9 6.2 £22 0.14+ 0.01 1.4
relic B, 9 3.7+ 12 0.144+ 0.01 0.9
between AB, in 57+0.6 0.37+ 0.01 34
between AB, out 3.5 £ 0.5 0.224 0.01 1.2

5. Cluster dynamical state

A548b is a cluster with complex dynamical state.
Observational evidence suggests the presence of a shock
structure before the radio relics A and B. To explain this
result, we need to understand the cluster’s dynamical his-
tory better since radio relics would generally be expected
to coincide with the shock region.

We therefore performed a study of the geometry of the
merger from optical analysis and from simulations. In this
study, we need to take into account the projection effects.

5.1. Ab48b galaxies velocities and environment

To estimate possible projection effects, we retrieved op-
tical information on the galaxies of A548 from the NED
database. Among 606 galaxies found in NED near the
A548b cluster, 371 have a velocity measurement. Among
these galaxies, 193 lie at a projected distance less than
Rypo ~1.5Mpc (i.e. r<30.5') from the A548b cluster X-
ray center. In Fig. 9, we present the histogram of the
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Fig. 9. Histogram of the NED galaxies with known veloc-
ity at a projected distance less than Rogg from the X-ray
center.The light green line is the Gaussian fit. A large oy
= 1300 kms™~! is necessary to fit a single Gaussian to the
data. If one tries with two Gaussians (red continuum and
dashed lines), the oy of the major component drops to =
925 kms ™! and the two velocity centers found are very close
to the velocity of A548-2 and A548a

velocities of these galaxies. First, we obtained a fit to
this histogram using a single Gaussian. The fit result im-
plies a large oy value of nearly 1300kms~!. Using this
value, the expected cluster average temperature should be
kT ~ 8 keV more than twice the observed value in the
relation kT = (3%’_6)1'49 (Xue et al. 2000). Therefore,
even if statistics are relatively poor, we have tried to fit
the galaxy velocity histogram with two Gaussians. In this
case, we found the major component with oy ~ 925
+135kms™! and z = 0.0432, whereas the second compo-
nent has oy ~ 6644200kms~! and z = 0.038.

Remembering that A548b (05h45m27.9s -25d56m19s V
= 12708 kms ™! z = 0.042389) belong to a structure contain-
ing A548-2 (05h42m18.0s -26d05m00s V = 12861 kms~! z
= 0.0429), probably in the same plane of the sky and A548a
(05h48m38.9s -25d28m12s V = 11834 kms ™! 7z = 0.039474),
some 1000 km s~! less than the two others, the velocities
found in the fit with two Gaussians, compare quite well
with these redshifts (see Fig. 9).

‘We then divided the galaxy data set in two groups at a
redshift limit of 0.04. We have 39 galaxies with z < 0.04 and
96 galaxies with z > 0.042. In an Ra-Dec plane centered on
the X-ray center, we plotted (Fig. 10a) these two velocities
groups as blue and red circles. One can see that the “red”
group gently fills the whole space, while the “blue” one
seems to be more distributed along the NE — SW direction.

We now try to estimate the mass ratio of the merging
units. On one hand, if we split the histogram in two parts at
2z ~0.04-0.042 and consider identical galaxy mass distribu-
tions for the“blue” and “red” samples, then the number ra-
tio is a first approximation of the mass ratio. In this way, we
find ~2.46. On the other hand, if we use the fit results, the
ratio between the areas of each component gives an estimate
of ~ 2.70£0.94 or, if we try with oy, and My /My ~ (%)2,
we find a mass ratio ~ 1.941.3. If we remember the poorf
statistics, these three estimates are fairly coherent even if
not strongly constraining.

We can thus explain the apparently large oy and the
spatial distribution of the “red” galaxies if we consider the
following merging scheme: A548b would be the merger of
two units, the major component being A548b, and a smaller
one from the direction of A548a. Notice that, in this scheme,
the collision axis forms a relatively small angle with respect
to the line of sight.

Different situations are possible as a merger between
A548b and Ab48a, from the NE or clump arriving from
A548-2 to A548Db but it is very probably so that the merger
collision is nearly perpendicular to the plane of the sky.

In conclusion, from this optical analysis, we propose
that we are observing a merger between two clusters with
~ 1:2-3 mass ratio (estimated from the velocity histogram
of galaxies as shown in Fig. 9). The merger’s collision axis
is nearly on the line of sight. The smaller cluster probably
is located in the SW from the cluster emission center and
we are observing the merger just after the core collapse.
It should be noted that we detected no galaxy associated
with the second component (“blue” circles), behind the ra-
dio relics A and B, and in the cluster center (see Fig. 10).

5.2. Comparison with simulations

To understand the dynamical history of A548b and to ex-
plain the connection between X-ray, radio, and optical data,
we found it useful to compare observational data to the the-
oretical predictions of a high-resolution cosmological simu-
lation. For that purpose, we considered the 6th most mas-
sive halo (hence the name Cluster6) in the z = 0 snap-
shot of a dark matter only simulation of a ACDM universe
with a periodic box size of 80 h~!Mpc. We then resimu-
lated the same box this time using the N body and hy-
drodynamics AMR code RAMSES (Teyssier 2002), with a
much higher resolution in a region of 20 h™'Mpc around
the cluster, and with a much lower resolution outside this
radius, just enough to get the correct large-scale tidal field.
This now rather standard simulation technique is usually
called “zoom simulation” or “re-simulation”, and it is used
in cosmology to focus computational resources on one spe-
cific object. Cluster6 is very interesting for this paper,
since its final Virial temperature is close to 3.3 keV and
Rago ~1.42Mpc, in striking agreement with A528b. Last
but not least, Cluster6 experienced a major merger around
2z~ 0.7, and at this redshift Cluster6 should be close to the
assumed dynamical state of A548b. The simulation was ini-
tialized using a 5123 Cartesian grid to cover the whole box,
and then derefined outside the central 20 h~! sphere. We
then progressively and dynamically increased the level of
refinement only in the high-resolution region, using a quasi-
Lagrangian refinement strategy, until we reached 7 addi-
tional levels of refinement. Our finest cell size is therefore
close to 1 h~'kpc, comfortabily smaller than the observa-
tional resolution. The number of AMR cells in the Virial
radius is almost 1 x 105, while the number of dark matter
particles is slightly above 7 x 10°.

We performed the comparison between simulation re-
sults and X-ray data for gas density, gas temperature and,
Mach number. These parameters are important for tracing
the connection with radio data and particle acceleration.

We chose the different outputs obtained from simula-
tion around the maximum core collapse. We focused on the
epoch when two clumps merge along a large-scale filament
and consider different projection axes. At the same time,
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Fig. 10. a) X-ray from ROSAT data and distribution of galaxies, the positions of the galaxies around the X-ray center.
b) X-ray, radio data and “blue” circle correspond to galaxies having z < 0.04. c¢)X-ray, radio data, and “red” circles

correspond to galaxies with z > 0.042.

Fig.11. Simulation data. We treated outputs just after
maximum core collapse, in different projections. The figure
shows the same output for Y projection and for Z projec-
tion, in particular Y gas density map, Y gas temperature
map with color scale, Z gas density map, Z gas tempera-
ture map with color scale. We observed the shock in 210
kpc with ratio T2/T1 = 2 in Y projection.

we studied the effect of projection on the gas distribution.
We examined the different projection X, Y, Z of the merger
to have a complete scenario of all the merger situations. We
obtained different results for the gas density, gas tempera-
ture map with a the same outputs, from the same cluster at
the same time. After our analysis of different outputs from
simulation and comparison with X-ray data of A548b, we
selected the output results just after the maximum core
collapse. In this case simulated results for the temperature
ratio and distance to the shock agree with observational
results of A548b.

Figure 11 shows the temperature and density maps ob-
tained from the Y and Z projections. The results are very
different, and we select the Y projection, because the den-
sity map has the same distribution of the A548b emissivity
map. Moreover, the temperature map obtained from the

simulation has a temperature increase around the cluster
center, similar to the observed one. The maximum of the
temperature is in the annulus at 210 kpc, with values be-
tween 4.5 and 6 keV. The same temperature of A548b (3.3
keV) was obtained at the cluster center. Two peaks in tem-
perature (6 keV) are present in the two regions around the
cluster center. Note that the position of the peaks depends
on the line-of-sight direction. After the optical analysis, we
derived that A548b is in the state of merging, with 1:2-3
mass ratio of the units, and the merger collision direction
nearly perpendicular to the plane of the sky.

To compare our results with radio data, we calcu-
lated the Mach number map for different projections of
chosen outputs, using the projected velocity distribution
and the projected speed of sound, in particular (Vazza
Brunetti & Gheller 2008):

3 1-M?
Av = 463 ITE (3)
Figure 12 shows the obtained Mach number maps for Y, Z
projection, just after maximum core collapse. In Y projec-
tion we observed a circular shock after temperature shock
in the radius 250kpc, where the relativistic particles can be
accelerated.

4 /

©i

Y projection

R

Fig.12. Obtained Mach number from simulation at the
same output, just after maximum core collapse for the Y
and Z projection.

6. Discussion

To explain the observational properties of A548b we need
to understand the cluster dynamical history, in particular



152

10 L. Solovyeva, S. Anokhin, L. Feretti and J.L. Sauvageot.: Abell 548b: study of the dynamical state

A

Fig. 13. Probable geometry and merger collision scenario.
Red regions indicate the shocks, green regions indicate the
relics. The arrow indicates the merger direction.

the merger collision scenario. After our analysis we found
the following main facts:

— From the X-ray analysis, we observed the shock in the
ICM temperature and emission just before the relic’s
location, and the increase in the temperature and highly
perturbed emissivity profiles in all cluster sectors.

— From the optical analysis, we found that we very likely
observed a merger of two units with 1:2-3 mass ratio,
with the smaller unit located in the SW.

— From our simulations and from A548b environments, we
found that the merger collision should be nearly perpen-
dicular to the plane of the sky.

To reconstruct the geometry of the merger, we com-
pared the observations with simulations. We propose the
following merging scheme: A548b would be the merger of
two units, with a 1:2-3 mass ratio, a major component com-
ing from A548b, and a smaller one coming from the NE
direction ( i.e. from A548a). The merger collision is nearly
perpendicular to the plane of the sky, the small clump ar-
rived from the NE, merged with the large clump, and now
the gas from the small clump is located in the SW region,
with respect to the cluster emission center.

In the scenario that radio relics should be recently trig-
gered by a shock wave for an efficient particles acceleration
mechanism, the projection effects could help us to reconcile
the relic position with the apparent position of the temper-
ature enhancement. The A548b complex scenario, i.e. the
relic’s location (on the same side with respect to the cluster
center) and the shock just before the relic’s location, can be
explained by the merger geometry sketched in Fig. 13. The
two radio relics A and B, located at projected distances of
500 and 430 kpc from the cluster center, lie at the bound-
ary of the X-ray brightness distribution, but this is due to
strong projection effects of a merger along the line of sight.

The two relics represent two enhanced regions belong-
ing to a large-scale shock, originated at the cluster center
and moving to the peripheral region. A second symmetri-
cal shock is expected by simulations, but because of mass
ratio and merging geometry, it should be present in a pe-
ripheral region in SW direction (see Fig. 13) with a very
low density. It cannot be present in our observation be-
cause of the chosen pointing center, but we do not expect
that it could also be seen in a pointed XMM observation.
According to present models of the formation of radio relics,
we can imagine that a bubble of relativistic particles is ac-
celerated by the shock originated by the major merger, the
local magnetic field is compressed and amplified, originat-

ing the radio emission. The origin of relativistic particles is
unknown. We note that relativistic particles should not be
present in the whole shocked region, but only in the region
where we see the extended radio emission. This suggests
that these relativistic particles, possibly originating in past
AGN activity, were confined in floating discrete bubble re-
gions.

In this scheme, we observe the shock before the relic
location due to the projection effects, because the merger
collision is nearly perpendicular to the plane of the sky. Due
to the poor statistics, the temperature in the relic regions is
poorly constrained, but we expect these regions also to be
shocked regions. In this scenario, the relics are at the same
distance from the cluster center as the detected hot region,
although the projected distance is smaller. The origin of
relativistic particles responsible for the relic radio emission
is puzzling. Indeed, it seems that the relativistic particles
are not present in the fully shocked region, but only where
radio emission is detected.

7. Conclusions

The main results of our study of the galaxy cluster Abell
548b from XMM-Newton observations can be summarized
as follows:

X —ray analysis. We used XMM-Newton data to obtain
X-Ray images and temperature distribution of the thermal
ICM in A548b. We found that the 3-model is not a good fit
of the data for the whole radial surface brightness profile in
different sectors towards the N, S, W and E. Moreover we
observed significant perturbations at 1.5', 5, and 7' from
the cluster center in all the surface brightness profiles we
obtained in different sectors and directions. The most sig-
nificant perturbation is present towards relics A and B.
Perturbations are also present in the residual image after
subtraction of a 2D 3 model, and here the most relevant
perturbations are in the region towards the relics.

We studied the dynamics of A548b from a detailed spec-
tral analysis. The central cluster temperature estimated in
the inner 3’ is 3.4+ 0.1 keV. The spectral study confirms
that this cluster is not relaxed. We obtained a radial tem-
perature profile, which shows a clear temperature increase
at 5 from the cluster center. We extracted spectra in the
regions between the cluster center and the relics A and B,
and found that the most significant increase in temperature
is present in the N (in direction of the two relics), but defi-
nitely before the relic location. We studied the temperature
distribution in sectors, in boxes, and with the X-ray wavelet
spectral mapping algorithm. In all cases we obtained simi-
lar results: a temperature increase in the annulus at 5" from
the cluster center. The most significant increase in the tem-
perature (from 3.5 keV to 6 keV) was observed towards the
relic’s direction. The temperature distribution shows a sim-
ilar asymmetry to the brightness distribution.on.

Optical analysis. From an optical analysis we observed
a large galaxy velocity dispersion of oy ~ 1300kms™?,
which is likely to be derived from two groups of galax-
ies with different velocities and velocity dispersions: “red”-
oy ~ 935kms~! and z = 0.0432; “blue”- oy ~ 664kms—!
and z = 0.038. Assuming that the “red” galaxies are associ-
ated with the cluster A548b, the “blue” galaxies are associ-
ated with a merging clump, with a 1:2-3 mass ratio. We can
explain the apparent large oy and the spatial distribution
of the “blue” galaxies if we consider the following merging
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scheme. Since A548b is in a rich environment with two other
clusters A548-2 and A548a, it would be the merger of two
units, a major component and a smaller one coming from
the NE (from A548a). From the optical data we know, that
Ab48a, A548b, and A548-2 are located at redshift 0.0394,
0.0423, and 0.0429, respectively. In this scheme, the colli-
sion axis forms a relatively large angle with the plane of the
sky.

Simulation analysis. We used Cluster 6, obtained from
the hydro N-body cosmology simulation, code RAMSES
(Teyssier 2002), to draw the dynamical history of A548b.
The mean temperature obtained from simulations is 3.3
keV, consistent with the temperature observed in A548b.
We compared simulations and X-ray data for density, tem-
perature, and Mach number maps at epochs around the
maximum core collapse, in particular just after the maxi-
mum core collapse. We also studied the influence of projec-
tion effects on the observations. After this simulation anal-
ysis, we selected the output where density and temperature
simulated maps were very similar to images obtained from
our observation. The better agreeement was found under
Y projection, i.e. with the merger axis nearly perpendicu-
lar to the plane of the sky, and at the epoch just after the
first maximum core collapse. To compare our results with
the radio data, we also derived the Mach number map from
the previous simulations.

X —ray and radio connection. A548b is a cluster in a
complex dynamical state. From the current data, it is not
possible to establish if the central relic C is associated with
any shock or X-ray feature. Higher angular resolution data
are needed to analyze this cluster region. We observed an
increase in the temperature at 5" -7’ from the cluster center,
i.e. before the radio relics A and B. This is interpreted as
being caused by a shock with Mach number ~1.5. We can
explain the relative location of the relics with respect to the
shocks by strong projection effects due to a merger occur-
ring nearly perpendicularly to the plane of the sky (see Fig.
13). This scenario agrees with the suggestion that relics A
and B could be part of a common structure (Feretti et al.
2006).
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Abstract

We present the results of analysis XMM-Newton data of galaxy cluster CL0016+16, which enables us to trace X-ray emission and
temperature profile up to the virial radius. We obtained similar results using three different backgrounds. We checked the possibility of
detection of cluster emission up to the virial radius with XMM-Newton data with hydrodynamical cosmology simulation from the Adap-
tive Mesh Refinement technique, code RAMSES by Teyssier [Teyssier, R. Cosmological hydrodynamics with adaptive mesh refinement.
A new high resolution code called RAMSES. A&A 385, 337, 2002], convolution with XMM-Newton and the data base of the spectra by
Sauvageot et al. [Sauvageot, J.-L., Belsole, E., Pratt, G.W. The late merging phase of a galaxy cluster: XMM EPIC observations of A
3266. A&A, 444, 673, 2005]. For the first time we were able to compute the mass of CL0016 up to R,g9, we found, assuming hydrostatic
equilibrium framework, Moo = (1.15£0.11) X 1015M®.
© 2007 COSPAR. Published by Elsevier Ltd. All rights reserved.

Keywords: Galaxies; Cluster; X-ray; Intra-cluster medium

1. Introduction the virial radius with XMM-Newton data. Here we present
a spectra-imaging study of the galaxy cluster CL0016+16,

In the hierarchical scenario of structure formation based ~ which is a very massive luminous distant (z = 0.54) galaxy

on gravitation, clusters of galaxies are the largest and
youngest objects in the universe which are virialized.
Because of their relatively young age, internal physical pro-
cesses in a cluster did not have time to erase information on
the initial overdensity and collapse from which they origi-
nate. This allows us to use galaxy cluster as cosmological
probes. X-ray observation of clusters of galaxies allows
us to study it by using the hot gas intra-cluster medium
(ICM), which is the main baryon source in the cluster.
For better understanding of the physics and dynamics near
the virial radius, for more exact determination of the phys-
ical parameters of galaxy clusters and for testing the cos-
mology, it is better to obtain cluster emission up to the
virial radius. At the same time it is important to check
the possibility of the detection of cluster emission up to

" Corresponding author.
E-mail address: lilia.solovyeva@cea.fr (L. Solovyeva).

cluster. We supposed that it is a relaxed cluster with spher-
ical symmetry. To determine the virial radius we assume
that the cluster is virialized up to Ry, the radius to which
the mean density of the cluster is 200 times the critical den-
sity of the universe. To calculate Rygo we used its definition:

4n
Mg = 3 2000t (Z)Rgoo 1

where critical density p.; = 3H2/87G, E(2) = perit(z)/
Perit(z=0), our cosmological parameters Q,,=0.3,
Q4 = 0.7, and in the hydrostatic equilibrium approach sup-
posing the cluster is isothermal with a mean temperature of
89keV (Kotov and Vikhlinin, 2005); we found
Rzoo =192 MpC

2. Data analysis

We used the data of the satellite XMM-Newton from
EPIC cameras (MOS1, MOS2, and pn). We detected and

0273-1177/$34.00 © 2007 COSPAR. Published by Elsevier Ltd. All rights reserved.

doi:10.1016/j.asr.2007.10.026
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excluded the periods of flaring background. For this we
extracted light curves for each camera. In our research
we want to detect the ICM up to the virial radius. The clus-
ter emission is weak in the external region, so the astro-
physical background can play the main role in the outer
region, that is why the treatment of background is very
important. For data analysis we decided to use three differ-
ent backgrounds for subtraction, we used the background
of Read without “flare” rejection, the background of Nev-
alainen with “flare” rejection and the modeling of back-
ground using observation data. In our image and spectral
analysis we used the method of double background sub-
traction of cosmic X-ray background (CXB) and the
non-X-ray background components (NXB) by Arnaud
et al. (2002).

The background of Read is the background without
“flare” rejection (Read and Ponman, 2003). We did the
“flare” rejection using a similar method for observation
and background, so we suggest that the residual “flare”
background could play a role in each energy band. That
is why for observation and background data we have done
the “flare” rejection in the standard selection (Majerowicz
et al., 2002) for each energy bands. For observation and
background data we obtained images of the external
regions in each energy band, compared the histograms of
light curves to get the best parameters to exclude “flares”
for each energy band. Using different energy bands for
“flare” rejection we obtained similar results and exposure
times.

To test our results of detection of cluster emission up to
the virial radius with XMM-Newton data we performed
images and spectral analysis with the background of Nev-
alainen (Nevalainen et al., 2005). The background data of
Nevalainen are cleaned for “flares”, have good statistic,
fewer sources, and no artefacts in the center of FOV. In
this analysis we have applied the “flare” rejection with
the standard selection.

3. Image analysis

We fitted surface brightness profile with a -model (Cav-
aliere and Fusco-Femiano, 1976) in which the surface
brightness S(r) is defined as:

S(r) = So (1 + :—2) o @)

c

where Sy is the central intensity, r. is the core radius, and f
is the slope parameter. The best fit f-model was used to
compute the total mass.

To obtain a surface brightness profile using the back-
ground of Read we created an image and calculated the
corresponding exposure maps taking into account the
detector geometry for observation and background data.
From these images we created radial surface brightness
profiles. The cluster emission is significantly detected up
to Rogo with limit of detection 3¢. The B-fits of the cluster

profile gives f=0.76+0.01 and a core radius
re=0.30 & 0.06 in this case, the reduced »? is 0.98.

To obtain the surface brightness profile using the back-
ground of Nevalainen we extracted the surface brightness
profile of the cluster in the 0.3-4.5 keV energy band. This
band was chosen to optimize the signal-to-noise ratio.
The resulting surface brightness profile Sy is shown in
Fig. 1. The cluster emission is clearly detected up to Rsgo,
with limit of detection 30. We fitted S, with B-model.
The fit of the cluster profile gives f=0.75+0.01 and a
core radius of r.=0.28 +0.07 Mpc. The reduced ;* is
1.12. This result is in a good agreement with the result of
Kotov and Vikhlinin (2005).

The astrophysical background plays a very important
role in the data analysis of the outskirts of galaxy clusters
so we supposed that it is better to use the observation data
for modeling of the background. We consider the CXB to
be constant before the observation and only vignetted by
the mirror, its contribution could be recovered by one con-
stant plus the vignetting function. Since particles arrive
from all directions, and ignoring mirrors, one constant
NXB is enough to represent their contributions. The
CXB component of background is vignetted by X-optics,
but the NXB component is not. In this analysis we did
the following: selection of the “flare” events in the observa-
tion data, creation of the surface brightness profile from
observation data, using of the vignetting function for defin-
ing the CXB and NXB components of the background by
minimizing »* in the outer regions. Finally, we subtracted
the obtained CXB and NXB components from surface
brightness profile and afterwards we corrected this profile
with the vignetting function. We obtained cluster emission
up to Ry and fitted the surface brightness profile with

0.100

0.010

Sx, ct/s/arcmin?

0.001

R, Mpc

Fig. 1. Combined MOS1, MOS2, and pn surface brightness profile
obtained using background of Nevalainen. Solid line: best fit f-model.
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B-model. The fit of the cluster profile gives f =0.74 & 0.01
and a core radius of r. = 0.30 + 0.05 Mpc, the reduced x>
is 1.2.

With the Nevalainen background, we found a very good
fit with a single B-model up to Rag. But, if we use our
background modeling, then we can clearly detect a steepen-
ing in the outer regions as Vikhlinin et al. (1999)
(f=0.81 £0.02) and thus the global fit with this proce-
dure is less good than using the Nevalainen background.
This does not allow us to rule out the existence of the steep-
ening even if we think that our modeling is probably more
specific to the local background than the average done in
the Nevalainen case.

In order to check the possibility of the detection the
cluster emission up to the virial radius with XMM-Newton
we decided to treat a similar cluster from Hydro N-body
cosmology simulation, code RAMSES Teyssier (2002).
We obtained a similar cluster using the adaptive mesh
refinement 3-D hydrodynamical cosmology simulation of
structure formation, in particular we obtained the Cluster
6. Using the self-similarity theory we scale temperature
and mass to CL0016+16 without changing the radial pro-
file of Cluster 6. To obtain simulated photons we used a
Monte Carlo approach, which fully described in Bourdin
et al. (2004). After the creation of the photons we con-
volved them with XMM-Newton response and added a
number of randomly selected events from background data
of Read, corresponding to the attempted number of back-
ground events (Sauvageot et al., 2005). Noticing that Clus-
ter 6 is more cuspy than CL0016 its B-model parameters
are f=0.99 and r. = 0.24 Mpc. We still detect the Cluster
6 up to Ryoo but with less significance a bit , see Fig. 2.

4. Spectral analysis

In spectral analysis we used three cameras of XMM-
Newton, the background of Nevalainen, the method of
double background subtraction (Arnaud et al., 2002) and
we fitted the spectrum with XSPEC using a redshifted
MEKAL plasma emission model with absorption
Ny =4x 10 cm™? and abundance = 0.18. For obtaining
the temperature profile we assumed that CL0016+16 is a
relaxed cluster therefore we assumed that the temperature
structure of this cluster was spherically symmetric. We
extracted the spectra in five concentric annuli centered on
the cluster X-ray emission peak and fitted the data as
described above. The size of the annuli were selected by
the number of the source counts required for sufficient sta-
tistics. We obtained a temperature profile up to R,p. The
corresponding temperature profile is shown in Fig. 3. It is
in good agreement with spectral fit results from Kotov
and Vikhlinin (2005).

5. Conclusion

We can detect the surface brightness profile of
CL0016+16 up to the virial radius with XMM-Newton
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Fig. 2. Surface brightness profile for a cluster similar to CL0016+16
obtained from the Hydro N-body cosmology simulations.
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Fig. 3. Solid data points are best fit radial temperature profile when thin
points are radial temperature profile of Kotov and Vikhlinin (2005); lines
are the best fit function also taken in Kotov and Vikhlinin (2005).

data. Using different backgrounds of subtraction we
obtained similar results. The B-model parameters are in
good agreement with all treatments using the double
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background subtraction method. We obtained a temper-
ature profile up to Rygp. The temperature profile is in
good agreement with spectral fits from Kotov and Vikhl-
inin (2005) obtained up to Rsgp. From similar cluster of
CL0016+16 obtained with Hydro N-body cosmology
simulations we can detect cluster emission up to Rsgo
with XMM-Newton. We can detect cluster emission up
to the virial radius because CL0016+16 is very massive.
In the framework of hydrostatic equilibrium we estimate
the total mass up to Ry using obtained temperature
profile and best fit of B-model using the Nevalainen
background, we found Mjp=(1.15+£0.11)x 1015M©
(not extrapolated).
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Chapitre 11

Satellite XMM-Newton

11.1 Les satellites X et leur comparaison

Les rayons X émis par les objets astrophysiques sont alssddnes la haute atmosphére. C’est pour
cela qu'il faut lancer des satellites pour étudier I'énuasK des objets célestes. L'histoire des satellites
X commence avec le lancement du satellite “ Uhuru ” en décerh®70, qui a effectué le premier relevé
complet du ciel en rayons X. D’autres satellites ont corétince travail de pionniers : “ Ariel V" (1974),

“ Einstein ” (1978), “ EXOSAT ” (1983), “ Ginga " (1987), “ ROSRA” (1990), “ ASCA " (1993) et

“ Beppo-SAX " (1996). ROSAT a effectué la premiere couvestdu ciel avec une résolution spatiale
d’environ 30 arcsec. Cet échantillonnage a fourni un cgtadale plus de 100000 nouvelles sources. Les
satellites les plus récents sont “ Chandra ” et “* XMM-Newtolaricés en 1999 et “ Suzaku " lancé en
2006. A propos de “ Chandra ” et “ XMM-Newton ” , les deux obssoires ont des détecteurs type “
CCD " (charge coupled device) qui fournissent a la fois urfierination spatiale et spectrale. Il est donc,
possible, avec ces satellites, d'étudier des variatioestsgles dans I'émission X des objets étendus.
La spécificité de “ Chandra " est d’avoir une résolution spatexcellente dans ce domaine d’'énergie
(autour d’'une seconde d’'arc). “ XMM-Newton ” apporte lui lansbinaison d’une trés grande surface
collectrice avec une bonne résolution spatiale (4-6 arEs®EIM). Cette grande surface collectrice est
assurée par trois télescopes, ce qui permet d’obtenir deséde de grande sensibilité. Les photons X
sont trés énergétiques. A la différence des photons ogstiqurephoton X absorbé ionise le silicium de
I'élément détecteur. Le nombre d’électrons produits espgrtionnel a I'énergie du photon incident,
le comptage précis de ces électrons permet la détermind¢idénergie du photon X. Cette technique
permet de mesurer a la fois la position et I'énergie du phoiast la spectro-imagerie. Les satellites
X précédents avec des capacités de spectro-imagerie, deRQSAT ou Einstein étaient équipés de
compteurs proportionnels, qui avaient une trés modestdutés spectrale. Aujourd’hui, les détecteurs
a bord des télescopes X sont souvent des CCD’s qui fournigserbien meilleure spectroscopie que les
compteurs proportionnels.

XMM/EPIC
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AXAF/ACIS

1000

= )
Effective area (cm”)

100

1
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FiG. 11.1 — a) La comparaison de la surface effective des sateHib) I'optique de XMM, la deuxieme
télescope.
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11.2 Satellite XMM-Newton : I'introduction

Le satellite “* XMM-Newton ” est notre principale source dendées. Le nom du satellite signifie
“ X-ray Multi-mirror Mission ". Ce satellite a été lancé le dEcembre 1999 a 14 :32 par une fusée
Ariane 5. Aprés I'étalonnage et les tests, il a commencé svait en Fevrier 2000. Ce satellite de
I’Agence spatiale européenne a codté 689 million d’eure€ropean Space Operations Centre (ESOC,
Darmstadt Germany) contrdle ce satellite via les statierestres de Perth (Australia), Kourou (Guyane
frangais) et Santiago (Chili). Le centre des opérationngifigues d’XMM-Newton (XMM-SOC) se
trouve a VILSPA a Villafranca, en Espagne. Le “ XMM-Newtonr@y Science Centre ” (SSC), a
Leicester University UK —traite et archive les données.

XMM est un observatoire dont le but est I'étude des objetsUdieivers dans la gamme des rayons
X (1-120 A ou 0,1 keV-12 keV). Avec ce satellite, nous pouvafiserver beaucoup d'objets astro-
physiques, des étoiles situées a quelque parsecs jusgiisuguasars situés a un redshift de 6. Mais,
plus intéressant pour nous, nous pouvons observer le gad chamilieu intra amas (MIA ). Ce satel-
lite possede trois télescopes a rayons X, EPIC-MOS1/RG®fean Photon Imaging Camera, Metal
Oxide Semi-conductor), EPIC-MOS2/RGS, EPIC-pn et un ¢élps optique OM (Optical Monitor).
Les quatre télescopes observent simultanément dans la dideoton. De plus, dans chaque télescope
EPIC-MOS, il y a un spectrométre a haute résolution specR&S (Reflection Grating Spectrometer).
Par comparaison, le satellite Chandra a une surface &fquiiis petite mais un télescope de meilleure
résolution spatiale. Voila le tableau des caractérisiqies paramétres de deux satellites, pour faire la
comparaison :

TAB. 11.1 — Les caractéristiques des paramétres des deustsatell

Satellite Grandeur PSF FWHM , Diapason d’energie E, La sarédfective des miroires
" keV sur 1 keV, cm

XMM-Newton 6 0.15-15 4300

Chandra 0.5 0.1-10 800

Les avantages du satellite XMM sont sa sensibilité, la spscbpie a réseau avec une bonne résolu-
tion (RGS), EPIC qui permet la spectro- imagerie.

Le systéme optique est constitué de 58 miroirs concensiduediameétre de ces coquilles varie entre
0,3 et 0,7 métre et la longueur est de 0,6 métre. La surfatectide totale des miroirs est d800cm?
a1,5keV et da800cm? & 8 keV. La distance focale est de 7,5 métres. La résolutiatiade varie entre
5 et 14 arcsec. Chaque module de télescope pése 500 kg.

11.3 Les instruments principaux du satellite XMM-Newton

A bord du satellite il y a trois instruments principaux, gons: 1.European Photon Imaging Cameras
(EPIC). Ces caméras sont, dédiées a la spectro - imagerst;azdire gu'elles sont capables de résoudre
le flux de photons incidents spatialement et spectralenfnir cela, une technologie a base de détec-
teurs CCDs est utilisée. Avec la caméra EPIC nous pouvorss diagis observations trés sensibles dans
un champ de vue (“ field of view” - FOV) de 30 arcmin et dans unenge d’énergie a partir de 0,15
jusqu'a 15 keV, avec une résolution spectraltAE «20-50 et une résolution angulaire de’§PSF,

6 ” FWHM). Depuit EPIC il y a la generation de “ event list ” - c’dsttableau, ou chaque ligne est
un événement (temps, position, énergie, attributs, eta.zaméra EPIC a été construite par un consor-
tium de laboratoires en France, Angleterre, ltalie et Ahgme. Le principal investigateur de la caméra
EPIC est le Prof. Martin Turner, du groupe “ X-ray Astronomyo@” de Leicester University, UK.
Une caméra PN utilise un nouveau type de CCD, construit stifit Max Planck Institute & Garching,
en Allemagne. 2. Le RGS ou Reflecting Grating Spectrometedasx comme son nom l'indique, un
spectrométre dont le flux de photons X incident est préafadte dispersé par un réseau opérant par ré-
flexion : c’est le concept de spectroscopie dispersive. 3élescope optique “ Optical Monitor ” (OM).
C’est un télescope optique dont le miroir primaire est der@le diametre pour une distance focale de
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FiG. 11.2 —a) Les Entrées des quatre télescopes XMM b) la cam@@ dé XMM c) le CCD du camera
MOS.

3.8 m. Il est sensible des UV aux IR grace aux différents §iltriisables entre 170 et 600 nm. Il regarde
dans la méme direction que le télescope X.

11.4 Charge-coupled devices (CCD)

EPIC consiste en trois caméras et dans le coeur de chaqueacseniouve I'instrument “ charge-
coupled devices (CCD) ". Cetinstrument enregistre I'éigetlg chaque photon X. Deux caméras —-MOS1
et MOS2 construites avec un semi-conducteur d’oxyde niftallet une troisieme PN d’'un nouveau
type.

On voit que l'efficacité quantique du détecteur PN est plesé® que celle des détecteurs MOS. La
dimension du pixel MOS est de 300 microns. Pour la proteaesmdétecteurs il y a un corps d’alumi-
nium de trois cm, toutes les caméras ont un grand radiataules refroidi jusqu’a—100° C. Chaque
cameras MOS a sept puces de silicium. Chaque puce a une enddri600x600 pixels. Chaque CCD
lit cette information toutes les deux secondes et on traitecompresse les données sur 'image dans la
mémoire électronique et on envoie a la station terrestre.

11.5 La surface efficace des télescopes X

Une caractéristique trés importante d’ XMM — est la surfaeesds miroirs et ses variations. Elle
donne la probabilité de détecter les photons en fonctioredss |énergies et de leur distance au centre
du champ de vue. On peut voir que la détection est plus eff@desse énergie et meilleure dans I'axe
gu’en dehors de I'axe. Le maximum de surface correspond pligens d'environ 1.5 keV sur I'axe
optique. Cette variation de la surface avec I'énergie eid@mdce hors-axe s'appelle le “ Vignetting ".

11.6 Le filtrage des événements

11.6.1 Le parametre “ pattern”

Pour utiliser scientifiguement les observations d’XMM, wntain nombre de filtrages doivent étre
exécutés. La caméra EPIC permet d’obtenir des informatanta forme du nuage d’électrons crée par
I'interaction avec le photon X incident. Pour optimiser éponse spectrale, certains de ces évenements
doivent étre supprimés. C'est la selection dite des “padter Pour plus d'information sur ce filtrage
nous referons au “ XMM-Newton Users’ Handbook .
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11.6.2 Le parametre “flag”

A l'issue du premier traitement des observations, un syst@endrapeaux (“flag”) a été calculé pour
chaque événement. Il permet de faire une sélection fine $etdmesoins scientifiques. La sélection la
plus stricte consiste a ne prendre que les flag=0 (ce quigsis notre cas). Si le flag n’est pas égal
a zéro on peut comprendre pourquoi le systeme de traitendeidedque cet événement est mauvais :
le photon arrive hors du systéme optique ; I'évenement garesedu bord du CCD ; I'événement passe
prés de ou sur d’'un mauvais pixel ; I'événement passe sur aowaise colonne. etc...

11.6.3 L'événement “out of time events”

Les CCDs PN sont lus en permanence a la vitesse maximaledqlégrade pas la résolution spec-
trale). Comme il n'y a pas d’obturateur, les photons tomtsemtdes lignes en cours de déplacement.
Pour une fraction des photons, I'information selon lesdigest donc perdue, ce sont les événements dit
“Out of Time”. Dans le détecteur MOS il n'y a pas cet effet mageie le mode de lecture est différent. |l
y a une phase de pose, suivi d'un transfert rapide vers ureernémoire, d’'ou la lecture lente est faite.
Cette zone mémoire ne voit pas le ciel et agit comme un oleturat

11.7 Les filtres

Les détecteurs CCDs embarqués a bord des satellites X ssitsansibles en visible. Or, les objets
astrophysiques émettent presque toujours a la fois en X esiae. Les photons visibles qui tombent
sur les pixels faussent la mesure d’énergie des photonsd€geadent donc la résolution spectrale de
l'instrument. Il faut donc interposer un filtre entre le cadlle détecteur qui stoppe la contamination
visible tout en absorbant le moins d’X possibles. D'ou I&&nhce d’'une roue a filtre qui contient trois
filtres différents : un mince, un moyen et un épais dont lamépaspectrale de chacun est présentée.

On sait que le pouvoir de pénétration du photon incident audenavec I'énergie. Sur ces courbes,
des raies d’absorption dues aux matériaux constituantltes fsont clairement identifiables. Les filtres
diminuent l'efficacité globale du détecteur a basse énetgrechoix d'un filtre est déterminé par le
flux de la source la plus brillante en optique et/ou en X prigsdans le champ de vue observationnel.
L'observation des amas de galaxies est généralementwgfteat/ec un filtre mince, puisque ces sont des
objets avec une faible brillance de surface.
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11.8 Lalgorithme “ XWSM”

On peut obtenir la carte de température en utilisant I'atlgare XWSM “ X-ray Wavelet Sapectral
Mapping ”. Cet algorithme a été devellopé par Hervé BourBiourdin et al. (2004)). Il est basé sur une
transformation en ondelettes. Cet algorithme prend en tmiapnodéle d’émission du plasma, il fait la
modeélisation du spectre du fond et la soustraction, dondia,laous obtenons la carte de température
optimisé en resolution spatiale.

()] N (1) |
.

FiG. 11.3 — L'explication du travail de I'algorithme “XWSM”.

Ici, nous présentons une petite explication de cet algostlgui est décrit en détails dans la thése
d’H. Bourdin. La procédure de calcul des cartes en tempérdi(k, [, j) a I'échelle j est schématisée
par le diagramme (voir la figure 11.3). La liste des événem@nt, ¢) a préalablement été rangée dans
un tableau échantillonné en position et énergies. Puisgpkah focal EPIC est composé de trois camé-
ras, on dispose de trois listes d’événements distinctesnetpnstitue en fait trois cubes d’événement
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juxtaposés. Un échantillonnage ti28 « 128 x 100 est généralement un bon compromis entre résolution
spatiale et statistique pour des sources étendues avetatisticgie del0° événements. Cet échantillon-
nage correspond a un pixel spatial de 14 secondes d’arc.tE on constitue un autre tableau associé a
la réponse instrumentale locale, -facteur de vignettagjePour calculer la valeur de température asso-
ciée au pixelk, ) de la cartel'(k, [, j) a 'échellej, il définit un élément de résolution de largeus= 27
centre enk, ) et il extrait d’une part la liste échantillonnée en énergé/énement contenue dans cet
élément de résolution, d’'autre part la réponse instrunefdaale moyenne pondérée par la position de
chaque événement de la liste extraite (5). La réponse mstrtale locale étant modélisée, on peut géné-
rer un modele d’émissiof’(k, [, e) du type (1.2) en additionnant la composante thermigjtg (8) les
composantes de fond astrophysigié:) (3) et de particuled’(e) (2). Les spectres§(e) et By(e) (3 et

6) sont convolués par la réponse instrumentale locale &inadéle d’émissiol'(k, I, e) (10) peut étre
itérativement ajusté au modele en maximisant la fonctiomdsemblance a deux parametigs, 7', e¢)

(11). Pour cela il a modifié la composante thermigife) associée aux parametres de température, en la
sélectionnant dans une bibliotheque de spectres (12)aptéaient construite. La fonction de vraisem-
blanceL(r, T, e) étant maximisée pour les paramétrg®tTj il calcule les variances, eto; des deux
parameétres en inversant la matrice de Fisher locale. La €&#t, [, j) (13) et la carte d’erreus;, ; ;)

(14) sont finalement obtenue en réitérant le processus ssilés pixelgk, ) a toutes les échelles (de
plus, voir Bourdin et al. (2004)).

A partir des fichiers outputs des données, cet algorithme util 'bfait toute I'analyse XMM et de
plus la modélisation du fond, a la fin nous obtentons la carlexgdde I'émission, de la température. Dans
ce code il y a la possibilité de faire le choix de la “signifiah¢ o, error), du minimum des nombres des
photons pour ajustement des spectres et du niveau du fond .

Au début de notre recherche, cet outil complexe ne foncéitrpas parfaitement avec les données
de la caméra pn a cause de la correction des “ gaps ". Mairttériait une bonne analyse des données
de la camera pn. De plus, il y a, maintenant la possibilitésitpe extraire des spectres dans des régions
et d’'obtenir, ainsi le profil de température utilisant le riBdAPEC (Ce qui permet, accessoirement,
de vérifier les cartes en ondelettes obtenues) Nous avdise @ktte opportunité dans notre analyse de
simulation. Un calcul du profil de la masse totale projeté@mt/d’étre intégrées a cet environnement ,
(ce calcul prend en compte la fonction de la masse de Vikhlini

Nous avons beaucoup utilisé cet algorithme dans I'analgsestmulations pour obtenir le résultat
scientifique et dans méme temps vérifier I'algorithme.

Aujourd’hui, il y a donc différentes maniéres d’'obtenir e de température a partir des données
XMM-Newton. Nous avons fait toutes ces analyses pour troleveneilleure méthode et pour tester
chaque méthode. Plus loin, dans notre analyse de la cagengietature nous utiliserons I'extraction des
spectres dans les régions choisies (souvent des secteaverd’aide de I'algorithme “ XWSM ", parce
que la premiere méthode est la plus courrament utilisé glarda deuxiéme est la plus sophistiquée.
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