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Résumeé de la these

Les amas globulaires contiennent deux classes de soMrcee différenciant par leur
luminosité. Tout d'abord, les sources X brillanteg-{l0*® ergs/s), qui sont des binaires X de
faible masse identiques a celles contenues dans le disjaetique. La seconde classe
regroupe les objets de luminosité X faiblex€l10*** ergs/s). Elle est composée d’objets de
natures diverses, principalement des systémes binairéscarétion de matiere sur l'un des
deux composants (une étoile a neutrons, une naine blagsthesponsable de I'émission X

observée.

Déterminer la population de sources X des amas globulpgeset donc d'étudier les
mécanismes de formation des systémes binaires, lesquelst jun réle fondamental dans
I'évolution des amas globulaires en assurant leur égudipnamique.

Cette thése est centrée sur I'étude des populations X de 4lafmalsires observés avec les
satellites XMM-Newton ou Chandraw Cen, M13, M22 et NGC 6366. Notre échantillon
nous a permis d’étudier les populations de sources X faibles et de tester les scénarii de
formation des binaires en fonction de divers parametesne la masse, la taille et la densité
stellaire de I’amas.

Nous avons associé des sources X faibles a chaque asec{iement 30, 5, 2 et 1). Ces
sources se trouvent dans le cceur des amas. Nous avons également détecté un exces significatif

de sources dans les régions externes d’@ Cen. Nous avons enfin découvert une binaire X de
faible masse avec une étoile a neutrons dans M13 (seeparite a été recherchée dans les
données du télescope spatial Hubble).

Nous montrons que le nombre de binaires X de faible masse umee étoile a neutrons
contenues dans un amas est corrélé avec le taux dmsocofiiellaire. Ceci pourrait indiquer
que ces binaires sont formées par la capture gravitationnelle par une étoile a neutrons d’un
autre astre dans le coeur des amas. Nous avons également étudi¢ les mécanismes de formation
des autres catégories de binaires.

Mots clefs : Amas Globulaires (Oméga du Centaure, M13, M22, NGC 6366) ; XMM-
Newton; Chandra; télescope spatial Hubble (HST); Analyse regtechporelle
Corrections astrométriques ; Mécanismes de formationbdesres ; Binaires X de faible
masse.
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Introduction

L’humanité découvrit que le Soleil n’occupait pas le centre de la Galaxie grace a 1’étude des
amas globulaires. John Herschel, dans les années 1820yahue ces amas étaient en partie
regroupés dans la constellation du Sagittaire. Harlow 18&1afd918) déduisit de cette
répartition spatiale et des distances des amas glodmilaiesurées que le Soleil se trouvait
dans une région excentrée de notre galaxie.

Encore aujourd’hui, I’é¢tude de ces amas d’¢toiles est d’un grand intérét pour beaucoup de
champs disciplinaires différentda formation et 1’évolution stellaire, la cosmologie, 1’étude
de la Galaxie,ek problémes d’interactions dynamiques a N corps et les interactions entre
étoiles.

Les amas globulaires sont des fossiles de I’époque de formation de la Galaxie. Qu’ils se soient
formés a partir de fluctuations de densité d’un nuage pré-galactique (Harris & Pudritz 1994)
ou qu’ils représentent les briques élémentaires ayant formé les galaxies par fusions
successives (Peebles & Dicke 1968, Searle & Zinn 1978), itsdesnreliques de la matiere
initiale des galaxies (Ashman & Zepf 1998). Leur étude permet diencontraindre la
composition de cette matiere.

Les travaux réalisés sur les amas globulaires deigalproches montrent que la fonction de
luminosité des amas pourrait étre invariante, et passarmpmaximum a M ~ 7.4 (Racine
1980). Cette fonction de luminosité pourrait donc servir dmnadlle standard (Ashman &
Zepf 1998).

L’age des amas permet également de définir une limite inférieure a 1’age de 1’Univers
(Ashman & Zepf 1998). Les amas globulaires doivent en effet étre moins 4gés que I’Univers
qui les contient. L’étude de leur age permet donc d’invalider tous les modeles ne pouvant pas
produire des univers plus agés que les amas, et de placevntiesntes sur les parametres
cosmologiques des modéles restants.

Par ailleurs, les amas contiennent des étoiles de populatigles étoiles agées de faible
métallicité, King 2003a). lls sont donc des cibles privilégigesr définir des échantillons
représentatifs de ces étoiles. Ils ont ainsi permis de mieux comprendre ’effet de la métallicité

sur les réactions nucléaires dans les étoiles (AshmZep 1998). Les bases des théories
d’évolution stellaire modernes (enrichissement en métaux des étoiles par les réactions
nucléaires, par exemple) ont été jetées par Schwaksttolyle et Henyey a partir de la
confrontation de modeles aux observations d’amas globulaires. Les diagrammes couleur-
couleur, couleur-luminosité et couleur-métallicité des amladbulaires représentent des
clichés montrant pour un age donné I’état d’évolution des étoiles en fonction de leur masse
(Hesser 1988). Ainsi, les amas sont d’inestimables sources d’informations sur les mécanismes
fondamentaux régissant la vie et la mort des étoiles (AshtnZepf 1998). Les techniques
d’observations s’améliorant avec le temps, des astres sans cesse moins lumineux y sont
détectés. On observe actuellement dans les amas la é#miteasse qui sépare les étoiles
avortées (naines brunes) des étoiles ayant pu génére¢atdions de fusion nucléaire (King
2003b).

L’interaction entre un amas globulaire et la Galaxie permet d’étudier le potentiel
gravitationnel galactique. Les amas représentent en ddfeparticules test placées dans ce
potentiel. Ceci est d’un intérét crucial pour, par exemple, 1’étude de la matiére noire

11



galactique (Ce et al. 2002). Des objets quittent parfois ’amas, soit lors d’interactions avec la
Galaxie (par des phénoménes de marée), soit par éjdbdlipylan & Heggie 1997, voir
également I). Les amas globulaires peuvent donc ent&hgalaxies (en particulier le halo,
ou ils se trouvent) avec des étoiles ou des astres car{@ankirchen et al. 2003).

Le grand nombre d’étoiles contenues dans les amas globulaires fait de ces objets des
laboratoires idéaux pour I’étude des systémes a N corps. L’amélioration continuelle des
moyens de simulation numérique (comme les machines GRMKkjno et al. 1997,
Baumgardt & Makino 2003) permet de réaliser des simulations d’amas globulaires toujours
plus réalistes (le nombre d’objets mis en jeu dans les simulations actuelles est de I’ordre du
nombre d’étoiles des amas de faible masse, Mc Millan 2003). Un probleme étudi¢ en
particulier est celui de la stabilité de ces systemeyl@vie Heggie 1997). lls devraient en
effet s’effondrer sur eux méme suite aux instabilités gravothermales mises en évidence par
Hénon (1961) et Lyden-Bell & Wood (1968). Leur étude a permis déreuses avancees
dans ce domaine de recherche. Ce n’est en particulier qu’au dernier quart du siecle dernier

que I'importance des binaires dans les mécanismes d’interactions a été mise en évidence
(Heggie 1975). Ce sont elles qui sont responsables de latstdbdiamas globulaires, a cause
de leurs interactions avec les astres isolés de I’amas (Hut et al. 1992, Meylan & Heggie 1997).
L’exceés de binaires X dans les amas par rapport au disque détecté par Uhuru (Clark et al
1975) montre également que la formation des binaires estetfieace dans les amas
globulaires.

Les amas globulaires sont donc devenus des endroits giégilpour étudier les mécanismes
de formation des binaires ainsi que leur évolution et tesaotions entre deux astres (depuis
I’échange de matiére jusqu’a I’influence de I’illumination de la secondaire par le rayonnement
émis par 1’astre compact). C’est sur ce point que je reviendrai dans ce mémoire, puisque j’ai
etudié la formation des binaires au sein des amas gidsula

Le premier chapitre présente les amas globulaires et les objets s’y trouvant. Je décris en
particulier les sources X faibles des amas globulaines,lesquekts s’appuie ma thése.
Jexpose de fagon générale les conséquences des interactions dynamiques entre les astres
constituant ’amas.

Le second chapitre expose les moyens d’observations que j’ai utilisés et les diverses méthodes
d’analyse que j’ai appliquées pour réduire et exploiter les données.

L’amas globulaire Oméga du Centaure est le sujet de mon troisiéme chapitre. Je montre en
particulier dans cette section qu’il existe un excés de sources dans les régions externes de
I’amas. Ce résultat est surprenant et sera discuté en détail.

Le quatriéeme chapitre est consacré aux autres amaslajles observés pendant mon étude.
I’y présente les amas M13, M22 et NGC 6366. J’ai cherché dans ce chapitre a déterminer la
nature de certaines sources X faibles, selon la luniénesla dureté des spectres observés.

Le cinquiéme chapitre fait la synthése des observafimésentées aux chapitres trois et
quatre. J’expose dans cette section mon étude sur la formation des binaires dans les amas
globulaires, et j’indique que les observations montrent qu’une partie des systémes binaires se
forme par interactions dynamiques entre objets des amas.

Le sixiéme chapitre conclura ce mémoire. J’y indique en particulier quelques perspectives
prometteuses pour 1’avenir.
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| Les amas globulaires

1 Que sont les amas globulaires ?

Je vais rappeler brievement dans cette section commeentirhas globulaires ont été
découverts, ainsi que leurs caractéristiques physiquekifesnportantes.

1.1 La découverte des amas globulaires

Les amas globulaires les plus brillants sont visibles a I’ceil nu, et ont été découverts par les
grecs (Oméga du Centaure est indiqué dans I’atlas de Ptolémée). Ces amas apparaissent
comme de simples étoiles. Leur observation en optiquentnau XVIIF™ siécle, avec les
observations de Charles Messier. Seul un globe lumineux apparaissait alors dans I’oculaire, ce
gui donna leur nom aux amas globulaires.

Sir John Herschel, grace a la puissance des télescopsSuds par son pére, parvint a
résoudre plusieurs de ces amas (dont M4 ou Oméga du Centauts) ensemble de
nombreuses étoiles au début du X'Xsiécle. Il compila ces astres dans fBeneral
Catalogue (enrichi par Johan Dreyer en 1888 pour devenide General Catalogue).

Les amas globulaires se trouvent dans le halo dedaigdles plus proches sont a moins de 4
kpc, Harris 1996). lls ont des tailles de quelques parsecs a quekpiaines de parsecs
(Harris 1996). lIs sont tres massifs ?f(M@, Djorgovski 1993), et contiennent des milliers
d’étoiles. Nous en connaissons actuellement 146 (Harris 1996, 1999) situés sur des orbites
trés inclinées par rapport au disque galactigue qui les amangaverser deux fois par
révolution le disque galactique. Ce passage a de grandesquensés pour le milieu
interstellaire des amas.

1.2 Le contenu et ['dge des amas

Lors du passage dans le disque de la galaxie, I'amas passeal@nou la densité est tres
faible (le halo) a une zone ou la densité est beaucoupimppsrtante (le disque). Cela
entraine la formation d'une onde de choc qui va balbyeras et en retirer le gaz qu'il
contient (Elson et al. 1987).

La fréquence de passage des amas dans le disque de la gafaigjeefbent tous les
cinquante millions d’années) est telle que le milieu interstellaire des amas n’est jamais assez
riche en gaz pour que se forment de nouvelles étoiles. £'@aandonc voir ses étoiles évoluer,
sans que de nouvelles étoiles ne puissent se former. Les étoiles de I’amas doivent donc toutes
avoir le méme age.

Les étoiles des amas globulaires ont une masse moyeEn@e4 M et on ne détecte pas
d’étoiles massives dans les amas (Paresce & Marchi 2000). La présence de naines blanches et
d’étoiles a neutrons implique que les amas ont contenu des étoiles massives. L’age de ’amas
est forcément supérieur au temps nécessaire a I’évolution et la mort de ces étoiles massives
(quelques milliards d’années). Les amas globulaires sont donc de vieux objets dont ’age
pourrait atteindre 15 milliards d’années (voir par exemple Pont et al. 1998).

2 Les observations optiques des amas globulaires

Dans cette partie, je présente les paramétres morphoésgdes amas globulaires ainsi que
leurs populations stellaires.
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2.1 Les grandeurs caractéristiques

Le rayon de marée

Le rayon de marée|rindique ’endroit ou la force de gravité due a ’amas est équilibrée par
la force de marée galactique. Sa valeur ne dépend que des masses de I’amas (M) et de la
galaxie (Ms), et de la position de I’amas dans la galaxie (R). Son expression analytique
est (King 1962) :

A (1)

La taille d’un amas globulaire est généralement définie par son rayon de marée.
Le rayon de cceur

Le rayon de cceur est défini par un modele de potentiel proposé par King (1962). Ce modele a
été dévivppé pour ajuster le profil de luminosité d’un amas globulaire (King 1962, 1966,
Elson et al. 1987, voir aussi Figure 1). Il a été constmifacon empirique en ajustant les
données d’observations de comptage d’étoiles. Il a la forme :

2

f=ki 1 05 1 05 (2)

(1+(r/rC ) 2) | (1+(rt /re ) 2)

Dans I’équation 2, le paramétre r; désigne le rayon de mareée, et le paramegtreprésente le
rayon de cceur. La normalisation k dépend de 1’ajustement au mode¢le. D’un point de vue
observationnel, le rayon est défini comme le rayon ou la luminosité de surfatégae a la
moiti¢ de la valeur mesurée au centre de 1’amas.
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Figure 1: Profils de King calculés selon I’équation 1. La normalisation k a été choisie de fagcon a ce que la
valeur du profil & r=0 soit constante (King 1962).

Certains amas ont des cceurs de taille trés faible (quelques dixiémes de parsecs). Dans le
modele de King, le rayon de cceur peut tendre vers zéro (sans toutefois 1’atteindre) et garder
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un sens physique. Les amas possédant de tels profils ne présentent pas le ‘plateau’
caractéristique du profil de King (voir Figurget sont dit ‘amas effondrés’.
Le rayon de demi-masse

Une troisieme grandeur caradtéitjue d’un amas globulaire est son rayon de demi-masse. Il
s’agit du rayon de la sphére dont le centre est celui de I’amas et qui contient la moiti¢ de la
masse de ’amas. Il n’est jamais nul.

2.2 Les diagrammes couleur-magnitude des amas

L’étude des populations d’étoiles des amas globulaires s’effectue avec des diagrammes
couleur-magnitude obtenus en optique (diagramme de Hertzprung el)Ru$s de ces
diagrammes est représenté sur la Figure 2.

La majorité des étoiles des amas se trouve sur la ségpeincipale. Ces étoiles sont des
¢toiles normales qui briilent leur hydrogéne pour produire 1’énergie nécessaire a leur stabilité.

La séquence principale s’interrompt en un point particulier, appelé ‘coude’ de la séquence
principale turn-off point). Sa position dépend de 1’age et de la métallicité de I’amas, aussi est
elle utilisée pour I’étude de I’dge des amas (voir par exemple Pont et al. 1998).

Au-dela du coude de la séquence principale, se trouvent la braleshgéantes rouges, la
branche asymptotique et la branche horizontale. Leegtsiluées sur ces branches sont des
¢toiles en fin de vie, qui vont ou qui sont en train d’expulser leur enveloppe.

Les cceurs d’étoiles défuntes forment la population de naines blanches observée sous la
séquence principale. Les naines blanches évoluent dans aeibe plu diagramme suivant
leur refroidissement, les plus froides étant également les moins lumineuses, jusqu’a ne plus
étre détectables.

On remarque dans les diagrammes couleur-magnitude une daraese de sources. Ces
étoiles se trouvent sur la séquence principale, entreudecde la séquence et la branche
horizontale, dans une zone du diagramme ou il ne devrait rien y avoir. Il s’agit des trainardes
bleues Blue stragglers, voir par exemple Ferraro et al. 2003).

Ces étoiles ne peuvent pas avoir été¢ formées en méme temps que les autres étoiles de I’amas,
car elles auraient alors déja di quitter la séquence prieciples ne peuvent pas non plus
s’étre formées apres les autres étoiles de ’amas.

Leur origine est expliquée par la fusion d’étoiles dans les amas (Hut et al. 1992). Soit par
transfert de masse (phase d’enveloppes communes) au sein d’une binaire (en particulier dans
les amas ayant de faibles taux de collision, Nemec & £4B&9), soit par collision directe
lors d’interactions, deux étoiles peuvent fusionner. Cette fusion entraine des changements
convectifs dans 1’étoile, qui extraient I’hélium des cceurs des deux étoiles originelles et
produitun milieu homogéne d’hydrogéne et d’hélium (Hut et al. 1992). L’¢toile ainsi formée
est plus massive que les autres étoiles de ’amas et possede une structure semblable a une
étoile nouvellement formée. Elle paraitra ‘bleue’ par rapport aux autres étoiles de I’amas. Sa
présence implique la présence de binaires dans certains amasdH19862).
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Figure 2 : Diagramme couleurmagnitude de I’amas globulaire NGC 6273. Les différentes classes
d’étoiles sont indiquées sur le diagramme (Piotto et al. 1999).

3 Les amas globulaires vus aux rayons X

La détection de binaires dans les amas globulaires dwsilelii cause des problemes de
confusion liés aux fortes densités stellaires. Leurrghten en X peut faciliter cette tache.
En effet, les étoiles normales de 1’amas émettent peu de rayons X, alors que certaines binaires

en émettent beaucoup. Je vais donc présenter les ohmesvétides amas globulaires.

Uhuru : le pionnier de observation des amas

Les premieres observations X des amas globulaires ontaigées par le satellite américain
Uhuru (Giacconi et al. 1971). Dans le quatriéeme catalogue Uhurm@roet al. 1978), 8
sources X brillantes (L> 10°° erg &) ont des boites d’erreurs contenant des amas globulaires
(NGC 1851, Terzan 2, Grindlay 1, NGC 6440, NGC 6441, NGC 6624, NGC 6712 et M15,
Grindlay 1977, Hertz & Grindlay 1983b), sur un ensemble de 339 solwaegande taille

des boites d’erreurs (plusieurs degrés carrés, Giacconi et al. 1974) ne permettait pas une
association définitive, mais suggérait une surdensité de soXidass les amas (Clark et al.
1975).

Les observations I’EINSTEIN et de ROSAT

L’observation X des amas globulaires fit un bond en avant avec le lancement en 1978 du
satellite américain EINSTEIN (Giacconi et al. 1979). Ce Katedvait une bien meilleure
sensibilité¢ qu’Uhuru (jusqu’a 10 fois pour son instrument haute résolution, le HRI).

18



Le programme d’observation des amas globulaires réalisé par EINSTEIN a porté sur 71 objets
(Hertz & Grindlay 1983b). Sur ces 71 amas, 16 contenaientsa@ses X pouvant étre
associées aux amas (voir Tableau 1).

. Nombre de . Nombre de

Amas globulaire ! . Amas globulaire ! .

sources détectés sources détectée
NGC 104 1 Liller 1 1
NGC 1851 1 NGC 6440 1
M 79 1 NGC 6441 1
NGC 5139 5 NGC 6541 1
M3 1 NGC 6624 1
NGC 5824 1 NGC 6656 4
Terzan 2 1 NGC 6712 1
Grindlay 1 1 M 15 1

Tableau 1: Sources détectées lors du programme d’observation des amas globulaires par EINSTEIN
(Hertz & Grindlay 1983b).

Un résultat inattendu de ce programme d’observation fut la détection de sources X de
luminosité inférieure & £8° erg §'. Ces sources ont été baptisées ‘sources X faibles’ des
amas globulaires (voir Figurg.3

En outre, 12 sources X dont la luminosité dépasser@ s' sont présentes dans les amas
globulaires sur les quelques 140 connues dans la galaxie (ldLt1&92, Liu et al. 2001).
Ceci représente environ 10 % de ces sources, alors cumadssne contiennent que 0.01 % de
la masse de la galaxie (Hut et al. 1992), ou 0.1% des étoilestidegalaxie (Verbunt 2003),
indiquant que les mécanismes de formation des binaires Xrggnefficaces dans les amas
globulaires.

Avec I’observation de 101 amas globulaires (Verbunt 2001), ROSAT a étendu 1’échantillon
de sources X faibles et résolu des sources EINSTEIN etiplesl composantes (voir le
Tableau 2

16 DETECTED SOURCES

1851 | Ter2
5139 1904] 104 6712 [Gri |
6656 (6440|6541 |5272 (5824 7078 | 6441|Lil | 6624
32 33 34 35 36 37 38

log L, (erg/sec)
Figure 3 : Répartition en luminosité des sources X des a8 globulaires (Hertz & Grindlay 1983b).

La révolution de XMM-Newton et de Chandra

XMM- Newton et Chandra possédent tous deux des caractéristiques intéressantes pour 1’étude
des sources X faibles des amas globulaires. XMM-Newton gess@e sensibilité adéquate
pour des études spectrales ou temporelles de sources taibiiuses (au détriment de sa
résolution spatiale, Jansen et al. 2001).
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Nombre Nombre Nombre Nombre
Amas de Amas de Amas de Amas de
sources| sources sources sources
NGC 104 9 NGC 5904, 10 HP 1 1 NGC 6638 0
NGC 288 1 NGC 5986 0 NGC 6380 0 NGC 6642 0
NGC 362 3 NGC 6093 18 NGC 6388 7 NGC 6656 3
NGC 1261 1 NGC 6121 5 Djorg 1 0 NGC 6715 0
Pal 2 1 NGC 6139 2 Terzan 6 1 NGC 6723 0
NGC 1904 1 NGC 6205 16 NGC 6453 0 NGC 6760 0
NGC 3201 4 NGC 6254, 14 NGC 6496 0 NGC 6779 0
NGC 4372 22 NGC 6266, 15 NGC 6522 1 NGC 6809 4
NGC 4590 0 NGC 6273 0 NGC 6528 0 NGC 6838 10
NGC 5053 4 NGC 6293 0 NGC 6540 1 NGC 7089 0
NGC 5139 12 NGC 6304 0 NGC 6541 2 NGC 7099 6
NGC 5272 5 NGC 6316 0 NGC 6544 0 NGC 7492 0
NGC 5286 0 NGC 6341 7 NGC 6553 0
NGC 5466 0 NGC 6352 16 Terzan 11 0
NGC 5824 0 NGC 6366 8 NGC 6626 11

Tableau 2 : Nombre de sources X détectées par ROSAT dans lesaamglobulaires de la galaxie (Verbunt

2001).

Chandra est doté d’une trés bonne résolution angulaire (0.5”) au détriment de sa sensibilité
(Mullins et al. 1999). Ceci lui perende résoudre le cceur des amas globulaires les plus denses
(voir Figure 4). Dans le méme temps, XMM-Newton a obseru€iglirs amas globulaires
(fin novembre 2003, 15 amas globulaires auront été obsemv&dpa-Newton).
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Figure 4 : Image du cceur de I’amas globulaire NGC 6440 observé par Chandra. Les cercles représentent

les rayons de demimasse (trait plein) et de ceeur (pointillés, Pooley et al. 2002b).
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4 La nature des sources X des amas globulaires

Je présente dans cette partie les diverses hypothésegéesnpour expliquer la nature des
sources X fortes et faibles des amas.

4.1 Les sources X fortes : des binaires X de faible masse accrétantes

Une particule en chute libre située dans un champ grawvitegi convertit son énergie
potentielle gravitationnelle en énergie cinétique. Cette géepeut étre convertie en
rayonnement. L’accrétion de matiére sur un objet compact est un mécanisme trés efficace
pour produire des rayons X (Frank et al. 1992).

Si toute I’énergie cinétique est convertie, alors 1’accrétion aura permis I’extraction d’une
quantité d’énergie :

AEaxc=GM /R (3)

Dans cette équation, M et Représentent la masse et le rayon de I’astre accrétant et m
représnte la masse de la matiére accrétée. En introduisant la notion de taux d’accrétion M (la

quantité de matiere accrétée par unité de temps), on obtient la luminosité d’accrétion, donnée
par (Frank et al. 1992)

_GMM
Laoc_—R* (4)

Ceci est la luminosité maximale pouvant étre émise. On introduit souvent un parametre, 1, qui
rend compte du fait que la conversion n’est jamais efficace a 100% et du fait que I’émission
de rayonnement se produit dans une bande spectrale souusngrphde que la bande
spectrale considérée (la correction bolométrique).

Lops=77lace (5)

Il existe un moment ou la luminosité produite est tglle le gradient de pression de radiation
¢équilibre I’attraction gravitationnelle, empéchant la matiére de continuer son accrétion. Cette
luminosité limite est la luminosité d’Eddington (Frank et al. 1992) :

Lusg=A47CMME ©)
oT

Dans cette formule, on retrouve la section efficace de Thomson (o7), la masse d’un proton
(mp) et la vitesse de la lumiére (c). Ce calcul est valable pour 1’accrétion d’hydrogene pur. La
présence d’autres espeéces chimiques va modifier la luminosité d’Eddington.

Dans le cas de I’accrétion sur des objets compacts, les formules 5 et 6 conduisent a des
expressions de la forme :

Lace=1.3x10FM, M 10 grg gt (7)
M. R

[c] *, km
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Lese=1310eM ergs (8)
Me

R-xm représente dans cette équation le rayon de I’astre exprimé en kilomeétres eM,le taux
d’accrétion exprimé en unités de 10*° g s*. Pour une étoile & neutrons«(R ~ 10, M ~ 1.4
M,), la luminosité d’accrétion est donc d’environ 10%® M., erg s. Dans le cas d’accrétion

sur un trou noir de type stellaire, la luminosité d’accrétion est encore plus importante (et peut

atteindre 18%-10°° M, erg §' pour des trous noirs de quelques masses solaires).

L’accrétion de matiere sur une étoile a neutrons ou un trou noir est donc capable d’expliquer

les luminosités observées pour les sources X fortes des globulaires. La matiére accrétée
par ’objet compact est fournie par une €toile en rotation autour de lui, soit par débordement

de son lobe de Roche, spar le vent stellaire de 1’étoile (Frank et al. 1992). De tels objets se
nomment des binaires X de faible masse ou de forte masfenetion de la masse du
compagnon.

Il n’y a pas d’étoiles massives dans les amas globulaires. Les seules binaires X présentes dans
les amas sont donc de faible masse.

Dans ces systémes, la matiere accrétée est injectée dans le potentiel de I’objet compact par le
point L1 de Lagrange avec un moment cinétique non nué B4# va donc pas chuter
directement sur I’astre compact, mais va former un disque autour de lui. Dans ce disg]lee,
va peu a peu perdre son moment cinétique a cause de la viscosité du milieu, s’approchant
ainsi de I’astre central (Frank et al. 1992).

Nous connaissons actuellement 13 sources X fortes daaséessglobulaires de notre galaxie
(Verbunt 2003). Douze de ces 13 sources sont des sursauteursrX @brec des binaires X
de faible masse contenant une étoile a neutrons (Verbunt 2003)

Dans les amas globulaires d’autres galaxies (comme NGC 1399, Angelini et al. 2001), le
satellite Chandra a détecté des sources X. Certainessdsoueces ont des luminosités
dépassant la luminosit¢ d’Eddington d’une étoile a neutrons accrétante (Verbunt 2003,
Angelini et al. 2001). Ces sources pourraient donc étre degds X de faible masse dont
I’objet compact serait un trou noir accrétant.

4.2 Les sources X faibles : une variété d objets

Il n’était pas possible de réaliser une €tude spectrale fine de ces sources avant XMM-Newton
a cause de leur faible lumingsiLes observations d’EINSTEIN et ROSAT ont toutefois
permis de contraindre la nature de ces sources, et peseroquelques candidats potentiels.

4.2.1 Les variables cataclysmiques

Historiqguement, les premiers candidats proposés pour expligurature des sources X
observées furent les variables cataclysmiques (CV) pessatdns les amas (Hertz &
Grindlay 1983a). Une variable cataclysmique est une binaire, composée d’une naine blanche

gui accréte la matiere de son compagnon, une éttiléessur la séquence principale ou la
branche des géantes.

La présence de naines blanches dans les amas globu#iretsldie (voir page 17), et des
variables cataclysmiques ont été observées dans plusieoas globulaires grace aux
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observations du télescope spatial Hubble (par exemple Carsdn2©00). Ces binaires sont
en outre connues pour leur émission de rayons X (voir lerégKuulkers et al. 2003).

Il existe différentes catégories de variables catactyses, caractérisées par leur g)ériode
orbitale, leur champ magnétique et leur taux d’accrétion. Leur luminosité X varie de 10%° &
10*2 erg $' suivant le type de CVs, et peut dépasséf éfly & lors de sursauts d’activité. Le
mécanisme provoquant cette luminosité X est I’accrétion de matiére, soit a travers un disque
d’accrétion (pour les naines blanches non magnétiques), soit par un flot de matiere guidé par

les lignes du champ magnétique (Kuulkers et al. 2003). Le sp¥atie ces binaires est de
type Bremsstrahlung avec des températures de 1 a 5 keV poGWvdesn magnétiques, et
pouvant aller jusqu’a ~ 10 keV pour des CV magnétiques. Des raies d’émission ou
d’absorption sont également présentes. Dans le cas des CV magnétiques, une composante de
corps noir peut également apparaitre (Kuulkers et al. 2003, Rithf96).

4.2.2 Les transitoires X quiescentes contenant une étoile a neutrons
Les plus lumineuses des sources X faibles pourraient étrerdasebiX de faible masse en
guiescence contenant une étoile a neutrons (Verbuhtl&ig4).

Lors des phases actives de la binaire, la matiere est accrétée sur ’astre compact. Dans le cas
d’une étoile a neutrons, les conditions de pression et de température a la surface de I’astre sont
telles que des réactions thermonatl&s peuvent s’amorcer par intermittence (la récurrence
de ce phénomene peut étre irréguliere ou trés réguliérenledvai. 1995). Un tel événement,
appelé sursaut de type I, est court (de quelques dizaines deles@uelques minutes,
Lewin et al. 295). L’accrétion de maticre lors des phases actives chauffe la crotite de 1’étoile

a neutrons (Brown et al. 1998). Lors des périodes de quiesgeradinaire, cette chaleur est
rayonnée sous forme thermique (Brown et al. 1998).

La partie thermique dupectre de ces binaires peut donc s’expliquer par 1’émission de la
surface de I’étoile a neutrons. Il existe également parfois une seconde composante spectrale, a
haute énergie ( > 3 keV, Rutledge 2003). Cette composantetpeue@résentée par une loi
de puissance, de luminosité variable et dont la natineles incertaine (Rutledge 2003).
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Figure 5 : Modeéle d'émission du rayonnement thermique d'ua étoile a neutrons calculé pour différentes
valeurs du champ gravitationnel généré par I'étoile a neutron§Zavlin et al. 1996).
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On observe une variabilité pour ces binaires (voir par ekeRptledge et al. 2001). Cette
variabilité peut s’expliquer soit par de I’accrétion de matiere sur 1’étoile a neutrons a des taux
faibles (Rutlége et al. 2002), soit par le choc entre le vent provenant de 1’objet compact et le
milieu environnant (Campana & Stella 2003).

Les ajustements spectraux effectués avec des modélespdenodr indiquaient des tailles de
surface d’émission trés faibles comparées aux surfaces des étoiles a neutrons (Asdi et
1996, 1998). Des modeles plus réalistes ont été développés pouwotapie du fait que le
rayonnement est affecté par le champ gravitationnel de 1’étoile a neutrons (Figure 5) et par la
composition de son atmosphére (Figure 6, Pavilov et al. 1994in Z al. 1996). Les
parametres de 1’étoile a neutrons obtenus par des ajustements a de tels modeles sont tres

réaliste (rayon d’une dizaine de kilomeétres, voir par exemple Rutledge et al. 2001 ou
Rutledge 2003).
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Figure 6 : Modéle d'émission du rayonnement thermique d'ua étoile a neutrons calculé pour différentes
compositions de I'atmosphére de I'étoile a neutrons (Zavliet al. 1996).

La luminosité X de ces objets pourrait atteindré®1®* erg §' (Brown et al. 1998), ce qui
peut expliquer la luminosité des sources X faibles leslpillantes. La luminosité minimale
des transitoires X quiescentes connues est tfeetd §' (voir la revue de Rutledge 2003).
L’émission thermique dépend de la température de 1’astre, donc de la durée de la quiescence

de la binaire et de la fréquence des périodes actives. ldpaatexister un biais dd au fait
gue les transitoires X connues ont des temps de récuasser courts (quelques années). La
luminosité minimale des binaires X de faible masse quiéssgrourrait donc étre trés faible
(Brown et al. 1998).

Les étoiles a neutrons dans les binaires X de faiblesengsiescentes et les variables
cataclysmiques peuvent étre les plus lumineuses des soréables. La majorité des
sources faibles des amas ont cependant des luminosit&mbpalus faibles (ferg &Y.

4.2.3 Les pulsars milliseconde

Les pulsars milliseconde sont les descendants des binaitedaxble masse (Bhattacharya et
van den Heuvel, 1991). De tels objets peuvent émettre desrdyda plusieurs facons : par

effets magnétosphériques (le rayonnement est produit gapaitdcules accélérées dans la
magnétosphéere, Becker & Trimper 1999), par rayonnememither (di au refroidissement
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des cornets polaires, Grindlay et al. 2002), par interaction du vent provenant du pulsar (s’il est
situé dans une binaires) avec son compagnon (Arons eniT®&8, Stappers et al. 2003).

Les pulsars milliseconde ont une luminosité X de 1’ordre de 10*° erg §' (Becker et Trumper
1999). Plusieurs d’entre eux sont situés dans des amas globulaires, comme 47 du Toucan ou

M13 (voir par exemple d’Amico et al. 2001, Ransom 2003a). Certaines sources X faibles
observées dans les amas globulaires peuvent dorsedtplsars milliseconde.

4.2.4 Les binaires X de faible masse contenant un trou noir quiescent
Dans un écoulement d’accrétion ou 1’advection domine @Advection Dominated Accretion
Flow, ADAF), le temps caractéristique d’émission de rayonnement est trés grand comparé au
temps caractéristique d’accrétion de matiere. L’énergie générée par dissipation visqueuse est
stockée dans le gaz sous formehideur au lieu d’étre rayonnée (Ichimaru 1977).

Les mécanismes d’advection ne dominent que dans deux cas. Soit le taux d’accrétion est
inférieur 4 une valeur limite d’environ 1.25 x 10*” M g s* (la valeur théorique dépend de la
viscosité dans le disque ; M désigne la masse du troumaiasses solaires, Esin et al. 1997,
Narayan & Yi 1995). Le milieu, optiguement mince et géometntprg épais, ne peut alors
pas rayonner efficacement de 1’énergie. Soit le taux d’accrétion est trés important et le disque
est optiguement épais (son échelle de hauteur est unetraitirayon). Dans ce cas, le
rayonnement est piégé dans le flot d’accrétion et 1’énergie ne peut pas éEtre rayonnée
(Abramowicz et al. 1988, Esin et al. 1997).

Autour d’un trou noir, la présence de tels écoulements a une implication forte sur la
luminosité X observée. L’énergie qui n’est pas rayonnée passe I’horizon et est donc perdue
pour notre univers (Narayan & Yi 1995). Les ADAFs autours de troiris ne sont donc pas
tres lumineux en X. Les interactions entre les particalecrétées et le champ magnétique
local ou les photons incidents (rayonnement de Brenmdshg effets Compton et
synchrotron) rendent cependant 1’écoulement observable en X (Narayan et al. 1996, 1997).

La luminosité des binaires X de faible masse quiescereenant un candidat trou noir
dépend également de la période orbitale : les binaires usslyphineuses sont également
celles qui ont des périodes de rotation longues (Hameuay. &003, Lasota 2000). Des
observations réalisées par Chandra et XMM-Newton ont manteeces sources ont des
luminosités de quelques *fGerg &' pour des périodes de quelques heures, et peuvent atteindre
10*erg §' pour des systémes & longues périodes (Kong et al. 2002, Haateairy2003).
Certaines des sources X faibles des amas globulairegmedonc étre des binaires X de
faible masse contenant un trou noir dont le flot d’accrétion est advectif.

4.2.5 Les binaires actives de types BY Dra ou RS CVn

Les binaires actives sont d€ystémes binaires composés d’étoiles de la séquence principale
(BY Dra) ou d’au moins une étoile évoluée post-séquence principale (RS CVn, Dempsey et
al. 1993a). Dans ces systemes, les forces de maréencht@yisé les périodes de révolution
et de rotéon des deux étoiles, a une valeur permettant I’existence d’une activité magnétique.
Cette activité produit des rayons X grace a des phénongenesaux et chromosphériques
(Dempsey et al. 1993). Dans le disque, la luminosité X de ces objets (lors d’éruptions) peut
dépasser 18 erg §' (Endl et al. 1997), alors que durant leur période de quiesdence
luminosité X peut étre inférieure a%@rg s' (Dempsey et al. 1993a, 1993b, 1997).
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Ces astres sont détectés principalement lors de leurs sursauts d’activité (voir Figure 7). Ces
sursauts peuvent durer quelques heures ou plusieurs jours (Kigtbmitt 1996) et ont des
luminosités proches de celles des sources X faibles.
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Figure 7 : Courbe de luminosité X de la RS CVn CF du Toucadurant un sursaut d'activité (Kurster et
Schmitt 1996).

4.2.6 Les sources n’appartenant pas aux amas
Enfin, les sources X faibles pourraient ne pas étre &esaux amas, mais étre des sources
d’avant-plan ai d’arriere-plan.

Les astres en avant-plan des amas globulaires sogétdidss du disque de la Galaxie. Le
Soleil posséde une luminosité X d’environ 10?2 erg §' en quiescence (mais peut atteindré’ 10
erg $' ou plus lors des sursauts solaires, Schatzman & Prati@#i@). |l serait observable par
XMM- Newton jusqu’a une distance d’environ 150 parsecs avec un temps de pose de 40
kilosecondes. Il est donc possible que des étoiles pasient détectées devant un amas
globulaire. Des observations du plan galactique par XNWM+on et I’identification des
sources détectées montrent que la majorité de ces samocksles étoiles de la Galaxie
(Motch et al. 2003). Ceci accrédite la présence d’étoiles d’avant plan dans les observations

des amas globulaires.

Les astres d’arriere-plan des amas globulaires sont des objets extragalactiques. Il s’agit de
trous noirs supemassifs (jusqu’a plusieurs centaines de millions de masses solaires) situés au
coeur de galaxies lointaines (Rees 1984), et dont la luminosité peut atteindre 1% erg s
Compte tenu de leur distance, les flux observés pouloess sont comparables a ceux
observés pour les sources X faibles16rg ' cm?, Hasinger et al. 2001). Etant situés a des
distances cosmologiques, ils sont répartis uniformémentesciel. Des observations faites
par XMM-Newton dans des régions privilégiées (ou I’absorption galactique est trés faible)
sans sources galactiques notoires, comme la région dulérdtockman (Lockman et al.
1986) permettent de détecter plusieurs centaines de tellegesdHasinger et al. 2001, voir
également la Figure )8 Une observation typique d’amas globulaire (d’environ 30
kilosecondes) contient environ 70 sources de ce type eatmaimp de vue, dont une fraction
se projette sur I’amas.
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Figure 8 : Image XMM EPIC-PN du champ du trou de Lockman (tempsde pose de 100 kilosecondes

Hasinger et al. 2001).

Nous voyons donc que les sources X faibles des amas giesuteauvent étre des binaires,

avec ou sans objet compact, des sources isolées, associées ou non a I’amas (voir Tableau 3).

Type d’objet Luminosité observée dans le disque (éry

Binaire X de faible masse avec étoile a 1 433
\ 10*-10°

neutrons quiescente
Binaire X de faible masse avec trou noir 0 133
. . : 10*%-1¢°

accrétant a taux faible
Variable cataclysmique 107°-10™*
Pulsar milliseconde 10°°-10*
Binaire d’étoiles actives 10°%-10%
Etoile d’avant-plan Variable

Objet d’arriere-plan

(objet extragalactique)

Tableau 3 : Candidats potentiels pour expliquer la nature des sooes X faibles. Les luminosités observées
sont des luminosités typiques (valeurs extraites des revuds Rutledge 2003, Kong et al. 2002, Hameury et

al. 2003, Cool et al. 2002, Becker & Trimper 1999, Dempsey et 8093a, 1993b, 1997).

5 La formation et I’évolution des binaires dans les amas

globulaires

Les sources X associées aux amas globulaires somtesoltinaires, soit des astres ayant fait

partie de binaires. Il est donc important de s’interroger sur la fagon dont les binaires peuvent

se former dans les amas globulaires. Je présentiescmécanismes de formation et

d’évolution des binaires.
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5.1 Les binaires primordiales

La majorité des étoiles jeunes situées dans les réd®rgrmation stellaire se trouve dans
des binaires (White & Ghez 2001). Dans les amas globulairgs]lele binaires, qui se sont
formées en méme temps que 1’amas, sont appelées binaires primordiales.

Les binaires primordiales composées d’étoiles peu massives (~0.5-0.8 M,) peuvent se
manifester par leur activité. Si une des étoiles de larbirmsit de masse intermédiaire (21-
M,), I’évolution stellaire de cette €toile combinée aux changements orbitaux affectant la
séparation des deux astres peuvent également conduire a la formation d’une variable
cataclysmique.

Les étoiles de forte masse terminent leur vie par unosgp de type supernovae, dans
laquelle elles peuvent expulser une tres grande partie denéssge. La binaire réagit a cette
perte de masse en ajustant ses parametres orbitaux iWe&buan den Heuvel, 1995).
L’excentricité de la nouvelle orbite s’exprime comme (en négligeant I’excentricité initiale de

la binaire et I’endroit de 1’orbite ou se produit la supernova) :

AM 9)
MM —AM

ou AM représente la perte de masse du systeme. Si cette perte dépasse la moiti¢ de la masse

du systéme, I’excentricité dépasse 1 : la binaire est rompue. Les binaires X du disque sont
formées par évolution stellaire (voir la revue de Ta&rigan den Heuvel 2003). De telles
binaires peuvent aussi s’étre formées dans les amas. L’excés de binaires X des amas par
rapport au disque galactique implique cependant que d’autres mécanismes de formation
operent dans les amas globulaires (Hut et al. 1992).

5.2 La formation et [évolution des binaires par interactions dynamiques

5.2.1 La formation d’une binaire par rencontre directe de deux astres

Les densités stellaires rencontrées dans les amadagleby(plus de 1000 étoiles par parsec
cube Harris 1996, 1999) fontie le passage de deux astres a proximité 1’un de 1’autre dans le
ceeur est courant a 1I’échelle de temps de 1’amas (quelques millions d’années). La fréquence de

cet événement est donnée par le taux de collision d’une espéce C par une espece X, défini

par(Verbunt 2003) :

F:J'rbnxAtxvdV (10)

ou rc désigne la densité de I’espéce C, nx la densité de ’espéce X, v la vitesse relative
moyenne des deux objets et Ala section efficace de I’interaction entre un élément de
I’espece X et un de I’espéce C. Une intégration sur le volume V de ’amas permet d’obtenir le
taux pour I’ensemble de I’amas. On supposera par la suite que 1’espéce X correspond aux
¢toiles normales de I’amas (majoritaires).

La section efficace d’interaction est approximée par une expression du type (Verbunt & Hut
1987):

1250
' V

(11)
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Dans I’équation 11, on remarque une dépendance a la masse totale des deux astres, a leur
vitesse relative, et a la distance de passage d sépasaastres. Dans les amas globulaires,
cette expression peut se simplifier (Verbunt & Hut 1987) :

A x=2Ga(meM)d (12)

On suppose que I’espéce C désigne une catégorie d’astres compacts (trous noirs, €toiles a
neutrons ou naines blanches), dont la masse varie peu. OrssugEiement que la masse
des étoiles de I’amas est constante. Dans ces conditions, la section efficace dépend
uniquement de la distance de passage d et de la vitesseerdégtideux astres v.

La formation d’une binaire lors du passage rapproché de deux astres ne peut s’effectuer que si
une partie de I’énergie du systéme en est extraite. Cette extraction est réalisée par un effet de
marée (Verbunt & Hut 1987). Afin que cette extraction se proddidejt étre inférieur a une
distance critiquefonction de la taille des deux astres. Puisque le rayon d’un objet compact
(=10 km pour les étoiles a neutrons des amas globulagesggligeable devant le rayorx R
d’une étoile (>> 10000 km), d ne sera fonction que du rayon Rx de I’étoile. Une binaire se
formera si (Verbunt & Hut 1987) :

d < 3R (13)
La ;ection efficace de formation d’une binaire peut donc s’exprimer comme :

At,xoc% (14)
alors :

[oc .[ n;nx%dv (15)

En développantintégration sur le volume en coordonnées sphériques, il vient :

Toc fmcx R.r2drde (16)

Si amas est en équilibre et suit un potentiel de King, il a développé (et terminé) une
ségrégation de masse (Meylan & Heggie 1997, voir ci-dessous)pt€denu du temps
nécessaire a la relaxation du cceur et a la ségrégation de masse (quelques dizaines de millions
d’années, Harris 1999, Meylan & Heggie 1997) et de ’age des amas (dix a quinze milliards
d’années, voir par exemple Thompson et al. 2001), cette condition est généralement vérifiée.

Les astres massifs (comme les objets compacts) se trouvent alors principalement dans le coeur
(Heinke et al. 2003d). L’intégration radiale ne portera donc que sur une distance finie (du fait
du caractére fini dealtaille de I’amas), notée D. Cette distance est de ’ordre de grandeur du
rayon de cceur (Verbunt et Hut 1987, Meylan & Heggie 1997).

Si 'on suppose une symétrie sphérique (les données confirment ce fait pour les zones

centrales des amas, voir par exemple Gerssen et al.,200%t possible de ré-écrire
I’équation 16 comme :
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Supposons queRsoit constant dans le volume défini par la sphereagenrD. Cela est vrai
pour les étoiles de I’amas car la ségrégation de msa s’applique également aux étoiles
solitaires (voir ci-dessous)tans le cceur des amas, les étoiles ont des tailles similaires, et sont
principalement situées au niveau du coude de la séquence prirfeqialear exemple King
et al. 1998).

D
Focj'n’nx R r2dr (17)
(o]

On obtient :

D
T'cR, j %ﬁdr (18)
0

Le potentiel de King implique que les grandeugsenv sont constantes dans le ceeur (King
1966). Une étude statistique indique que la majorité des binairesatbiemasse contenant
une étoile a neutrons se df@ a moins de 0.6 fois le rayon de cceur des amas (Heinke et al.
2003d). Les variables cataclysmiques présentent elles anossicancentration centrale
(Pooley et al. 2002a). La contribution des zones externes au cceur est donc négligeable dans le
calcul dutaux de collision. En formulant 1’hypothése que la densité n; est constante non nulle
sir < D, constante nulle sir > D,s’écrit :

D
rm@ [rzar ocml? (19)
0

Les quantités yet rx s’expriment comme des fractions de la densité totale d’objets dans la
sphere définie par le rayon D. Comme D est de I’ordre de r¢, cette densité totale est de 1’ordre
de la densité stellaire po. En posantir= G po, on obtient (Verbunt 2003) :

2r3
o /’3/ ' CCR, (20)

Les termes ¢ et G désignentles fractions d’objets stellaires et compacts par rapport a la
densité stellaire. Par définitionx& 1. Si la relaxation de I’amas conduit a une équipartition
de I’énergie (Hut et al. 1992, Meylan & Heggie 1997), conformément au théoréme du viriel la
vitesse v des particules s’écrit (Verbunt 2003) :

vocy oo fe (21)

On obtient alors :

Do pg 1R Ce (22)

5.2.2 La formation d’une binaire par rencontre directe de trois astres

Il existe un autre mécanisme pouvant forme binaire a partir d’astres isolés. Il s’agit de la
rencontre directe de trois astres (Meylan & Heggie 1997, Hut et al. 1992). L’énergie qui doit

étre extraite du systéme pour former une binaire estvgelgar un des astres (les deux autres
formant la binaire). Ce mécanisme est cependant beauocoinp efficace que le mécanisme
de rencontre directe a deux corps pour former des biriMedan & Heggie 1997).

30



5.2.3 L’interaction d’une binaire avec un astre solitaire

Une binaire se comporte comme unetipule dans le potentiel de I’amas, tout comme les
étoiles solitaires. On peut donc observer la rencontre entre une binaire et un astre de I’amas.
La fréquence de ce type d’interaction est donnée par (Verbunt 2003) :

erc3
[inoc

a (23)

Ce taux est obtenu de la méme fagon que le taux de collision. La différence est que ‘a’
représente la taille moyenne des binaires, exprimée pmégrand axe moyen de 1’orbite
(Verbunt 2003). La probabilité d’interaction entre une binaire et un astre isolé est donc encore
plus importante que la probabilité d’interaction entre deux astres isolés.

Si I’amas peut former dynamiquement des binaires, alors il va donc également pouvoir faire
interagir les binaires (primordiales ou non) avec teges isokes de I’amas. Ces interactions
successives ont de grandes répercussions sur les paratestb#saires (Hut et al. 1992).

Lors de I'interaction entre un astre isolé et une binaire (Hut et al. 1992) il se forme un
systeme, instable, a trois corps. Undgdtéme peut étre considéré comme isolé de I’amas
pendant D’interaction : I’énergie mécanique totale du systeme est constante. Cette €nergie
mécanique est la somme des énergies cinétiques de chaque astre et de 1’énergie de liaison de
la binaire.

Lors del’interaction, 1’énergie totale du systéme va se répartir entre les trois corps, et tendre
vers une équipartition de I’énergie (Hut et al. 1992, le formalisme mathématique de ces
conclusions est indiqué par Heggie 1975).

On peut résumer les conséquencesl’thteraction entre une binaire et un astre isolé en
indiquant que I’astre le moins massif est €jecté du systéme et que les caractéristiques orbitales

de la binaire sont modifiees pendant cette interactiut et al. 1992, Heggie 1975). Les
binaires s’alourdissent et leurs demgrands axes se réduisent, favorisant ’accrétion de
matiere (en réduisant la taille des lobes de Rochey. dstres impligués pendant cette
interaction injectent de 1’énergie dans I’amas globulaire sous forme d’énergie cinétique. La
binaire voit donc sa vitesse augmenter (Hut et al. 1992). Cet apport d’énergie peut avoir des
conséquences importantes sur la stabilit¢é dynamique d’un amas globulaire (Hut et al. 1992).

6 L’évolution et la stabilité des amas globulaires

L’étude de la stabilité dynamique des amas globulaires n’est pas encore terminée, mais il
existe un scénario global d’évolution que je vais maintenant exposer. La majorité des
éléments de ce paragraphe est tirée des revues de Hut(E29a) et Meylan & Heggie
(21997).

6.1 La ségrégation de masse

Les interactions entre les particules de I’amas ont tendance a favoriser une équipartition de
I’énergie cinétique de chaque particule de I’amas. Le temps nécessaire a cette équipartition est
nommeé le temps de relaxation. Il edispfaible dans le ceeur que dans les régions extérieures

de I’amas. On I’exprime souvent au rayon de demi-masse. Sa valeur est alors donnée par
I’équation 24 (Meylan & Heggie 1997).

— thlr'f?
trhm_o-138<rn>\/_m (24)
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La valeur du temps de relaxation dépend du rayon de dessienfia, de la masse moyenne
des étoiles <m>, de la masse totale M de ’amas et d’un parametre A fonction du nombre total
d’étoiles de ’amas (A ~0.4 N, ou N représente le nombre total d’étoiles de I’amas). Ce temps

varie entre quelies dizaines de millions d’années et quelques dizaines de milliards d’années
(Djorgovski 1993, Harris 1999).

Initialement, on suppose que les vitesses de chaque particule dans I’amas sont semblables. A
cause de I’équipartition de 1’énergie cinétique, les particules légeres obtiendront une vitesse
plus importante que les particules massives. Avec une vipessgrande, ces particules vont
migrer vers les zones périphériques de I’amas. L’énergie étant fournie par les particules
massives, ces astres vohtiter dans le potentiel gravitationnel de 1’amas et se rapprocher des
zones internes. On assiste donc a une ségrégation de masse au sein de 1’amas. Le temps
nécessaire pour que la ségrégation entre deux catégories d’astres de masse m; et m se
produise esfionné par I’équation 25.

(v2)+02))

m mnG2InA

tsegreg=0. (25)
Dans cette équation,;\et » représentent les vitesses des astres de magsst m, n
représente la densité totale d’astres. Il peut étre montré que si m1 ~ M, alors tegreg™~ thmr.

On trouve donc dans le coeur des amas globulaires les objets compacts, et les binaires,
primordiales ou formées dynamiquement. A I’inverse, les zones périphériques de 1’amas
contiennent principalement les étoiles de tres faiblssmaDans ces zones externes le
potentiel gravitationnel de la galaxie devient non négligeabte rgaport au potentiel
gravitationnel de 1’amas. Prés du rayon de marée, il est possible que 1’étoile acquiere une
vitesse suffisante pour se libérer de ’amas. Pour 1’amas, cela correspond a une perte de

masse. Ce phénomene se nomme I’évaporation des amas (Hut et al. 1992, Meylan & Heggie
1997).

6.2 L effondrement final de ['amas

La présence de binaires dans le cceur des amas globulaires s’oppose a toute contraction de
I’amas. En effet, lors d’une contraction, la densit¢ centrale de I’amas augmente. Cette
augmentation favorise la formation des binaires (voir p28eet Figure 9). Ces binaires
nouvellement formées vont alors céder de 1’énergie aux étoiles solitaires. Ces étoiles solitaires
sont alors éjectées du cceur, et la densité centrale diminue. 11 se met en place un cycle stable

ou I’amas consomme des binaires dans son cceur pour assurer son équilibre dynamique.

Ce cycle se maintient taquie I’amas est capable de former de nouvelles binaires. Il arrive
toutefois un moment ou cette formation de binaires n’est plus possible. A ce moment, la

contraction de ’amas reprendra.

Cette contraction se déroulera jusqu’a ce que le rayon de cceur tende vers zéro. Les amas
ayant ainsi évolué sont dit effondrés (Hut 1992, Meylan &dik1997).
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Figure 9: Simulation de I’évolution d’un amas globulaire au cours du temps. En haut, le nombre de
binaires formées par I’amas (cette simulation ne prend pas en compte les binaires primordies). Au
milieu, le rayon de cceur de I’amas. La formation dynamique de binaires permet de stopper
Peffondrement des amas. En bas, I’énergie moyenne des étoiles comparée a I’énergie d’échappement.
Chaque période d’effondrement s’accompagne d’une augmentation de 1’énergie moyenne des étoiles
(Baumgardt et al. 2002).

7 Pourquoi étudier les sources X faibles des amas globulaires
avec XMM-Newton ?

De nombreux faits indiquent que les sources X faibles des glohulaires pourraient étre
des binaires. La connaissance de la nature des sourcddes faanfirmera ou infirmera cette
hypothese. S’il s’agit effectivement de binaires, alors le grand nombre de sources X faibles
connues dans les amas globulairesigs opportunité unique d’observer un grand échantillon
d’objets, et d’en préciser les mécanismes de formation et d’évolution. Les binaires jouent
également un réle fondamental dans la stabilité dynamiquandes. Etudier la répartition de
ces sources dans divers amas peut donc préciser centstasismes dynamiques au sein des
amas globulaires, et in fine, contraindre les mécanismes d’évolution des amas.

L’approche qui est développée dans ma thése consiste en une étude spatiale pour déterminer
le nombre des sources X faibles et leur répartition tEmamas, et une étude spectrale et
temporelle pour déterminer la nature de ces sources.

L’instrument qui a été choisi pour réaliser cette étude est ’observatoire spatial XMM-

Newton. Le chapitre suivant lui est entierement codsafin de présenter ses atouts pour
I’étude des sources X faibles, et de justifier ce choix.
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Il L'observatoire spatial XMM-Newton

1 Vue générale
Je présente ici les caractéristiques générales de XMM-Mewto

1.1 La mission XMM-Newton : orbite et durée de vie

Figure 10 : Vue d'artiste du satellite XMM-Newton.

XMM-Newton est un observatoire astronomique spatial eonm&x (0.1-15 keV), lancé le 10
décembre 1999 (Figure 10). Sa mission est spécialisée dapsdaoscopie et la spectro-
imagerie de sources X faibles (Jansen et al. 2001). Ses objectifs scientifiques vont de 1’étude
des objets compacts a celle des galaxies.

Le satellite est placé sur une orbite elliptique de périd8leheures, ce qui permet des
observations longues et ininterrompues. Sa durée de \de éétans.

1.2 Le plan focal de [observatoire

L’unité focalisant les rayons X incidents est un ensemble de 58 miroirs co-axiaux de type
Wolter | (Figure 11, Ehle et al. 2003). Ces miroirs sonta&fes entre 0.1 et 15 keV, avec une
efficacité maximale a 1.5 keV. Il y a trois unités de qeetgur le satellite, définissant trois
points focaux primaires. Dewséseaux par réflexion (RGA) se trouvent a I’arriére de deux
unités de focalisation. Ces réseaux redirigent 40 % He®ps incidents vers deux foyers
secondaires (Figure 12, Ehle et al. 2003). Enfin, le satedlitégeipé d’un moniteur optique
définissant un sixieme point focal.

Ces six points focaux sont tous situés a des positiorératities, et permettent donc a six

instruments de fonctionner simultanément et indépendamibig ét al. 2003). Chacun de
ces instruments est composé de détecteurs CCDs.
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Figure 11 : Schéma de principe des miroirs de XMM-NewtanLes rayons X sont déviés par le miroir en
incidence rasante, placant le point focal a 7.5 métres desrpirs (Ehle et al. 2003).
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Figure 12 : Chemin optique des deux unités de focalisation éigées des réseaux par réflexion RGA. La
séparation entre le foyer primaire et le foyer secondaire a é&xagérée pour des raisons de clarté (Ehle et
al. 2003).

2 Presentation des detecteurs de XMM-Newton

J’ai analysé les données des caméras EPIC de XMM-Newton. Aprés un rapide rappel du
fonctionnement d’un détecteur CCD, je présente donc les différents détecteurs de XMM-
Newton en insistant particulierement sur les caméras PRI@t EPIC-MOS.

2.1 Le principe de fonctionnement d un détecteur CCD

Un détecteur CCD est un matériau semi-conducteur réceptplatons incidents composé
d’unités logiques de détection (les pixels). Les photons interagissent avec le détecteur par
effet photo-électrique (les interactions par effet Compont négligeables dans la bande
spectrale de XMM-Newton).

Avant I’interaction entre un photon et le milieu constituant le pixel, ce milieu n’est pas ionisé.
L’interaction produit un certain nombre d’électrons libres. Leur nombre exact dépend de
I’énergie du photon incident. En mesurant ce nombre (la charge du pixel), on peut donc
déterminer 1’énergie du photon incident.
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Il y a une limitation a ce mécanismé&'intervalle de temps entre deux lectures successives
d’un pixel doit étre court devant I’intervalle moyen d’arrivée des photons. Dans le cas
contraire, deux photons peuvent interagir dans le méme pixel, et le nombre d’électrons
détectés correspondra a la somme des énergies des dewnsplidgtormation du nombre de
photons ayant interagi (et leurs énergies respectheza)perdue.

Il peut également apparaitre des défauts de lecture. Seuls certains pixels ont la capacité d’étre

lus afin de réduire la consommation électrique du CCD. Gesspsont regroupés sur un bord
du CCD, dans la ligne de lecture. La charge de chaque pixel due€Ci#calée de ligne en
ligne vers la ligne de lecture. Au cours de ce décalage, la charge d’un ou plusieurs pixels peut

étre perdue a cause d’un pixel fonctionnant anormalement, ou ne fonctionnant pas. Il est
également possible qu’un photon incident interagisse a ce moment avec le détecteur. Dans le
premier cas, cela laisse apparaitre sur le détecteuigtes lou des pixels brillants (ou a
I’inverse noirs). Dans le second cas, cela induit un bruit de fond (qui geaitirdportant si
une source brillante est présente dans le champ de vue).

2.2 La caméra EPIC-PN

La caméra EPI®N (ci aprés PN) regoit ’ensemble des photons focalisés par 1’unité de
miroirs numéro 3 (Strider et al. 2001). Le plan de détectiola @ameéra (Figure 13) se
compose de 12 CCDs. Afin de permettre une meilleure sensdubtéayons X, ces CCDs
sont illuminés par ’arriere (Striider et al. 2001).

Les pixels de chaque CCD ont une taille de 150 x 150 micronsdaasfla ligne de lecture,
ou ils ont une taille de 150 x 200 microns). Cette taille atelpiorrespond a environ 4.1
secondes d’arc projetées sur le ciel (Striider et al. 2001), ce qui est un peu inférieur a la
largeur a mihauteur de 1’étalement de la réponse impulsionnelle (PSF) des miroirs (6.6
secondes d’arc, Jansen et al. 2001).

MPE-XMM-LLD
g Version B peo

Figure 13 : Plan de détection de la caméra PN. On remarques 12 CCDs du détecteur (Ehle et al. 2003).

La résolution temporelle maximale de cette caméra estrosecondes (voir Tableau 4). Elle
possede une efficacité a haute énergie (10-15 keV) impogadte a une épaisseur de 280
microns de la zone de déplétion (Strider et al. 2001).

La caméra PN dispose de six modes de fonctionnement @éssun la Figure 14 et le
Tableau 4) et de quatre filtres différents (finl, fin2, moyé&rais). Ces filtres protégent le
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plan de détection des particules et de la lumicre visible, et réduisent ’empilement des photons
des sources brillantes (Struder et al. 2001). La roue affiitsséde également une position
ouverte (aucun filtre devant la caméra) et une posiéonée.

Résolution | Limite maximale .
, Mode. Champ d? vue temporelle observable ije.c.t'f
d’observation (minutes d’arc) . . scientifique
(millisecondes)|  (coups 3)
Full Frame | 27.2x26.2 73.3 6 Etude sources
faibles
Extended Full 27 2 % 26.2 199 2 B thde sources
Frame étendues
Etude sources
Large Window 13.5x26.2 47.7 9 faibles ou
intermédiaires
Small Window | 4.3 x 4.4 5.7 104 Etude sources
brillantes
Timing 13.6 x4.4 0.03 4 000 Etude temporelle
Burst 1.4x4.4 0.007 60 000 Etude temporelle

Tableau 4 : Modes d'observation de la caméra PN. Le champ de ejula résolution temporelle, le flux
maximum observable et I'objectif scientifique majeur du modesont indiqués (Strider et al. 2001

2.3 Les caméras EPIC-MOS

Les deux caméras EPIC-MOS (ci aprés MOS) sont composee€@®s carrés épousant le
plan focal des télescopes (Figure 15). Les régions dunaietouvertes par la caméra PN (a
cause des espaces entre les CCDs) le sont par les si@®a La taille des pixels de chaque
CCD est de 40 x 40 microns, ce qui correspond a 1.1 secondes d’arc projetées sur le ciel
(Turner et al. 2001).

Les CCDs des caméras MOS ont une résolution spectraleed &0 keV (Ehle et al. 2003),
et offrent une couverture spectrale entre 0.2 et 10 ke\h€Fwt al. 2001). Avec une taille de
pixel plus faible que celle de la caméra PN, et une lady@oirhauteur de la PSF des miroirs
1 et 2 plus faible que sur le mir 3 (respectivement 6.0 et 4.5 secondes d’arc, Jansen et al.
2001), ces caméras sont plus particuliérement adaptées a I’'imagerie X (voir Tableau 5). Elles
sont équipées des mémes filtres que ceux de la caméra PN.

Mode Taille de la zong Résolution Limite maximale Obiectif
, ) active du CCD temporelle observable IDjec
d’observation : o . scientifique
central (pixels) | (millisecondes) (coups )
Full Frame 600 * 600 2600 0.7 Etude sources
faibles
Full Frame 600 * 600 1400 13 Etude; sources
2 node faibles
Large Window | 300 * 300 900 1.8 Etude sources
intermédiaires
Small Window | 100 * 100 300 5 Etude sources
brillantes
Timing 1.5 100 Etude temporelle

Tableau 5 : Modes d'observation des caméras MOS. La taille de lone active du CCD central, la
résolution temporelle, le flux maximum observable et I'ofectif scientifique majeur du mode sont indiqués
(Ehle et al. 2003).
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Figure 14: Images obtenues avec les différents modes d'observation deceméra PN : Full Frame (en

haut a gauche), large window (en haut a droite), small window (dras a gauche) et timing (en bas a droite,
Ehle et al. 2003).

N

Figure 15 : Plan de détection d'une des caméra MOS. Le CCeBentral est en arriére plan des autres
CCDs de fagon & suivre la courbure du plan focal (Ehle et &003).
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2.4 Les autres instruments

2.4.1 Les spectromeétres RGS

Les points focaux secondaires des miroirs 1 et 2, dgfarises RGA, sont occupés par deux
spectrométres haute résolution (E/AE = 100-500, den Herder et al. 2001), les RGS. Ces
spectrométres sont composés de 9 CCDs disposés linédirdimamregistrent la position
d’interaction des photons incidents, d’ou on déduit, connaissant les caractéristiques des
réseaux RGA, I’énergie de ces photons.

La dispersion nécessaire pour une telle résolution imptigeeles sources observées par les
RGS doivent posséder un flux important afin que ces photoergistrés sur chaque pixel de
CCD soient dominés par ceux de la source. Les spectreamES ne sont donc pas
utilisables pour I’étude spectrale des sources X faibles des amas.

2.4.2 Le moniteur optique

XMM-Newton comporte également un télescope optique de 30 adresnde diamétre,
congcu pour observer la partie centrale du champ de vue desasaPN et MOS. Les
détecteurs sont sensibles aux longueurs d’onde visibles et ultraviolettes (Mason et al. 2001).

La résolution spatiale du moniteur optique est limitée pkar¢geur a mi-hauteur de la PSF du
télescope optique (1.5 secondes d’arc, Mason et al. 2001). Dans le cas d’un amas globulaire,
cette résolution est insuffisante (voir Figure 16). De,desamas sont des sources brillantes,
saturant le moniteur optique.

Figure 16 : Image de M13 prise dans le filtre UVW1 avec leoniteur optique. On note que le centre de
I’amas n’est pas résolu.

3 Le bruit de fond

Le bruit de fond des données de XMM-Newton est variabledédeis ici les principales
caractéristiques de ce bruit.
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3.1 Les bouffées de protons

Le soleil émet des protons par paquets, qui voyagent daystieme solaire sous forme de
nuages, avec des structures propres. Certains de ces pagegsemtla Terre, et
interagissent avec les satellites en orbite (Lunadd. &002).

La présence de particules chargées était connue auparavant, et, afin d’éviter la contamination
par des électrons, un champ magnétique est appliqué auxsmirourtefois, le fait que les
protons incidets soient dirigés vers les détecteurs par les miroirs n’a pas été anticipé (Lumb
et al. 2002). Ces protons déposent dans les CCDs une patiterrde leur énergie,
suffisante pour activer un ou plusieurs pixels (Figune 17

Une bouffée de protons se traduit par une augmentation d’un facteur 100 (ou plus) des taux de
comptage sur les caméras (Hasinger et al. 2001, Lumb2&t0&l) pendant un temps variable
(de quelques minutes a plusieurs dizaines d’heures).
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Figure 17 : Courbe de lumiére d'une observation XMM-Newtondurant laquelle un sursaut de protons
s’est produit (Ehle et al. 2003).

Une signature caractéristique de ces sursauts est laeddé tres marquée entre le bruit
mesuré dans le champ de vue et celui mesuré sur les paitBo@CDs se trouvant hors du
champ de vue (Figure 18

L’énergie des protons est telle qu’aucun filtre ne peut les arréter. Il est donc impossible de les
filtrer mécaniquement. lls est également impossible ddilteer spatialement (Jean Ballet,
communication privée) ou spectralement : les donnéesilteuglurant les sursauts sont
donc inutilisables (Lumb et al. 2002).

3.2 Les bruits électroniques

Tout composatnélectronique souffre d’un bruit intrinséque. Par exemple, dans le cas des
CCDs de la caméra PN, le bruit de lecture est de Opharepixel et le bruit total liée a
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I’électronique est d’environ 5 ¢ (Struder et al. 2001). Ce bruit est significatif lorsid
longue observation. Il n’est pas possible de le réduire ou de le soustraire.

Figure 18: Image du champ de vue de M22. Un sursaut de protons s’est produit lors de cette observation.
On remarque clairement la limite entre le champ de vuet les zones situées hors du champ de vue.

Un autre bruit a considérer est la fluorescence des matériaux et de 1’électronique sous-jacente
aux cameéras (voir Figure 19 pour la caméra PN par exen@aejuit n’est pas homogéne
sur le détecteur (sur la Figure 19, en bas a gauche, on vo#éxpeple apparaitre les
composants électroniques placés derriere les CCDs)gst impossible de le réduire. Lors
des anbyses spectrales il est donc impératif d’estimer le bruit de fond dans des zones ou ce
bruit est comparable a celui observé dans la zone d’extraction du spectre de la source.

3.3 Le fond diffus X

Chaque champ de vue observé contient des sources X extragekc{voir page 26).
Plusieurs centaines de ces sources ont été détectéel lpmntages de tres longue durée
(plus de 300 kilosecondes) dans la zone du trou de Lockmaim@idast al. 2001). Certaines
d’entre elles sont extrémement faibles (moins de 100 photons détectésideast al. 2001).
Lors d’observations de plus courte durée, ces sources sont trop faibles pour étre détectées,
mais sont responsables d’un fond diffus. Puisque ces sources sont a des distances
cosmologiques, ce phénomene est présent dans tousilepscte vue observés.
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EPIC pn : Ti+VeGr [4.4-2.6 +4.86-5.05 + 52-5.7 keV] EPIC pn : Gu-Ka[7.8-62 kaV]

EPIC pn : Ma-Ka [17.1-17.7 keV]

Figure 19 : Images de la caméra PN prises dans diverses band&nergies. On retrouve les raies dues au
chassis du satellite (en haut a gauche, Ti + ¥ Cr), celle de I’électronique du circuit (en bas a gauche, Ni),
celles de la carte électronique (en haut a droite, Cu) et teldu support du détecteur (en bas a droite, Mo,
Ehle et al. 2003).

4 Le traitement des données

Le traitement des données s’effectue avec le SAS Sience Analysis Software, logiciel
d’analyse scientifique de XMM-Newton). Ce logiciel effectue la calibration des données,
élimine la majorité des artefacts électroniques. Un diéreemporel (Lumb et al. 2002) permet
de supprimer lesventuelles périodes de sursauts de protons. J’ai utilisé la version 5.4.1 du
SAS pour le traitement. Je présente ici mes méthodes d’analyse.

4.1 La détection des sources

4.1.1 Les algorithmes de détections

Au sein du SAS, il existe deux méthodes pour réaliser latiitales sources : la méthode de
détection par boite glissante, et la méthode d’ajustement par ondelettes. Ces deux méthodes
utilisent les images produites par les caméras EPIC.

La méthode d’ajustement par ondelettes compare le signal avec une bibliothéque représentant
le signal attendu lors de la détection de sources de és/arpologies (ponctuelles, étendues,
ellipsoidales,...). La famille d’ondelettes choisie est celle du ‘chapeau mexicain’ (la partie
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négative de cette ondelette permet tdeir compte du bruit de fond de I’image). La
comparaison est réalisée en convoluant I’'image avec 1’ondelette et en détectant les maxima de
I’image convoluée. Ceci est réalis€ pour chaque élément de la bibliothéque. Le meilleur
ajustement pour chaque source est conservé (il perncendaitre la topologie de la source).

Jai préféré cette méthode a celle de la boite glissante car elle donne de meilleurs résultats
dans le cas des sources faibles partiellement résoldes sburces diffuses.

Afin de limiter au maximum le bruit de fond, la détection a rélisée dans une bande
d’énergie allant de 500 eV a 5 keV. Cette bande présente en outre ’avantage de maximiser la
surface efficace de XMM-Newton (voir Figure)20

Le niveau du bruit de fond dans les images n’est cependant pas rigourecusement constant : de
faibles fluctuations statistiques y sont présentes. @esufitions peuvent étre détectées
comme des sources tres faibles. Il convient donc d’estimer la pertinence de chaque détection.
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— EPIC:PN

—— EBEFIC: W05 (2 modules)
—— EPIC: MOS (single)
— RGS-otal: -17 order
— RGS-total: 2™ order
—- rGS1: -1 order

-—- RGS1: 2" order

Lo0D

bl

Effective Arca, A_[om’]

oD

Lo

[}
L
il
1
1]
H

LD

Energy [keV]

Figure 20 : Surface efficace pour chaque détecteur en fonctiored'énergie des photons incidents (Ehle
et al. 2003).

4.1.2 La validation des détections

La validation des détections est réalisée par le calcul dxinmen de vraisemblance
(Cruddace et al. 1988). La réponse impulsionnelle du télescopgustie au signal observé
et la probabilité que ce signal puisse étre créé par unecesast déterminée. La
vraisemblance est donnée par (d’apres la documentation du SAS) :

V=-In(1-P.,) (26)

J’ai rejeté les sources dont la probabilité d’étre réelles (Pree) €tait inférieure a 0.9966. Cela
correspond a une vraisemblance inférieure a 5.7.

Le seuil choisi est assez bas (la valeur communéatknise pour les validations de détection
est 8, d’apres le guide de I'utilisateur du catalogue 1XMM). Certaines des sources détectées
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pourraient donc étre des fluctuations statistiques. Il peut étre montré qu’a une vraisemblance
de 5.7, 3 % des validations sont incorrectes (valepnirage a 3 de confiance).

Un tel nombre reste grand. Afin de le réduire, j’ai corrélé les listes de sources des différents
détecteurs. Compte tenu de la taille du champ de vue (~706 minutes d’arc carrées) et de celle

de la réponse impulsionnelle (~0.0314 minutes d’arc carrées), la probabilité de détecter un
excés de coups & une position donnée est 4.5 x3ulr un des détecteurs, la probabilité que
cet excés soit une fluctuation validée est 3.4 % Bur un second détecteur, ma probabilité
que cet exces soit détecté au méme endroit (en supposant qu’il s’agisse d’une fluctuation
statistique et non d’une source réelle) est 4.5N x 10°. N représente le nombre d’excés détectés

qui doivent étre validés (déterminé par létinde d’ajustement d’ondelettes). Pour un champ

de vue typique, N vaut environ 600. Cet exces doit ensuitevétidé. Puisque je suppose
qu’il s’agit d’une fluctuation, la probabilité de validation est 3.4 x 10, La probabilité totale
d’avoir une fluctuation détectée sur deux détecteurs est donc : 3.Z. XU telle source est
réelle.

Il existe une limitation a cette méthode. La caméra PI§lestsensible que les caméras MOS.
Il existe donc des sources qui seront détectées uniquendatcpanéra PN. De telles sources
peuvent étre soit des sources réelles, soit des fluctsatiobruit de fond.

Jai filtré la liste de sources détectées en conservant uniquement celles détectées par deux (ou
trois) caméras et celles détectées par la caméra BNmset. J’ai rejeté, dans le cas
particulier des sources n’étant détectées que par la PN, toutes celles dont la vraisemblance
était inférieure a 7 (probabilité d’€tre réelle inférieure a 99.91 %).

Cette limite est encore inférieure a celle utilisée marcatalogue 1XMM. Toutefois la
méthode de détection des sources est différente : legagautilise une analyse multi-bande,
j’utilise une analyse simple bande.

L’analyse multi-bande conduit a la détection d’un plus grand nombre de fausses sources que
I’analyse simple bande (voir la Figure 21). Avec la limite de vraisemblance de 8, 5 % des
sources sont fausses par champ de vue dans une analyse migt{#&9.6 % de confiance).
Avec une limite de 7, seules ~2 % de fausses sources aaupckont détectées pour une
analyse simple bande (a 99.6 % de confiance). C’est la raison qui m’a conduit a choisir ce
seuil de détection et cette analyse.

4.1.3 La limite de détection et le probléme du vignetting

La surface effiace des miroirs dépend de 1’angle d’incidence des photons. Elle est maximale
dans I’axe des miroirs, et décroit lorsque cet angle augmente. Ce phénomene se nomme le
vignetting.

Le bruit électronique n’est pas affecté par le vignetting car il ne dépend pas des miroirs. Le
rapport signal sur bruit d’une source dépend donc de I’endroit ou cette source est détectée. La
limite de détection est caractérisée par un rapport sgymabruit donné. Elle dépend donc
également de la position considérée sur le détecteur Rigure 22). Lorsque je ferai
référence a cette limite, il s’agira de la limite de détection exprimée au centre du champ de
vue.
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Simulation:
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Figure 21 : Nombre de fausses sources détectées dans lengh de vue en fonction du seuil de maximum
de vraisemblance. Les courbes noire et rouge correspomdeaux détections faites dans une seule bande
d’énergie (Ia méthode que j’ai choisie), la courbe verte correspond aux détections faites dans cinq bandes
simultanément (la méthode utilisée pour détecter les soursalu catalogue 1XMM). Le décrochage de la
courbe rouge par rapport a la courbe noire (& ML=8) est dii & un @ramétre mal ajusté lors des détections
(d’apres le Guide de I’Utilisateur du Catalogue 1XMM, édité par le Consortium SSC).
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Figure 22 : Flux des sources détectées dans I'amas M13 en fonctitnla position radiale de la source par
rapport au centre du champ de vue.
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4.1.4 L’estimation du nombre de sources associées a I'amas

La majorité des sources détectées ne sont pas associées a 1’amas globulaire (voir page 26). Il

est impossible de distinguer les sources associées a I’amas de celles qui ne le sont pas
uniguement par une observation K est par contre possible d’estimer a partir de la
population de sources détectées dans la région du trou de &wdkrmombre de sources
attendues dans un champ de vue quelconque (Hasinger et al. 2001). J’ai donc utilisé la
relation statistique donnant le nombre de sources désedtdrs le champ de vue du trou de
Lockman en fonction du flux limite de détection pour estilgenombre de sources non
associées aux amas (Hasinger et al. 2001).

J’ai calculé la limite de détection dans les observations en plusieurs points du champ de vue.
Ceci permet de tenir compte du vignetting de I’instrument. A cause de la symétrie axiale des
miroirs, les points sont choisis a I'intérieur d’anneaux concentriques. Le rayon de chaque
anneau est calculé pour qu’un nombre significatif (~20) de sources y soient présentes et pour
gue les variations du vignetting y soient négligeables.

Les flux calculés par Hasinger et son équipe en 2001 grésédauwersion 4 sont surestimés
d’environ 12 %. J’ai donc inclus une correction de flux. La relation d’Hasinger et al. (2001)
indique alors directement le nombre de sources attendues dans I’anneau, dans une observation

de méme type que celle du trou de Lockman. En supposant qoe @ettockman représente
un champ de vue de référencegi permet d’en déduire le nombre de sources qui seraient
détectées dans le champ de vue d’un amas si I’amas n’était pas présent. Je suppose en
particulier que I’incertitude statistique sur le nombre de sources par degré carré donné par la
relation d’Hasinger et al. (2001) est négligeable devant I’incertitude statistique due a la
détection des sources.

Il existe deux limitations a cette méthode. D’une part, il est nécessaire d’effectuer une
correction de couleur qui est liée a 1’absorption galactique dans le champ considéré. Cette
correction devrait étre faite pour toutes les sourcedoaantion de leurs caractéristiques
spectrales. Vu que les caractéristiques spectrales des sdescplus faibles ne sont pas
connues, j’ai effectué cette correction en supposant que toutes les sources ont les mémes
caractéristiquesun spectre en loi de puissance d’indice 2. L’erreur commise sur la correction

est faible tant que I"absorption n’est pas trés élevée (~ < 10%* cmi?, voir page 82), ce qui est le
cas de M13 et d’Oméga du Centaure.

D’autre part, cette estimation ne tient pas compte du nombre de sources galactiques détectées,
qui dépend de la latitude galactique (Guillout & Motch 2003). Laatoimtation des champs
de vue par les sotis d’avant-plan est importante pour des latitudes faibles (Jb| <MO6ft¢ch
et al. 2003). Or, les amas observés par XMM-Newton ont diésdieg plus élevées (|b] ~
15°), a I’exception de M22.

Cette méthode est donc valable pour M13 et Oméga du Centingeautre méthode est
présentée page 82 pour estimer le nombre de sources assobi22 et NGC 6366.

4.3 L analyse spectrale et temporelle des sources X des amas globulaires

L’analyse spectrale des sources les plus brillantes (plus de 200 coups enregistrés) est réalisée
par un ajustement des modéles aux spectres avec unedmddg®moindres carrés. La qualité
de cet ajustement est estimée par la méthode du c8i(wair équation 27, ou;Ceprésente

un point expérimental, Mun point correspondant du modéle etl’erreur expérimentale
correspondante). Cette méthode nécessite que les posus/ént une statistigue gaussienne
(ils doivent représenter un grand nombre [>20] de photoriigt B@03).
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Pour les sources moins brillantes, mais pour lesquellestbre total de coups enregistrés

est supérieur a 100, j’ai utilisé la statistique de Cash (voir équation 28, Cash 1979). Cette

analyse n’indique pas la qualité de I’ajustement mais permet de comparer directement

I’ajustement de deux mode¢les différents (Ballet 2003).

$=2> (M -G InM; ) (28)

Pour les sources les plus faibles, j’ai réalisé une estimation des caractéristiques spectrales
grace aux rapports de duretés. En étudiant spectralemequegisources lumineuses, et en
calculant la position de ces sources dans des diagramnudsurcoouleur et couleur-
luminosité, j’ai pu contraindre les spectres des sources plus faibles (voir III et IV).

La variabilité des sources est étudiée en comparant lebesoute lumiére avec une
distribution constante. L’indicateur de qualité de cette comparaison est soit une méthode de
chi carré, soit une méthode de Kolmogorov-Smirnov (test-8¢.

5 Le programme amas globulaire du CESR

XMM-Newton est, grace a sa sensibilité et ses capaqgiéstrescopiques, un instrument
parfait pour réaliser une étude spectrale des sources Xsfalele amas globulaires. La
détection de plusieurs sources X faibles dans quelques amagysdment choisis est
suffisante pour I’é¢tude de ces sources.

Les amas observés ont été choisi a cause de castgt&s facilitant la détection de sources
X faibles: proximité, faible absorption, grands cceurs. Leurs observations ont été réparties
tout au long des cyel d’observations de XMM-Newton (Temps Garanti, Cycle 1) et
continuent encore (Cycle 2 et demande de temps suppléradataidu Cycle 3).

Dans la suite de mon exposé, je ne présenterai que S @bservés au sein des cycles
d’observations du Temps Garanti et du Cycle 1. Il s’agit des amas NGC 5139 (Oméga du
Centaure, observé en ao(t 2001), NGC 6205 (M13, observé en j2002y, NGC 6656
(M22, observé en septembre 2000) et NGC 6366 (observé en o2@ildrest février 2002).
En outre, j’ai exploité des données d’archive du télescope spatial Hubble de 1’amas M13.
Cette analyse sera présentée dans le chapitre IV. Enfin, j’ai également ré-analysé les données
Chandra obtenues en janvier 2000 de ’amas Oméga du Centaure. Cette analyse est présentée
dans le chapitre suivant.
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lll Camas globulaire NGC 5139, Oméga du
Centaure

1 Oméga du Centaure, le roi des amas

Figure 23 : L'amas globulaire Oméga du Centaure. Crédit photo : Lke Kun Tan & NASA Astronomy
Picture of the Day.

L’amas globulaire NGC 5139 (Figure 23) situé dans la constellation deistutaCentaure, est
visible & I'ceil nu. 11 est ’amas le plus massif de la galaxie (10° M., Meylan et al. 1995).

Cet amas possede un cceur de 154.8 secondes d’arc (Harris 1999). Sa distance est de 5.3 kpc
(Harris 1999, Thompson et al. 2001). Il est peu absorbé,unedensité de colonne de 8.4
107° cmi? (Harris 1999). Ceci permet des études spectrales pour desesale faible
luminosité (16" erg &Y.

ROSAT a détecté 22 sources X faibles dans cet amas. Quate seurces se trouvent dans
le rayon de deminasse de 1’amas (dont trois dans le ceeur, Verbunt & Johnston 2000). Les

caractéristiques de I’amas et la présence de ces nombreuses sources X faibles permettent de
préciser la nature de ces sources (Verbunt 2001).

2 Les resultats de ’observation de XMM-Newton
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Abstract. We report on a deep XMM-Newton EPIC observation of the globular cluster Omega Cen performed on August 13th,
2001. We have detected 11 and 27 faint X-ray sources in the core and half mass radii, searching down to a luminosity of
1.3 x 10°! ergs s'! in the 0.5-5 keV range. Most sources have bolometric X-ray luminosities between ~10°1—10°2 ergs s .
We present the color-color and hardness-intensity diagrams of the source sample, as well as high-quality EPIC spectra of the
brightest objects of the field, including the two candidate Cataclysmic Variables (CVs) in the core and the quiescent neutron
star low-mass X-ray binary candidate. The spectra of the latter objects fully support their previous classification. We show that
the bulk of sources are hard and spectrally similar to CVs. The lack of soft faint sources might be related to the absence of
millisecond pulsars in the cluster. The XMM-Newton observations reveal the presence of an excess of sources well outside
the core of the cluster where several RS CVn binaries have already been found. We have also analyzed a publicly available
Chandra ACIS-I observation performed on January 24-25th, 2000, to improve the XMM-Newton source positions and to search
for source intensity variations between the two data sets. 63 XMM-Newton sources have a Chandra counterpart, and 15 sources
within the half-mass radius have shown time variability. Overall, the general properties of the faint X-ray sources in w Cen

suggest that they are predominantly CVs and active binaries (RS CVn or BY Dra).

Key words. Galaxy: globular clusters: individual: Omega Centauri — X-ray: binaries — stars: neutron

— stars: novae, cataclysmic variables — stars: binaries: general

1. Introduction

Omega Centauri (NGC 5139, w Cen) is one of the best stud-
ied objects of our galaxy. It is the most massive globular clus-
ter (5.1 x 10° Mg, Meylan et al. 1995). It is characterized by
large core and half mass radii (154.88” and 250.8" respec-
tively, Harris 1996). Binaries are expected to be present in
w Cen either as a result of the evolution of primordial bina-
ries, or through close encounters between stars in the cluster
(Di Stefano & Rappaport 1992, 1994; Davies & Benz 1995;
Verbunt 2002a). Binaries such as CVs, low mass X-ray binaries
either with a neutron star or a black hole, or active X-ray bina-
ries (RS CVn or BY Dra systems) or millisecond pulsars could
thus form. Some of these binaries have already been found as
faint X-ray sources in w Cen (Verbunt 2001).

Faint X-ray sources were first detected in w Cen by the
EINSTEIN X-ray satellite. EINSTEIN detected 5 faint point
sources (one in the core, Hertz & Grindlay 1983) and a pos-
sible extended emission region, within the half mass radius
(Hartwick et al. 1982). A decade after EINSTEIN, ROSAT
detected 22 faint sources in the line of sight of w Cen

Send offprint requests to: B. Gendre,
e-mail: gendre@cesr. fr

* Les tables 1, 2, 3 et 5, initialement publiées en ligr
sont jointes a fin de 1’article.
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(Johnston et al. 1994; Verbunt & Johnston 2000). ROSAT con-
firmed the EINSTEIN sources, and resolved the core source
into three components (Verbunt & Johnston 2000). However,
ROSAT did not find any evidence for the diffuse emission seen
by EINSTEIN (Johnston et al. 1994).

More recently, Chandra observed w Cen and detected over
140 faint X-ray sources (Cool et al. 2002). From follow-up ob-
servations using the accurate Chandra positions, Cool et al.
(2002) claimed that there were at least three classes of bina-
ries present in the detected sample. Two of the three ROSAT
core sources (ROSAT R9a and R9b) may be CVs (Carson et al.
2000). The third ROSAT core source (R20, Verbunt & Johnston
2000) was associated with a main sequence optical counterpart,
showing weak He emission, suggesting a BY Dra system rather
than a CV. In addition, two more Chandra core sources were
detected with HST/WFPC2, with properties matching those of
RS CVn or active-corona binaries (Cool et al. 2002). Finally,
Cool et al. (2002) found the X-ray counterparts of two variable
binaries discovered far out from the cluster center by Kaluzny
et al. (1996). Based on their light curve properties, these two
systems are proposed to be RS CVn binaries (Kaluzny et al.
1996, 2002). Beside these three classes of binaries, by looking
at the spectral characteristics of the Chandra sources, Rutledge
et al. (2002) noticed that one relatively bright object had an
extremely soft X-ray spectrum. This spectrum was found to be
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consistent with those observed from field quiescent neutron star
binaries (Rutledge et al. 2002). X-rays would then come from
the neutron star surface maintained at a high temperature by
episodic mass accretion from a binary companion. In total, up
to four different types of binaries may have already been found
in the cluster.

We have initiated a survey of nearby globular clusters with
XMM-Newton (M22, Webb et al. 2002a, M13, NGC 6366,
Gendre et al., in preparation and w Cen). Because of the limited
angular resolution of XMM-Newton, we have selected nearby
clusters with large core radii. Taking advantage of the large col-
lecting area of XMM-Newton (~6 times that of Chandra), we
wish to obtain the best possible spectral and timing information
for the widest possible sample of faint X-ray sources.

In this paper, we present the first results of our deep XMM-
Newton observation of w Cen. We describe the general prop-
erties of the population of faint X-ray sources detected in the
cluster (Sect. 2). Using the publicly available Chandra obser-
vation, we have correlated the XMM-Newton and Chandra
data (Sects. 3 and 4) to improve the XMM-Newton positions
and search for intensity variations between the two data sets
(Sect. 5). We also present the spectra of the brightest objects in
the field, with the emphasis on those for which an identification
already exists (Sect. 6). We briefly discuss the implications of
our findings in Sect. 7.

2. General properties of the faint X-ray sources
in Omega Cen

2.1. The XMM-Newton observation

We observed w Cen on 2001 August 13 with the XMM-Newton
EPIC MOS (Turner et al. 2001) and PN (Striider et al. 2001)
cameras, using a full frame window mode and a medium fil-
ter. The observation was 40 kilosecond long with a low and
stable background. The data were analyzed with the latest ver-
sion (5.3.3) of the XMM-Newton Science Analysis Software
(SAS). We used the calibration chains of the EPIC cameras,
emchain and epchain, using the embadpixfind task 1o flag bad
pixels and bad columns. We filtered the event files produced
for good time intervals and non astrophysical events (electronic
noise, cosmic rays). We used the predefined paiterns, keeping
only patterns 0—12 for the MOS detectors and patterns 0—4 for
the PN, and we rejected all the events flagged as “bad” by
the calibration chains. Finally, we also rejected events with en-
ergics below 0.4 keV and above 10 keV, because of a high
number of bad patterns.

2.2. Source detection

Sources were searched between 0.5 and 5.0 keV, a range which
encloses the peak of the effective area of the EPIC cameras.
A wavelet detection algorithm was used'. It is better suited to
crowded fields than the sliding box algorithm. Given the early

L see the ewavelet documentation available at
http://xmm.vilspa.esa.es/external /xmm_user_support/
documentation/sas_pkg_frame.shtml
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Fig. 1. A false color image of the XMM-Newton field of view. It com-
bines the EPIC-PN and MOS images. The color bands we used were
0.5-1.5 keV (red), 1.5-3.0 keV (green) and 3.0-10.0 keV (blue).

development stage of the task, we used a conservative 4 o as
the detection threshold. For each camera, the source list so ob-
tained was used as an input to the task emldetect. emldetect
computes for each source a maximum likelihood, taking into
account the point spread function of the instrument. For each
source, the task returns its best fit position, the statistical errors
on this position (1o or 68% confidence level), its count rate,
and a maximum likelihood detection value, We used a maxi-
mum likelihood threshold of 12. In order to estimate the sta-
tistical error at the 90% confidence level for the source posi-
tions, we modified the public version of emlidetect following
the recommendation of the task author (for a two parameter fit,
the 90% confidence limit level is given by likelihood + 6.18,
Lamer, private communication). Three PN sources were re-
moved because their best fit positions fell onto bad columns.
The cleaned PN, MOS1 and MOS2 source lists were then cor-
related using a customized version of the task srematch. sre-
match returns the positions of the correlated sources weighted
by their statistical errors as derived for each instrument sepa-
rately. The maximum likelihood of a correlated source is the
sum of the individual maximum likelihoods.

The majority of the correlated sources are detected by the
PN camera because it is more sensitive than the MOS cameras.
There are however some sources missed by the PN, due to CCD
gaps, or bad columns and the smaller field of view of the PN
compared to the MOS; these sources are marked MOS only in
Tables 1 and 2.

146 sources were detected by the EPIC cameras; 59 are
seen only by the PN, 9 are MOS only (and all of them are
seen in MOS 1 and MOS 2), and the remaining 78 are de-
tected in the PN and at least one MOS camera. We present a
false color combined PN and MOS image of the field of view
in Fig. 1. The positions and statistical errors given at the 90%
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confidence level, the 0.5-5.0 keV source count rate and asso-
ciated error are listed in Table 1 for those sources lying within
the half mass radius and in Table 2 for the remaining sources.
In EPIC-PN, a count rate of 1072 counts s~ corresponds (o an
unabsorbed flux of ~2.7 x 107 ergs s™! e¢m™2 for a 0.6 keV
blackbody model absorbed through the interstellar absorption
derived from the oplical extinction (Ny = 8.4 x 10*° ¢cm™2,
Djorgovski 1993; Predehl & Schmitt 1995). Assuming a 3 keV
thermal Bremsstrahlung and a power law of photon index 2,
the corresponding fluxes are ~2.5 x 107 ergs s~' ¢cm™? and
~2.4x 107" ergs s~' cm™2 respectively.

For the blackbody model, this flux translates to a lumi-
nosity of ~10°2 ergs s7! at the distance of w Cen (5.3 kpe,
Harris 1996; Thompson et al. 2001). Thus in Tables 1 and 2
one can see that the bulk of sources have luminosities in the
range 10°3'-10% ergs 57!

2.3. Background sources

Some of the sources listed in Tables 1 and 2 are extragalactic
background sources unrelated to the cluster. In order to esti-
mate their number, we used the statistical Log N-Log § re-
lationship of extragalactic sources derived from the Lockman
Hole XMM-Newton data (Hasinger et al. 2001). To account for
the vignetting function of the XMM-Newton mirrors, we have
computed limiting count rates (for source detection) within dif-
ferent annuli (all centered on the cluster center), using an ap-
proach similar to Cool et al. (2002). The radius of each annu-
lus is computed such that the annulus contains a large (>25)
number of sources (the radius varies between 2.5 and 4.2%).
This allows us to set the limiting count rate (o the count rate
of the weakest source detected in that annulus. The limiting
count rate is a factor of ~2 larger in the outer annulus than
in the inner annulus. For direct comparison with the Log N—
Log S curve of Hasinger et al. (2001), these count rates have
then been converted into unabsorbed 0.5-2.0 keV fluxes using a
power law model of index 2.0 absorbed through the cluster Ny.
Following this procedure, after a proper surface normalization,
one expects 4, 9, 35 and 65 background sources within the core,
half mass, twice the half mass and a 12.5 radii (the values so
obtained were rounded to the nearest integer). Beyond 12.5,
where we do not expect any cluster sources, the number of de-
tected sources matched the one estimated with this procedure.

As an indication, we have computed the error on the above
estimates assuming a 10% uncertainty on the limiting count
rate estimate and a 10% uncertainty in the XMM-Newton cal-
ibration (note that the Log N-Log § relationship was derived
from a processing of the Lockman hole data with the SAS prior
to its first public release). This gives an error of 1 and 2 on the
estimated number of background sources within the core and
half mass radii.

2.4. Color-color and hardness-intensity diagrams

In order to investigate the general propertics of the sources
detected by XMM-Newton, we have computed X-ray color-
color and hardness-intensity diagrams. For this purpose, we
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have produced PN images in three adjacent energy bands: 0.5—
1.5 keV, 1.5-3.0 keV, 3.0-10.0 keV (similar bands were used
by Grindlay et al. 2001). From these images, we have computed
the net exposure corrected source count rate, To produce mean-
ingful diagrams we have considered only sources detected with
more than 3 counts in each band. There are 71 sources fitting
this criteria. Two sets of diagrams have been computed: one for
the sources found within a region of radius equal to twice the
half mass radius and one for the whole field of view. They are
presented in Figs. 2 and 3.

3. Cross-correlation with a previous Chandra
observation

The mean statistical error on the positions of the sources de-
tected by XMM-Newton is of the order of ~4” (see Tables 1
and 2). To get the final positional error, one must add quadrat-
ically, the systematic error on the pointing direction of the
XMM-Newton satellite, which is about 4” (Jansen et al. 2001).
This means that on average the position error will be around 6”.

However, this can be improved by using the most accurate
positions provided by Chandra. For this purpose, we have ana-
lyzed the publicly available Chandra observation. The Chandra
observation took place on 2000 January 24-25, in imaging
mode using the ACIS-I detector placed in the focus of the tele-
scope. The observation was =70 kiloseconds long. These data
have already been presented by Cool et al. (2002) and Rutledge
et al. (2002).

We retrieved the data from the archives and used CIAO
version 2.2.1 and CALDB version 2.12 to calibrate the event
files (using the CIAO task acis_process_events). During the
Chandra observation, the background was low and stable, We
then filtered the events file for non astrophysical events using
the ASCA grades 0, 2, 3, 4, 6, and for good time intervals us-
ing the provided GTI?. We also rejected events with energies
below 0.2 keV. We made a basic detection scheme, using the
CIAO task wavdetect. As recommended in the CIAO detect
manual, we used a conservative spurious detection threshold
of 1073 as input to wavdetect. As for XMM-Newton, sources
were scarched in the 0.5-5.0 keV range.

We found 129 sources within the ACIS-I field of view, to
be compared to 146 in Cool et al. (2002) (Rutledge et al. 2002,
used a sliding box algorithm and a very conservative detection
threshold and reported 40 sources only). Even if we take into
account a 1” systematic error in the attitude reconstruction of
Chandra, the mean error on the source positions remains very
small, typically ~1.5".

The Chandra positions were then used to compute the astro-
metric correction for the XMM-Newton observation. We have
selected three XMM-Newton sources (sources 2, 8, and 15,
see Tables 1 and 2), properly spaced within the field of view,
far away from CCD gaps and bad columns, and among the
brightest sources (i.e. with a small statistical error on their po-
sition). These sources are also clearly detected by Chandra.

2 This is the standard choice for filtering the data; see the Chandra
Proposers Observatory Guide available from the Chandra web site for
details.
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Fig. 2. The color-color diagram of the sources detected by the EPIC-PN camera within twice the half mass radius (left) and within the field of
view (right). The star identified by Cool et al. (1995), the quiescent neutron star binary candidate and the two CV candidates are represented
by an open circle, an open diamond and two filled squares respectively. Unknown sources are represented by a filled circle, a filled star and
an open star if the source lies within the core radius, within the half mass radius, or outside the half mass radius respectively. A representative
error bar is shown. Each source is labeled according to Tables 1 and 2.
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Fig. 3. The hardness-intensity diagram of the sources detected by the EPIC-PN camera within twice the half mass radius (left) and within the
whole field of view (right). The symbols refer to the same objects as Fig. 2. Each source is labeled according to Tables 1 and 2. The intensity
is corrected for the vignetting of the mirrors. A representative error bar (source 42) is shown.

The astrometric correction was then computed with the three
reference positions provided by Chandra, using the starast

Interactive Data Language tools of the astrolib library. The po-
sitions listed in Tables 1 and 2 reflect this correction.

With this correction applied, 11 and 27 sources are detected
by XMM-Newton within the core and half mass radii. For

comparison, Chandra detected 22 and 46 sources within the
same regions.
This correction further allows us to get rid of the systematic

error and to cross-correlate the Chandra and XMM-Newton
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source positions. The positions of the Chandra sources found
within the statistical error box of the XMM-Newton sources
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Fig.4. The Chandra field of view (delimited by the square) overlaid with the XMM-Newton image. The blue open circles denote XMM-
Newton sources and the red points indicate the Chandra sources. The sources detected both by XMM-Newton and Chandra appear as red points
surrounded by a blue circle. The core and half mass radii are indicated with a solid and dashed line circle respectively.

are given in Table 3. Sixty three XMM-Newton sources have a
Chandra counterpart. We present in Fig, 4 the Chandra field of
view and sources overlaid with the XMM-Newton image.

It is beyond the scope of this paper (o investigate the error
box content of each XMM-Newton source, and we have fo-
cussed the present paper on sources for which a previous iden-
tification has been reported. Two EINSTEIN sources were de-
tected by both XMM-Newton and Chandra (sources B and C),
and due to its larger field of view, XMM-Newton also de-
tected the EINSTEIN sources A and D (these ones were missed
by Chandra). EINSTEIN sources A and D (XMM-Newton
sources 3 and 7) are associated with foreground M dwarfs
(Cool et al. 1995). The source EINSTEIN C was resolved
into sources R9a and R9b in ROSAT (Verbunt & Johnston
2000). These two core sources which are detected as XMM-
Newton sources 2 and 5 are the two CV candidates (Carson
et al. 2000; Cool et al. 2002). The ROSAT source R20 (de-
tected by Chandra and proposed to be a BY Dra system, Cool
et al. 2002) is not detected by XMM-Newton. The proposed
quiescent neutron star binary is detected as source 4 by XMM-
Newton. Finally, the source identified by Verbunt & Johnston
(2000) as HD116789 is detected as source 28 (see Table 3).
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We have estimated the limiting count rate of the XMM-
Newton observation as the count rate needed for a detection
of a source placed at a mean off-axis angle of 7.5 which
is half the radius of the EPIC-PN field of view. In the 0.5—
5.0 keV band, the limiting count rate is 1.4 x 107> counts s~'.
For comparison the limiting count rate of a source on-axis is
1.0 x 1073 counts s~'. For Chandra, the limiting count rate es-
timated with the same method is 1.5 x 10~ counts s~! for an
on-axis source and 1.6 x 10~ counts s~" for a source at 7.5".

The limiting count rates have been converted into limit-
ing fluxes using two spectral models; a blackbody of 0.6 keV
and a thermal Bremsstrahlung of 3 keV. This gives 3.8 X
10715 ergs s7' em™2 and 3.5 x 107'% ergs s~ em™2 respec-
tively for XMM-Newton and 1.2 x 1073 ergs s™! em™ and
1.3 x 1075 ergs s™' ¢m™ for Chandra. At the distance of
5.3 kpc, these fluxes translate to 0.5-5.0 keV bolometric lu-
minosities of ~1.3 x 10°" ergs s~ and ~4.2 x 10°° ergs s~!
for XMM-Newton and Chandra respectively for the blackbody
model.

As said above XMM-Newton detected 146 sources, and
63 of them have a Chandra counterpart. Of the 83 remaining
XMM-Newton sources, 55 were outside the field of view of
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Fig. 5. The contour images of the extended emission. The image on the left provides an overview of the cluster region. The two large circles
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image provides a zoom on the extended emission. The XMM-Newton sources are indicated by filled squares if the source is also detected by
Chandra, or a filled circle otherwise. For both these images, the contour levels are 4.5, 5, 6, 7 and 8 o levels.

Chandra. Of the remaining 28, 2 were missed by ACIS-I be-
cause of CCD gaps and noisy columns (one is in the core). This
leaves a total of 26 sources detected by XMM-Newton and not
detected by Chandra. We have reprocessed the Chandra data
with a less conservative spurious detection threshold (107*) to
search for fainter objects. The above number decreases from
26 to 23. Since the Chandra observations were more sen-
sitive than the XMM-Newton one, one needs to investigate
why 26 sources seen by XMM-Newlon were not detected by
Chandra. Part of the discrepancy resides in the presence of a
region of extended emission.

4. Region of extended emission

Hartwick et al. (1982) found a region of extended emission
in the EINSTEIN images. This region extended from the core
to the west and the east of the cluster up to outside the half
mass radius. However, ROSAT did not confirm the presence of
such emission (Johnston et al. 1994). The XMM-Newton im-
age presented in Fig. 5 with the Chandra sources shows that
there is a region outside the half mass radius which contains
16 point sources superposed on a residual extended emission
(on the right of the image). It is contained in a circle of ~100”
radius and centered at @ = 13"26™05°, § = —47°29'21”. It
is also present, though with less significance in the Chandra
image. A zoom on this region with the detected Chandra and
XMM-Newton sources is shown in Fig. 5 (right). It shows that
only 6 of the 16 XMM-Newton sources arc also detected by
Chandra. It is therefore likely that the 10 additional XMM-
Newton sources may not be real point sources, but instead
fluctuations of the extended emission which confused the de-
tection algorithm. This and the origin of this emission will be
discussed elsewhere. If we take out these 10 sources, there re-
mains 16 XMM-Newton sources which would have been de-
tected by Chandra; had their luminosity remained constant be-
tween the two observations. As we will show later, we have

found evidence for variable sources in other regions of the im-
ages, including the cluster core.

The extended emission region seen by EINSTEIN also in-
cluded the core of the cluster. The core now contains many faint
X-ray sources as shown in Fig. 5, and we have no evidence for
any residual extended emission.

5. Search for short and long term time variability

5.1. Variable sources within the XMM-Newton
observation

We have extracted the light curves of the 26 strongest X-ray
sources within the EPIC-PN field of view. The bin time of the
light curve was chosen to ensure a sufficient number of count
within each bin (typically larger than ~20). The light curves
were searched for variability using the lcstat FTOOLs. Using
a x? test, we found that 4 sources have a probability of being
constant of less than 0.1%. The light curves of these 4 objects
are shown in Fig. 6. Only one lies in the core (source 24). The
three others lie outside the half mass radius.

5.2. Variable sources between the Chandra
and XMM-Newton observations

As shown above, all XMM-Newton sources should have been
detected by Chandra, providing that their X-ray intensity had
remained constant. In the core this is the case, as the only
XMM-Newton source not detected by Chandra fell on an
ACIS-I CCD gap. Within the half mass radius, 4 XMM-
Newton sources were not detected by Chandra and must have
therefore varied by at least a factor of ~3—-4.

We have converted the count rate of the Chandra sources to
XMM-Newton count rates for comparison with our count rate
detection threshold. We have found that 7 Chandra sources that
lie within the half mass radius should have been detected by
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Fig. 6. The light curves of the four variable sources found within the
field of view. Top The brightest object in the field (source 1). 2nd
The star USNO-A2 0375-18249604 identified by Cool et al. (1995)
(source 3). 3rd An object which is located within twice the half mass
radius (source 15). 4th. The only core source which showed variability
within the XMM-Newton observation (source 24).

Table 4. Sources for which a flux variation of a factor two or higher
has been detected between the Chandra and XMM-Newton observa-
tions. The source list is declination sorted, as in Tables 1 and 2. The
unabsorbed Chandra and XMM-Newton fluxes are computed from the
detected count rates using a 0.6 keV blackbody spectral model and are

given in units of 10713 ergs s™! cm 2.

Source XMM Chandra Half mass

1D flux flux radius

source
73 7.1 33 No
32 12.6 67.2 No
39 14.2 53 No
18 25.1 11.2 No
49 4.0 15.0 Yes
24 14.7 4.8 Yes
47 T 23 No
13 11.0 356 No
117 4.0 152 No
9 40.0 13.7 Yes
108 43 2.0 Yes
8 57.4 20.7 No
23 21.1 433 No

XMM-Newton and were not (this number rises to 20 if one con-
siders the whole field of view). Finally, within the half mass ra-
dius there are 4 sources (13 in the whole field of view) detected
by both Chandra and XMM-Newton but with different lumi-
nosities (a factor of two or higher variations). These sources
are listed in Table 4. From this we conclude that 15 sources
contained in the half mass radius have shown variability be-
tween the XMM-Newton and Chandra observations spaced by
~1.5 year.
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5.3. Variable sources between the XMM-Newton
and ROSAT observations

w Cen was observed between August 1992 and January 1997
by ROSAT (Verbunt & Johnston 2000). The luminosity limit
of the ROSAT observations was about 7 x 103! ergs s™" in the
0.5-2.5 keV range (Verbunt & Johnston 2000). We have com-
puted the luminosity of the XMM-Newton sources in this same
energy band. From this, we found that 1 source (source 13)
should have been detected by ROSAT. Obviously, XMM-
Newton which is more sensitive than ROSAT should have de-
tected all ROSAT sources. This is not the case, as 1 ROSAT
core source (source R20) is not present in the XMM-Newton
image (it is however detected by Chandra).

6. Spectral analysis of the brightest objects

We have extracted spectra for the brightest sources; those with
a total number of counts exceeding ~100 in the most sensitive
EPIC-PN camera. There are 26 sources satisfying this criterion.
In this paper, we limit the spectral analysis lo the 16 sources
lying within twice the half mass radius.

To accumulate spectra, we chose an extraction radius of
~0.7’, except when another source was closer than 1.5 (two
extraction radii). We extracted the background using an adja-
cent area of the same surface, at the same off axis angle on the
same CCD. We generated ancillary response files and redistri-
bution matrix files with the SAS tasks arfgen and rmfgen of the
5.3.3 release.

Whenever possible, we binned the spectra to contain at least
twenty net counts in each bin, in order to use y® statistics.
Otherwise we used the Cash statistics. For the spectra with the
largest number of counts, we have left the interstellar column
density as a free parameter of the fit. Note however that in all
but one case, the fitted Ny is consistent within error bars with
the value expected from the optical extinction in the direction
of the cluster. We used XSPEC v11.1 (Arnaud 1996) to fit the
spectra. The limited statistics does not allow us 10 use spec-
tral models more sophisticated than thermal Bremsstrahlung,
blackbody, and power law.

6.1. Sources within the core and the half mass radii

There are three sources in the core for which a spectrum can be
extracted (sources 2, 5 and 24), two more between the core and
half mass radii (sources 9 and 20) and the proposed quiescent
neutron star binary which is just at the border of the half mass
radius (source number 4).

The three core sources are the two proposed CV candi-
dates (Carson et al. 2000) and source 24 which was found to
be variable within the XMM-Newton observation (see Sect. 5
and Fig. 5). The best fit spectral results are listed in Table 5.
For the two CV candidates, the spectra can be accurately fit-
ted with a thermal Bremsstrahlung (or alternatively with power
laws of index ~1.4). Such spectra are expected from such sys-
tems (Richman 1996). Thus our spectral observations reinforce
the classification of these two objects as CVs. Their unfolded
spectra are shown in Fig. 7. These are to date the highest
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Fig.7. The EPIC-PN unfolded spectra of the two CV candidates.
These two sources are located within the core radius. These spectra
are shown with a best thermal Bremsstrahlung fit. The spectra mea-
sured by XMM-Newton strengthen the CV classification for these two
sources. These are to date the highest quality spectra of faint core glob-
ular cluster sources.

quality spectra ever measured from faint globular cluster X-ray
sources.

For the third variable source, its spectrum is also consistent
with a power law, but given the limited statistics it could be
also fitted with a thermal bremsstrahlung. Despite the source
faintness, we have searched for spectral variations within the
observation. Two spectra were extracted, one during its steady
state and another one during the flaring state. As can be seen in
Table 5, the two spectra are consistent. Best fit results for the
two additional sources found between the core and half mass
radii are also listed in Table 5.

6.2. The quiescent neutron star binary

Rutledge et al. (2002) showed that the Chandra spectrum of
the quiescent neutron star binary candidate can be fitted with
a pure hydrogen neutron star atmosphere model (Pavlov et al.
1992; Zavlin et al. 1996). This source is also clearly detected
in our observation, as the fourth brightest source in the field of
view. Taking advantage of the better statistics of the XMM-
Newton spectrum, we have also fitted its spectrum with the
same neutron star atmosphere model. The parameters of the
latter model are the temperature, the radius, the mass of the
neutron star and its distance. The temperature and the radius
were derived as measured by an observer at infinity. The best
fit result with the mass of the neutron star and the source dis-
tance frozen are listed in Table 6. There is a remarkable consis-
tency between the results reported in Rutledge et al. (2002) and
ours, but thanks (o the improved statistics the error bars on the
fitted parameters are much smaller with the present data. We
did not find any evidence for the presence of a power law tail.
Assuming a power law with photon index of 2, an upper limit
of 10% of the total flux (90% confidence limit) can be derived
for such a power law tail. The 0.1-5.0 keV bolometric luminos-
ity measured by XMM-Newlon is consistent within error bars
with the Chandra value. The unfolded combined EPIC-PN and
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Fig. 8. The unfolded EPIC-MOS and EPIC-PN spectra of the quies-
cent neutron star binary candidate source 4. This spectrum is accu-
rately fitted with a pure hydrogen neutron star atmosphere model. The
filled squares, diamonds and circles refer to the MOS1, MOS2 and PN
data respectively.

MOS spectrum is presented in Fig. 8. This is one of the best
spectra of a quiescent neutron star binary obtained so far. Our
observation thus strengthens the quiescent neutron star binary
hypothesis for this object.

6.3. Notes on remaining sources within the field
of view

In Fig. 9, we show the unfolded spectra of four more sources
whose positions are between one and two half mass radii. All
spectra are relatively hard, corresponding to colors in Fig. 3
similar to the colors measured from the CVs, Their luminosi-
ties, just around ~10%* are also consistent with the CV hypoth-
esis. Note however that some of them may also be background
sources.

In addition, there are two other sources in the field of view
which deserve some attention. The first one is the brightest ob-
ject (it was detected by both Chandra and ROSAT, see Table 3).
Its unfolded spectrum together with its best power law fit is
presented in Fig. 10. The high Ny derived from the fit and its
relatively large angular distance from the cluster center (about
8.5%) calls into question its membership of w Cen. However, its
unusual properties (time variability and hard spectrum) make it
an interesting target for follow-up investigations. There are no
counterparts listed in the USNO A2.0 catalog within 2" of the
Chandra position.

The second object is the third brightest object in the field
(source 3). It has an M dwarf counterpart (USNO-A2 0375-
18249604, Cool et al. 1995). Its spectrum is well fitted by a
2 temperature Raymond-Smith model (2T) expected from such
a system (Singh et al. 1996). The best fit parameters of all these
objects are also given in Table 5.
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Table 6. Spectral fit parameters of the quiescent neutron star binary candidate source 4, using the spectra of the EPIC-PN and EPIC-MOS
cameras. The model used was a pure hydrogen neutron star atmosphere model (Pavlov et al. 1992; Zavlin et al. 1996). Parameters between
parenthesis were frozen during the fit. The errors are also given at the 90% confidence level. A mass of 1.4 My was assumed for the neutron
star. The luminosities are given in units of 10* ergs s~!. Parameters obtained by Rutledge et al. (2002) are also listed.
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Fig. 9. The unfolded spectra of four of the brightest objects in the
EPIC-PN field of view. These sources are located outside the half mass
radius, but within twice this radius. The spectrum of source 6 is shown
with a thermal Bremsstrahlung fit, whereas for the others their spectra
are shown with a power law fit. The four spectra are relatively hard
and are consistent with those observed from the two core CVs, both in
shapes and luminosities.

7. Discussion

We have presented the first results of our deep XMM-Newton
observation of the globular cluster w Cen, emphasizing the gen-
eral properties of the population of faint X-ray sources present
in the cluster. We have detected 11 and 27 faint X-ray sources
within the core and half-mass radii respectively. We have es-
timated that 4 + 1 and 9 + 2 of these objects could be un-
related background sources. Comparing the Chandra ACIS-I
and XMM-Newton EPIC observations, we have found that 63
XMM-Newton sources have a Chandra counterpart. Fifteen
sources that lie within the half mass radius have shown vari-
ability between the two observations. Intensity variations for
several sources were also found within the XMM-Newton ob-
servation and between the XMM-Newton and previous ROSAT
observations. We have also presented the first X-ray spectra
of the brightest and peculiar objects in the field, in particu-
lar the proposed quiescent neutron star low mass X-ray binary
for which the EPIC spectrum strengthens its classification. We
have shown that the spectra of the two brightest core sources
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Fig. 10. The unfolded spectrum of the brightest object within the field
of view. This source is very absorbed. Its spectrum is presented with
a power law fit. It is presently unidentified, but clearly deserves some
follow-up investigations.

strongly support the proposal that they are CVs. We have found
objects with similar spectra in the cluster. In the following, we
briefly discuss what appears to be the main implications of our
observation,

First of all, what is striking from our data is the excess
of sources located in the vicinity of the cluster (just outside
the half mass radius). This has already been noted by Cool
et al. (2002) and Verbunt (2002a). For instance between 1 and
2 half-mass radii, there is an excess of ~25 sources, over the
expected number of background sources. Obviously, some of
them may be foreground stars. However, some may also be-
long to the cluster, and may have already been found as ac-
tive binaries (RS CVn). Two of the OGLEGC sources located
at relatively large off-axis (more than 2.5 core radii) were de-
tected by Chandra (OGLEGC15 and OGLEGC22, Cool ¢t al.
2002). Another one (OGLEGC30) has a position coincident
with our XMM-Newton source 29. All are proposed to be
RS CVn stars (Kaluzny et al. 1996; Kaluzny et al. 2002).
Their X-ray luminosity is not atypical of such systems ~1-3 x
10°" ergs s™!, though on the bright end of their luminosity dis-
tribution (Dempsey et al. 1997).

Due to mass segregation cffects, binaries which are more
massive than lonely stars are expected to lie close to cluster
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center (¢.g. Meylan & Heggie 1997). In w Cen the mass segre-
gation is very low, and that might explain the large population
of binaries outside the core (e.g. Verbunt & Johnston 2000).
Some of these binaries might also have been ejected outside
the cluster through three-body interactions (an encounter of a
binary with a single star). Another possibility could be that the
potential well of the cluster was recently disrupted by the ac-
cretion of a discrete component of another stellar system. The
recent discovery of a metal-rich stellar population in the clus-
ter (Pancino et al. 2000) with a coherent bulk motion with re-
spect to the other stars (Ferraro et al. 2002) was explained by
the accretion of an independent stellar system by w Cen. The
presence of faint X-ray sources in the vicinity of w Cen might
thus be a consequence of an unusual dynamical evolution of
the cluster.

The second most striking feature of our data is the lack
of soft X-ray sources and the large number of sources show-
ing long term variability. In Figs. 2 and 3, there is an obvious
clustering of sources around the two previously identified CVs
(which are spectrally hard). There are only (wo sources in the
soft area: the star identified by Cool et al. (1995) and the pro-
posed quiescent neutron star binary (note that these two objects
are also among the brightest, see Fig. 3). The sources cluster-
ing below the two CV candidates (sources 2 and 5, represented
by two filled squares) in the hardness intensity plot (see Fig. 3)
have luminositics in the range 2 x 10*! to 6 10* ergs s™!. The
spectra of four of these objects are shown in Fig. 8. Similar
spectra and luminosities are observed from disk and globular
cluster CVs (e.g. Pooley et al. 2002a). CVs are well known to
be variable, and might thus account for some of the variable
sources present in the cluster (note that one core CV, source 5,
showed variability by a factor of ~1.7 between the XMM-
Newton and Chandra observations).

However, we note that one of the proposed RS CVns
(OGLEGC30, Kaluzny et al. 1996, the counterpart of the
XMM-Newton source 29) has colors similar to the two CVs
(the statistic was unfortunately too poor to fit its spectrum).
This source was not detected by Chandra and must have var-
ied by at least a factor of ~3—4 between the two observations.
The two OGLEGC sources (RS CVn candidates) detected by
Chandra were not detected by XMM-Newton: the Chandra lu-
minosity of OGLEGC 15 was below the XMM-Newton sen-
sitivity threshold, on the other hand OGLEGC 22 should have
been detected. Another example of variability is given by the
ROSAT source R20, associated with a BY Dra (Cool et al.
2002). This source was detected by Chandra but not by XMM-
Newton. These objects are variable, and will be preferentially
detected during flaring outbursts, due to their low quiescent
X-ray luminosities. The large number of variable sources in
w Cen (15 within the half mass radius between the Chandra and
XMM-Newton observations) is also suggestive of a large pop-
ulation of RS CVns (including BY Dra) in the cluster. During
snapshot X-ray observations, only a fraction could be seen.
These sources could account for the population of the lower
luminosity (~10%! ergs s71) sources found in w Cen.

Some of the faint and persistent sources of the hardness-
intensity diagram (~10, see Fig. 3) have colors consistent with
power law like spectra, with indices of the order of ~2. Such
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power laws could result from magnetospheric emission of mil-
lisecond pulsars (Becker & Triimper 1998; Webb et al. 2002b).
However, these sources are unlikely to be millisecond pulsars,
because no such radio pulsars are presently known in the clus-
ter (Freire 2002). Furthermore, Grindlay et al. (2002) have re-
cently shown that the emission of the millisecond pulsars de-
tected in 47 Tuc is dominated by the thermal emission from the
polar caps of the neutron star. Such emission is much softer
than the magnetospheric emission. These sources with soft
thermal X-ray emission should lic in Fig. 3 between vertical
lines passing through the two CV candidates and the quiescent
neutron star binary. There are no sources in that region. Qur
observation would thus support the idea that « Cen lacks mil-
lisecond pulsars. Obviously the difficulties in retaining neutron
stars in a globular cluster and the low collision frequency of
w Cen could provide an explanation (see e.g. Pfahl et al. 2002;
Verbunt 2002a).

In the disk, quiescent neutron star binaries have lumi-
nosities in the range 10*?-10% erg s~! (Narayan et al
2002). Furthermore, they all have extremely soft X-ray spec-
tra (Rutledge et al. 2000). In our observation, there is one sin-
gle object with these characteristics. If globular cluster quies-
cent neutron star binaries behave similarly to those in the disk,
then our observation should provide a complete census of the
content of such objects in w Cen (a similar conclusion was de-
rived by Rutledge et al. 2002, from the Chandra observations).
Some of these objects have also been found in other clusters
(Edmonds 2002; Grindlay et al. 2001; Pooley et al. 2002b).
In globular clusters, these systems are certainly formed from
a close encounter between a neutron star with a single star or
with a binary (see Verbunt 2002b, for a recent review). The
presence of one such system in w Cen is consistent with its
lower collision frequency compared to other clusters (Verbunt
2002b). The presence of this object far away from the core re-
mains somewhat puzzling in that regard. It might have been
ejected from the core during a three-body interaction (Verbunt
2002b). The presence of a single candidate quiescent neutron
star binary together with the apparent lack of millisecond pul-
sars in the cluster makes w Cen clearly different from clusters
like 47 Tuc in which a large population of binaries with neutron
star primaries are being discovered (e.g. Grindlay et al. 2001;
Camilo et al. 2000). This difference, if confirmed, should help
us in understanding how neutron stars form and evolve in glob-
ular clusters.

Finally, some of the faint sources could be quiescent black
hole binaries (one black hole may have just been discovered in
the globular cluster M 15, and some are being found in globular
clusters in other galaxies, Gerssen et al. 2002; Verbunt 2002b).
Most quiescent black hole binaries within the galactic disk have
been observed with luminosities of ~10%! erg 7' (Kong et al.
2002; Hameury et al. 2003). Their spectra are well fitted with
power laws, with spectral indices of 1.5-2 (Kong et al. 2002).
Such spectra correspond to hardness ratios in the range 0.4-0.9
in Fig. 3. About 10 objects have colors and luminosities con-
sistent with a quiescent black hole binary nature. This hypothe-
sis is however poorly constrained from our X-ray observations
alone, as many faint sources could be background active galac-
tic nuclei.
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8. Conclusions

The main results of our XMM-Newton observation are that in
Omega Cen the binaries do not seem be confined to the core
or even within the half mass radius, as previously thought,
and that the majority of the faint X-ray sources may be CVs,
RS CVn or BY Dra binaries. Obviously, the small number
of identifications currently available prevents us from reach-
ing definite conclusions. The spectral and timing information
provided by XMM-Newton, together with the accurate posi-
tions provided by Chandra for a wide sample of faint X-ray
sources should encourage follow-up investigations at other
wavelengths (optical, UV, radio). In particular, these observa-
tions should tell us whether those sources found well outside
the core of w Cen really belong to the cluster. More identifi-
cations are also required before reliable comparisons between
w Cen and other clusters with different structural parameters
can be drawn. Such comparisons are critical to a better un-
derstanding of the dynamical evolution of globular clusters in
general.
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Table 1. XMM-Newton sources detected within the half mass radius. A flag indicates whether the source belongs to the core.
Most sources were detected by the most sensitive EPIC-PN camera (a flag indicates whether it is detected also by MOS1 and
MOS2). The ones which were missed by EPIC-PN are labeled as MOS in that table. The source ID increases with decreasing
maximum likelihood. The sources are sorted in declination. The statistical error on the position is given at the 90% confidence
level, as estimated from the srematch task, and is given in arcseconds. For PN sources, the rates are from the PN data. For
MOS sources, the rates are an average between the MOS1 and MOS2 cameras. All rates are corrected for the vignetting of the
mirrors and are given in units of 102 count s~'. In EPIC-PN, for indications a count rate of 1072 counts s~' corresponds to
an unabsorbed flux of ~ 2.7 x 10™"* ergs s~" ¢m™? for a 0.6 keV blackbody model absorbed through the cluster Ng (8.4 x 10%°
cm™2). This flux translates to a luminosity of ~ 1032 ergs s™! at the distance of w Cen (5.3 kpc).

Instrument  Source RA Dec Position Rate MOS1 MOS2 Core
D hms s Error (") detection detection source
PN 122 13: 26: 48.9 -47: 24: 52.2 7.32 0.13 + 0.03 No No No
PN 80 13: 26: 30.7 -47: 26: 04.4 4.76 0.14 + 0.03 Yes No No
PN 49 13: 26: 28.7 -47: 26: 33.3 5.28 0.15 + 0.03 No Yes No
PN 103 13: 26: 45.4  -47: 26: 53.6 4.92 0.15 + 0.03 No No Yes
PN 44 13: 26: 52.6 -47: 27: 15.9 3.89 0.25 + 0.04 Yes Yes Yes
PN 24 13: 26: 40.8 -47: 27: 38.6 2.35 0.54 + 0.05 Yes Yes Yes
PN 61 13: 26: 52.5 -47: 27: 39.1 4.08 0.18 &+ 0.03 Yes Yes Yes
PN 42 13: 26: 59.2  -47: 28: 16.5 4.41 0.35 + 0.04 Yes Yes Yes
PN 111 13: 26: 50.2 -47: 28: 40.1 4.47 0.14 £+ 0.03 No No Yes
PN 92 13: 26: 44.3 -47: 28: 57.4 4.89 0.17 = 0.03 No No Yes
PN 5 13: 26: 53.5 -47: 29: 01.3 1.17 1.74 + 0.08 Yes Yes Yes
PN 101 13: 26: 37.9 -47: 29: 11.3 5.06 0.16 &+ 0.03 No No Yes
PN 2 13: 26: 52.2 -47: 29: 36.1 0.74 3.56 =+ 0.11 Yes Yes Yes
PN 72 13: 26: 34.5  -47: 29: 57.3 3.84 0.25 + 0.04 No No Yes
PN 60 13: 26: 34.2 -47: 30: 34.7 4.08 0.25 + 0.04 Yes No No
PN 127 13: 27: 04.5 -47: 30: 38.2 5.43 0.12 + 0.03 No No No
PN 20 13: 26: 37.4  -47: 30: 52.9 2.32 0.53 = 0.05 Yes Yes No
PN 88 13: 27: 04.9 -47: 31: 10.2 6.88 0.13 =+ 0.03 Yes No No
PN 38 13: 26: 55.0 -47: 31: 13.2 3.73 0.29 + 0.04 Yes Yes No
PN 9 13: 26: 48.7 -47: 31: 26.2 1.72 1.46 + 0.10 Yes Yes No
PN 108 13: 26: 46.6 -47: 31: 40.5 5.79 0.16 = 0.03 No No No
PN 36 13: 26: 50.8 -47: 31: 47.5 3.91 0.33 + 0.04 Yes Yes No
PN 35 13: 26: 49.6  -47: 31: 53.2 7.26 0.17 + 0.03 Yes Yes No
PN 57 13: 26: 49.6 -47: 32: 13.4 2.95 0.35 =+ 0.05 No No No
PN 16 13: 26: 43.9 -47: 32: 31.0 2.71 0.68 + 0.07 Yes Yes No
MOS 96 13: 26: 47.7 -47: 25: 52.6 4.71 0.05 £+ 0.02 Yes Yes No
MOS 50 13: 26: 29.2 -47: 28: 13.8 2.99 0.13 + 0.02 Yes Yes No
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Table 2. XMM-Newton sources detected outside the half mass radius. As in Table 1 most sources were detected by the most
sensitive EPIC-PN camera (a flag indicates whether it is detected also by MOS1 and MOS2). The ones which were missed by
EPIC-PN are labeled as MOS in that table. The source ID increases with decreasing maximum likelihood. The sources are
sorted in declination. The statistical error on the position is given at the 90% confidence level, as estimated from the srcmatch
task and is given in arcseconds. For PN sources, the rates are from the PN data. For MOS sources, the rates are an average
between the MOS1 and MOS2 cameras. All rates are corrected for the vignetting of the mirrors and are given in units of 1072
count s~'. In EPIC-PN, for indications a count rate of 10”2 counts s™' corresponds to an unabsorbed flux of ~ 2.7 x 107"
ergs s~ cm~” for a 0.6 keV blackbody model absorbed through the cluster Ni (8.4 x 10%° ¢m™2). This flux translates to a
luminosity of ~ 10%2 ergs s=! at the distance of w Cen (5.3 kpc).

Instrument Source RA Dec Position Rate MOS1 MOQS2
ID hms ey Error (") detection  detection
PN 119 13: 26: 37.8 -47: 16: 00.8 7.59 0.31 £+ 0.06 No No
PN 54 13: 26: 56.4 -47: 17: 15.4 3.77 0.53 £ 0.07 No Yes
PN 65 13: 26: 18.3 -47: 17: 28.6 5.31 0.43 + 0.07 Yes Yes
PN 29 13: 26: 53.3 -47: 18: 24.4 3.60 0.63 + 0.07 Yes Yes
PN 97 13: 27: 05.8 -47: 18: 35.1 5.02 0.30 = 0.05 No No
PN 132 13: 26: 31.0 -47: 18: 48.5 26.59 0.21 £+ 0.05 No No
PN 3 13: 27: 27.7 -47: 19: 08.8 0.83 7.39 = 0.24 Yes Yes
PN 17 13: 26: 23.5 -47: 19: 27.9 3.00 0.89 £+ 0.08 Yes Yes
PN a6 13: 27: 02.8 -47: 19: 29.9 5.99 0.38 £+ 0.06 Yes Yes
PN 28 13: 26: 46.3 -47: 19: 47.4 2.64 0.80 + 0.07 Yes Yes
PN 31 13: 26: 38.5 -47: 20: 01.7 2.43 0.66 + 0.07 Yes Yes
PN 95 13: 27: 08.4  -47: 20: 25.9 7.41 0.16 = 0.04 Yes No
PN 43 13: 26: 03.8 -47: 20: 42.9 3.86 0.54 + 0.07 Yes Yes
PN 73 13: 26: 35.7 -47: 20: 574 9.14 0.26 + 0.05 No Yes
PN 68 13: 27: 10.2  -47: 21: 29.2 4.06 0.31 £ 0.05 Yes No
PN 145 13: 28: 08.7 -47: 21: 36.8 48.16 0.54 + 0.09 No No
PN 133 13: 27: 58.4 -47: 22: 03.6 24.29 0.30 £ 0.06 No No
PN 32 13: 26: 54.5  -47: 22: 04.7 2.73 0.46 + 0.06 Yes Yes
PN 15 13: 26: 41.5 -47: 22: 16.5 2.34 0.66 = 0.06 Yes Yes
PN 77 13: 26: 48.6  -47: 22: 18.7 4.95 0.15 = 0.03 No Yes
PN 129 13: 27: 33.3  -47: 22: 48.1 6.29 0.18 £+ 0.04 No No
PN 39 13: 26: 23.2 -47: 22: 52.7 2.70 0.52 £ 0.06 Yes No
PN 70 13: 28: 01.9 -47: 23: 16.5 4.68 0.68 = 0.09 No No
PN 18 13: 27: 21.2  -47: 23: 244 1.92 0.92 £+ 0.08 Yes Yes
PN 41 13: 27: 07.9  -47: 23: 35.3 3.28 0.42 4+ 0.05 Yes Yes
PN 99 13: 25: 51.0 -47: 23: 40.6 5.60 0.33 = 0.06 No No
PN 118 13: 26: 27.3  -47: 24: 00.2 17.34 0.20 = 0.04 No No
PN 67 13: 26: 41.3 -47: 24: 05.0 6.67 0.17 = 0.03 Yes Yes
PN 79 13: 26: 12.8 -47: 24: 16.6 5.92 0.19 + 0.04 No Yes
PN 110 13: 27: 12,1 -47: 24: 229 5.66 0.17 =+ 0.04 No No
PN 94 13: 27: 28.5  -47: 24: 25.2 4.86 0.23 + 0.04 No No
PN 126 13: 26: 37.0 -47: 24: 30.5 6.26 0.12 £+ 0.03 No No
PN 59 13: 26: 31.4 -47: 24: 43.6 5.14 0.24 + 0.04 Yes Yes
PN 86 13: 27: 57.9 -47: 25: 12.0 6.47 0.29 £+ 0.06 No Yes
PN 75 13: 25: 39.7 -47: 25: 234 6.02 0.35 £ 0.06 No Yes
PN 82 13: 27: 06.3 -47: 25: 37.8 7.52 0.17 = 0.03 No Yes
PN 106 13: 25: 44.8 -47: 25: 54.7 7.58 0.31 £+ 0.06 No No
PN 6 13: 27: 29.4  -47: 25: 554 1.18 2.35 £ 0.11 Yes Yes
PN 146 13: 27: 39.3  -47: 25: 57.1 7.76 0.15 + 0.04 No No
PN 144 13: 27: 59.4  -47: 26: 09.5 7.58 0.22 + 0.05 No No
PN 26 13: 25: 55.9 -47: 26: 19.6 2.53 0.85 + 0.08 Yes Yes
PN 131 13: 25: 42.3 -47: 26: 36.1 9.30 0.25 + 0.05 No No
PN 105 13: 25: 51.3  -47: 26: 44.9 5.92 0.26 £+ 0.05 No No
PN 115 13: 26: 21.3  -47: 27: 08.2 4.93 0.14 + 0.03 No No
PN 138 13: 25: BR.0  -47: 27: 320 6.95 0.16 £+ 0.04 No No
PN 135 13: 25: 32.6 -47: 27: 37.8 8.22 0.25 £ 0.06 No No
PN 76 13: 26: 04.2  -47: 27: 41.6 7.24 0.15 + 0.04 No Yes
PN 140 13: 27: 48.5 -47: 28: 01.0 47.60 0.20 £ 0.04 No No
PN 102 13: 27: 17.0 -47: 28: 18.7 5.41 0.12 £+ 0.03 Yes No
PN 136 13: 26: 00.8 -47: 28: 21.5 10.83 0.17 + 0.04 No No
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Instrument

PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
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Source
ID
47
33
98

4
91
62
51
64

123
78
27
107
100
137
104
84
109
87
117
124
12
121
114
74
139

11
21
116

34
14
130
37
90
25
40
22
30
23
52
93
85
141
120
143
46
45
10
142
134
113
81

13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:

RA
hm
27:
25:
25:
26:
26:
26:
26:
28:
25:
26:
25:
27:
27:
26:
26:
27:
27:
26:
26:
26:
27:
25:
27:
27:
26:
26:
27:
25:
27:
26:
27:
28:
25:
25:
25:
26:
26:
26:
26:
27:
26:
26:
27:
27:
26:
25:
26:
26:
26:
26:
27:
27:
26:

5

14.5
52.7
57.3
19.7
13.5
01.0
06.2
14.1
54.7
07.9
44.7
16.1
45.8
15.5
13.3
40.0
48.5
07.4
23.5
10.2
27.4
50.9
14.9
21.7
18.9
25.1
11.9
57.2
23.0
01.5
10.0
09.1
58.9
53.5
41.3
11.5
26.9
13.6
27.4
12.7
59.2
10.8
53.7
23.4
13.0
52.5
23.8
39.1
11.4
26.6
25.0
00.3
36.4

-47:
-47:
-A7:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-A7:
-A7:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-A7:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47T:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47T:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-A7:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-A7:
-47:

Dec
28:
28:
28:
29:
29:
29:
29:
29:
29:
29:
29:
29:
30:
30:
30:
30:
30:
30:
30:
31:
31:
31:
31:
32:
32:
32:
32:
32:
33:
33:
33:
33:
33:
33:
33:
34:
34:
34:
34:
34:
34:
35:
35:
35:
35:
36:
36:
36:
37:
37:
37
37:
37:

31.3
55.4
58.6
11.5
13.5
13.2
18.7
24.0
32.9
55.1
58.5
59.7
00.8
15.1
19.8
24.0
26.0
26.8
49.4
13.8
33.7
38.9
50.0
07.3
07.2
28.7
41.4
51.6
05.4
07.4
21.8
27.0
48.2
49.3
58.0
04.2
09.1
43.2
54.9
56.4
59.0
07.3
07.6
22.2
56.3
12.2
13.5
33.5
11.3
12.7
15.1
15.2
30.2

Position
Error (")
4.40
3.11
6.54
0.78
6.09
5.70
5.21
5.99
11.31
4.43
3.42
5.76
7.8
47.94
5.20
5.91
4.44
5.88
6.53
27.02
2.14
25.26
5.49
7.32
15.62
1.12
1.86
2.34
7.07
0.69
3.34
2.42
46.71
3.58
8.28
2.43
3.88
2.44
2.94
2.38
3.58
4.89
6.17
8.37
8.64
6.88
4.16
3.76
1.35
9.22
11.10
7.51
5.59

Rate

0.28 + 0.04
0.71 =+ 0.08
0.27 £ 0.05
3.42 £ 0.12
0.21 + 0.04
0.31 £ 0.05
0.53 £ 0.06
0.92 + 0.10
0.20 £ 0.04
0.27 £ 0.04
0.67 = 0.08
0.17 £ 0.04
0.17 £ 0.04
0.13 + 0.03
0.18 + 0.04
0.22 £ 0.04
0.23 £ 0.05
0.25 + 0.04
0.15 =+ 0.03
0.16 £ 0.04
0.93 + 0.08
0.23 + 0.05
0.15 £+ 0.03
0.15 + 0.04
0.28 = 0.04
2.10 £ 0.10
0.82 £ 0.07
0.86 = 0.08
0.18 + 0.04
6.94 + 0.20
0.36 £ 0.05
239 + 0.16
0.22 + 0.05
0.62 =+ 0.07
0.28 = 0.06
0.78 £ 0.07
0.33 + 0.05
0.88 + 0.08
0.50 =+ 0.06
0.77 + 0.07
0.31 £ 0.05
0.27 £ 0.05
0.28 + 0.06
0.16 + 0.04
0.22 £ 0.04
0.19 + 0.05
0.36 £ 0.05
0.33 £ 0.05
2.51 £ 0.13
0.17 £ 0.04
0.21 £ 0.05
0.15 £ 0.04
0.25 + 0.05

MOS1
detection
Yes
Yes
No
Yes
No
No
No
No
No
No
Yes
No
Yes
No
No
Yes
No
No
No
No
Yes
No
No
No
No
Yes
Yes
Yes

Yes
Yes
Yes
No
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
No
Yes
No
No

Yes
Yes
Yes
No
No
No
Yes

MOS2
detection
Yes
Yes
No
Yes
No
Yes
No
No
No
No
Yes
No
No
No
No
No
No
No
No
No
Yes
No
No
Yes
No
Yes
Yes
Yes

Yes
Yes
No
No
Yes
No
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
No
No
No
No

Yes
Yes
Yes
No
No
Yes
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Table 2. Continued
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Instrument

PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
PN
MOS
MOS
MOS
MOS
MOS
MOS
MOS
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Source
ID
128

19
69
58
83
53
66
125
112
7
63
48
13
89
56
71

13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:
13:

RA
hm
26:
26:
27:
26:
27:
27:
26:
26:
27:
25:
25:
25:
26:
26:
26:
26:

5

24.1
07.4
33.4
32.4
22.5
01.2
57.9
33.1
03.3
52.1
40.6
34.5
20.4
25.7
10.4
10.6

-47:
-47:
-47T:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-47:
-A7:
-A7:
-47:
-47:
-47:

Dec
37
38:
38:
38:
39:
40:
41:
41:
42:
19:
22:
25:
30:
39:
39:
40:

45.7
01.3
35.0
50.7
46.4
55.9
22.4
29.2
41.9
09.5
08.4
58.5
03.8
04.5
10.8
28.5

Position
Error (")
9.76
2.31
5.85
4.94
5.07
4.34
6.22
49.94
8.30
0.91
4.28
3.58
1.57
4.63
3.67
5.08

Rate

0.23 £ 0.05
1.15 £+ 0.10
0.48 + 0.07
0.38 = 0.06
0.45 £ 0.07
0.57 + 0.07
0.54 + 0.07
0.29 + 0.06
0.46 + 0.07
2.30 £ 0.09
0.23 + 0.04
0.28 £+ 0.04
0.40 £ 0.03
0.12 =+ 0.03
0.27 + 0.04
0.21 + 0.04

MOS1
detection
No
Yes
Yes
No
No
Yes
No
No
No
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes

MOS2
detection
No
Yes
No
Yes
No
Yes
Yes
No
No
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
Yes
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Table 3. The XMM-Newton sources correlated with the Chandra and ROSAT sources. The error on the Chandra position is
given at the 90% confidence level, as provided by the wauvdetect task. The ROSAT source numbers are taken from Johnston
et al. (1994); Verbunt & Johnston (2000). The EINSTEIN sources are labeled as in Hertz & Grindlay (1983). The source list
is declination sorted.

Source RA Dec Chandra Chandra Position  Previous
1D RA Dec error (") D
hms ern hms e (RA /Dec)
3 13: 27: 27.7 -47: 19: 08.8 4D
7 13: 25: 52.1  -47: 19: 09.5 3,A
17 13: 26: 23.5 -47: 19: 27.9  13: 26: 23.6 -47: 19: 24.1 0.52/0.45
28 13: 26: 46.3 -47: 19: 47.4 13: 26: 46.2 -47: 19: 45.9 0.68/0.39 18

31 13: 26: 38.5  -47: 20: 01.7  13: 26: 38.56 -47: 19: 58.3  0.68/0.48

73 13: 26: 35.7 -47: 20: 57.4  13: 26: 35.2 -4T: 20: 52.8  1.28/0.64

68 13: 27: 10.2  -47: 21: 29.2  13:27: 09.9 -47: 21: 27.7  0.78/0.47

32 13: 26: 54.5 -47:22: 04.7 13: 26: 564.5 -47: 22: 04.6  0.24/0.10

15 13: 26: 41.5  -47: 22: 16.5 13: 26: 41.5 -47: 22: 16.3 0.52/0.31

39 13: 26: 23.2  -47: 22: 52.7 13: 26: 23.1  -47: 22: 51.2 0.73/0.80
18 13: 27: 21.2  -47:23: 244 13:27: 21.1 -47: 23: 245  0.63/0.38 19
41 13: 27: 07.9  -47: 23: 35.3  13: 27: 08.0 -47: 23: 33.6  0.65/0.39

67 13: 26: 41.3  -47: 24: 05.0  13: 26: 41.2 -47: 24: 00.9  0.87/0.58

79 13: 26: 12.8  -47: 24: 16.6  13: 26: 12.8 -47: 24: 13.6  0.79/0.59

110 13: 27: 121 -47: 24: 22.9  13: 27: 12.4  -47: 24: 249  1.04/0.78

94 13: 27: 285  -47: 24: 252  13: 27: 284  -47: 24: 22.2  0.89/0.58

126 13: 26: 37.0 -47: 24: 30.5 13: 26: 37.3 -47: 24: 31.3 1.07/0.62

59 13: 26: 31.4  -47: 24: 43.6  13: 26: 31.3 -47: 24: 394  0.62/0.53

82 13: 27: 06.3  -47: 25: 37.8 13:27: 06.4 -47: 25: 39.5  0.56/0.69
6 13: 27: 294 -47: 25: 55.4  13: 27: 29.3  -4T: 25: 54.8  0.28/0.15 6
49 13: 26: 28.7 -47: 26: 33.3  13: 26: 28.7 -47: 26: 27.3  0.64/0.23

103 13: 26: 45.4  -47: 26: 53.6  13: 26: 45.4 -4T: 26: 524  1.05/0.65

44 13: 26: 52.6 -47: 27: 159 13: 26: 52.9 -47: 27: 15.7  1.17/0.52

24 13: 26: 40.8 -47: 27: 38.6  13: 26: 40.5 -47: 27: 38.7 1.60/0.91

61 13: 26: 52.5 -47: 27: 39.1 13: 26: 52.6 -47: 27: 38.5 1.01/0.50

76 13: 26: 04.2  -47: 27: 41.6  13: 26: 04.4 -47: 27: 42.1  0.65/0.78

47 13: 27: 14.5  -47: 28: 31.3  13: 27: 14.5 -47: 28: 28.8  1.01/0.77
33 13: 25: 52.7 -47: 28: 55.4 8
92 13: 26: 44.3  -47: 28: 57.4  13: 26: 44.3 -4T: 28: 56.2  0.71/0.68
5 13: 26: 53.5 -47:29:01.3 13: 26: 53.5 -47: 29: 00.8  0.16/0.07 9a,C
4 13: 26: 19.7 -47:29: 11.5 13: 26: 19.7 -47: 29: 11.2  0.15/0.12 7,B
101 13: 26: 37.9 -47: 29: 11.3  13: 26: 38.0 -47: 29: 10.7 1.28/0.79
51 13: 26: 06.2 -47: 29: 18.7 13: 26: 05.9 -47: 29: 22.3  0.70/0.74
2 13: 26: 52.2  -47: 29: 36.1  13: 26: 52.2 -47: 29: 36.1  0.15/0.04 9b,C
72 13: 26: 345  -47: 29: 57.3  13: 26: 344  -4T: 29: 55.8  0.20/0.18
13 13: 26: 20.4  -47: 30: 03.8  13: 26: 20.4 -47: 30: 04.0  0.19/0.19

137 13: 26: 15.5 -47: 30: 15.1  13: 26: 16.7 -47: 30: 56.3  1.42/0.52

84 13: 27: 40.0  -47: 30: 24.0 13: 27: 39.6 -47: 30: 244  1.30/0.90

60 13: 26: 34.2  -47: 30: 34.7 13: 26: 34.4 -47: 30: 34.5 0.46/0.33

127 13: 27: 04.5 -47: 30: 38.2 13: 27: 04.6 -47: 30: 37.0 0.78/0.68

117 13: 26: 23.5  -47: 30: 49.4 13: 26: 23.5 -47: 30: 44.2 0.70/0.59

20 13: 26: 37.4  -47: 30: 52.9  13: 26: 37.4 -4T: 30: 54.5  0.38/0.22

38 13: 26: 55.0 -47: 31: 13.2  13: 26: 55.0 -47: 31: 13.7  0.59/0.28
9 13: 26: 48.7 -47: 31: 26.2  13: 26: 48.8 -47: 31: 26.0  0.43/0.20 21
12 13: 27: 27.4  -47: 31: 33.7 13: 27: 27.4 -47: 31: 33.2  0.41/0.43

121 13: 25: 50.9  -47: 31: 38.9  13: 25: 48.9 -47: 31: 274  0.66/0.66

108 13: 26: 46.6  -47: 31: 40.5 13: 26: 46.5 -47: 31: 444  1.25/0.70

36 13: 26: 50.8 -47: 31: 47.5 13: 26: 51.1 -47: 31: 45.8 0.27/0.28

114 13: 27: 14.9  -47: 31: 50.0 13: 27: 14.7 -47: 31: 49.6 1.09/0.46

74 13: 27: 21.7 -47: 32: 07.3 13:27: 21.5 -47: 32: 05.9 1.20/0.40

35 13: 26: 49.6  -47: 31: 53.2  13: 26: 49.5 -47: 31: 47.8  1.22/0.46

57 13: 26: 49.6  -47: 32: 13.4  13: 26: 49.5 -47: 32: 13.6  0.43/0.15
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Table 3. Continued

Source RA Dec Chandra Chandra Position Previous
ID RA Dec error (") ID
hms e hms ern (RA/Dec)
8 13: 26: 25.1  -47: 32: 28.7 13: 26: 25.1 -47: 32: 28.3  0.229/0.20 10

16 13: 26: 43.9 -47: 32: 31.0  13: 26: 44.1 -47: 32: 32.3  0.315/0.23
11 13: 27: 11.9  -47: 32: 41.4  13: 27: 11.7 -47: 32: 41.6  0.249/0.22
21 13: 25: 57.2  -47: 32: 51.6  13: 25: 57.2 -47: 32: 50.8 0.373/0.38

1 13: 26: 01.5 -47: 33: 07.4  13: 26: 01.5  -47: 33: 06.3  0.164/0.15 11
34 13: 27: 10.0  -47: 33: 21.8  13: 27: 10.0 -47: 33: 21.8  0.568/0.34
14 13: 28: 09.1  -47: 33: 27.0 . 12

25 13: 26: 11.5  -47: 34: 04.2  13: 26: 11.5 -47:34: 03.4 0.401/0.34
40 13: 26: 26.9  -47: 34: 09.1  13: 26: 26.7 -47: 34: 09.5 0.794/0.45
22 13: 26: 13.6  -47: 34: 43.2  13: 26: 13.6 -47: 34: 41.5 0.561/0.44
30 13: 26: 27.4  -47: 34: 54.9  13: 26: 27.6 -47: 34: 56.9 0.361/0.29
23 13: 27: 12.7  -47: 34: 56.4  13: 27: 12.9 -47: 34: 57.1  0.324/0.19
52 13: 26: 59.2  -47: 34: 59.0  13: 26: 59.3 -4T7: 34: 58.2  0.744/0.48
45 13: 26: 39.1  -47: 36: 33.5  13: 26: 39.2 -47: 36: 32.3  0.727/0.46
10 13: 26: 11.4  -47: 37: 11.3 13
113 13: 27: 00.3  -47: 37: 152 13: 27: 00.4 -47: 37: 15.2  0.998/0.64

NOTE - We have indicated in this table only the sources correlated with other X-ray observations. There are three OGLEGC
sources which are associated with X-ray sources {(OGLEGC 15 and 22 with two Chandra sources, OGLEGC 30 with XMM-
Newton source 29). Their positions from Kaluzny et al. (1996) are :

OGLEGC15 13" 26™ 47.42° -47° 36’ 00.4"

OGLEG(C22 13" 26™ 08.33° -47° 30’ 33.0"

OGLEGC30 13" 26™ 53.33° -47° 18’ 22.9"
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Table 5. Best fit spectral parameters for the brightest sources of the field of view. We have selected those sources which have
more than 100 net counts in EPIC-PN and limited our analysis to the 16 sources within twice the half mass radius. Simple
models have been used: Power Law (PL), Blackbody (BB), Thermal Bremsstrahlung (TB). For source 3, which has an optical
counterpart (Cool et al. 1995), we used a two temperature Raymond-Smith model (2T). The model parameters are either the
photon index or the temperature in keV. Whenever allowed by the statistics, we left the Ny as a free parameter of the fit.
Otherwise it was frozen at the optical value (8.4 x 10%° cm™?). We used either the x* or Cash statistics in the fit. The bolometric
luminosity is computed between 0.5 and 10 keV and is given in units of 10*'! ergs s~

Source Best fit Nu Model X2 Degree of  Bolometric
ID model  (10*° cm™?) parameter freedom luminosity
1 BB 6213 1.2+91 1.08 55 191 + 7
TB 167%5 10.750%5 1.00 55 302 + 11
PL 183158 17583 1.03 55 339 + 12
2 TB (8.4) 23.0135:2 0.72 31 67+ 3
PL (8.4) 1.4%92 0.68 31 7243
3 2T 30117 0.2%51 1.08 28 136 + 7
0.9%5,
5 TB (8.4) 18.71¢32 0.78 17 27 + 2
PL (8.4) 14453 0.80 31 30 + 2
6 TB (8.4) 4.5%17 0.83 17 27+ 3
PL (8.4) L7483 0.81 17 32+3
8 TB (8.4) 58177 0.98 19 28 £ 2
PL (8.4) L7135 0.81 19 32+ 3
9 TB 21138 4.4153 0.58 10 23+ 3
TB (8.4) 8.3137° 0.79 11 23+3
PL 312 2.0 + 0.6 0.51 10 29 + 4
PL (8.4) 15193 0.96 11 29 4+ 4
12 BB (8.4) 0.3+91 1.54 9 5+1
TB (8.4) 1.2%17 1.22 9 7+ 2
PL (8.4) 2.4%0% 1.10 9 9+2
15 PL (8.4) 1.0%93 0.42 6 21 + 4
18 TB (8.4) 3.71.5° 1.12 5 1042
PL (8.4) 1.81492 1.01 5 12 + 2
Source Best fit Ny Model C statistic Number of Bolometric
ID model  (10%° cm™?) parameter PHA bins  luminosity
11 TB (8.4) 3.2177 C 8.29 11 8+ 2
PL (8.4) 1.9%97 C 8.96 11 10 + 2
13 PL (8.4) 0.9%0:% C 1.16 8 33+5
20 BB (8.4) 0.610:3 C 16.37 11 6+ 2
TB 5279 2.01%3 C 16.70 11 9+2
22 PL (8.4) 1.6194 C9.18 11 12 + 2
23 TB (8.4) 0.7+ C 12.58 10 5+ 2
PL (8.4) 2.810:% C 12.77 10 6+ 2
24, high state PL (8.4) 1.215% C 16.2 14 18 + 2
low state PL (8.4) L7t C 10.2 11 4+2
25 TB (8.4) 1.4%%¢ C 2.50 5 6+ 2
PL (8.4) 2.2+93 C 1.81 5 842
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Pour résumer, la qualité¢ des observations d’Oméga du Centaure m’a permis de déterminer la
nature deplusieurs sources X faibles. J’ai détecté dans cet amas plusieurs classes d’objets
(binaires actives, binaires X de faible masse avec unée @oneutrons en quiescence,
variables cataclysmiques). En exploitant les données de Chandra, j’ai montré que ~ 25 % des
sources présentaient une variabilité temporelle imp@tant

Le résultat le plus surprenant est qu’il existe une trentaine de sources dans la périphérie de
I’amas. Ceci est inattendu compte tenu des mécanismes de ségrégation de masse qui tendent a
ramener les binaires au centre de ’amas. Ce résultat pourrait s’expliquer par 1’accrétion d’un
systéme stellaire externe a I’amas. Un tel phénomeéne aura en effet pour conséquence de
perturber le potentiel gravitationnel de I’amas, et donc de modifier la répartition des masses
dans I’amas.

Je vais maintenant présenter les observations fa@ieXMM-Newton des amas globulaires

M13, M22 et NGC 6366, afin de décrire leurs populations de sedaiddes par une étude
similaire a celle d’Oméga du Centaure.
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IV Les amas globulaires M13, M22 et NGC 6366

Je présente dans ce chapitre les observations des makiges M13, M22 et NGC 6366.
Une section de ce chapitre est consacrée a chaque amas.

1 L’amas globulaire d’Hercule, M13
1.1 Que savions nous de M13 ?

Figure 24 : Image optique de I'amas globulaire M13 d'Hercule. &dit photo : NASA (astronomy picture
of the day) & Y. Kitahara.

L’amas globulaire d’Hercule, M13 (Figure 24) est un amas lointain (7.7 kpc, Harris 1999),
dont le cceur est de taille moyenne (78 secondes d’arc, Harris 1999). Il appartient a la
catégorie des amas de masse intermédiair%gdﬂz%, Pryor & Meylan 1993) et se trouve
dans une région ol I’absorption galactique est faible (1.1 x 16° cm®, Djorgovski 1993).

M13 a été observé par ROSAT en 1994 (Fox et al. 1996, Verbunt Z0R4ept sources ont
¢té détectées dans le champ de vue de ROSAT (dont deux dans le cceur de ’amas, Verbunt
2001, voir également Figure 25

Au moins une des sources X ROSAT du cceur pourrait avoir une contrepartie UV (Ferraro et

al. 1997, Verbunt 2001). Enfin, quatre pulsars milliseconde ont t#étéle en radio (Ransom
et al. 2003b, Taylor et al. 1993). Tous sont situés darsyteirde demi-masse ou dans son
voisinage.
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Figure 25 : Images du champ de vue de ROSAT lors des obsereats de M13. A gauche, une image de
I'ensemble du champ de vue. Le flux des sources est repe@ité par la taille du symbole. Les croix
représentent les sources détectées par le HRI, les a@srreprésentent celles détectées par le PSPC. Les
rayons des deux cercles sont 15 et 20 minutes d’arc. A droite, un zoom sur le ceeur de ’amas. Les deux
sourcesdu ceeur, Ga et Gb y sont indiquées avec les sources UV de Ferraro et al. 1997 (voir ci-dessous).

1.2 [ observation de XMM-Newton

M13 a été observé pendant 40 kilosecondes par XMM-NewtoA8est 30 janvier 2002.
L’observation a été réalisée en mode Full Frame avec les filtres moyens, et a été affectée par
des bouffées de protons. Aprées le filtrage des fichiers d’événements, seuls 15.9 kilosecondes
restent utilisables. Le bruit de fond résiduel était phlesvé le 30 janvier que le 28. La
luminosité limite atteinte était deybs.0= 2.4 16" erg §" (pour un modéle de corps noir avec
une température de 0.6 keV).

29' 00"
50
28' 00" |

30"
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27 00" -
3011 L

36° 26' 00"
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Figure 26 : Image du centre du champ de vue de M13. Les cercles représentent les rayons de ceeur (trait
plein) et de deni-masse (pointillés). Les sources détectées par XMM-Newton sorprésentées par des
croix, alors que les sources ROSAT sont représentées par les cercles pleins. Les boites d’erreurs sont de la
taille des symboles.
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Le traitement des données a été réalisé deux fois, lavBAS 5.3.3 (lors de la premiere
analyse) et 5.4.1 (lors de I’analyse finale). La publication insérée dans cette section est issue
des données traitées avec le SAS 5.3.3, alors que le texseigteprend les résultats de
’analyse finale.
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Figure 27 : Image du champ de vue de M13. Les symboles sont le@mes que ceux de la Figure 26. Le
mauvais ajustement entre la source ROSAT située la plus aalte et la source XMM-Newton est dd a la
présence d’un bord de CCD a cet endroit.

1.3.2 Dans le reste du champ de vue

Hors du rayon de demi-masse, 61 sources ont été détectées daampede vue. ROSAT
avait détecté dans la surface couverte par le champ de \XiklldeNewton 8 sources hors
du rayon de demi-masse (Verbunt 2001, Fox et al. 1996). Cesdwites ont toutes été
détectées par XMM-Newton, mais certaines a des luminasitésentes de celles mesurées
par ROSAT (voir page 38

1.3.3 L’estimation du nombre de sources non associées a 'amas

Jai estimé a partir de la luminosité limite de cette observation que, dans le champ du trou de
Lockman, en tenant compte de la normalisation de synfaspectivement 0, 1 et 61 sources
seraient détectées dans les ségorrespondant au cceur de I’amas, au rayon de demi-masse
de I’amas, et hors du rayon de demi-masse de 1’amas.

Ces chiffres nécessitent quelques précautions. Il s’agit en effet d’'une estimation statistique a
partir d’un champ de vue représentatif. 11 faut donc également estimer a quel niveau de
confiance ces chiffres sont représentatifs. L hypothése a tester est : « sachant le nombre
moyen de sources de fond attendsest le nombren de sources détectées, quelle est la
probabilité d’observer X sources de fond ? ». Le test est réalisé gracel@ e Poisson,
indiquée dans 1’équation 29.

Px<n :ZESW
k=0 '
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On estime généralement les intervalles de confiance en terme de ‘sigma’. L’inégalité de
Bienaymé-Tchébycheff montre que pour toute loi de probalaititéettant une moyenne et
une variance (ce qui est le cas de la loi que j’ai indiquée plus haut), la limite a 3 o implique
que DI’hypothése testée est vérifiée avec au moins 90 % de confiance. J’ai donc
(indépendamment de la valeur de la limite gaussienne usuell® @es99.6 %) choisi
d’exprimer tous mes intervalles de confiance avec au moins 90% de confiance. Compte tenu
du caractére entier du nombre de sources détectées,bibjité de confiance peut varier
entre 90 % et 99.9 %. Le Tableau 6 liste les intervallesoidiance estimés pour les

associations de sources a M13.

Nombre de Nombre de
Hypothése testée sources | sources dg Probabilité
détectées| fond
Quel est le nombre de sources du fond dans le coeur ? 3 0,1 96.2 %
Quel est le nombre de sources du fond dans le 1
_ 6 0,12 92.0 %
de demi-masse ?
Quel est le nombre de sources du fond hors du 1
_ 61 60, 61 99.8 %
de demi-masse ?
Toutes les sources du cceur peuvent elles étre
. 3 0 74.0 %
associ¢es a I’amas ?
Toutes les sources du rayon de demi-masse pe
6 0 36.8 %
elle étre associées a ’amas ?
Toutes les sources situées hors du rayon de (
61 61 95.1 %
masse sont elles des sources du fond ?

Tableau 6 : Intervalles de confiance et probabilités associées aux diverses hypothéses d’association des

sources a I’amas

1.4 La découverte d"une binaire X de faible masse en quiescence avec une étoile a

neutrons dans le ceeur de M13
Cette découverte fait I’objet de la publication ci-jointe.

72



A&A 403, L11-L.14 (2003)
DOI: 10.1051/0004-6361:20030423
© ES0 2003

A&stronomy
Astrophysics

Discovery of a quiescent neutron star binary
in the globular cluster M13

B. Gendre, D. Barret, and N. Webb

Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements, 9 Av. du Colonel Roche, 31028 Toulouse Cedex 04, France

Received 7 February 2003 / Accepted 21 March 2003

Abstract. We have discovered with XMM-Newton an X-ray source in the core of the globular cluster M 13, whose X-ray
spectral properties suggest that it is a quiescent neutron star X-ray binary. The spectrum can be well fitted with a pure hydrogen
atmosphere model, with T, = 76 + 3 eV, R = 12.8 + 0.4 km and an X-ray luminosity of 7.3 + 0.6 x 10*? ergs s~'. In the light
of this result, we have discovered a strong correlation between the stellar encounter rate and the number of quiescent neutron
stars found in the ten globular clusters observed so far by either XMM-Newton or Chandra. This result lends strong support to
the idea that these systems are primarily produced by stellar encounters in the core of globular clusters.

Key words. globular clusters — stars: neutron — X-rays: general

1. Introduction

Globular clusters (GCs) are known to harbour both bright
and dim X-ray sources. Bright X-ray sources with luminosi-
ties above ~10% ergss~! are commonly agreed to be neutron
star Low-Mass X-ray Binaries. There are twelve such sources
known in GCs; 11 of them have shown type I X-ray bursts,
the unmistakable signature of an accreting neutron star. On the
other hand, dim GC X-ray sources are much more numerous
(for example, dozens of such objects exist in w Cen, see Gendre
et al. 2003), but their nature is still debated. They have maxi-
mum luminosities of ~10°* ergss~! and there is growing evi-
dence that they are a variety of different objects. Some of the
fainter ones have been identified as Cataclysmic Variables or
active binaries (RS CVn, BY Dra). Others, have been associ-
ated with radio millisecond pulsars (MSPs) (e.g. Grindlay et al.
1991). Some of the “brighter” of the dim X-ray sources have
recently been proposed to be quiescent neutron star X-ray bi-
naries (qNSs) on the basis of their X-ray spectral properties
(47 Tuc, Grindlay et al. 2001; w Cen, Rutledge et al. 2002,
Gendre et al. 2002; NGC 6440, Pooley et al. 2002b).

Outside GCs, gNSs are found to have soft X-ray spectra
and luminosities up to 10> ergss™' (e.g. Kong et al. 2002).
During outbursts, reactions, deep in the crust, heat the neutron
star (Brown et al. 1998). Between outbursts, the heated surface
radiates a thermal spectrum, emitted by a neutron star hydro-
gen atmosphere (NSA). The thermal component of the quies-
cent X-ray spectra of two neutron star X-ray binaries which are
not in a globular cluster (Agl X-1 and Cen X-4) are well fit-
ted by NSA models, providing strong support for this theory.

Send offprint requests to: D. Barret,
e-mail: Didier.Barret@cesr. fr

In contrast, quiescent black hole transients have hard power
law like spectra and low luminosities (down to 10°* ergss™").
Accretion via an advection dominated flow is thought to be re-
sponsible for the observed hard and weak emission (Kong et al.
2002; Hameury et al. 2003, and references therein). Thus the
combination of a soft thermal X-ray spectrum and a luminos-
ity above ~10°2 ergss™! has been used to claim the detection
of gNSs in GCs. The existence of such systems in GCs was
first proposed by Verbunt et al. (1984). Tt is generally assumed
that they are formed through stellar encounters (tidal capture or
exchange encounters) in the dense cores of GCs (see Hut et al.
1992, for a review).

ROSAT HRI and PSPC observations (Fox et al. 1996;
Verbunt 2001), revealed several dim X-ray sources in M 13.
The HRI observations showed two core sources, whose un-
resolved PSPC spectrum could be fitted with a 0.9 keV ther-
mal bremsstrahlung model (Los_25 ey ~ 2.5 % 10°? ergss™").
M 13 is somewhat remarkable as it contains also four MSPs
(Taylor et al. 1993; Ransom et al. 2002).

2. Observations and results

The globular cluster M 13 was observed by the XMM-Newton
EPIC cameras on 2002 January 28 and 30, using the Full Frame
Window and a medium filter, The total length of the observa-
tion was ~37 ks. We analyzed the data using the XMM-Newton
Science Analysis Software (SAS) version 5.3.3. Initially we
considered the two segments of the observation separately. We
used the SAS tasks emchain and epchain to calibrate the raw
data, flag bad pixels and filter for non-astrophysical events.
The background was found to be variable and relatively high.
Removing the periods of unstable background left 9 and 8 ks
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Fig.1. A contour image of the center of the field of view of M 13.
The core and half mass radii are shown as solid and dashed lines, re-
spectively. Previous identifications are: ROSAT sources (filled circles,
Verbunt 2001); faint UV sources (filled squares, Ferraro et al. 1997);
radio objects (open squares, Johnston et al. 1991); and MSPs with
known positions (filled diamonds, Taylor et al. 1993) (the most cen-
tral MSP has positional uncertainties larger than the image displayed.
All other objects have uncertainties smaller than the symbol size).

respectively. The filtered event files were merged using merge
and then we extracted images and spectra.

The source detection procedure used is described in Gendre
et al. (2003). Briefly, it combines a wavelet detection algorithm
applied to a 0.5-5.0 keV band image, and a maximum likeli-
hood fitting of the source candidates. A conservative maximum
likelihood threshold of 12 was chosen. The absorption-
corrected limiting flux is 3.6 x 107" ergss™' em~? correspond-
ing to a luminosity of 2.6 x 10°! ergss™! for a source located
at the center of the field of view having a 0.6 keV blackbody
spectrum.

We found an extended source within the core radius. The
extension appeared to be due to two sources that were not quite
resolved. The MOS cameras have the advantage of having a
smaller pixel size than the PN camera: 1.1” for MOS (Turner
et al. 2001) as oppose to 4.1” for PN (Striider et al. 2001).
When processing the event file, the task emevents converts the
event position (RAWX and RAWY) into camera coordinates
in units of 0.05”. This step includes randomization (within a
CCD pixel) of the event to avoid the Moiré effect. By default,
the xmmselect task, assumes a binning factor of 87 to produce
MOS images with the same pixel size as PN images. We have
produced MOS images with a binning size of 20, correspond-
ing to a pixel size of 1”. The image smoothed with a simple
2D-Gaussian of o~ = 2.0” is shown in Fig. 1.

To summarize, we detected 2, 5 and 77 sources within the
core radius, half mass radius and field of view respectively.
Using the Log N-Log S curve of extragalactic sources re-
ported in Hasinger et al. (2001) and the limiting flux in the
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Table 1. XMM-Newton sources detected within twice the half mass
radius (HMR) (CR = Core Radius). The positional error includes the
statistical error (90% confidence, estimated from srcmatch) and a sys-
tematic error of 4” (Jansen et al. 2001).

RA Dec Error  Location
hms s i

1641379 3628263 7.94 HMR
1641427 36280607 4.60 CR
1641438 362758.6 4.27 CR
164146.8 362729.5 593 HMR
1641490 3626446 753 2xHMR
164138.3 362627.0 4.50 HMR
1641499 362618.7 7.38 2xHMR
1641425 362553.0 6.83 2 x HMR

three regions given above, we determined the expected num-
ber of background sources to be 0, 1 and 72, respectively. The
positions and errors of sources found within twice the half-
mass radius are given in Table 1. It goes beyond the scope of
this paper to investigate the error box content of each of the
XMM-Newton sources. It is however worth mentioning that
only 10 of the 11 ROSAT sources that should have been de-
tected by XMM-Newlon, given the limiting flux and field of
view of the observation, were detected. We failed to detect the
ROSAT source Gb. This source must have therefore varied in
flux by at least a factor 10 between the ROSAT and XMM-
Newton observations.

The two core sources are separated by only 15” (see Fig. 1).
One is the ROSAT source Ga (Verbunt 2001). The other should
have been detected by ROSAT, if its flux had not varied. We
reanalyzed the HRI data and determined that the source flux
must have varied by a factor ~2 between the ROSAT and the
XMM-Newton observations.

Two sources lying so close together complicates the spec-
tral analysis. Normally, spectra are accumulated over a region
of radius of 0.7’ to include 85% of the source photons. Such
an extraction region is 3 times larger than the source sepa-
ration. Using a radius of 0.7°, we have extracted the spec-
trum of the brighter source by masking out a region of radius
15", offset by 5 from the fainter source. We have estimated
that only 6% of the counts in the spectrum of the brighter
source come from the fainter source, insufficient to affect the
results of our spectral analysis. Spectra were extracted from the
EPIC-PN and the two MOS cameras. We binned these spectra
to contain at least 20 net counts per bin and generated ARF
and RMF files with the SAS tasks arfgen and rmjfgen. The spec-
tra are extremely soft, with ~90% of the counts below 2 keV.
We have tried to fit the combined spectrum with different single
component models (blackbody and thermal bremsstrahlung).
Absorption by the interstellar medium was included in the fit
but was found to be consistent with the expected value from
the optical extinction towards the cluster (1.1 x 10°° cm™2,
Djorgovski 1993). We also tried to fit the spectrum with a
pure hydrogen NSA model (Pavlov et al. 1992; Zavlin et al.
1996). This model provides the best fit to our data. Assuming
a neutron star mass of 1.4 Mgy, we derived Toe = 767 eV
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Fig.2. The unfolded EPIC-PN (diamonds) and ROSAT-PSPC
(squares) spectra of the gNS candidate and the best fit NSA model,
one of the best gNS spectra to date.

and R, = 12.874 km, with a ¥ = 0.55 (15 degrees of free-
dom (d.o.f.)). These parameters are similar to those determined
for the proposed gNS in w Cen (Rutledge et al. 2002; Gendre
et al. 2003).

We have retrieved and reanalyzed the ROSAT PSPC
archival observations of M3 to determine whether the
PSPC spectrum of source Ga could be fitted with the same
model. A fit of the combined PSPC and XMM-Newton data
revealed parameters consistent with those derived from the
XMM-Newton data alone (y2 = 0.90, 26 d.o.f.). We present the
unfolded combined EPIC-PN and ROSAT spectrum in Fig. 2.
The luminosity derived for the NSA model is (7.3 + 0.6) x
10 ergs™ (0.1-5.0keV), using the distance of 7.7 kpc (Harris
1999).

3. Discussion

The most likely interpretation of the nature of the softest
source in M 13 is that it is a quiescent neutron star low-mass
X-ray binary. This interpretation is supported by the luminos-
ity of the source, the softness of its X-ray spectrum and the
fact that a NSA model yields a good fit and plausible pa-
rameters (radius and temperature) for the neutron star. A rea-
sonable question to ask is whether we expect such a system
in M 13. In the disk, gNSs have a minimum X-ray luminosity
of ~10°% ergss~!(Narayan et al. 2002). As it has been already
emphasized, if the same luminosity threshold also applies to
globular cluster qNSs, the luminosity limit of XMM-Newton
and Chandra observations (typically around 10°°—10°' ergss™!
at the cluster distances) allows one to detect all the gNSs
present in globular clusters. In Table 2, we list the globular
clusters already observed by either Chandra or XMM-Newton,
together with the number of qNSs reported in the literature.

In globular clusters, the number of qNSs is expected to
scale with the collision rate which is proportional to p)°r? for
virialized clusters, where pg is the central density of the clus-
ter and r. its core radius (Verbunt 2002). These values taken
from the Harris (1999) catalog are listed in Table 2. In Fig. 3,
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Fig. 3. The number of gNSs versus collision rate (p3°r2), shown with
a linear fit ngns ~ 0.04 x p°r? + 0.2. The collision rates have been

normalized to 100 for NGC 6440.

Table 2. gNSs in GCs detected by Chandra or XMM-Newton.
Parameters for the clusters are taken from the Harris (1999) catalog;
the distance is given in kpc, the core radius in’. We indicate the log of
the central density in units of Ls pc>.

Cluster Distance  Core  Central gNSs
(kpc) radius  density

47 Tuc 4.5 0.44 4.77 2
w Cen 5.3 2.58 3.12 1
M 13 7.7 0.78 3.33 1
NGC 6366 3.6 1.83 242 0
NGC 6397 2:3 0.05 5.68 1
NGC 6440 8.4 0.13 5.28 4-5
M 28 57 0.24 4.75 1
M 22 32 1.42 3.64 0
NGC 6752 4.0 0.17 491 0

References, top to bottom: Grindlay et al. (2001a, 2002); Rutledge
et al. (2002), Gendre et al. (2003); this work; Webb et al. in prepa-
ration; Grindlay et al. (2001b); Pooley et al. (2002b); Becker et al.
(2003); Webb et al. (2002); and Pooley et al. (2002a).

we plot the number of gNSs as a function of the collision rate,
normalized so that the value for NGC 6440 is 100. There is a
striking correlation between the number of gNSs and the col-
lision rate. The presence of one gNS in M 13 is therefore not
really surprising given that its collision rate puts the cluster in
a region where one might expect either one or zero gNS. This
remarkable correlation extends over more than 2 orders of mag-
nitude and includes both core-collapsed and non core-collapsed
clusters. This strongly supports the idea that gNSs are indeed
primarily produced by stellar encounters in globular clusters
(Verbunt 2002).
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With the results of the observations reported here and the
four already known MSPs, there are at least 5 neutron star sys-
tems in M 13. This makes M 13 the cluster with the fourth high-
est number of known neutron star systems. The retention of
such a large number of neutron stars in a cluster with a rela-
tively low central density remains to be explained (see for a
comprehensive study of neutron star retention in globular clus-
ters, Pfahl et al. 2002).

4. Conclusion

We have reported the likely discovery of a quiescent neutron
star in M 13. We have also shown for the first time that there
is a strong correlation between the stellar collision rate and the
number of gNSs in the 9 globular clusters observed by either
XMM-Newton or Chandra. This lends strong support to the
idea that these systems are primarily produced by stellar en-
counters in the core of globular clusters. More observations,
in particular with XMM-Newton are being planned and should
enable us to test the strength of this correlation.
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La boite d’erreur du candidat binaire X avec une étoile a neutrons a été observée a plusieurs
reprises par la caméra WFPC2 du Télescope Spatial Hubblefiltkes utilisés lors des
observations étaient les filtres F336W (Cousin U), F555@0¢@ V) et F785LP (proche du
filtre Cousin I). Le Tableau 7 indique le journal des owesgons.

Date d’observation | Durée de pose (se] Nombre de poses Filtre utilisé
13 et 14 janvier 1996 140 4 F336W
10 novembre 1999 80 5 F555W
22 avril 2000 26 4 F555W
22 avril 2000 26 4 F785LP

Tableau 7 : Journal des observations optique du candidat binair¥ avec une étoile a neutrons.

Les sources présentant un excés de luminosité en B ouatlde bons candidats contreparties
optiques des binaires X (Edmond et al. 2002). J’ai donc recherché les sources présentant un
tel exces dans la boite d’erreur de notre candidat binaire X.

Figure 28 : Boite d'erreur du candidat binaire X de faible mass dans M13 observée avec le HST. A
gauche, I’image prise dans le filtre F336W (U). A droite, I’image prise dans le filtre FS55W (V). Sur les
deux images, le cercle représente la boite d’erreur sur la position du candidat binaire X (tenant compte de
I’incertitude systématique de XMM-Newton). Les deux fleches indiquent les candidats potentsel

Dans la boite d’erreur sur la position XMM-Newton du candidat binaire X (Figure 28), une
seule surce brillante en U est observée (fleche du bas). A la limite de la boite d’erreur
(exprimée a 99 % de confiance), une seconde source briélanteest observable (fleche du
haut). Le Tableau 8 indique les positions de ces deux casdiolatreparties optiques (basées
sur I’astrométrie du HST lors des poses du 22 avril 2000).

Les deux candidats sont entourés d’étoiles assez lumineuses a travers le filtre V (voir la

Figure 28). Le Tableau 9 indique des magnitudes obtenues par umsdenée photométrie
d’ouverture (I’erreur est de I’ordre de +/- 0.2 magnitudes).
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Candidat Ascension droite Déclinaison Erreur de position

Intérieur 16" 41" 43.6 36°28° 2.1 0.1

Extérieur 16" 41" 43.4 36°28° 04 0.1

Tableau 8 : Position des candidats contrepartie optique a la bina X avec étoile a neutrons détectée dans
M13. Les positions sont indiquées en coordonnées J2000, e statistique sur ces position en secondes
d'arc. Une incertitude systématique de 0.5 secondes d’arc doit étre ajoutée a I’erreur statistique.

Candidat Magnitude F336W | Magnitude F555W | Magnitude F785LP
Intérieur 17.4 17.6 18.0
Extérieur 17.2 17.5

Tableau 9 : Magnitudes observées des deux candidats dans lése F336W (U), F555W (V) et F785LP
(~=I). L'erreur sur chaque magnitude est d'environ 0.2 magnitudesLa magnitude F785LP du candidat
extérieur ne peutpas étre déterminée a cause d’une étoile brillante trés proche du candidat.

La comparaison des magnitudes U et V des deux candidat¢estdmicontreparties optiques
de binaires X de faible masse connues peut étre utilisée pour confirmer I’association
proposée. Je me suis servi des binaires X Cen X-4 et 4X-buc

Cen X-4 est une transitoire X trés connue, étudiéenmgmt en quiescence (voir par
exemple Campana et al. 2003). J’ai également utilis¢ 47 Tuc X-5, qui se trouve dans un amas
globulaire (Edmonds et al. 2002), afin de vérifier que tassitoires X du disque sont
équivalentes aux binaires X de faible masse des amas globulaires. J’ai corrigé les magnitudes

U et V de ces deux objets pour les ramener a la distanbEl8eCette correction est faite
avec les cartes et formules de Schlegel et al. (1998) pouiger de la différence
d’absorption et en tenant compte des distances indiquées dans Harris (4.5 kpc, 1999) pour 47
Tuc X-5 et dans Kaluzienski et al. (1.2 kpc, 1980) pour Cen Xedllableau 10 regroupe ces
magnitudes corrigées. Les deux contreparties possiblssnpefit une luminosité en U et V
supérieure a celles de Cen X-4 et 47 Tuc X-5 mais une lur@n¥ssimilaire a ces deux
binaires. Il senble donc que les candidats soient plus brillants que ce que I’on pourrait
attendre, mais tant que la période orbitale de la sourcel8eebt inconnue, il est difficile de
tirer une conclusion.

Binaire X Magnitude U Magnitude V Luminosité X (erg S)
Cen X-4 20.9 21.9 2.5 x 10°
47 Tuc X-5 23.7 22.8 1.4 x 16° (0.5-2.5keV)
Candidat intérieur 17.4 17.6 (4.3+0.4) x 16
Candidat extérieur 17.2 17.5 (4.3+0.4) x 16

Tableau 10 : Magnitudes corrigées de Cen X-4 et 47 Tuc X-5 compaséaux magnitudes des deux
candidats contrepartie optique. Les corrections tiennent comip de la distance et de l'absorption
galactique. La luminosité X est calculée entre 0.5 et 5.0 kesduf pour 47 Tuc X-5 (0.5-2.5 keV).

1.5 Les sources variables du champ de XMM-Newton

1.5.1 La source ROSAT Gb

La luminosité de la source ROSAT Gb était 2.5 ¥ #0g §' lors de I’observation de XMM-
Newton et 3.8 x 15 erg &' lors de celle de ROSAT (les deux luminosités sont ind&jdées
la bande 0.5-5.0 keVYXette source a donc vari¢ en luminosité d’un facteur ~ 15 entre deux
observations distantes d’environ 9 ans. Son spectre est dur.

Il est impossible de contraindre la nature de cet dbjptartir de son seul spectre X. Si
I’hypothése d’une binaire X de faible masse en quiescence contenant une étoile a neutrons
semble exclue par le spectre dur, il pourrait s’agir d’une variable cataclysmique, d’une binaire
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active ou d’un AGN variable. La probabilité que cette source ne soit pas associée a I’amas est
24 %, redant ’hypothése d’'un AGN moins probable.

Je propose que cette source soit une variable cataclysouquee binaire active de type RS
CVn, mais sans identification formelle.

1.5.2 La source XMM-Newton 4

La source XMM-Newton numéro 4 est située dansaerale I’amas. Son spectre est assez
dur, sa luminosité de 2.8 + 0.4 x*{®@rg $' dans la bande 055 keV. J’ai ré-analysé les
données d’archive de ROSAT (avec le logiciel PROS, complément du systéme d’analyse
IRAF). Je n’ai pas détecté cette source dans les données, et j’ai calculé une luminosité limite
de 1.2 x 1& erg $' dans la bande 0.5-2.5 keV. Le flux de cette source doit daric\arié
d’un facteur supérieur a 2.

Le spectre de cette source est contaminé par la préderiaebinaire X de faible masse en
quiescence. Cependant, il montre un excés de photonseadmangie (au dela de 4 keV et de
la composante thermique de la binaire X de faible masdegp fois encore, ces
caractéristiques de spectre et de variabilité sont compativiec ces d’'un AGN, d’une
variable cataclysmique ou d’une binaire active. La probabilité que cette source ne soit pas
associée a I’amas est 2 %, compte tenu de sa forte luminosité. L hypothése d’un AGN est
donc trés peu probable.

Je propose que cette source soit une binaire active de t$p€VR ou une variable
cataclysmique.

1.5.3 Les sources hors du rayon de demi-masse

Plus de la moitié des sources situées hors du rayon de dessermnt des contreparties dans
les catalogues USNO ou 2MASS. Les boites d’erreurs sont cependant assez importantes pour
que des coincidences de position soient possibles (la probabilité d’observer un objet du
catalogue USNO projeté par chance sur une boite d’erreur de XMM-Newton est ~ 20%).

Certaines associations sont toutefois possibles. LacaoROSAT D a été détectée par
ROSAT avec un flux non absorbé de 3.8 x"16rg &' dans la bande 0.5-5.0 keV. XMM-
Newton a résolu cette source en deux composantes de flux 102“xerg §' cm? et

0.8 x 10" erg s' cmi? ('erreur sur les flux est de 0.2 x ¥erg &' cm?). Or, deux astres du
catalogue USNO (USNO A2.0 1200-07986334 et USNO A2.0 1200-07986328) se trouvent a
cette position. Ces deux sources peuvent étre les deas BESNO. Un des deux astres aurait
manifesé un sursaut d’activité lors de I’observation de ROSAT.

2 L’amas globulaire M22

2.1 Que savions nous de cet amas ?

L’amas globulaire M22 (Figure 29) se trouve dans la constellation du SagittaiBe2 &pc
(Harris, 1999). 11 s’agit d’un amas brillant qui posséde un cceur de grande taille (85.11
secondes d’arc, Harris 1999). Comme le montre la Figure 30, cet amas se trouve dans une
région ot "absorption interstellaire n’est pas négligeable (N = 2.2 x 16 cm?, Harris 1999).

Cet amas a été observé par EINSTEIN et ROSAT. Quatreesordaibles, dont une se
trouvait dans le cceur, ont été détectées par EINSTEIN (Hertz & Grindlay 1983b). Six
nouvelles sources, toutes situées hors du rayon de demre-(dassston et al. 1994, Verbunt
2001) ont ensuite été détectées par ROSAT.

79



Figure 29 : L'amas globulaire M22. Crédit photo : N.A.Sharp, Reseath Experiences for Undergraduates
program, National Optical Astronomy Observatory/Association of Unversities for Research in
Astronomy/National Science Foundation.

-

el

Figure 30 : Vue optique de la constellation du sagittaire. Les oldedu catalogue de Messier présents sur
I’image, dont les amas globulaires M22 et M28 sont indiqués.
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M22 a été également observé par le télescope optiqgue ASAlblet 16 aodt 2001 dans le but
d’identifier les contreparties des sources XMM-Newton. Les données ont été traitées au
CESR pendant I’ét¢ 2003 (Webb et al. 2004). Malheureusement les données sont
difficilement exploitables du fait de la surexposition du cceur de I’amas.

2.2 [ observation de XMM-Newton

L’observation de M22 par XMM-Newton s’est déroulée les 19 et 20 septembre 2000 pendant

40 kilosecondes,remode Full Frame, avec des filtres moyens. Un sursaut de protons s’est
produit pendant cette observation, conduisant a la perte d’environ 15 kilosecondes de
données. La luminosité limite était de 6.8 X%1€rg &' (au centre du champ de vue, par un
corps noir a 0.6 keV).

Un incident technique a affecté I’observation de XMM-Newton, causant la perte des données
d’attitude du satellite pendant les 5 premieres kilosecondes. J’ai re-généré 1’attitude a partir
des données, puis tatibré ’astrométrie de I’observation.

La publication de Webb et al. 2002 citée par la suite @stejen annexe (pages 147 et
suivantes). Les différences qui peuvent apparaitre knpablication et ce mémoire sont dues
a des différences du logiciel d’analyse : les résultats indiqgués dans la publication ont été
obtenus avec la version 5.0.0 du SAS alors que les résultats présentés par la suite ’ont été

avec la version 5.4.1 du SAS. Les différences les plus importantes résultent de I’amélioration

des programmes de détection derses, ce qui conduit a la détection d’un plus grand nombre

de sources.

2.3 Le contenu du chamyp de vue
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Figure 31: Image en contour du cceur de M22. Les cercles représentent le rayon de ceeur (trait plein) et
de demi-masse de I'amas (pointillés). Les sources détectgast indiquées par les étoiles pleines.

2.3.1 Dans le cceur et le rayon de demi-masse
Sept sources ont été détectées par XMM-Newton dans le deydemi-masse (voir Figure

31). Quatre de ces sources se trouvent dans le cceur. Une seule de ces sept sources était
connue auparavant avec ROSAT (Johnston et al. 1994, Verbunt 3@0ljninosité était 1.8
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x 10%? + 0.6 x 16% erg $' (calculée dans la bande 0.5-5.0 keV) en mars 1991 et 1.5 x 10
0.3 x 132 erg & en mars 1993.

2.3.2 Dans le reste du champ de vue
Dans le reste du champ de vue, 63 sources ont été détectéesepip sources ROSAT
(Johnston et al. 1994, Verbunt 2001). Une de ces sources attire particuliérement I’attention
(présentée sur la Figure )321 s’agit d’une source étendue, détectée par EINSTEIN et
ROSAT. Cette source posseéde les caractéristiques (taille, spectre, luminosité) d’un amas de
galaxies situé en arriere plaa damas globulaire (Webb et al. 2002, 2004).
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Figure 32 : Image de la source étendue de M22. Comme sur liglre 31, les sources détectées sor
indiquées avec des étoiles pleines. La déformation a gauche ckette source est due a la présence d'ui
bord de CCD.

2.3.3 L’estimation du nombre de sources associées a I’amas

Jai indiqué en II que I’estimation du nombre de sources du fond est biaisée lorsque
I’absorption interstellaire dans le champ considéré est tres supérieure a celle du champ de
référence. En effet, le nombre de sources du fond daskamp fortement absorbé est alors
surestimé. Ce biais joue également lorsque le spectreodeees détectées est trés différent
du spectre X moyen des objets ragalactiques (une loi de puissance d’indice spectral 2,
Hasinger et al. 2001). Si le spectre des sources détectéessesiou (donc trés affecté par
I’absorption) le flux corrigé de I’absorption sera sous-estimé. Cela conduira encore a une
surestimation du nombre de sources du fond.

Les parties les plus externes du champ de vue (au dela de 12 minutes d’arc du centre) des
amas peu absorbés M13 et Oméga du Centaure ne contiennent soigro®e associée a
I’amas (a plus de 90 % de confiance). En supposant que ce fait soit vrai pour tous les amas, et
en connaissant la fonction de vignetting des miroirs (enpar Ehle et al. 2003) et la
répartition en luminosité des sources X de fond (donnééiasinger et al. 2001), on peut
estimer le nombre de sources de fond a partir du nomisewtees détectées dans ces parties
externes. J’ai utilisé cette méthode pour estimer le nombre de sources de fond du champ de

vue de M22. Les résultats sont indiqués dans le Tableau 11
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Nombre de Nombre de
Hypothése testée sources | sources dg Probabilité
détectées| fond
Quel est le nombre de sources du fond dans le coeur ? 4 0,1,2 93.4 %
Quel est le nombre de sources du fond dans le 1
_ 7 4,5,6,7| 97.4%
de demi-masse ?
La source la plus brillanteudcceur est elle une
1 1 9.2 %
source du fond ?
La seconde source plus brillante du cceur est elle une
1 1 10.4 %
source du fond ?
La troisieme source plus brillante du cceur est elle
1 1 58.1 %
une source du fond ?
Toutes les sources situées hors du rayon de (
63 63 90.4 %
masse sont elles des sources du fond ?

Tableau 11: Intervalles de confiance et probabilités associées aux diverses hypothéses d’association des
sources a I’amas

Une (x 1) source de fond est attendue darselir de ’amas (a 93.4 % de confiance), mais 5

+ 2 sources sont attendues dans le rayon de dasse de I’amas (a 99.6 % de confiance).
Les sources extragalactiques brillantes sont moins nongsreuwple les sources
extragalactiques peu lumineuses (Hasinger et al. 2001). En temapte de ce fait, les
probabilités que les trois plus brillantes sources du cceur soient associées a 1’amas sont 90.8
%, 89.6 % et 41.9 % respectivement. La source la plus brillante du cceur peut donc étre
associée a I’amas (a 90 % de confiance). La seconde source du cceur pourrait également
I’&tre, mais a moins de 90 % de confiance.

2.4 Les sources du rayon de demi-masse

2.4.1 La source centrale
Le spectre et la courbe de lumiére de la source la plus brillante du cceur de ’amas sont
présentés sur la Figure.33

Le spectre de cette source a été ajusté par divers rmapaetraux, résumeés dans le Tableau
12. Ces ajustements sont bons pour des modeles de loissanmé ou de rayonnement de
Bremsstrahlung. Il s’agit d’un spectre dur.

Un modéle d’atmosphére d’hydrogeéne d’une étoile a neutrons, complété par une loi de
puissance (pour tenir compte de I’émission a haute énergie), présente un trés mauvais
ajustement (y% > 10), si la composante thermique représente au moins 50cpoude la
luminosité totale. Ceci rend peu probable la possibilité qu’il s’agisse d’une transitoire X en
guiescence contenant une étoile a neutrons.
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La courbe de lumicre n’indique pas de variations significatives au cours de I’observation de
XMM-Newton : la probabilité que le flux de cette source soitstant, étudiée par un test de
KS est de 20 %. La luminosité observée lors de I’observation de ROSAT (1.8 x 10%2 + 0.6 x
10*2 erg & dans la bande 0.5-2.5 keV), comparée & celle de XMM-Newtox (8% + 0.5 x
10°* erg §' dans la méme bande) implique une variation d’un facteur ~2.
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Figure 33 : spectre (a gauche) et courbe de lumiére (a droite) i source centrale de M22. Le spectre
(données des trois caméras EPIC) est ajusté avec un modelelalede puissance absorbé. La courbe de
luminosité (données PN) est présentée avec un regroupemeudr intervalle de 1000 secondes. o
représente la date ded fin du sursaut de protons s’étant produit pendant I’observation.

N Valeur | Degré Flux |Luminosité
Modéle (107 CH:m.z) Parameétre| (keVou| de | % | (10 erg| (10*%erg
autre) |liberté cm? s?) sh
Loi de puissanct 0.2 (fixe) | 'Mdic€ 117402 29 |1.12 9.8+0.4(1.23 +0.05
spectral

Bremsstrahlung 0.2 (fixe) |Températur¢ 5+ 2 29 |1.03] 8.8+0.4|1.10 £0.05

Corps noir 0.2 (fixe) |Températur¢0.6 £+ 0.1 29 [3.00] 5.9 +0.4|0.74 + 0.05

Indice ~150+0.3 28 |1.05 10.5:0.5|1.32 +0.07

Loi de puissanc{ 0.3 +0.2
spectral

Bremsstrahlung 0.2 +0.7 |Températur¢5.0+2.3 28 [1.07| 8.8 £0.4|1.10 + 0.05

Corps noir 0.0+ 0.2 |Températur¢0.7 £+ 0.1 28 [2.08] 5.9+0.4|0.74 + 0.05

Tableau 12: Ajustements spectraux réalisés pour la source centrale de2d. La valeur de la colonne de
densité a été fixée puis laissée libre lors des ajustements. Le flux est indiqué dans la bande d’énergie 0.5 —
5.0 keV et est non absorbé. La luminosité est calculéeypaine distance assumée de 3.2 kpc.

Les variables cataclysmiques ont des spectres compatidles des modeles de
Bremsstrahlung. Elles sont également connues pour présistezariations (voir pag22).
Compte tenu de la luminosité et du spectre de cette source, il pourrait donc s’agir d’une
variable cataclysmique.

2.4.2 La seconde source du coeur
Cette source se trouve a 36 secondes d’arc de la source centrale de ’amas. Son spectre et sa
courbe de lumiére sont représentés sur la Figure 34.
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Figure 34 : Spectre (a gauche) et courbe de lumiére (a droite) esource numéro 4 de I'amas M22. Cette
source @&t la seconde source du cceur par ordre de luminosité. Le spectre (données des trois caméras
EPIC) est représenté avec un modele de loi de puissankca.courbe de lumiére (données de la caméra PN)
est représentée avec un regroupement par intervalle de 2000cermdes. T, représente la date de fin du
sursaut de protons s’étant produit pendant I’observation.

N Valeur | Degré Flux [Luminosité
Modéle (107 cH;m'z) Parameétre | (keVou| de | 5% | (10 erg| (10*%erg
autre) |liberté cm? s?) sY)
Loi de puissanc{ 0.2 (fixe) | "9 114402 18 |0.78 7.3+0.6/0.91 +0.08
spectral

Bremsstrahlung 0.2 (fixe) | Températurg 27.45 18 [0.84 --

Corps noir 0.2 (fixe) | Températurg 0.8 +0.1] 18 |2.76| 4.2 £0.4/0.52 +0.06

Loide puissanc{ 0.1+0.2 | "9 145402 17 |0.69| 7.4 +0.6/0.93 +0.08
spectral

Bremsstrahlung 0.1 Températurg 147 17 |0.69

Corps noir 0.0+ 0.01 | Températur¢ 0.9 £0.20 17 |1.96| 4.2 +0.4|0.52 +0.0€

Tableau 13: Ajustements spectraux réalisés pour la seconde source du coeur de M22 La valeur de la
colonne de densité a été fixée puis laissée libre loresdajustements. Le flux, indiqué dans la bande
d’énergie 0.5 — 5.0 keV, est non absorbé. La luminosité est calculée pour einlistance de 3.2 kpc. Le
modéle de rayonnement de bremsstidung n’est pas contraint, aussi les erreurs sont inconnues
(supérieures a + 200 keV pour la température).

Le spectre de cette source a été ajusté par divers rmap&etraux, résumeés dans le Tableau
13. L’ajustement est bon pour un modele de loi de puissance. Un modéle de corps noir n’est

pas acceptable. Un modéle de rayonnement de Bremsstrahlung n’est pas contraint. Le spectre
observé, encore plus dur que celui de la source centrale de 1’amas, rend peu probable la
possibilité qu’il s’agisse d’une transitoire X en quiescence contenant une étoile a neutrons.

Cette source ne présente pas de variations significdsagerobabilité de constance est 0.22)
et possede toutes les caractéristiques spectrales d’une variable cataclysmique.

Il pourrait aussi s’agir d’une binaire X contenant un trou noir entouré d’'un ADAF. Ces objets

ont un spectre dur et une luminosité du méme ordre de grafing et al. 2002, Hameury
et al. 2003). En patrticulier, un candidat trou noir en qaiese, GRO J1655-40, présente le
méme type de spectre et la méme luminosité que cetteeddiameury et al. 2003).
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2.5 Les diagrammes de couleurs de amas

Les diagrammes de couleurs des sources de cet amas semntgsésir la Figure 35 et la
Figure 36.
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Figure 35 : diagramme couleur-couleur de M22. A gauche, les soes détectées dans deux fois le rayon
de demi-masse. Les deux sources étudiées spectralemenmtt seprésentées par deux carrés pleins. Les
autres sources du rayon de deminasse sont représentées par les ronds pleins. Une barre d’erreur
moyenne est indiquée. Les lignes représentent les cauke attendues pour un spectre de loi de puissance
(croix), de Bremsstrahlung (étoiles) et de corps noir (plusA droite, le méme diagramme pour toutes les
sources du champ de vue.
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Figure 36 : diagramme couleur-luminosité de M22. A gauchees sources détectées dans deux fois le rayon
de demi-masse. Les symboles sont les mémes que ceuadégure 35. A droite, le méme diagramme pour
toutes les sources du champ de vue. Une barre d’erreur représentative est indiquée. Les couleurs de la
Figure 35 et la couleur utilisée dans cette figure sont différentes (afin d’augmenter la signification
statistique de la valeur de la couleur et donc de réduire la barre d’erreur sur la couleur).

Une transitoire X en quiescence similaire a celle détetddds Oméga du Centaure aurait
dans le diagramme de la Figure 35 une couleur douce de 0.1 et ime dowe de 1.5 x 1D
(ces couleurs tiennent compte de la différence d’absorption entre Oméga du Centaure et
M13). Sa couleur dans le diagramme de la Figure 36 serait @dn ¢aux de comptage serait
de 0.41 coups par seconde. Il n’y a pas d’objets similaires & une binaire X de faible masse
guiescente contenant une étoile a neutrons dans M22.
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Il n’y a pas une trés grande dispersion de couleurs et de luminosités entre 7.8 x 10% erg §' et

4.0 x 16* erg $' (le facteur de conversion entre le taux de comptagel@niaosité est 3.32

x 10° erg &' coup® s). J’ai inclus sur la Figure 35 les couleurs attendues pour divers modéles
spectraux. Ces modeéles sont une loi de puissance (ispeetral 2.5, 2.0 et 1.5), un
rayonnement de Bremsstrahlung (température 1 keV, 5 keVia\)Oet un rayonnement de
corps noir (température 0.6 keV et 1.5 keV). Ces modeles tiennent compte de 1’absorption
galactique. Les sources détectées ont des couleurs dolepatvec les modéles de loi de
puissance (indice 1.5 ou 2.0) ou de Bremsstrahlung (tempEakaV ou 10 keV). Elles sont
donc spectralement dures.

3 L’amas globulaire NGC 6366

3.1 Que savions nous de cet amas ?

L’amas NGC 6366 (Figure 37 se trouve dans la constellation de 1’Ophiucus. Il est trés proche
(3.6 kpc, Harris 1999) et posseéde un cceur de grande taille apparente (109.8 secondes d’arc,
Harris 1999). Comme M22, il est relativement absorbg €N1.4 x 16" cm?, Dickey &
Lockman 1990).

Six sources ont été détectées par ROSAT dtadirection de ’amas (Johnston et al. 1996).
Une seule de ces sources se trouve dans le ceeur. Chandra a également observé 1’amas avec
I’instrument ACIS-I. Les données étaient en cours de publication (voir P@ile3a, 2003b)
lors de la rédaction de ce mémoire.

Figure 37: Image de I'amas NGC6366, situé dans la constellation de I'Opigus.
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3.2 L observation de XMM-Newton

L’observation XMM-Newton a eu lieu les 18 et 20 septembre 2001, en mode Full Breeme
des filtres épais. Suite a un probleme électronique, edeé aéalisée avec la caméra PN
arrétée, et une seconde observation a eu lieu les 20 et 24 février 2002. L’amas a donc été
observé pendant 80.4 kilosecondes. Des sursauts de protaté entegistrés durant chaqu
partie de cette observation, laissant 63.7 kilosecondedose®es MOS et 16.5 kilosecondes
des données PN exploitables. Les caméras MOS atteignentgitaipbservation une limite
de détection plus faible que la caméra PN. J’ai donc rejeté, dans ce cas particulier, les sources
PN non corrélées avec une source MOS. La luminosité limite atteinte lors de I’observation est

2.3 x 16" erg &' dans la bande 0.5-5.0 keV (pour un spectre de corps noir géranre 0.6
keV).

Figure 38: image du centre du champ de vue de NGC 6366. Les cercles représentent les rayons de cceur
(cercle intérieur) et de demi-masse (cercle extérieur).

3.3 Les sources détectées

3.3.1 Dans le cceur et le rayon de demi-masse

Une seule source a été détectée dans le rayon de desd:rGaste source se trouve dans le
coeur de I’amas. Sa luminosité est 5.5 x 10% erg §' dans la bande 0.5-5.0 keV. Ceci implique
une variation d’un facteur 4 entre 1’observation de XMM-Newton et celle de ROSAT.

Elle est étendue (pude dix secondes d’arc) et de forme irréguliére (voir Figure 38 et Figure
39). Grace a Chandra, elle a été résolue en un ensdenplesieurs sources (Figure)39

La luminosité de chaque composante de cette source e@Lindéa 5.5 x 18 erg §'. Or, les
binaires X de faible masse en quiescences contenant uleeaéb@utrons connues ont toutes
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une luminosité supérieure & 5 x*16rg §'. I’exclus donc qu’une des sources de cet ensemble

non résolu soit une transitoire X en quiescence cantenne étoile a neutrons. Ceci est
confirmé par Pooley et al. (2003b).

DECLINATION

Figure 39: Images du cceur de I’amas NGC 6366.
En haut a gauche, une image prise par XMM-

bk Newton. A droite, la méme région de I’amas
a - observée avec Chandra. Un agrandissement de
Lo 3 I’image de Chandra autour de la source du cceur

y est présenté en bas a gauche. L’étalement de la
source du cceur dans I’image de XMM-Newton
est en accord avec la position de la multitude de
sources Chandra. Les images Chandra sont
extraites de Pooley et al. 2003b (communiquées
avant publication par David Pooley).

3.3.2 Dans le reste du champ de vue

Trente sources ont été détectées par XM&dk+ton a I’extérieur du rayon de demi-masse.
Trois des quatre sources découvertes par ROSAT se situarieddranp de vue de XMM-
Newton (dont la source du cceur ROSAT 4), ont été détectées. La source ROSAT 6 ne montre
pas de variations ndiks, mais ROSAT 3 présente une variation d’un facteur 1.6 entre les
deux observations.

3.3.3 L'estimation du nombre de sources associées a 'amas

L’observation de XMM-Newton n’est pas d’un grand intérét du fait de la confusion des
sources. L’observation de Chandra a indiqué que 1 + 1 source était associée a I’amas dans le
rayon de demi-masse (& la luminosité limite de 4% &y &', Pooley et al. 2003a).

4 La nature des sources X faibles des amas

Les plus lumineuses (L~ 10° erg $") des sources X faibles sont des binaires X de faible
masse avec une étoile & neutrons en quiescence (Yexbah 1984, Gendre et al. 2003a,
2003b, Pooley et al. 2003a). Des variables cataclysmiques gademé&nt présentes avec des
luminosités de I'ordre de Lx ~10° erg §' (Hertz & Grindlay 1983b, Carson et al. 2000,
Gendre et al. 2003a).
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Des binaires actives (Cool et al. 2002, Gendre et al. 2003a]l&riat al. 2001a), et des
pulsars milliseconde (Grindlay et al. 2001a, 2001b, 2002) sontwvéissardes luminosités
inférieures (Ix ~ 10°-10* erg §").

Enfin, certaines de ces sources ne sont pas associkemmas globulaires : des étoiles

d’avant-plan de la galaxie ou des galaxies et des amas de galaxies d’arriére-plan (voir par
exemple Webb et al. 2001, 2004, Verbunt & Johnston 2000).

Des associations de contreparties (UV, optique, radiohtaé&galement a confirmer la nature
de certaines sources. Une des binaires X de faible masse de 1’amas 47 du Toucan a été ainsi
observée en bandes visibles U, B et V (Edmonds et al. 20€@2pulsars milliseconde de cet
amas ont été détectés en radio (Grindlay et al. 2008gsevariables cataclysmiques ont été
identifiées dans Oméga du Centaure en UV (Carson et al. 200DetGal. 2002).

Tous ces résultats confortent la conclusion que lexss it faibles des amas ne représentent
pas une catégorie unique d’objets. Ces sources sont majoritairement des binaires, mais de
classes diverses.

Le cas particulier des trous noirs

Aucune source X brillante des amas globulaires de notexigahe dépasse la luminosité
limite d’Eddington d’une étoile a neutrons accrétante. Par contre, il existe des sources
dépassant la luminosité d’Eddington d’une étoile a neutrons dans les amas globulaires des
galaxies voisines (voir par exemple Angelini et al. 2001).

A la distance de ces galaxies (M31 se trouve a 784 kilepsrStanek & Garnavich 1998), la
résolution de Chandra ( <1’°, Garmire et al. 2000, 2003) est d’environ 1.7 parsecs. Cela
correspond a la taille du ceeur d’un amas moyen (Harris 1999). Plusieurs dizaines de sources
pourraient s’y trouver (voir le Tableau 14 et le Tableau )1Bt n’étre donc pas résolues. Soit

ces sources super-Eddington sont un ensemble de sourcessaues (de luminosité élevee,
Angelini et al. 2001), soit il s’agit d’une binaire X active contenant un trou noir. La variabilité
observée pour certains objets conforte la seconde hygeo(bé Stefano et al. 2002). Ces
sources sont donc de bons candidats trous noirs (Angethiz001).

La probabilité d’observer une binaire X active contenant un trou noir dans un amas globulaire
dépend du nombre total d’amas globulaires (par exemple, 5 sources super-Eddington se
trouvent dans NGC 1399, qui contient au moins 600 amas glolsulaingelini et al. 2001).
La probabilité de n’en observer aucun dans notre galaxie, compte tenu du nombre d’amas
globulaires connus (~150, Harris 1999) est d’environ 30 %.

Des trous noirs peuvent se maintenir dans un amas giobulKulkarni et al. 1993,
Sigurdsson & Hernquist 1993, Kalogera et al. 2003). Ces objatgapidement migrer vers
le cceur de ’amas et interagir, soit pour fusionner (créant un trou noir de masse intermédiaire,
Miller & Hamilton 2002), soit pour éjecter la majeure partie des trous noirs hors de I’amas (ne
laissant qu’un trou noir de masse stellaire, Kulkarni et al. 1993). Il se pourrait donc que
certaines sources X faibles soient associées a desekilxadans un étajuiescent contenant
un trou noir (cela pourrait étre le cas des sources possgeiaspectres trés durs).

La présence de trous noirs peut étre révélé en étudmmiduvements apparents des étoiles
des amas, comme cela a été fait dans le cas de M15 (Getss¢ 2002). Des vitesses
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importantes peuvent cependant aussi s’expliquer par une forte concentration de masse au
centre de I’amas (Baumgardt et al. 2003, Van den Marel et al. 2003).

Pour conclure, les observations X seules ne peuvettremen évidence la présence de
binaires X quiescentes contenant un trou noir dans les gloiaulaires de notre galaxie. Elles
n’excluent cependant pas cette hypothese.

5 Les mécanismes de formation des binaires dans les amas

globulaires

Les sources X faibles des amas globulaires sont degdsinaies observations de XMM-
Newton ont permis d’obtenir un échantillon représentatif de ces objets. Des contraintes sur les
mécanismes de formation des binaires dans les amadagebuwpeuvent donc étre posées
grace a cet échantillon. Le chapitre suivant précisecleantillon, puis expose la derniére
partie de mon étude : la contrainte des mécanismes de fonnokt$ binaires dans les amas
globulaires, en fonction du type de binaires.
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V La synthese des résultats des observations
de XMM-Newton et de Chandra

Les observations d’amas globulaires faites par XMM-Newton avaient deux buts distincts.
D’une part, déterminer la nature des sources X faibles des amas. D’autre part, contraindre les
mécanismes de formation et d’évolution des binaires : comment la présence de binaires est
elle influencée par les densités stellaires importantepngrées dans les amas globula?es

Je vais discuter de ce second point aprés avoir réléafes résultats des observations de
XMM-Newton et de Chanéh.

1 Les réesultats des observations

1.1 Récapitulatif des observations

Quatre amas ont été observés par XMM-Newton (indiqués dahableau 14). Chandra a
observé les amas ayant des cceurs de faible taille (voir le Tableau 15). Chaque observation
possede une luminosité limite différente.

Amas globulaire Sources détectées Sources du fond | Limite en Iu_minosité
attendues (erg Y
NGC 5139 ( Cen) 28 10 5.4 x 16°
NGC 6205 (M13) 6 1 2.4x 10"
NGC 6366 1 1 2.3 x 10"
NGC 6656 (M22) 7 5 6.8 x 16°

Tableau 14 : Récapitulatif des observations de XMM-Newton. Pourhaque amas sont indiqués le nombre
de sources détectées et le nombre de sources non ageoéil’amas dans le rayon de demi-masse, ainsi que

la luminosité limite dans la bande 0.5-5 keV.

Sources du .

Amas Sources fond Luminosité limite Référence
globulaire détectées attendues (erg §Y
NGC 6397 25 5 3.0x 16° Grindlay et al. 2001b
NGC 6440 24 1 3.0 x 161 Pooley et al. 2002b
Terzan 5 14 4 1.3 x 1067 Heinke et al. 2003a
NGC 6752 19 4 3.3x 16° Pooley et al. 2002a

M28 46 10 4.9 x 106° Becker et al. 2003

Tableau 15 : Récapitulatif des amas globulaires observés par Chanded dont une liste de sources a été
publiée. Le nombre de sources détectées se réfere goxrces situées dans le rayon de demi-masse (NGC
6440 et NGC 6752) ou dans le détecteur ACIS-13. La luminosité limitst donnée dans la bande 0.5-5 keV.

1.2 Le nombre et la répartition spatiale des sources

Du fait de la ségrégation de masse, les binaires, plusvesasgile les étoiles isolées, se
regroupent naturellement au centre des amas (Meylan & &ld@§i7, Verbunt & Meylan
1988).
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Les sources X faibtedes amas, des binaires, devraient donc étre concentrées dans le ceeur des
amas. C’est le cas dans trois des quatre amas observés par XMM-Newton et dans de
nombreux amas observés par Chandra (voir par exemplkslde NGC6440, Pooley et al.
2002b).

Oméga du Centaure constitue une exception a cette réeglgupuie nombreuses binaires ont
été détectées dans la périphérie de cet amas (Kaluahyl&96, 1997, 2002). Cent vingt et
une sources ont été détectées dans le champ de vu®l{damirces de fond, soit un excés de
30 sources, parmi lesquelles 12 sont situées hors du rayon dendssd). Cet exces de
sources situées hors du rayon de demi-masse est sighdi@i999 %. Oméga du Centaure
présente des populations stellaires de métallicitésudisgs (Pancino et al. 2000) animées de
mouvements d’ensemble différents (Ferraro et al. 2002). Ceci pourrait indiquer I’accrétion par
I’amas d’un systéme stellaire initialement isolé (Ferraro et al. 2002). Méme si les observations
ayant conduit a ces résitk ont été mises en doute a cause d’un biais instrumental (mauvaise
correction de couleur, Platais et al. 2003), d’autres caractéristiques (rotation et distribution des
étoiles de forte métallicité, Pancino et al. 2000, Notrial.€1997) confortent cette hypothese
(Tsuchiya et al. 2003).

Une telle accrétion perturbera le potentiel de I’amas, et cela contrariera la ségrégation de
masse. La conséquence d’une telle perturbation sera visible longtemps, car le temps de
relaxation est long dans cet amas (Verbunt & Johnston 2Q@0)répartition spatiale
inhabituelle des sources peut donc en étre une conséquence.

1.3 Les résultats marquants de ces observations

Les capacités spectrales de XMM-Newton ont permis de détkctprésence de deux
candidats binaires X de faible masse contenant une atodeitrons en quiescence dans M13
et Oméga du Centaure (Gendre et al. 2003a, 2003b).

Les rayons des étoiles a neutrons mesurés dans le cadre des modéles d’atmosphére
d’hydrogeéne sont d’une dizaine de kilometres (les rayons observés a 1’infini sont
respectivement 13.6 £ 0.3 km et 12.8 £ 0.4 km pour les objets csnteans Oméga du
Centaure et M13, Gendre et al. 2003a, 2003b). Des études optiqueebomé afin de
déterminer une contrepartie et éventuellement de codteaia masse de ces objets.

Dans M22 et NGC 6366, les objets détectés n’ont pas les caractéristiques spectrales et la
luminosité des binaires X de faible masse en quiescenceuaeectoile a neutrons observées
dans le disque galactique ou dans d’autres amas globulaires.

Enfin, dans Oméga du Centaure, la luminosité des sourcesmbre de celles qui sont
variables, et leurs couleurs indiquent que cette population gioétre dominée par des
binaires actives (Gendre et al. 2003a).

Grace a la faikltaille de la boite d’erreur associée a chaque source Chandra, il est possible de
rechercher pour chaque source sa contrepartie optique.vaw, tea cours, a donné quelques
résultats préliminaires sur leur nature. Celles de NGC 67#32dses variables cataclysmiques
(Pooley et al. 2002a). A I’aide du HST, Edmonds et al. (2003a, 2003b) ont montré que 40 %
des sources de 47 du Toucan sont des binaires actives, 30 8eseariables cataclysmiques
et 30 % des pulsars milliseconde.
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2 La formation des binaires

Je vais développer ici le mécanisme de formation des binaires par capture. J’expose en
particulier les hypothéses nécessaires pour déterminer les taux de collision et I’influence des
binaires primordiales sur ce taux.

2.1 Le taux de collision

Sous certaines conditionis,taux de collision est donné par 1’équation 30 (voir page 28). Ces
conditions sont vérifiées pour tous les amas de momélda, sauf Oméga du Centaure.

Pour cet amas particulier, la condition d’équilibre de I’amas n’est pas vérifiée (Anderson
1997).

Do pg 1R Ce (30)

I1 est nécessaire d’estimer les paramétres Rx et Gc pour calculer le taux de collision.

La taille des étoiles (g dans les amas ne varie pas beaucoup (voir par exéfmgeet al.
1998). De plus, les amas ont des ages similaires. L’évolution stellaire de leurs étoiles doit
donc conduire a des valeurs de Bmilaires dans les differents amas de la galaxie. Je
considere la valeur dexRdentique pour tous les amas.

La vitesse d’échappement caractéristique d’un amas globulaire est de 50 km s™ (Harris 1999).
Dans le disque de la galaxie, la distribution de vitess@&tdss a neutrons est estimée entre
90 km ¢ et 500 km 2 (Arzoumanian et al. 2002). Si les étoiles & neutrons dess a
globulaires naissaient comme celles du disque galactique, la majorité devrait s’échapper
(Drukier 1996). Le nombre de celles qui restent dans I’amas est trop faible pour expliquer la
population de pulsars observée dans certains amas (P&hR802) : il y a un probleme de
rétention.

Afin de résoudre ce probleme de rétention, plusieurs mécasigaffondrement induit par
accrétion sur des naines blanches, Grindlay 1987 ; amas sapsifanqui se seraient
évaporés) ont été invoqués pour retenir les étoiles a neyiew des effets dynamiques (Pfahl
et al. 2002). Les parametres de ces mécanismes (fonctionadee initiale, métallicité,
population de naines blanches, masse initiale des amas...) sont en partie inconnus (voir par
exemple Mylan & Heggie 1997). La valeur de la fraction d’étoiles a neutrons dans un amas

(Cc) est donc encore inconnue. Je supposerai cette valeugigepibur tous les amas. Les
contraintes qui pourront étre mises par la suite sum&sanismes de rétention des étoiles a
neutrons permettront de valider (ou d’invalider) cette hypothese.

Je parlerai donc de taux de collision en évoquant le terme po’ e, sans tenir compte dexRet
Cc. Les valeurs calculées de po™“r¢® pour les amas observés par XMM-Newton ou Chandra
sont regroupées dans le Tableau 16.

2.2 L'influence des binaires primordiales dans les diagrammes taux de collision-
nombre de sources

Le nombre des binaires formées lors d’interactions dynamiques (ci-aprés binaires formées
dynamiguement) devrait dépendre linéairement du taux de collidia pente de cette
corrélation linéaire doit étre positive.
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Amas po-7r Amas po-rd
NGC 6440 100.00 Oméga du 9.02
Centaure
Terzan 5 92.59 M30 8.43
NGC 6266 79.76 M22 6.00
47 du Toucan 56.47 NGC 6397 4.42
M80 31.31 M13 3.60
M28 25.16 NGC 6366 0.19
NGC 6752 10.80

Tableau 16: Facteur po-° ¢ calculé pour les amas observés par XMM-Newton ou Chandrd.es valeurs
ont été normalisées afin que la valeur de NGC 6440 soit 100.

D’un autre coté, le nombre de sources primordiales dépend des parameétres initiaux des amas
(fonction de msse, masse, taille,...). Si les interactions dynamiques sont négligeables, il ne

doit pas étre corrélé avec la taille ou la concewinadctuelle des amas (ou de la combinaison
de ces deux grandeurs, le taux de collision).

Les interactions dynamiques détruisent les binaires priaiesd{Verbunt 2003, Pooley et al.
2002b). Si le nombre de binaires primordiales est influencéepanteractions dynamiques,
toute corrélation éventuellement observée avec le tagallilgon aura une pente négative.

A fort taux de collision, le hombre de binaires primordialeg étre tres faible, puisque ces
objets sont détruits par interaction dynamique. A faible taux de collision, le nombre d’objets
formés dynamiquement doit étre faible et le nombre de bmarimordiales non corrélé avec
le taux de collision, puisque les interactions dynamiquesrsmgligeables.

J’ai construit une distribution d’amas afin de tester ce type de répartition dans un diagramme
représentant le nombre de sources en fonction du tacallikdon. J’ai supposé que les amas
possédant un fort taux de collision (>20) contiennent uniquemestsources formées
dynamiguement, tandis que ceux possédant un faible tauxld#oahe contiennent que des
sources primordiales.

Le nombre de sources formées dynamiquement est linéairgan@portionnel au taux de
collision. Le nombre de sources primordiales est tiré au hasard autour d’une valeur moyenne
de 3 (afin d’observer une continuité avec la relation linéaire), avec un écart type de 2 (en
supposantjue la distribution est une distribution de Poisson, I’écart type est la racine carrée
de la moyenne).

Une corrélation a été recherchée a partir de cettabdisom simulée. Le calcul est répété
500000 fois pour calculer une valeur moyenne de la corrél&tte distribution montre une
corrélation suivant une loi de puissance, d’indice moyen 0.83 (la Figure 40 représente un
tirage type). L écart type de cet indice est 0.09. Cela exclut une corrélation linéaire & 97 % de
confiance.
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J’ai également recherché quel effet produirait une augmentation du nombre de binaires
primordiales. J’ai pour cela augmenté la valeur moyenne des sources primordiales et la valeur
de transition du taux de collision. Cela a conduiirainuer la valeur de I’indice de la loi de
puissance détectée, sans modifier I’écart type de cet indice.

Il existe donc plusieurs cas distincts lors de la leaflertels diagrammes :

- une corrélation linéaire a pente positive indique des®fijeinés dynamiquement,

- une corrélation logarithmique a pente positive indique la poésde binaires formées
dynamiquement et de binaires primordiales

- une corrélation a pente négative indique des objets dgaliymriemiquement

- une absence de corrélation indique des objets primordiaux.

Nombre de sources detectees

1.0 [ | —

) Lo ‘
1 10 100
Taux de collision (normalise a la valeur de NGC6440)

Figure 40 : simulation de la détection de sources X faiblesads les amas. La distribution de sources est bi -
modale : a faible taux de collision (< 20, 5 amas sur les slsources sont toutes primordiales. A fort taux
de collision, (> 20, 4 amas sur les 9) les sources sont teuftrmées dynamiquement.

3 Etude de la formation des binaires X de faible masse

3.1 L échantillon utilisé, estimation des effets de sélection

Le Tableau 17 indique les candidats transitoires X en cqgniess contenant une étoile a
neutrons détectés dans les observations de XMM-Newtdsé&ésalentre octobre 2000 et avril
2003. Chandra a détecté d’autres candidats objets de ce type. Le Tableau 18 reprend ces
observations.

La présence d’une binaire X de faible masse en quiescence contenant une étoile a neutrons
dans un amas globulaire est en général établie sur la base d’observations spectroscopiques en

X (voir par exemple Pooley et al. 2003a, Gendre et al. 20C3s).0bjets ont en général un
spectre thermique (Brown et al. 1998) et une luminosité de I’ordre de 10°? erg & (Rutledge
2003). Certaines binaires X de faible masse quiescentesneomtune étoile a neutrons ont
cependant été détectées avec un spectre non thermiqueexgraple EXO 1745-248,
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Wijnands et al. 2003). Un tel spectre dur serait interprété comme la signature d’une variable
cataclysmique si on ne connaissait pas la nature otetl compact (déterminée lors de
périodes d’activités par la détection de sursauts de type I). Il est donc impossible a partir de la
seule signature spectrale de ces sources de déterminer leur nature. J’ai donc seulement recensé

les binaires X de faible masse en quiescence contenarétoife a neutrons dont le spectre
est thermique.

Nombre de binaires X d Luminosité minimalel Luminosité de 1’étoile
AMas faible masse quiescent détectable a neutrons observé¢
avec une étoile & | (erg $' dans la band¢ (erg $' dans la bands
neutrons 0.5-5.0 keV) 0.5-5.0 keV)
NGC 5139 1 4.5 x 16° 3.2+02x1&
NGC 6205 1 2.4 x 16" 73206 x 18
NGC 6656 0 6.8 x 16°
NGC 6366 0 <55x 16"

Tableau 17 : Récapitulatif des observations XMM-Newton des amas dfjlulaires. Le nombre de
transitoires X quiescentes contenant une étoile a neutrons luminosité de ces binaires et la luminosité
limite atteinte y sont indiqués. Pour ’amas NGC 6366, 1a luminosité limite indiquée est celle de ’ensemble
des sources du cceur non résolues.

Nombre deg Luminosité
binaires X .. Luminosité de 1’étoile a
) minimale
de faible . neutrons e
Amas (erg §' dans la . Référence
masse ave (erg $' dans la bande
.. 4 bande 0.5-5.(
une étoile & 0.5-5.0 keV)
keV)
neutrons
9 183 Grindlay et al. 2001k
47 du Toucar 2 6 x 10 10*® (0.5-2.5 keV) Heinke et al. 2003b
NGC 6397 1 3x10° | 7.9x1G"(0.5-2.5 keV)| Grindlay et al. 20014
NGC 6440 4-5 3 x 16* ~10%* Pooley et al. 2002b
Terzan 5 5 8.5 x 16* ~10%-10% Heinke et al. 2003b
NGC 6752 0 ~10% Pooley et al. 2002a
M80 2 ~10* ~10% (0.5-2.5 keV) | Heinke et al. 2003c
M30 1 ? ? Lugger et al. 2003
NGC 6266 5 ? ? Pooley et al. 2003c
M28 1 6 x 10° 1.9 x 16° Becker et al. 2003

Tableau 18 : Récapitulatif des observations Chandra des amas globirks. Comme pour le Tableau 17
sont indiqués le nombre de transitoires X contenant unetdle & neutrons ainsi que les luminosités
détectées et minimales.

On ne connait actuellement pas de binaires X de faibleares quiescence contenant une
étoile & neutrons dont le spectre est thermique possédamiramosité inférieure a erg
s' (Rutledge 2003). Cette luminosité est liée & la fréquence d’activité de la binaire (Brown et
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al. 1998). Si la fréquence d’activité des binaires X de faible masse des amas globulaires est

plus faible que dans le disque, il est possible que la lunénasnimale de ces objets soit
inférieure & 18" erg & L’étude des couleurs des sources permet cependant de déterminer la
nature de ces objets jusqu’a des luminosités de ~10°° erg §'. Dans les amas globulaires,
aucune binaire X de faible masse contenant une étoile a neutrons n’a été détectée avec une
luminosité inférieure & £8 erg &'. Je suppose donc que le nombre de binaires X de faible
masse en quiescence contenant une étoile a neutrons é dpectre est thermique est connu
dans chaque amas indiqués dans les Tableau 17 et Tableau 18.

3.2 Le diagramme taux de collision-nombre de binaires X de faible masse et ses
conséquences

IL.e mécanisme de formation des binaires X de faible masse
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Figure 41 : nombre de binaires X de faible masse contenant erétoile a neutrons détectées dans les amas
globulaires en fonction du taux de collision. La valeur dee taux a été normalisée a 100 pour NGC 6440.

Une corrélation linéaire existe entre le nombre de it@dres X en quiescence contenant une
étoile a neutrons et le taux de collision (Figdd®. Ces binaires doivent donc étre formées
dynamiquement, par capture gravitationnelle par une €toile a neutrons d’un astre de ’amas et

ne sont pas des binaires primordiales. La dispersion dets (fprincipalement a faible taux
de collision) s’explique par le caractére entier du nombre d’objets détectés dont la statistique

est binomiale.

Le devenir des pulsars milliseconde

Les étoiles a neutrons des amas forment donc par capawieationnelle des binaires X de
faible masse. L accrétion de mati¢re (et de moment cinétique) sur I’étoile a neutrons produira
un pulsar milliseconde (Bhattacharya & van den Heuvel 1991).

La binaire ainsi formée peut interagir dynamiquemaest les étoiles de I’amas. Dans ces
interactions a trois corps I’astre le moins massif du systéme est généralement éjecté (Heggie
1975). L’astre secondaire peut étre de faible masse (en raison de l’accrétion ou de
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I’évaporation liée au vent de particules du pulsar, Arons & Tavani 1993, King et al. 2003), et
étre ainsi éjecté de la binaire. Il sera remplacé parétoile plus massive. Cet effet sera
accentué par la ségrégation de masse qui tend a condestétoiles les plus massives et les
binaires awentre de I’amas.

La population d’étoiles a neutrons contenues dans les amas

Par hypothése, la fraction d’étoiles a neutrons par rapport aux étoiles de ’amas (Cc) est
constante. Dans ces conditions, les amas les plus massifs (contenant plus d’étoiles) devraient
contenir plus d’étoiles a neutrons que les amas moins massifs. Le Tableau 19 reprend le
nombre de pulsars milliseconde connus dans les amas de mon échantillon. L’amas 47 du
Toucan y a été ajouté pour infortivm (il s’agit de ’amas contenant le plus de pulsars
milliseconde connus).

La Figure 42indique le nombre total d’étoiles a neutrons connues (sous forme de pulsars
milliseconde ou de transitoires X) en fonctiog ld masse de 1’amas. Ces deux grandeurs
n’apparaissent pas corrélées. Le nombre total d’étoiles a neutrons contenues dans un amas
n’est cependant pas encore connu : la sensibilité atteinte des observations radio etildefa
ouverture angulaire du conedia des pulsars font qu’il est impossible d’observer tous les
pulsars des amas (Ransom 2003a, 2003b).

La corrélation entre le nombre de binaires X et le tdexcollision est consistante avec
I’hypothése d’une fraction constante d’étoiles a neutrons. La Figure 42indique donc qu’il
existe une large population d’étoiles a neutrons non détectées dans les amas massifs ayant de
faibles taux de collision.

La formation des binaires X de faible masse est favorisée si ’amas s’effondre (Baumgardt et
al. 2002). Ces binaires forment des pulsars milliseconde paatan. Ceci pourrait expliquer
la différence entre Oméga du Centaure et 47 du Toucan (en cours d’effondrement) pour ce qui
concerne le nombre d’étoiles a neutrons détectées.

Nombre de
Amas pulsars Référence
connus
47 du Toucan 22 Manchester et al 1991, Grindlay et al. 2002
NGC 6752 5 D’amico et al. 2002
M13 4 Ransom et al. 2003a
NGC 6397 1 D’amico et al. 2001b
NGC 6440 1 Lyne et al. 1996
M28 1 Becker et al. 2003
M22 0
Oméga du 0
Centaure

Tableau 19 : Résumé des pulsars connus dans les amas globelaide mon échantillon.
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Figure 42: Nombre d’étoiles 2 neutrons connues dans les amas globulaires en fonction de la masse des
amas. M22 ne contient pas d’étoile 2 neutrons connue (son point est situé a 0.1 étoiles a2 neutrons afin
d’apparaitre sur I’échelle logarithmique).

4 Etude de la formation des autres binaires

L’étude de la population de binaires X de faible masse a montré que ces objets se formaient
par capture gravitationnelle. On ne peut étendre cette étudautres types de sources car
leurs propriétés spectrales en X ne permettent pas déféeemtiier.

De plus, du fait des luminosités limites atteintes, ldém@tllons de binaires BY Dra ou RS
CVn sont incomplets pour tous les amas, et celui de vasiathtaclysmiques reste a
compléter pour certains amas (Pooley et al. 2003a, Heinke et al. 2003d). L’¢tude du nombre
total de sources dares amas permet toutefois d’obtenir quelques informations. Je discute
donc ici ce nombre en fonction du taux de collision ebdadsse des amas, apres avoir défini
un échantillon représentatif.

4.1 La définition d’un échantillon représentatif

Les luminosités limites atteintes lors des observatien€handra et de XMM-Newton sont
différentes (voir les valeurs des Tableau 14 et Tableau [Lfgutl donc choisir une limite
commune. J’ai choisi comme limite une luminosité de 3.0 x 10** erg §' dans la bande 0.5-5.0

keV. Il s’agit de la luminosité limite la plus élevée des amas de mon échantillon (celle de
NGC 6440).

En tenant compte de la fonction de vignetting (donnéeEphr et al. 2003), j’ai calculé la
luminosité limite correspondant aux positions des sourcextéés dans le champ de vue.
J’ai conservé les sources dont la luminosité est supérieure a cette luminosité limite.

Le Tableau 2@egroupe 1’échantillon d’amas globulaires qui me servira pour le reste de mon
étude. Le nombre de sources du fond est 1 £ 1 (a 90 % dermenéia minimum) pour tous
les amas sauf Oméga du Centaure (11 + 5), et a été estivadt les méthodes indiquées
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précédemment, en utilisant les données de Hasinger et al. (2001 Xkd/J1-Newton ou
Giacconi et al. (2001) pour Chandra.

Amas globulaire Sources détectées Masse (log M/M)

Oméga du Centaure 36 6.6
M22 2 5.7

M13 5 5.8

NGC 6397 6 5.4
NGC 6440 24 5.9
NGC 6752 9 5.2
M28 14 54

Tableau 20 : nombre de sources X faibles pouvant étre détectées gldes amas globulaires observés par
Chandra ou XMM-Newton, pour une luminosité limite de 3.0 x10** erg s*(0.5-5.0 keV). La valeur de la
masse est extraite de ’article de Pryor & Meylan (1993), sauf dans le cas de I’amas NGC 6440, ou elle est
extraite de ’article de Heitsch & Richter (1999).

4.2 Le diagramme taux de collision-nombre de sources associées aux amas

La Figure 43 indique le nombre de sources X faibles obseda#esles amas en fonction du
taux de collision. Les amas ayant le plus de sourcescsomt ayant les plus forts taux de
collision. Les seules exceptions notables sont Oméga da@eret M22. Si I’on exclu ces
deux amas, les sources suivent une corrélation de type loi de puissance, d’indice 0.5 £ 0.2.
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Figure 43 : A gauche, le nombre de sources associées aux ameabugaires en fonction du taux de collision
des amas. A droite, le méme diagramme réalisé avec une échelle logarithmique. Les barres d’erreurs
représentent I’incertitude sur le nombre de sources de fond pour chaque amas.

Pooley et al. (2003a) ont observé cette méme corrélatiwnun échantillon d’amas observés
par Chandra & une luminosité limite de 4 X°16rg §". L’indice de la loi de puissance
observée est 0.74 £ 0.36 pour cet échantillon (Figure 44, Peblay 2003a), compatible
avec notre valeur.

LI est rappelé que les hypothéses faites pour calcutauiede collision ne sont pas valides pour Oméga du
Centaure et que le nombre de sources associées a M22@egté& sous-estimé.
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Heinke et al (2003d), en utilisant un autre échantillon d’amas avec une luminosité limite de
10** erg & dans la bande 055 keV, ont testé I’hypothése d’un taux de collision de la forme
I« rcpd® (les paramétres. et p étant libes; j'utilise a=1.5 etp=2.0). lls obtiennent le
meilleur ajustement pour = 1.0 et = 1.3.

On peut remarquer que'pe’® = (rc"°pe?)*?". Le résultat de Heinke et al. (2003d) est donc
compatible avec le notre. En considérant différents types d’amas en fonction de la luminosité
et de la dureté des spectre des sources, Heinke et al. (2008w)rdré que les coefficients
et B peuvent varier, et que le nombre total de sources restEéau taux de collision par une
loi de puissance.

La détectiond’une corrélation de type loi de puissance entre le taux de collision et le nombre

de sources X avec un indice inférieur a un implique que I’on observe plus de sources X faibles

a faible taux de collision que prédit par la formation dyigaie (voir page 95). La population
de sources X faibles des amas est donc constituée de bicamges dynamiquement et de
binaires primordiales.
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Figure 44 : Nombre de sources détectées dans le rayon dami-masse des amas globulaires comparé aux
taux de collision des amas. La luminosité limite est de ~4 x*2@rg s' pour tous les amas sauf pour les
amas NGC 6393 et NGC 6440 (représentés par des fleches, Poetegl. 2003a).

Je vais maintenant étudier le nombre de sources Xdadnldonction de la masse des amas.

4.3 Etude de ['influence de la masse sur le nombre de binaires

Le nombre de sources détectées en fonction de la masse des amas de I’échantillon du Tableau

20 est indiqué sur la Figure 45 n’y a pas de corrélation entre ces deux grandeurs, alors que

le nombre de binaires primordiales devrait étre corélé masse des amas. Il y a deux
explications possibles a ce résul Soit la masse de I’amas a varié depuis la formation des
binaires (Pfahl et al. 2002), et alors cette variation penit decorrélé le nombre de binaires
et la masse actuelle des amas. Soit les binaires ferdy@amiquement dominent les binaires
primordiales. Il n’y aura alors pas de corrélation, puisque le taux de collision n’est pas corrélé
avec la masse des amas.
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Figure 45 : Nombre de sources détectées dans les amas globelsien fonction de la masse des amas. Le
symboles utilisés sont les mémes que ceux de la FigdBe

5 Resume des resultats

Le résultat le plus important de cette étude est que Ibdmeoae binaires X de faible masse en
guiescence contenant une étoile a neutrons identifiéeta doase de propriétés spectrales
(luminosité supérieure a & erg &', spectre thermique de température ~ 100 eV) sont trés
probablement formées dynamiquement. J’ai également montré que le nombre total d’étoiles a
neutrons (contenues dans une binaieisolées) connues n’est pas corrélé a la masse des
amas. Si la fraction d’étoiles a neutrons par rapport aux étoiles de ’amas est constante, alors il
devrait exister une population d’étoiles a neutrons cachée.

Un autre résultat important est que le nombre total dessuf faibles est plus élevé dans les
amas ayant de faibles taux de collision qu’attendu par la seule formation dynamique. Il existe
donc d’autres catégories de binaires qui sont des binaires primordiales. Ce nombre total n’est
pas corrélé avec la masse des amas.
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VI Conclusions et perspectives

1 Conclusions

Il est maintenant admis que les sources X faibles des aont des binaires. Mon étude a
porté sur la nature de ces binaires, et leurs mécanismes de formation et d’évolution, grace a
des observations faites par XMM-Newton de quatre amasiigioés de la galaxie : Oméga
du Centaure, M13, M22, et NGC 6366.

Ces observations ont permis de détecter de nhombreuseesdtypiquement une centaine
dans chaque champ d’observation), dont plusieurs peuvent étre associées aux amas (30 pour
Oméga du Centaure, 5 pour M13, 2 pour M22 et 1 pour NGC 6366). Cesssassoeiées se
regroupent principalement a l’intérieur du rayon de demi-masse des amas. Ce fait est
conforme aux modeles d’évolution dynamique des amas, ou les binaires doivent migrer par
ségrégation de masse vers le cceur. J’observe cependant une population importante de sources
associées a Oméga du Centaure (le tiers) située dans les régions externes de 1’amas. Pour cet
amas, un meécanisme pourrait avoir rompu la ségrégation senr@onduisant a la détection
de nombreuses binaires hors du cceur.

Grace a une étude spectrale et temporelle, j’ai pu déterminer ou confirmer la nature de sept

des objets associés aux amas. Ces sept objets sontbidaines X de faible masse en
guiescence contenant une étoile a neutrons (une danstMib@ dans Oméga du Centaure),
deux variables cataclysmiques (dans Oméga du Centaure) ebitraies actives (dans
Oméga du Centaure). En analysant les dondé&shandra de ’amas Oméga du Centaure,

j’ai pu corriger ’astrométrie de XMM-Newton et montrer que beaucoup des sources de cet
amas étaient variables. Ces sources pourraient énajenité des binaires actives.

En utilisant les données du télescopetispalubble, j’ai recherché la contrepartie optique de

la binaire X de faible masse en quiescence découverte dans M13. J’ai identifi¢ deux candidats
présentant un excés de luminosité en U. Ces candidatsegmandant plus lumineux que les
contreparties optiques de binaires X de faible masse cannues

A T’aide des observations de XMM-Newton et de Chandra, j’ai montré que le nombre de
binaires X de faible masse contenant une étoile a neuttait corrélé avec le taux de
collision a I’intérieur des amas globulaires. Ceci indique que ces binaires pourraient étre
formées grace a la capture gravitationnelle par une étoile a neutrons d’un autre astre dans
I’environnement dense du cceur des amas.

Les amas contiennent également des binaires primordiaéesmécanisme de capture
gravitationnelle semblerait toutefois étre le moyen demétion privilégié de toutes les
binaires dans les amas possédant de grands taux de collision.

Les binaires assurent I’équilibre dynamique des amas globulaires et leur évitent un
effondrement gravitationnel (Hut et al. 1992, Fregeau et al. 20@3jaux de collision, en
considérant la masse du cceur constante, est proportionnel & r¢*>. Ainsi, plus le rayon de ceeur
diminue et plus le taux de collision augmente dans un amas donné. L’effondrement
gravitationnel favorise donc la formation de binairess Gmaires contrebalancent ensuite
I’effondrement. La présence d’une population d’étoiles a neutrons cachées, qui peuvent
former des binaires plus lourdes que les binaires issues d’étoiles ordinaires (donc plus efficace
pour équilibrer ’amas), va également aider a lutter efficacement contre cet effondrement.

10t



L’existence d’une surpopulation de binaire X (dans NGC 6397, Pooley et al. 2003a, Heinke et

al. 2003d), la présence de sources formées dynamiquement wmhalgrés faibles taux de
collision (dans NGC 6652, Heinke et al. 2001, ou Terzan 1, Wimatdal. 2001),
I’observation de queue de marée (pour Palomar 5, Odenkirchen et al. 2001) indiquent que
certains amas sont en train de s’évaporer. Ces amas laissent apres plusieurs centaines de
révolutions autour de la galaxie des coeurs fossiles, enrichis en binaires par la ségrégation de
masse (Ferraro et al. 2000, Takahashi & Portegies Zwart 20£l0ke et al. 2003d). La
formation efficace e binaires dans les amas pourrait contenir I’effondrement des amas
suffisamment longtemps pour que la majorité d’entre eux s’évaporent avant de s’effondrer. Il
faudrait alors expliquer pourquoi certains amas s’effondrent et d’autres s’évaporent.

2 Que peuvent encore nous apprendre les binaires des amas
globulaires ?

Le seul mécanisme de formation de binaires que j’ai contraint est celui des binaires X de
faible masse dont I’objet compact est une €toile a neutrons. Cette étude doit €tre répétée pour

les autes catégories de binaires afin d’étre compléte. Il est également important de déterminer

la conséquence des interactions des binaires primordiales avec les populations d’objets
compacts. Ces interactions, au moment de la formatisrétgles a neutrons, peuvent elles
influencer la rétention des étoiles a neutrons danartess ? Les binaires primordiales sont
elles détruites par ces interactions ? Et si la réposiseug le taux de rétention des objets
compacts dans les amas dépend il uniguement de la populatioinaies primordiale®
Tout ceci est du plus grand intérét pour I’étude de la stabilité des amas et du probleme de la
rétention des objets compacts (voir Pfahl et al. 2002).

Le grand nombre d’étoiles a neutrons contenues dans les amas est également extrémement
intéressant pour 1’étude de ces astres. Prés de cent binaires X de faible masse contenant une
étoile a neutrons pourraient se trouver dans les arohslgires de notre galaxie (Pooley et
al. 2003a). Grace aux modeles d’émission des étoiles a neutrons a travers une atmosphére
d’hydrogene pur, il est possible de contraindre fortement le rayon des étoiles a neutrons a
partir de leur étude spectrale. Cette contrainte est d’autant plus forte que la distance des amas

est bien connue (cela pettie réduire I’incertitude sur les parameétres spectraux). Si la masse

de I’objet compact peut étre déterminée, alors il serait possible de contraindre 1’équation
d’état de la matiere condensée.

Il peut également étre intéressant de se pencher sur ’apport que peut fournir un amas
globulaire en binaires X de faible masse au disque gglectiSi les amas globulaires
s’évaporent ou sont détruits par des phénomenes de marée (voir par exemple Meylan 2003),

ils devraient laisser dans le disque ou le halo des olgetpacts et des binaires. Des binaires
X dont Iorbite se trouve hors du plan galactique (comme XTE J1118+480, Mirabel et al.
2001) pourraient avoir été éjectées d’amas globulaires. Une étude de telles sources permettrait

de contraindre fortement les mécanismes de rétention nlaiselsi dans les amas globulaires,
et ainsi de mieux connaitre les effets dynamiques deggitons entre les binaires et les
¢toiles de I’amas.

Enfin, puisque la formation de binaires par interactions dynamiques semble d’autant plus
efficace que les astres constituant la binaire sont feasss amas globulaires pourraient
favoriser la formation de binaires dont les deux objetaiesgt des astres compacts. Cette
catégorie de binaire émet des ondes gravitationnelles, eunvept étre éventuellement
observées par les détecteurs LISA ou VIRGO, et fournii aims nouvelle estimation de
I’efficacité du processus de formation de binaires par interactions dynamiques. En outre, les
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binaires composées de deux astres compacts sont des tapdisentiels pour les sursauts
gamma de courtes durées (voir par exemple Perna & BeldZ08R). Des observations de
SWIFT, associées a des observations X et optiques, urcanfirmer cette association. Si
le temps caractéristique desin d’une telle binaire est de 1’ordre de grandeur (ou supérieur)

du temps caractéristique d’interaction de la binaire, la binaire est détruite ou perturbée avant
d’avoir pu fusionner. De fortes contraintes peuvent alors étre posées sur les mécanismes de
rétention (ou d’éjection) des astres compacts et des binaires dans les amas globulaires. Dans le

cas contraire, la binaire peut produire un sursaut gamma. La formation d’une binaire avec
deux astres compacts entrainera alors la production d’un sursaut gamma. Ceci est le meilleur
signal observable pour déterminer le nombre de telles birfain@ges par an et par amas, et
donc pour poser des contraintes fortes sur I’efficacité du mécanisme de formation dynamique
des binaires.

3 Le futur du programme d’observation des sources X des amas

globulaires

Afin de poursuivre mon étude, de nouvelles observations lors pdeshains cycles
d’observation de XMM-Newton et de Chandra sont nécessaires. L’échantillon constitué
jusqu’a présent n’inclue en effet que des amas dont la taille est soit tres faible ou soit tres
importante.

Compléter cet échantillon avec des amas couvrantalfigest et densités moyennes (voir
Tableau 21) permettra de mieux comprendre la répartitiondifiésentes populations de
sources X faibles. La majorité de ces observations tiétra conduite par XMM-Newton et
Chandra opérant ensemble, afin de conjuguer leurs capacitéslgseet spatiales.
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Figure 46 : Nombre de binaires X de faible masse attendues dams amas globulaire en fonction du taux
de collision (losanges pleins). Les amas déja observés oté @joutés sur la figure pour indiquer la
répartition de I’échantillon proposé. Les amas sont (par ordre de taux de collision) : NGC 4372, NGC
6553, NGC 6541, NGC 5286, NGC 6139, NGC 362, NGC 2808, NGC 6441 et NGC 6388.



Actuellement seules une vingtaine de binaires X de faible anesstenant une étoile a
neutrons sont détectées en quiescence et treize sentéddt en activité. Deux tiers de la
population de ces binaires dans les amas globulaireswomninues (Pooley et al. 2003a).

J’ai regroupé dans le Tableau 22 les amas qui me semblent étre des cibles depchoida
détection d ces objets inconnus. Le nombre de sources attendues, tel qu’estimé par la
corrélation que j’ai observé (Figure 46) y est indiqué. Des observations faites par Chabdra
XMM-Newton pourraient détecter dans ces amas au moins 18 Ilesubaires X de faible
masse en guiescence.

Amas Taux de collision Amas Taux de collision
NGC 6273 12.289 NGC 362 29.505
NGC 6638 5.716 NGC 6864 20.743
NGC 6333 6.808 NGC 6139 19.699
NGC 6254 2.567 NGC 7089 10.912

Tableau 21 : Cibles potentielles lors de prochaines observat® de XMM-Newton ou de Chandra. A
gauche, les amas sont des cibles observables par XMM-Newt@t a droite des cibles ne pouvant étre
observées que par Chandra.

Binaires X de faible Instrument le plus
Amas A

masse attendues adéquat
NGC 6388 7.068 Chandra
NGC 6441 4.350 Chandra
NGC 2808 2.076 Chandra XMM-Newton
NGC 362 1.340 Chandra
NGC 6139 0.96 Chandra
NGC 5286 0.912 Chandra XMM-Newton
NGC 6541 0.906 XMM-Newton
NGC 6553 0.567 XMM-Newton
NGC 4372 0.201 XMM-Newton

Tableau 22 : Amas pouvant contenir des binaires X de faible masseec une étoile a neutrons. Sont
indiqués pour chaque amas le nombre de sources attendues ainsi que I’instrument le plus adéquat pour
I’observation de I’amas.

Enfin, la recherche et la détection de nombreuses sourcdsn¥X les amas doivent étre
accompagnées par des observations multi longueur d’ondes afin de contraindre les parametres
physiques et la nature individuelle deaque source. Ce travail, qui a déja débuté pour I’amas
M22 (Webb et al. 2004), devrait étre effectué pour chaque alnsasve.

Il reste donc encore beaucoup de travail a effectueeswarhas globulaires et leurs sources
X, tant pour contraindre les populations de sources quertgganismes de formation.
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Abstract. We have examined preliminary data of the globular cluster, M 22, from the EPIC MOS detectors on
board XMM-Newton. We have detected 27 X-ray sources within the centre of the field of view, 24 of which are new
detections. Three sources were found within the core of the cluster. From spectral analysis of the X-ray sources,
it is possible that the object at the centre of the core is a quiescent X-ray transient and those lying further out

are maybe cataclysmic variables.

Key words. stars: luminosity function, mass function — galaxy: globular clusters: individual: M 22 —

X-rays: general — stars: binaries: general

1. Introduction

The nearby (2.6 £ 0.3 kpe, Peterson & Cudworth 1994)
globular cluster, M 22 (NGC 6656) has previously been
studied by the X-ray satellites Rosat and Finstein (sce e.g.
Verbunt 2001 and references therein). Eight X-ray sources
(Lx £10%*5 ergs !, Hertz & Grindlay 1983) have already
been detected in the direction of the cluster (Johnston
et al. 1994), using the Rosat PSPC, where the source de-
tected within the core radius is believed to be related to
the cluster. The eight sources detected by ROSAT include
two of the four X-ray sources detected by Finstein (Hertz
& Grindlay 1983). In this paper we present observations
of M 22 taken with the sensitive EPIC MOS camera on
board XMM-Newton. We have detected 27 new sources,
using this new instrument, in the direction of the cluster.
Through statistical and spectral analysis, we have tried to
determine the nature of the sources detected within the
core radius and their relationship to the cluster.
Globular clusters are known to contain two classes of
X-ray sources: the bright sources which are neutron star
low-mass X-ray binaries and the so-called “dim” sources,
with Ly < 10%*5 ergs ! (Hertz & Grindlay 1983), whose
nature is still discussed. The dim sources are intrinsically
faint and badly affected by interstellar absorption, which
prevents many sources from being discovered. Although
the nature of these sources is unclear, they may be cata-
clysmic variables (Hertz & Grindlay 1983) or other types
of binary systems (Verbunt & Johnston 2000). It is ex-
pected that globular clusters should contain many binary
systems due to the interactions occurring within the clus-
ters (Di Stefano & Rappaport 1994). However only a few

Send offprint requests to: N. A. Webb,

e-mail: Natalie.Webb@cesr.fr

such binary systems have been confirmed (e.g. Verbunt &
Hasinger 1998 and references therein).

2. Observations and data reduction

We have obtained approximately 37 kiloseconds (ks)
of observations of the globular cluster M 22, with
XMM-Newton. Observations were made between 19-20
September 2000, during the “Routine Observing Phase”.
However, approximately 15 ks were lost due to high back-
ground activity from a solar flare. We present the data
obtained with the EPIC MOS detectors, using the full
frame mode (see Turner et al. 2001).

The data were processed using the standard MOS
pipeline software, provided in Version 5.0 of the XMM-
Newton SAS (Science Analysis Software). Bad pixels were
removed from the data, using the task “badpixfind” and
the event lists were filtered, so that 0-12 of the predefined
patterns were retained. The high background periods were
identified by defining a count rate threshold above the low
background rate and the periods of higher background
counts were then eliminated from the event list. The re-
sulting background is then very stable (see also Briel et al.
2001), especially on a small scale, and could then be sub-
tracted. The event lists from the two MOS cameras were
merged, to increase the signal-to-noise. The resulting ex-
posure corrected image, in the energy range 0.2-10 keV,
is presented in Fig. 1.

We compare the XMM-Newton image with the images
from the Rosat PSPC and HRI observations, obtained
from the Rosat archive at the Max-Planck-Institut fiir ex-
traterrestrische Physik. The PSPC data, were taken on
14 March 1991 (8.295 ks) and the two HRI observations
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Fig.1. The reduced, 22 ks exposure of M 22, in the energy
range 0.2-10 keV, from the two EPIC MOS cameras. The inner
circle (solid line) shows the core radius (85.11"). The larger
circle (dashed line), shows the half mass radius (3.3"). The right
ascension and the declination are shown on the abscissa and
the ordinate respectively. The numbers correspond to the ID
numbers given in Table 1. A zoom of the central region can be
seen in Fig. 2.

were taken on 16-17 September 1992 and 1821 March
1993 (9.474 ks and 31.709 ks respectively).

3. The sources

The XMM-Newton sources were first detected using the
SAS EPIC source detection task “eboxdetect”, which
employs a “local” source detection algorithm. A box of
5 x b pixels was used to detect the point sources and then
the same box was used on the background. To detect the
extended sources, two iterations were made with a box of
10 x 10 pixels and then 20 x 20 pixels. A detection likeli-
hood could then be calculated.

27 sources (see Table 1) have been detected using the
SAS task “emldetect”, using a maximum detection like-
lihood of 15. However, only sources in the centre of the
field of view (FOV) have been detected with this task. We
have detected a further 7 sources manually, sources a—g
(see Table 1), at larger off-axis angles, including the ex-
tended source, source ¢ (source A in Hertz & Grindlay
1983). These sources all have high count rates and so we
are confident that they are real sources. All the detected
sources can be seen, numbered, in Fig. 1. In the outer
regions of the FOV, some background fuctuations with
multiple contours can be seen, as fluctuations are magni-
fied in these outer regions, when correcting for vignetting.
It is for this reason that we have used a maximum detec-
tion likelihood method to detect the sources.
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Fig. 2. A zoom of the reduced, 22 ks exposure of M 22 (Fig. 1).
The inner circle (solid line) again shows the core radius. The
larger circle (dashed line), shows the half mass radius. The
right ascension and the declination are shown on the abscissa
and the ordinate respectively. The numbers correspond to
the ID numbers given in Table 1. The contours describe 3,
6, 11, 20 and 25 sigma certainties.

We have detected three sources within the core ra-
dius of M 22 (85.11”, Djorgovski 1993), sources 13, 16
and 18 (indicated by a * in Table 1), and five sources
within the half-mass radius (3.3", Harris 1996), sources
13, 16, 18, 11 and 21, where previous observations have
detected only one (source 16: using FEinstein, Hertz &
Grindlay 1983; Rosat PSPC, Johnston et al. 1994; and
Rosat HRI, Verbunt 2001). The average counts from the
MOS 1 and MOS 2 detectors with their associated errors
and the unabsorbed flux at Earth (x107** ergsem =2 s 1)
in the energy band 0.5-2.5 keV are given in Table 1. This
energy band has been chosen, so that the results are com-
parable with former source detections, e.g. Johnston et al.
(1994). We have assumed a 5 keV exponential spectrum,
using the column density Ng = 2.2x10%! em~2, and a dis-
tance of 3 kpc, in the same way as Johnston et al. (1994).
The approximate position of each source detected and any
former detection is also given.

The dataset received was incomplete, so the astrome-
try was improved using the 3 sources that were detected
both in our data and by the Resat HRI (sources 16, 27
and e, Table 1). An IDL routine was used to derive the ad-
justment required for the MOS data to align with the HRI
data. We found that we required both a small transversal
shift and rotation, in the same manner as Hasinger et al.
(2001). This leads to a residual error of ~5.5”, where the
largest error is due to the position error of the sources
detected by the HRI.

The six brightest sources detected by the Rosat PSPC
have also been detected by the EPIC MOS detectors.
However, the two weakest sources detected by the PSPC
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Table 1. X-ray sources in the direction of M 22, as determined
from the EPIC MOS observations.

For. RA (2000) Dec (2000) Average Flux
D b » = = ° 7" Counts x10~*
1 18 36 24.0 —24 02 21.0 25%6 1.04
2 18 36 27.9 —23 44 584 477 1.95
3 18 36 15.4 —23 46 06.7 26 £ 6 1.08
4 1 183610.5 —23 46 19.6 52+8 2.16
5 18 36 34.8 —23 49 19.2 2846 1.16
6 18 35 56.8 —23 49 20.6 24+6 1.00
7 18 36 40.0 —23 50 48.9 23&£5 0.95
8 18 36 05.9 —23 50 43.1 27 %6 1.12
9 18 36 15.8 —23 50 51.1 29*6 1.20
10 18 36 45.7 =23 51 48.0 29x6 1.20
11 18 36 18.6 —23 5209.7 29*6 1.16
12 18 36 02.7 —23 53 21.2 23 £5 0.95
13* 18 36 21.9 —23 53 30.7 40£7 1.66
14 18 36 39.3 —23 53409 437 1.78
15 18 36 38.7 —23 54 39.5 26+6 1.08
16 B,4 18 36 25.0 —23 54 32.3 193 +£13 8.01
17 18 35 59.1 —23 54 584 45+ 7 1.87
18* 18 36 25.2 —23 55 08.8 9219 3.82
19 18 36 18.5 —24 00 52.8 42£7 1.74
20 18 36 03.0 —23 55 21.4 55%7 2.28
21 18 36 28.6 —23 56 22.8 23 %6 0.95
22 18 35 55.6 —23 57 14.1 20x5 0.83
23 18 37 00.8 —23 58 24.4 22%£5 0.91
24 18 36 08.5 —23 59 13.9 21 x5 0.87
25 18 37 00.4 —24 00 22.9 56 £7 2.32
26 18 36 19.3 —23 57 10.0 26 £6 1.08
27 9 183649.0 —234802.7 4249 1.74
a 18 36 50.5 —23 41 245 47+£9 1.95
b 18 36 14.1 —23 41 386 64+10 2.66
¢ A3 183550.6 —23 46 49.4 256 £17 10.62
d 18 35 43.0 —23 48 18.3 145 £13 6.02
e 5 18 3523.8 —235552.0 171 £16 7.10
f 7 1836005 —240441.1 44+ 8 1.83
£ 8 1836273 —2406482 7T2X9 3.00

1D: 1-27, sources in the centre of the EPIC MOS FOV.
a—g at the edge of the EPIC MOS FOV.

For. ID: A-B, Finstein, Hertz & Grindlay (1983);

1-8, Rosat PSPC, Johnston et al. (1994);

9, Rosat HRI only, Verbunt (2001).

* Denotes sources within the core.

are not apparent in our data. We have searched to a
limiting luminosity of 3.0 x 10%° ergss—! in the 0.5-
2.5 keV band, derived in a similar manner as Johnston
& Verbunt (1996), using the upper limits of 3 positions,
in or near to the core. As the Rosat PSPC has a lower lim-
iting luminosity of 1.3 x 103! ergss ! in the 0.5-2.5 keV
band (Johnston & Verbunt 1996), but the maximum like-
lihood of existence for each is 210 {Johnston et al. 1994),
the two faintest sources detected by the PSPC are likely
to be variable sources.
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4. Cluster Membership

It is unclear how many of the sources that we have de-
tected are indeed members of the cluster. Searching the
SIMBAD database, none of the X-ray sources have an
optical counterpart that lies within the error box of the
X-ray determined coordinates. We have therefore tried to
evaluate whether we see an overdensity of sources within
the core of the cluster, in a similar manner to Fox et al.
(1996). We have used the log N-log S relation derived
from XMM-Newton observations of the Lockman Hole
(Hasinger et al. 2001). Our lowest detected source has an
unabsorbed flux value of 8.3 x 1071 ergsem™2 571 (0.5~
2.5 keV). In the same energy range (0.5-2.0 keV) as the
log N-log S relationship, this is 6.0 x 10~ 1® ergsem 2 s~ L.
Using a spectrum with a photon index of 2.0, the photon
index given for sources in the energy band 0.5-2.0 keV
(Hasinger et al. 2001), rather than the 5 keV exponential
spectrum that we have used to determine the flux, the
flux drops to 3.3 x 107'% ergs em~2s~!. This indicates
that we should see 220 sources per square degree, using
the log N-log S relationship. However the area of the core
is 1.76 x 10~ 2 square degrees, thus we expect 0.4 sources
within the core. According to Poisson staltistics, using the
expected number of sources and one trial, the probability
of a chance detection of one source in the core is ~27%.

In addition, it is also possible to calculate the prob-
ability that the sources within the core are not simply
spurious identifications with the cluster, in the same man-
ner as Verbunt (2001). Using the probability, p, that one
serendipitous source in the MOS observation is at a dis-
tance r < R from the cluster centre, located at RA =
18736™24.25, Dec = —23°54'12" for M 22 (Djorgovski
& Meylan 1993), where p = (R/rq)? and rq is the
radius of the feld of view. For our observations with
XMM-Newton, we consider only the central field of view
(radius = 0.134°), where 27 sources have been automati-
cally detected (see Sect. 3). The probability of not finding
any sources in a single trial simply by chance, within the
core radius, is 97%. In 27 trials, for the 27 sources, the
probability of finding no sources within the core radius
is 44%. It is therefore possible that the faintest source
within the core radius (source 13) may not be related to
the cluster, where from their brightness, the other two core
sources are more likely to be related.

We also consider the sources within the half-mass ra-
dius, as these sources are likely to be associated with
the cluster. Both the FEinstein observations, Ly, —
1.02 x 10°? ergss~! in the 0.5-2.5 keV band (source D),
with a limiting luminosity of the observations of approxi-
mately 1.0 x 10%? ergss ! (Hertz & Grindlay 1983) and
the Rosat PSPC data, where the limiting luminosity is
1.3x10% ergss~ ! in the 0.5-2.5 keV band (Johnston et al.
1994) have detected only 1 source within the half-mass ra-
dius. Scaling the lowest observed luminosity in a similar
way as we have already done, and using the same log N—
log S relation derived from XMM-Newton observations of
the Lockman Hole (Hasinger et al. 2001), for the half-mass
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radius of the Finslein observations, we should see approxi-
mately zero X-ray sources in such an area and similarly for
the Rosat observations. For our observations with XMM-
Newton, 2 sources would be expected, thus we see an over-
density of 3 X-ray sources within the half-mass radius. If
the sources detected within the half-mass radius are at the
distance of the cluster, their luminosities range from 1.0—
8.7x 10%! ergss!, in the 0.5-2.5 keV band, where 8.7x
103! ergss—! is the luminosity of the most central source,
source 16.

5. Variability

X-ray variability can occur on different timescales, de-
pending on the source of the variability, variations from
milliseconds (e.g. from the neutron star spin and orbital
motion close around the neutron star, van der Klis 2000)
to hours (e.g. the spin period of the white dwarf in OY Car
(Ramsay et al. 2001). It can therefore be a useful diagnos-
tic of the nature of the object observed.

We have attempted a timing study of source 16, which
has the highest count rate of all the objects in the centre
of the field of view. However, using the counts from all the
energy bands, over the 37 ks, results in only 0.011 counts
per second. We have binned the counts into bins of several
hundred seconds and performed a period search using the
time-series analysis package “period”. However, we found
no significant period in the data, other than the period on
which the data were binned, and aliasses thereof.

Binning the longest continuous sample of data into
4 data bins, where each bhin contains approximately
85 counts, no variability can be seen, larger than the size
of the error bars. We therefore require further counts to
carry out a proper study.

6. Spectra

We have fitted the spectra of the sources within the cluster
core, between 0.2-10 keV. Two of these sources are two of
the brightest of the 27 sources detected in the centre of
the feld of view. For all of the fits, we have used a column
density of Nip = 2.16x10%! ¢cm 2, as was used in Johnston
et al. (1994).

The best fit absorbed power law spectrum to the most
central source, source 16 (Table 1) is shown in Fig. 3. As
the channel boundaries are different for MOS1 and MOS2,
the fit is duplicated, as can be seen in Fig. 3, although the
fit is indeed the same in both cases. The data has been
binned up, to contain at least 20 counts in each bin. The
fit with the lowest x? for the above data is a power law
with a spectral index of 1.844-0.17 (x2 = 0.983, 27 degrees
of freedom). All the errors quoted are at the 90% confi-
dence limit. However we obtain almost an equally good
it for a single component, bremsstrahlung model, with
the parameters k7' = 4.51 £ 1.51 keV (x? = 1.004). The
poorest, yet still acceptable fit is a blackbody, the source
has a temperature of 0.58 & 0.04 keV (x? = 1.406). We
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Fig. 3. Spectrum of source 16, between 1-7 keV. Data from
both the EPIC MOS cameras are plotted, where each data
bin contains at least 20 counts. The solid lines show the best
absorbed power law fit.

calculated the hardness ratios for the regions 3.0-
10.0/1.0-3.0 keV and 1.0-3.0/0.5-1.0 keV. These show a
hard spectrum with no high energy cutofl, with values of
0.52 = 0.09 and 3.05 £ 0.99 for the two ratios respectively.

Sources expected are soft X-ray transients in qui-
escence (Verbunt & Hut 1987), cataclysmic variables,
RS CVn binaries, and recycled neutron stars (Verbunt
& Johnston 2000). Bahcall & Lightman (1976) (see also
Lightman et al. 1980; Grindlay et al. 1984) discuss the
fact that an X-ray source in a globular cluster can be
treated as a test particle in thermal equilibrium with the
other cluster stars. Thus, the probability distribution for
the location of the X-ray source depends on its mass, with
the more massive objects lying nearer to the centre of the
cluster.

The most massive object expected in a globular clus-
ter, is a quiescent X-ray transient, containing a black hole.
In globular clusters with a high density of stars, the dy-
namical evolution is so rapid that many black holes will
be ejected from the system on relatively short time-scales
(Portegies Zwart & McMillan 2000; Kulkarni et al 1993),
although some of these will be retained in the cluster and
may capture a “normal star” to form a low mass X-ray
binary, with occasional X-ray outbursts (Kulkarni et al.
1993).

This spectrum is similar to the black hole X-ray tran-
sient spectra depicted in Asai et al. (1996), Asai et al.
(1998) and Campana & Stella (2000). If the most central
object were a black hole X-ray transient, it would be likely
that the compact object accretes via an advection domi-
nated accretion flow (ADAF), see Narayan et al. (1996),
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where it is proposed that such objects would show hard
X-ray spectra.

Neutron stars have a mass of approximately 1.4 M,
(e.g. Thorsett et al. 1993), and thus an X-ray binary in
such a globular cluster would have a lower mass if the
black hole were replaced with a neutron star. The observed
spectrum has a blackbody temperature higher than that
of the proposed identification of a quiescent transient neu-
tron star in the globular cluster NGC 5139, and other sim-
ilar objects examined (Rutledge et al. 2001), although the
hard spectral tail has a power law photon index that is
consistent with quiescent transient neutron stars known
(Rutledge et al. 2001; Asai et al. 1996). Alternatively,
globular clusters are already known to be a rich source
of millisecond pulsars (ID’Amico et al. 2001). 12 millisec-
ond pulsars (MSP) have also recently been detected by
the X-ray telescope Chandra in the globular cluster 47
Tuc (Grindlay et al. 2000). Our spectral analysis does not
exclude the possibility that source 16 is a MSP.

X-ray transients have a higher minimum mass than
cataclysmic variables, where the minimum mass of a
known cataclysmic variable (CV) is approximately 0.5 Mg
(Ritter & Kolb 1998). A large number of CVs are expected
to form in globular clusters through tidal capture (Hertz
& Wood 1985) and therefore to exist and contribute to the
number of low-luminosity X-ray sources observed in such
clusters (Di Stefano & Rappaport 1994). RS CVn binaries
in a globular cluster contain a late-type, usually evolved,
(spectral type ~K /M) star. For M 22, where the turn-off
mass is about 0.8 Mg (Piotto & Zoccali 1999), RS CVn
binaries within the cluster should have a similar mass to
CVs in the cluster.

We have detected a second source (source 18) at the
centre of the globular cluster, only 36" from source 16
(source B in Hertz & Grindlay 1983). Source 16, in the
core of the cluster, has been detected by both Einstein
and Rosat, but in both cases, as a single source. This sec-
ond source is, however, too faint to have been detected by
the deepest survey, by the Rosat PSPC, Johnston et al.
(1994). Fitting this source in a similar manner, we find
that a power law fit with a spectral index of 1.36 £+ 0.26
(x? = 1.357, 12 degrees of freedom) gives the best x2.
A blackbody with a temperature of 0.76 £ 0.09 keV
(x> = 1.875), can also be used to describe the data.
However, we find that a bremsstrahlung model is not a
good description of the data. We calculated the hardness
ratios in the same way as for source 16. The hardness ra-
tios, 0.29 = 0.07 and 3.36 & 1.38 respectively, show that
the two sources, 16 and 18, are indeed different.

As a large number of cataclysmic variables are ex-
pected in globular cluster systems, it could be expected
that this source is a cataclysmic variable. However, the
spectrum is not typical of a CV, e.g. Richman (1996),
who finds, in general, that a bremmstrahlung model
with a temperature of kT = 0.1-5 keV is a good de-
scription of the X-ray spectra of many CVs. However,
Richman also finds, in the case of case of G Mus,
that a low temperature blackbody is the best description.
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Van Teesling & Verbunt (1994) find that a wider range of
models fit the CV spectra, including multiple component
fits.

The spectra of sources 16 and 18, are significantly dif-
ferent, especially the hardness ratios, supporting the fact
that they are indeed different, individual sources. The
third source in the cluster core has too few counts to be
fitted accurately.

7. Conclusion

We have examined preliminary data from the EPIC MOS
detectors on board XMM-Newlon of the globular cluster
M 22. We have detected 27 X-ray sources within the field
of view, in the line of sight to M 22 and a further 7 sources
at larger off-axis angles. These indentifications include 7 of
the sources formerly detected, but we find no evidence for
the two faintest sources found by the Rosal PSPC camera.
We have detected three sources within the core of M 22,
where previous observations have detected only one.

It is unclear which sources are associated with the
cluster, as none of the sources coincide with known op-
tically identified sources, although it is likely that all 3 of
the sources detected within the core radius are associated
with the cluster. We have presented evidence, through the
X-ray spectra, to indicate that the X-ray source at the
centre of the core may be a quiescent X-ray transient and
that the two sources lying further out may bhe cataclysmic
variables.
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The study of the galactic globular cluster faint X-ray
sources observed with XMM-Newton

Abstract

Globular clusters contain two classes of X-ray soursesirces with high luminosities
(Lx>10 ergs/s), which are low mass X-ray binaries identicalhtisé located within the
galactic disk; and low luminosity sources<d10°*** ergs/s), which comprise several types of
objects, most of which are binary systems, where the miag¢ieg accreted onto one of the
binary components (a neutron star, a white dwarf) is reggen®r the X-ray emission
observed.

Determining the globular cluster X-ray source populatidnss tallows one to study the
formation mechanisms of binary systems, which play dduarental role in the evolution of
globular clusters by maintaining their dynamical equitlib.

This thesis is devoted to the study of the X-ray sourqiadions of four globular clusters
observed by XMM-Newton and/or Chandra Cen, M13, M22 et NGC 6366. We have used
this sample to test the binary formation scenario asnatibn of the mass, size and stellar
density of the clusters.

We have associated several faint X-ray sources veith €luster (30, 5, 2, 1 respectively).
These sources are located within or near the core alukeers, but we have also detected a
significant excess of sources in the outer regions otlligerm Cen. In addition we have
discovered a low mass X-ray binary with a neutron stargssirm M13 (and we have tried to
identify the optical counterpart in archival HST data).

We show that the number of low mass X-ray binaries natlitron star primaries is correlated
with the stellar encounter rates in globular clustétss may indicate that these binaries are
formed through gravitational interactions. We have atigdiesd the formation mechanisms of
the other binary systems in globular clusters.
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