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Résumé de la thèse 
 
 
Les amas globulaires contiennent deux classes de sources X se différenciant par leur 
luminosité. Tout d'abord, les sources X brillantes (Lx>1036 ergs/s), qui sont des binaires X de 
faible masse identiques à celles contenues dans le disque galactique. La seconde classe 
regroupe les objets de luminosité X faible (LX<1034.5 ergs/s). Elle est composée d‟objets de 
natures diverses, principalement des systèmes binaires où l'accrétion de matière sur l'un des 
deux composants (une étoile à neutrons, une naine blanche) est responsable de l'émission X 
observée. 
 
Déterminer la population de sources X des amas globulaires permet donc d'étudier les 
mécanismes de formation des systèmes binaires, lesquels jouent un rôle fondamental dans 
l'évolution des amas globulaires en assurant leur équilibre dynamique. 
 
Cette thèse est centrée sur l'étude des populations X de 4 amas globulaires observés avec les 
satellites XMM-Newton ou Chandra :  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 paramètres comme la masse, la taille et la densité 
stellaire de l‟amas. 
  
Nous avons associé des sources X faibles à chaque amas (respectivement 30, 5, 2 et 1). Ces 
sources se trouvent dans le cœur des amas. Nous avons également détecté un excès significatif 
de sources dans les régions externes d‟ Cen. Nous avons enfin découvert une binaire X de 
faible masse avec une étoile à neutrons dans M13 (sa contrepartie a été recherchée dans les 
données du télescope spatial Hubble). 
 
Nous montrons que le nombre de binaires X de faible masse avec une étoile à neutrons 
contenues dans un amas est corrélé avec le taux de collision stellaire. Ceci pourrait indiquer 
que ces binaires sont formées par la capture gravitationnelle par une étoile à neutrons d‟un 
autre astre dans le cœur des amas. Nous avons également étudié 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 spectro-temporelle ; 
Corrections astrométriques ; Mécanismes de formation des binaires ; Binaires X de faible 
masse. 
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Introduction 
 
L‟humanité découvrit que le Soleil n‟occupait pas le centre de la Galaxie grâce à l‟étude des 
amas globulaires. John Herschel, dans les années 1830, observa que ces amas étaient en partie 
regroupés dans la constellation du Sagittaire. Harlow Shapley (1918) déduisit de cette 
répartition spatiale et des distances des amas globulaires mesurées que le Soleil se trouvait 
dans une région excentrée de notre galaxie. 
  
Encore aujourd‟hui, l‟étude de ces amas d‟étoiles est d‟un grand intérêt pour beaucoup de 
champs disciplinaires différents : la formation et l‟évolution stellaire, la cosmologie, l‟étude 
de la Galaxie, les problèmes d‟interactions dynamiques à N corps et les interactions entre 
étoiles. 
 
Les amas globulaires sont des fossiles de l‟époque de formation de la Galaxie. Qu‟ils se soient 
formés à 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), ils sont des reliques de la matière 
initiale des galaxies (Ashman & Zepf 1998). Leur étude permet donc de contraindre la 
composition de cette matière.  
 
Les travaux réalisés sur les amas globulaires de galaxies proches montrent que la fonction de 
luminosité des amas pourrait être invariante, et passer par un maximum à MV ~ 7.4 (Racine 
1980). Cette fonction de luminosité pourrait donc servir de chandelle standard (Ashman & 
Zepf 1998).  
 
L‟âge des amas permet également de définir une limite inférieure à l‟âge de l‟Univers 
(Ashman & Zepf 1998). Les amas globulaires doivent en effet être moins âgés que l‟Univers 
qui les contient. L‟étude de leur âge permet donc d‟invalider tous les modèles ne pouvant pas 
produire des univers plus âgés que les amas, et de placer des contraintes sur les paramètres 
cosmologiques des modèles restants. 
 
Par ailleurs, les amas contiennent des étoiles de population II (des étoiles âgées de faible 
métallicité, King 2003a). Ils sont donc des cibles privilégiées pour définir des échantillons 
représentatifs de ces étoiles. Ils ont ainsi permis de mieux comprendre l‟effet de la métallic ité 
sur les réactions nucléaires dans les étoiles (Ashman & Zepf 1998). Les bases des théories 
d‟évolution stellaire modernes (enrichissement en métaux des étoiles par les réactions 
nucléaires, par exemple) ont été jetées par Schwarzschild, Hoyle et Henyey à partir de la 
confrontation de modèles aux observations d‟amas globulaires. Les diagrammes couleur-
couleur, couleur-luminosité et couleur-métallicité des amas globulaires représentent des 
clichés montrant pour un âge donné l‟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 (Ashman & Zepf 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 limite en masse qui sépare les étoiles 
avortées (naines brunes) des étoiles ayant pu générer des réactions 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 effet des particules test placées dans ce 
potentiel. Ceci est d‟un intérêt crucial pour, par exemple, l‟étude de la matière noire 
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galactique (Coté et al. 2002). Des objets quittent parfois l‟amas, soit lors d‟interactions avec la 
Galaxie (par des phénomènes de marée), soit par éjection (Meylan & Heggie 1997, voir 
également I). Les amas globulaires peuvent donc enrichir les galaxies (en particulier le halo, 
où ils se trouvent) avec des étoiles ou des astres compacts (Odenkirchen et al. 2003). 
 
Le grand nombre d‟étoiles contenues dans les amas globulaires fait de ces objets des 
laboratoires idéaux pour l‟étude des systèmes à N corps. L‟amélioration continuelle des 
moyens de simulation numérique (comme les machines GRAPE, Makino 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 l‟ordre du 
nombre d‟étoiles des amas de faible masse, Mc Millan 2003). Un problème étudié en 
particulier est celui de la stabilité de ces systèmes (Meylan & Heggie 1997). Ils devraient en 
effet s‟effondrer sur eux même suite aux instabilités gravothermales mises en évidence par 
Hénon (1961) et Lyden-Bell & Wood (1968). Leur étude a permis de nombreuses avancées 
dans ce domaine de recherche. Ce n‟est en particulier qu‟au dernier quart du siècle dernier 
que l‟importance des binaires dans les mécanismes d‟interactions a été mise en évidence 
(Heggie 1975). Ce sont elles qui sont responsables de la stabilité des amas globulaires, à cause 
de leurs interactions avec les astres isolés de l‟amas (Hut et al. 1992, Meylan & Heggie 1997). 
L‟excès de binaires X dans les amas par rapport au disque détecté par Uhuru (Clark et al. 
1975) montre également que la formation des binaires est très efficace dans les amas 
globulaires. 
 
Les amas globulaires sont donc devenus des endroits privilégiés pour étudier les mécanismes 
de formation des binaires ainsi que leur évolution et les interactions entre deux astres (depuis 
l‟échange de matière jusqu‟à l‟influence de l‟illumination de la secondaire par le rayonnement 
émis par l‟astre compact). C‟est sur ce point que je reviendrai dans ce mémoire, puisque j‟ai 
étudié la formation des binaires au sein des amas globulaires. 
 
Le premier chapitre présente les amas globulaires et les objets s‟y trouvant. Je décris en 
particulier les sources X faibles des amas globulaires, sur lesquelles s‟appuie ma thèse. 
J‟expose de façon générale les conséquences des interactions dynamiques entre les astres 
constituant l‟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 troisième chapitre. Je montre en 
particulier dans cette section qu‟il existe un excès de sources dans les régions externes de 
l‟amas. Ce résultat est surprenant et sera discuté en détail. 
 
Le quatrième chapitre est consacré aux autres amas globulaires observés pendant mon étude. 
J‟y présente les amas M13, M22 et NGC 6366. J‟ai cherché dans ce chapitre à déterminer la 
nature de certaines sources X faibles, selon la luminosité et la dureté des spectres observés. 
 
Le cinquième chapitre fait la synthèse des observations présentées 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 systèmes binaires se 
forme par interactions dynamiques entre objets des amas. 
 
Le sixième chapitre conclura ce mémoire. J‟y indique en particulier quelques perspectives 
prometteuses pour l‟avenir. 
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I Les amas globulaires 

1 Que sont les amas globulaires ? 
Je vais rappeler brièvement dans cette section comment les amas globulaires ont été 
découverts, ainsi que leurs caractéristiques physiques les plus importantes. 

1.1 La découverte des amas globulaires 
Les amas globulaires les plus brillants sont visibles à l‟œil nu, et ont été découverts par les 
grecs (Oméga du Centaure est indiqué dans l‟atlas de Ptolémée). Ces amas apparaissent 
comme de simples étoiles. Leur observation en optique remonte au XVIIIeme siècle, avec les 
observations de Charles Messier. Seul un globe lumineux apparaissait alors dans l‟oculaire, ce 
qui donna leur nom aux amas globulaires. 
 
Sir John Herschel, grâce à la puissance des télescopes construits par son père, parvint à 
résoudre plusieurs de ces amas (dont M4 ou Oméga du Centaure) en un ensemble de 
nombreuses étoiles au début du XIXeme siècle. Il compila ces astres dans son General 
Catalogue (enrichi par Johan Dreyer en 1888 pour devenir le New General Catalogue). 
 
Les amas globulaires se trouvent dans le halo de la galaxie (les plus proches sont à moins de 4 
kpc, Harris 1996). Ils ont des tailles de quelques parsecs à quelques centaines de parsecs 
(Harris 1996). Ils sont très massifs (105-6 M, Djorgovski 1993), et contiennent des milliers 
d‟étoiles. Nous en connaissons actuellement 146 (Harris 1996, 1999) situés sur des orbites 
très inclinées par rapport au disque galactique qui les amènent à traverser deux fois par 
révolution le disque galactique. Ce passage a de grandes conséquences pour le milieu 
interstellaire des amas. 

1.2 Le contenu et l’âge des amas 
Lors du passage dans le disque de la galaxie, l'amas passe d'une zone où la densité est très 
faible (le halo) à une zone où la densité est beaucoup plus importante (le disque). Cela 
entraîne la formation d'une onde de choc qui va balayer l'amas et en retirer le gaz qu'il 
contient (Elson et al. 1987). 
 
La fréquence de passage des amas dans le disque de la galaxie (typiquement 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. L'amas va donc voir ses étoiles évoluer, 
sans que de nouvelles étoiles ne puissent se former. Les étoiles de l‟amas doivent donc toutes 
avoir le même âge.   
 
Les étoiles des amas globulaires ont une masse moyenne de 0.4 M et on ne détecte pas 
d‟étoiles massives dans les amas (Paresce & Marchi 2000). La présence de naines blanches et 
d‟étoiles à neutrons implique que les amas ont contenu des étoiles massives. L‟âge de l‟amas 
est forcément supérieur au temps nécessaire à l‟évolution et la mort de ces étoiles massives 
(quelques milliards d‟années). Les amas globulaires sont donc de vieux objets dont l‟âge 
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 paramètres morphologiques des amas globulaires ainsi que 
leurs populations stellaires. 
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2.1 Les grandeurs caractéristiques  

Le rayon de marée 

Le rayon de marée (rt) indique l‟endroit où la force de gravité due à l‟amas est équilibrée par 
la force de marée galactique. Sa valeur ne dépend que des masses de l‟amas (M) et de la 
galaxie (MG), et de la position de l‟amas dans la galaxie (R). Son expression analytique 
est (King 1962) : 
 

(1) 

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

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

 

 
(2) 

 
 
 

Dans l‟équation 2, le paramètre rt désigne le rayon de marée, et le paramètre rc représente le 
rayon de cœur. La normalisation k dépend de l‟ajustement au modèle. D‟un point de vue 
observationnel, le rayon rc est défini comme le rayon où la luminosité de surface est égale à la 
moitié de la valeur mesurée au centre de l‟amas. 
 

 
Figure 1 : Profils de King calculés selon l’équation 1. La normalisation k a été choisie de façon à ce que la 
valeur du profil à r=0 soit constante (King 1962). 

Certains amas ont des cœurs de taille très faible (quelques dixièmes de parsecs). Dans le 
modèle de King, le rayon de cœur peut tendre vers zéro (sans toutefois l‟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 Figure 1) et sont dit „amas effondrés‟. 
Le rayon de demi-masse 

Une troisième grandeur caractéristique d‟un amas globulaire est son rayon de demi-masse. Il 
s‟agit du rayon de la sphère dont le centre est celui de l‟amas et qui contient la moitié de la 
masse de l‟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 - Russel). Un de ces 
diagrammes est représenté sur la Figure 2. 
 
La majorité des étoiles des amas se trouve sur la séquence principale. Ces étoiles sont des 
étoiles normales qui brûlent leur hydrogène pour produire l‟énergie nécessaire à leur stabilité.  
 
La séquence principale s‟interrompt en un point particulier, appelé „coude‟ de la séquence 
principale (turn-off point). Sa position dépend de l‟âge et de la métallicité de l‟amas, aussi est 
elle utilisée pour l‟étude de l‟âge des amas (voir par exemple Pont et al. 1998). 
 
Au-delà du coude de la séquence principale, se trouvent la branche des géantes rouges, la 
branche asymptotique et la branche horizontale. Les étoiles situées sur ces branches sont des 
étoiles en fin de vie, qui vont ou qui sont en train d‟expulser leur enveloppe. 
 
Les cœurs d‟étoiles défuntes forment la population de naines blanches observée sous la 
séquence principale. Les naines blanches évoluent dans cette portion du diagramme suivant 
leur refroidissement, les plus froides étant également les moins lumineuses, jusqu‟à ne plus 
être détectables. 
 
On remarque dans les diagrammes couleur-magnitude une dernière classe de sources. Ces 
étoiles se trouvent sur la séquence principale, entre le coude de la séquence et la branche 
horizontale, dans une zone du diagramme où il ne devrait rien y avoir. Il s‟agit des traînardes 
bleues (blue stragglers, voir par exemple Ferraro et al. 2003). 
 
Ces étoiles ne peuvent pas avoir été formées en même temps que les autres étoiles de l‟amas, 
car elles auraient alors déjà dû quitter la séquence principale. Elles ne peuvent pas non plus 
s‟être formées après les autres étoiles de l‟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 & Cohen 1989), soit par collision directe 
lors d‟interactions, deux étoiles peuvent fusionner. Cette fusion entraîne des changements 
convectifs dans l‟étoile, qui extraient l‟hélium des cœurs des deux étoiles originelles et 
produit un milieu homogène d‟hydrogène et d‟hélium (Hut et al. 1992). L‟étoile ainsi formée 
est plus massive que les autres étoiles de l‟amas et possède une structure semblable à une 
étoile nouvellement formée. Elle paraîtra „bleue‟ par rapport aux autres étoiles de l‟amas. Sa 
présence implique la présence de binaires dans certains amas (Hut et al. 1992). 
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3 Les amas globulaires vus aux rayons X 
La détection de binaires dans les amas globulaires est difficile à cause des problèmes de 
confusion liés aux fortes densités stellaires. Leur observation en X peut faciliter cette tâche. 
En effet, les étoiles normales de l‟amas émettent peu de rayons X, alors que certaines binaires 
en émettent beaucoup. Je vais donc présenter les observations X des amas globulaires. 
 

Uhuru : le pionnier de l’observation des amas 

Les premières observations X des amas globulaires ont été réalisées par le satellite américain 
Uhuru (Giacconi et al. 1971). Dans le quatrième catalogue Uhuru (Forman et al. 1978), 8 
sources X brillantes (LX > 1036 erg s-1) ont des boîtes 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 sources. La grande taille 
des boîtes d‟erreurs (plusieurs degrés carrés, Giacconi et al. 1974) ne permettait pas une 
association définitive, mais suggérait une surdensité de sources X dans les amas (Clark et al. 
1975).  
 

Les observations d’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 satellite avait une bien meilleure 
sensibilité qu‟Uhuru (jusqu‟à 10 fois pour son instrument haute résolution, le HRI). 
 

Figure 2 : Diagramme couleur-magnitude de l’amas globulaire NGC 6273. Les différentes classes 
d’étoiles sont indiquées sur le diagramme (Piotto et al. 1999). 
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Le programme d‟observation des amas globulaires réalisé par EINSTEIN a porté sur 71 objets 
(Hertz & Grindlay 1983b). Sur ces 71 amas, 16 contenaient des sources X pouvant être 
associées aux amas (voir Tableau 1).  
 

Amas globulaire 
Nombre de 

sources détectées 
 Amas globulaire 

Nombre de 
sources détectées 

NGC 104 1  Liller 1 1 
NGC 1851 1  NGC 6440 1 

M 79 1  NGC 6441 1 
NGC 5139 5  NGC 6541 1 

M 3 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 à 1034.5 erg s-1. Ces sources ont été baptisées „sources X faibles‟ des 
amas globulaires (voir Figure 3). 
 
En outre, 12 sources X dont la luminosité dépasse 1036 erg s-1 sont présentes dans les amas 
globulaires sur les quelques 140 connues dans la galaxie (Hut et al. 1992, Liu et al. 2001). 
Ceci représente environ 10 % de ces sources, alors que les amas ne contiennent que 0.01 % de 
la masse de la galaxie (Hut et al. 1992), ou 0.1% des étoiles de notre galaxie (Verbunt 2003), 
indiquant que les mécanismes de formation des binaires X sont très efficaces dans les amas 
globulaires.  
 
Avec l‟observation de 101 amas globulaires (Verbunt 2001), ROSAT a étendu l‟échantillon 
de sources X faibles et résolu des sources EINSTEIN en multiples composantes (voir le 
Tableau 2). 

 

La révolution de XMM-Newton et de Chandra 

XMM- Newton et Chandra possèdent tous deux des caractéristiques intéressantes pour l‟étude 
des sources X faibles des amas globulaires. XMM-Newton possède une sensibilité adéquate 
pour des études spectrales ou temporelles de sources faibles ou diffuses (au détriment de sa 
résolution spatiale, Jansen et al. 2001).  

Figure 3 : Répartition en luminosité des sources X des amas globulaires (Hertz & Grindlay 1983b). 
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Chandra est doté d‟une très bonne résolution angulaire (0.5‟‟) au détriment de sa sensibilité 
(Mullins et al. 1999). Ceci lui permet de résoudre le cœur des amas globulaires les plus denses 
(voir Figure 4). Dans le même temps, XMM-Newton a observé plusieurs amas globulaires 
(fin novembre 2003, 15 amas globulaires auront été observés par XMM-Newton). 
 

 

Amas 
Nombre 

de 
sources 

 Amas 
Nombre 

de 
sources 

 Amas 
Nombre 

de 
sources 

 Amas 
Nombre 

de 
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 les amas globulaires de la galaxie (Verbunt 
2001). 

Figure 4 : Image du cœur de l’amas globulaire NGC 6440 observé par Chandra. Les cercles représentent 
les rayons de demi-masse (trait plein) et de cœur (pointillés, Pooley et al. 2002b). 



 21 

4 La nature des sources X des amas globulaires 
Je présente dans cette partie les diverses hypothèses formulées pour 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 gravitationnel convertit son énergie 
potentielle gravitationnelle en énergie cinétique. Cette énergie peut être convertie en 
rayonnement. L‟accrétion de matière sur un objet compact est un mécanisme très efficace 
pour produire des rayons X (Frank et al. 1992). 
 
Si toute l‟énergie cinétique est convertie, alors l‟accrétion aura permis l‟extraction d‟une 
quantité d‟énergie : 
 

(3) 
 
 
Dans cette équation, M et R* représentent la masse et le rayon de l‟astre accrétant et m 
représente la masse de la matière accrétée. En introduisant la notion de taux d‟accrétion M (la 
quantité de matière accrétée par unité de temps), on obtient la luminosité d‟accrétion, donnée 
par (Frank et al. 1992) :  
 
 

(4) 
 
 
Ceci est la luminosité maximale pouvant être émise. On introduit souvent un paramètre, η, qui 
rend compte du fait que la conversion n‟est jamais efficace à 100% et du fait que l‟émission 
de rayonnement se produit dans une bande spectrale souvent plus grande que la bande 
spectrale considérée (la correction bolométrique). 
 

(5) 

 

Il existe un moment où la luminosité produite est telle que le gradient de pression de radiation 
équilibre l‟attraction gravitationnelle, empêchant la matière de continuer son accrétion. Cette 
luminosité limite est la luminosité d‟Eddington (Frank et al. 1992) :  
 
 

(6) 
 
 
Dans cette formule, on retrouve la section efficace de Thomson (σT), la masse d‟un proton 
(mp) et la vitesse de la lumière (c). Ce calcul est valable pour l‟accrétion d‟hydrogène pur. La 
présence d‟autres espèces chimiques va modifier la luminosité d‟Eddington. 
 
Dans le cas de l‟accrétion sur des objets compacts, les formules 5 et 6 conduisent à des 
expressions de la forme : 
 

(7) 
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(8) 
 
 
R*,km représente dans cette équation le rayon de l‟astre exprimé en kilomètres et 16M le taux 
d‟accrétion exprimé en unités de 1016 g s-1. Pour une étoile à neutrons (R*,km ~ 10, M ~ 1.4 
M), la luminosité d‟accrétion est donc d‟environ 1036 16M  erg s–1. Dans le cas d‟accrétion 
sur un trou noir de type stellaire, la luminosité d‟accrétion est encore plus importante (et peut 
atteindre 1038-1039 16M  erg s-1 pour des trous noirs de quelques masses solaires). 
 
L‟accrétion de matière sur une étoile à neutrons ou un trou noir est donc capable d‟expliquer 
les luminosités observées pour les sources X fortes des amas globulaires. La matière accrétée 
par l‟objet compact est fournie par une étoile en rotation autour de lui, soit par débordement 
de son lobe de Roche, soit par le vent stellaire de l‟étoile (Frank et al. 1992). De tels objets se 
nomment des binaires X de faible masse ou de forte masse en fonction 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 systèmes, la matière accrétée est injectée dans le potentiel de l‟objet compact par le 
point L1 de Lagrange avec un moment cinétique non nul. Elle ne va donc pas chuter 
directement sur l‟astre compact, mais va former un disque autour de lui. Dans ce disque, elle 
va peu à peu perdre son moment cinétique à cause de la viscosité du milieu, s‟approchant 
ainsi de  l‟astre central (Frank et al. 1992). 
 
Nous connaissons actuellement 13 sources X fortes dans les amas globulaires de notre galaxie 
(Verbunt 2003). Douze de ces 13 sources sont des sursauteurs X et sont donc des binaires X 
de faible masse contenant une étoile à 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. Certaines de ces sources ont des luminosités 
dépassant la luminosité d‟Eddington d‟une étoile à neutrons accrétante (Verbunt 2003, 
Angelini et al. 2001). Ces sources pourraient donc être des binaires X de faible masse dont 
l‟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 étude spectrale fine de ces sources avant XMM-Newton 
à cause de leur faible luminosité. Les observations d‟EINSTEIN et ROSAT ont toutefois 
permis de contraindre la nature de ces sources, et de proposer quelques candidats potentiels.  

4.2.1 Les variables cataclysmiques 
Historiquement, les premiers candidats proposés pour expliquer la nature des sources X 
observées furent les variables cataclysmiques (CV) présentes dans les amas (Hertz & 
Grindlay 1983a). Une variable cataclysmique est une binaire, composée d‟une naine blanche 
qui accréte la matière de son compagnon, une étoile située sur la séquence principale ou la 
branche des géantes. 
 
La présence de naines blanches dans les amas globulaires est établie (voir page 17), et des 
variables cataclysmiques ont été observées dans plusieurs amas globulaires grâce aux 
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observations du télescope spatial Hubble (par exemple Carson et al. 2000). Ces binaires sont 
en outre connues pour leur émission de rayons X (voir la revue de Kuulkers et al. 2003).  
 
Il existe différentes catégories de variables cataclysmiques, caractérisées par leur période 
orbitale, leur champ magnétique et leur taux d‟accrétion. Leur luminosité X varie de 1029 à 
1032 erg s-1 suivant le type de CVs, et peut dépasser 1034 erg s-1 lors de sursauts d‟activité. Le 
mécanisme provoquant cette luminosité X est l‟accrétion de matière, soit à travers un disque 
d‟accrétion (pour les naines blanches non magnétiques), soit par un flot de matière guidé par 
les lignes du champ magnétique (Kuulkers et al. 2003). Le spectre X de ces binaires est de 
type Bremsstrahlung avec des températures de 1 à 5 keV pour des CV non magnétiques, et 
pouvant aller jusqu‟à ~ 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 apparaître (Kuulkers et al. 2003, Richman 1996).  

4.2.2 Les transitoires X quiescentes contenant une étoile à neutrons 
Les plus lumineuses des sources X faibles pourraient être des binaires X de faible masse en 
quiescence contenant une étoile à neutrons (Verbunt et al. 1984).  
 
Lors des phases actives de la binaire, la matière est accrétée sur l‟astre compact. Dans le cas 
d‟une étoile à neutrons, les conditions de pression et de température à la surface de l‟astre sont 
telles que des réactions thermonucléaires peuvent s‟amorcer par intermittence (la récurrence 
de ce phénomène peut être irrégulière ou très régulière, Lewin et al. 1995). Un tel événement, 
appelé sursaut de type I, est court (de quelques dizaines de secondes à quelques minutes, 
Lewin et al. 1995). L‟accrétion de matière lors des phases actives chauffe la croûte de l‟étoile 
à neutrons (Brown et al. 1998). Lors des périodes de quiescence de la binaire, cette chaleur est 
rayonnée sous forme thermique (Brown et al. 1998).  
 
La partie thermique du spectre de ces binaires peut donc s‟expliquer par l‟émission de la 
surface de l‟étoile à neutrons. Il existe également parfois une seconde composante spectrale, à 
haute énergie ( > 3 keV, Rutledge 2003). Cette composante peut être représentée par une loi 
de puissance, de luminosité variable et dont la nature est plus incertaine (Rutledge 2003). 
 

 
Figure 5 : Modèle d'émission du rayonnement thermique d'une étoile à neutrons calculé pour différentes 
valeurs du champ gravitationnel généré par l'étoile à neutrons (Zavlin et al. 1996). 
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On observe une variabilité pour ces binaires (voir par exemple Rutledge et al. 2001). Cette 
variabilité peut s‟expliquer soit par de l‟accrétion de matière sur l‟étoile à neutrons à des taux 
faibles (Rutledge et al. 2002), soit par le choc entre le vent provenant de l‟objet compact et le 
milieu environnant (Campana & Stella 2003). 
 
Les ajustements spectraux effectués avec des modèles de corps noir indiquaient des tailles de 
surface d‟émission très faibles comparées aux surfaces des étoiles à neutrons (Asai et al. 
1996, 1998). Des modèles plus réalistes ont été développés pour tenir compte du fait que le 
rayonnement est affecté par le champ gravitationnel de l‟étoile à neutrons (Figure 5) et par la 
composition de son atmosphère (Figure 6, Pavlov et al. 1991, Zavlin et al. 1996). Les 
paramètres de l‟étoile à neutrons obtenus par des ajustements à de tels modèles sont très 
réalistes (rayon d‟une dizaine de kilomètres, voir par exemple Rutledge et al. 2001 ou 
Rutledge 2003).  
 

 
Figure 6 : Modèle d'émission du rayonnement thermique d'une étoile à neutrons calculé pour différentes 
compositions de l'atmosphère de l'étoile à neutrons (Zavlin et al. 1996). 

La luminosité X de ces objets pourrait atteindre 1032-1033 erg s-1 (Brown et al. 1998), ce qui 
peut expliquer la luminosité des sources X faibles les plus brillantes. La luminosité minimale 
des transitoires X quiescentes connues est de 1031 erg s-1 (voir la revue de Rutledge 2003). 
L‟émission thermique dépend de la température de l‟astre, donc de la durée de la quiescence 
de la binaire et de la fréquence des périodes actives. Il peut donc exister un biais dû au fait 
que les transitoires X connues ont des temps de récurrence assez courts (quelques années). La 
luminosité minimale des binaires X de faible masse quiescentes pourrait donc être très faible 
(Brown et al. 1998).  
 
Les étoiles à neutrons dans les binaires X de faible masse quiescentes et les variables 
cataclysmiques peuvent être les plus lumineuses des sources X faibles. La majorité des 
sources faibles des amas ont cependant des luminosités beaucoup plus faibles (1030 erg s-1).  

4.2.3 Les pulsars milliseconde 
Les pulsars milliseconde sont les descendants des binaires X de faible masse (Bhattacharya et 
van den Heuvel, 1991). De tels objets peuvent émettre des rayons X de plusieurs façons : par 
effets magnétosphériques (le rayonnement est produit par des particules accélérées dans la 
magnétosphère, Becker & Trümper 1999), par rayonnement thermique (dû 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 et Tavani 1993, Stappers et al. 2003). 
 
Les pulsars milliseconde ont une luminosité X de l‟ordre de 1030 erg s-1 (Becker et Trümper 
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 donc être des pulsars milliseconde. 

4.2.4 Les binaires X de faible masse contenant un trou noir quiescent 
Dans un écoulement d‟accrétion où l‟advection domine (Advection Dominated Accretion 
Flow, ADAF), le temps caractéristique d‟émission de rayonnement est très grand comparé au 
temps caractéristique d‟accrétion de matière. L‟énergie générée par dissipation visqueuse est 
stockée dans le gaz sous forme de chaleur au lieu d‟être rayonnée (Ichimaru 1977).  
 
Les mécanismes d‟advection ne dominent que dans deux cas. Soit le taux d‟accrétion est 
inférieur à une valeur limite d‟environ 1.25 x 1017 M g s-1 (la valeur théorique dépend de la 
viscosité dans le disque ; M désigne la masse du trou noir en masses solaires, Esin et al. 1997, 
Narayan & Yi 1995). Le milieu, optiquement mince et géométriquement épais, ne peut alors 
pas rayonner efficacement de l‟énergie. Soit le taux d‟accrétion est très important et le disque 
est optiquement épais (son échelle de hauteur est une fraction du rayon). Dans ce cas, le 
rayonnement est piégé dans le flot d‟accrétion et l‟énergie ne peut pas être 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 l‟horizon et est donc perdue 
pour notre univers (Narayan & Yi 1995). Les ADAFs autours de trous noirs ne sont donc pas 
très lumineux en X. Les interactions entre les particules accrétées et le champ magnétique 
local ou les photons incidents (rayonnement de Bremsstrahlung, effets Compton et 
synchrotron) rendent cependant l‟écoulement observable en X (Narayan et al. 1996, 1997).  
 
La luminosité des binaires X de faible masse quiescentes contenant un candidat trou noir 
dépend également de la période orbitale : les binaires les plus lumineuses sont également 
celles qui ont des périodes de rotation longues (Hameury et al. 2003, Lasota 2000). Des 
observations réalisées par Chandra et XMM-Newton ont montré que ces sources ont des 
luminosités de quelques 1030 erg s-1 pour des périodes de quelques heures, et peuvent atteindre 
1033erg s-1 pour des systèmes à longues périodes (Kong et al. 2002, Hameury et al. 2003). 
Certaines des sources X faibles des amas globulaires peuvent donc être 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 des systèmes 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 systèmes, les forces de marée ont synchronisé les périodes de révolution 
et de rotation des deux étoiles, à une valeur permettant l‟existence d‟une activité magnétique. 
Cette activité produit des rayons X grâce à des phénomènes coronaux et chromosphériques 
(Dempsey et al. 1993). Dans le disque, la luminosité X de ces objets (lors d‟érupt ions) peut 
dépasser 1031 erg s-1 (Endl et al. 1997), alors que durant leur période de quiescence leur 
luminosité X peut être inférieure à 1029 erg s-1 (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 (Kürster & Schmitt 1996) et ont des 
luminosités proches de celles des sources X faibles. 

4.2.6 Les sources n’appartenant pas aux amas 
Enfin, les sources X faibles pourraient ne pas être associées aux amas, mais être des sources 
d‟avant-plan ou d‟arrière-plan. 
 
Les astres en avant-plan des amas globulaires sont les étoiles du disque de la Galaxie. Le 
Soleil possède une luminosité X d‟environ 1028 erg s-1 en quiescence (mais peut atteindre 1030 
erg s-1 ou plus lors des sursauts solaires, Schatzman & Praderie, 1990). Il serait observable par 
XMM- Newton jusqu‟à une distance d‟environ 150 parsecs avec un temps de pose de 40 
kilosecondes. Il est donc possible que des étoiles proches soient détectées devant un amas 
globulaire. Des observations du plan galactique par XMM-Newton et l‟identification des 
sources détectées montrent que la majorité de ces sources sont des 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‟arrière-plan des amas globulaires sont des objets extragalactiques. Il s‟agit de 
trous noirs super-massifs (jusqu‟à plusieurs centaines de millions de masses solaires) situés au 
cœur de galaxies lointaines (Rees 1984), et dont la luminosité peut atteindre 1045 erg s-1. 
Compte tenu de leur distance, les flux observés pour ces objets sont comparables à ceux 
observés pour les sources X faibles (10-14 erg s-1 cm-2, Hasinger et al. 2001). Etant situés à des 
distances cosmologiques, ils sont répartis uniformément sur le ciel. Des observations faites 
par XMM-Newton dans des régions privilégiées (où l‟absorption galactique est très faible) 
sans sources galactiques notoires, comme la région du trou de Lockman (Lockman et al. 
1986) permettent de détecter plusieurs centaines de telles sources (Hasinger 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 dans le champ de vue, dont une fraction 
se projette sur l‟amas. 

Figure 7 : Courbe de luminosité X de la RS CVn CF du Toucan durant un sursaut d'activité (Kürster et 
Schmitt 1996). 
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Nous voyons donc que les sources X faibles des amas globulaires peuvent être des binaires, 
avec ou sans objet compact, des sources isolées, associées ou non à l‟amas (voir Tableau 3).  
 

Type d‟objet Luminosité observée dans le disque (erg s-1) 
Binaire X de faible masse avec étoile à 

neutrons quiescente 
1031-1033 

Binaire X de faible masse avec trou noir 
accrétant à taux faible 

1030-1033 

Variable cataclysmique 1029-1034 
Pulsar milliseconde 1029-1031 

Binaire d‟étoiles actives 1028-1031 
Etoile d‟avant-plan Variable 

Objet d‟arrière-plan 
---  

(objet extragalactique) 

Tableau 3 : Candidats potentiels pour expliquer la nature des sources X faibles. Les luminosités observées 
sont des luminosités typiques (valeurs extraites des revues de Rutledge 2003, Kong et al. 2002, Hameury et 
al. 2003, Cool et al. 2002, Becker & Trümper 1999, Dempsey et al. 1993a, 1993b, 1997). 

5 La formation et l’évolution des binaires dans les amas 
globulaires 
Les sources X associées aux amas globulaires sont soit des binaires, soit des astres ayant fait 
partie de binaires. Il est donc important de s‟interroger sur la façon dont les binaires peuvent 
se former dans les amas globulaires. Je présente ici les mécanismes de formation et 
d‟évolution des binaires. 

Figure 8 : Image XMM EPIC-PN du champ du trou de Lockman (temps de pose de 100 kilosecondes, 
Hasinger et al. 2001). 



 28 

5.1 Les binaires primordiales 

La majorité des étoiles jeunes situées dans les régions de formation stellaire se trouve dans 
des binaires (White & Ghez 2001). Dans les amas globulaires, de telles binaires, qui se sont 
formées en même temps que l‟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 la binaire est de masse intermédiaire (~1-2 
M), l‟évolution stellaire de cette étoile combinée aux changements orbitaux affectant la 
séparation des deux astres peuvent également conduire à la formation d‟une variable 
cataclysmique. 
 
Les étoiles de forte masse terminent leur vie par une explosion de type supernovae, dans 
laquelle elles peuvent expulser une très grande partie de leur masse. La binaire réagit à cette 
perte de masse en ajustant ses paramètres orbitaux (Verbunt & van den Heuvel, 1995). 
L‟excentricité de la nouvelle orbite s‟exprime comme (en négligeant l‟excentricité  initiale de 
la binaire et l‟endroit de l‟orbite où se produit la supernova) : 
 

(9) 
 
 
où ΔM représente la perte de masse du système. Si cette perte dépasse la moitié de la masse 
du système, l‟excentricité dépasse 1 : la binaire est rompue. Les binaires X du disque sont 
formées par évolution stellaire (voir la revue de Tauris & van den Heuvel 2003). De telles 
binaires peuvent aussi s‟être formées dans les amas. L‟excès de binaires X des amas par 
rapport au disque galactique implique cependant que d‟autres mécanismes de formation 
opèrent dans les amas globulaires (Hut et al. 1992). 

5.2 La formation et l’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 amas globulaires (plus de 1000 étoiles par parsec 
cube Harris 1996, 1999) font que le passage de deux astres à proximité l‟un de l‟autre dans le 
cœur est courant à l‟échelle de temps de l‟amas (quelques millions d‟années). La fréquence de 
cet événement est donnée par le taux de collision d‟une espèce C par une espèce X, défini 
par (Verbunt 2003) : 
 

(10) 
 

 
où nC désigne la densité de l‟espèce C, nX la densité de l‟espèce X, v la vitesse relative 
moyenne des deux objets et Ac,X la section efficace de l‟interaction entre un élément de 
l‟espèce X et un de l‟espèce C. Une intégration sur le volume V de l‟amas permet d‟obtenir le 
taux pour l‟ensemble de l‟amas. On supposera par la suite que l‟espèce X correspond aux 
étoiles normales de l‟amas (majoritaires). 
 
La section efficace d‟interaction est approximée par une expression du type (Verbunt & Hut 
1987) :  
 
 

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

(12) 
 
 
On suppose que l‟espèce C désigne une catégorie d‟astres compacts (trous noirs, étoiles à 
neutrons ou naines blanches), dont la masse varie peu. On suppose également que la masse 
des étoiles de l‟amas est constante. Dans ces conditions, la section efficace dépend 
uniquement de la distance de passage d et de la vitesse relative des deux astres v. 
 
La formation d‟une binaire lors du passage rapproché de deux astres ne peut s‟effectuer que si 
une partie de l‟énergie du système en est extraite. Cette extraction est réalisée par un effet de 
marée (Verbunt & Hut 1987). Afin que cette extraction se produise, d doit être inférieur à une 
distance critique, fonction de la taille des deux astres. Puisque le rayon d‟un objet compact 
(~10 km pour les étoiles à neutrons des amas globulaires) est négligeable devant le rayon RX 
d‟une étoile  (>> 10000 km), d ne sera fonction que du rayon RX de l‟étoile. Une binaire se 
formera si (Verbunt & Hut 1987) : 

(13) 
 
La section efficace de formation d‟une binaire peut donc s‟exprimer comme  : 
 

(14) 
 

 
alors : 
 

(15) 
 
 

En développant l‟intégration sur le volume en coordonnées sphériques, il vient : 
 
 

(16) 
 
 

Si l‟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). Compte tenu du temps 
nécessaire à la relaxation du cœur et à la ségrégation de masse (quelques dizaines de millions 
d‟années, Harris 1999, Meylan & Heggie 1997) et de l‟âge des amas (dix à 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 cœur 
(Heinke et al. 2003d). L‟intégration radiale ne portera donc que sur une distance finie (du fait 
du caractère fini de la taille de l‟amas), notée D. Cette distance est de l‟ordre de grandeur du 
rayon de cœur (Verbunt et Hut 1987, Meylan & Heggie 1997). 
 
Si l‟on suppose une symétrie sphérique (les données confirment ce fait pour les zones 
centrales des amas, voir par exemple Gerssen et al. 2002), il est possible de ré-écrire 
l‟équation 16 comme : 
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(17) 
 
Supposons que RX soit constant dans le volume défini par la sphère de rayon D. Cela est vrai 
pour les étoiles de l‟amas car la ségrégation de masse s‟applique également aux étoiles 
solitaires (voir ci-dessous) : dans le cœur des amas, les étoiles ont des tailles similaires, et sont 
principalement situées au niveau du coude de la séquence principale (voir par exemple King 
et al. 1998).  
 
On obtient : 
 
 

(18) 
 
 
Le potentiel de King implique que les grandeurs nX et v sont constantes dans le cœur (King 
1966). Une étude statistique indique que la majorité des binaires X de faible masse contenant 
une étoile à neutrons se trouve à moins de 0.6 fois le rayon de cœur des amas (Heinke et al. 
2003d). Les variables cataclysmiques présentent elles aussi une concentration centrale 
(Pooley et al. 2002a). La contribution des zones externes au cœur est donc négligeable dans le 
calcul du taux de collision. En formulant l‟hypothèse que la densité nc est constante non nulle 
si r < D, constante nulle si r > D,  s‟écrit : 
 
 

(19) 
 
 
Les quantités nc et nX s‟expriment comme des fractions de la densité totale d‟objets dans la 
sphère définie par le rayon D. Comme D est de l‟ordre de rc, cette densité totale est de l‟ordre 
de la densité stellaire ρ0. En posant ni = Ci ρ0, on obtient (Verbunt 2003) : 
 

(20) 
 
 
Les termes CX et CC désignent les fractions d‟objets stellaires et compacts par rapport à la 
densité stellaire. Par définition, CX = 1.  Si la relaxation de l‟amas conduit à une équipartition 
de l‟énergie (Hut et al. 1992, Meylan & Heggie 1997), conformément au théorème du viriel la 
vitesse v des particules s‟écrit (Verbunt 2003) : 
 

(21) 
 
On obtient alors : 
 

(22) 
 

5.2.2 La formation d’une binaire par rencontre directe de trois astres 
Il existe un autre mécanisme pouvant former une binaire à 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 
être extraite du système pour former une binaire est prélevée par un des astres (les deux autres 
formant la binaire). Ce mécanisme est cependant beaucoup moins efficace que le mécanisme 
de rencontre directe à deux corps pour former des binaires (Meylan & Heggie 1997). 
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5.2.3 L’interaction d’une binaire avec un astre solitaire 
Une binaire se comporte comme une particule dans le potentiel de l‟amas, tout comme les 
étoiles solitaires. On peut donc observer la rencontre entre une binaire et un astre de l‟amas. 
La fréquence de ce type d‟interaction est donnée par (Verbunt 2003) : 
 
 

(23) 
 
Ce taux est obtenu de la même façon que le taux de collision. La différence est que „a‟ 
représente la taille moyenne des binaires, exprimée par le demi-grand axe moyen de l‟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 l‟amas peut former dynamiquement des binaires, alors il va donc également pouvoir faire 
interagir les binaires (primordiales ou non) avec les étoiles isolées de l‟amas. Ces interactions 
successives ont de grandes répercussions sur les paramètres des binaires (Hut et al. 1992). 
 
Lors de l‟interaction entre un astre isolé et une binaire (Hut et al. 1992) il se forme un 
système, instable, à trois corps. Un tel système peut être considéré comme isolé de l‟amas 
pendant l‟interaction : l‟énergie mécanique totale du système est constante. Cette énergie 
mécanique est la somme des énergies cinétiques de chaque astre et de l‟énergie de liaison de 
la binaire. 
 
Lors de l‟interaction, l‟énergie totale du système va se répartir entre les trois corps, et tendre 
vers une équipartition de l‟énergie (Hut et al. 1992, le formalisme mathématique de ces 
conclusions est indiqué par Heggie 1975). 
 
On peut résumer les conséquences de l‟interaction entre une binaire et un astre isolé en 
indiquant que l‟astre le moins massif est éjecté du système et que les caractéristiques orbitales 
de la binaire sont modifiées pendant cette interaction (Hut et al. 1992, Heggie 1975). Les 
binaires s‟alourdissent et leurs demi-grands axes se réduisent, favorisant l‟accrétion de 
matière (en réduisant la taille des lobes de Roche). Les astres impliqués pendant cette 
interaction injectent de l‟énergie dans l‟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 stabilité 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 et al. (1992) et Meylan & Heggie 
(1997). 

6.1 La ségrégation de masse 

Les interactions entre les particules de l‟amas ont tendance à favoriser une équipartition de 
l‟énergie cinétique de chaque particule de l‟amas. Le temps nécessaire à cette équipartition est 
nommé le temps de relaxation. Il est plus faible dans le cœur que dans les régions extérieures 
de l‟amas. On l‟exprime souvent au rayon de demi-masse. Sa valeur est alors donnée par 
l‟équation 24 (Meylan & Heggie 1997).  
 

(24) 
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La valeur du temps de relaxation dépend du rayon de demi-masse rhmr, de la masse moyenne 
des étoiles <m>, de la masse totale M de l‟amas et d‟un paramètre Λ fonction du nombre total 
d‟étoiles de l‟amas (Λ ~0.4 N, où N représente le nombre total d‟étoiles de l‟amas). Ce temps 
varie entre quelques 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 l‟amas sont semblables. A 
cause de l‟équipartition de l‟énergie cinétique, les particules légères obtiendront une vitesse 
plus importante que les particules massives. Avec une vitesse plus grande, ces particules vont 
migrer vers les zones périphériques de l‟amas. L‟énergie étant fournie par les particules 
massives, ces astres vont chuter dans le potentiel gravitationnel de l‟amas et se rapprocher des 
zones internes. On assiste donc à une ségrégation de masse au sein de l‟amas. Le temps 
nécessaire pour que la ségrégation entre deux catégories d‟astres de masse m1 et m2 se 
produise est donné par l‟équation 25. 
 

 
(25) 

 
Dans cette équation, v1 et v2 représentent les vitesses des astres de masse m1 et m2, n 
représente la densité totale d‟astres. Il peut être montré que si m1 ~ m2, alors tsegreg ~ thmr. 
 
On trouve donc dans le cœur des amas globulaires les objets compacts, et les binaires, 
primordiales ou formées dynamiquement. A l‟inverse, les zones périphériques de l‟amas 
contiennent principalement les étoiles de très faible masse. Dans ces zones externes le 
potentiel gravitationnel de la galaxie devient non négligeable par rapport au potentiel 
gravitationnel de l‟amas. Près du rayon de marée, il est possible que l‟étoile acquière une 
vitesse suffisante pour se libérer de l‟amas. Pour l‟amas, cela correspond à une perte de 
masse. Ce phénomène se nomme l‟évaporation des amas (Hut et al. 1992, Meylan & Heggie 
1997). 

6.2 L’effondrement final de l’amas 
La présence de binaires dans le cœur des amas globulaires s‟oppose à toute contraction de 
l‟amas. En effet, lors d‟une contraction, la densité centrale de l‟amas augmente. Cette 
augmentation favorise la formation des binaires (voir page 28 et Figure 9). Ces binaires 
nouvellement formées vont alors céder de l‟énergie aux étoiles solitaires. Ces étoiles solitaires 
sont alors éjectées du cœur, et la densité centrale diminue. Il se met en place un cycle stable 
où l‟amas consomme des binaires dans son cœur pour assurer son équilibre dynamique. 
 
Ce cycle se maintient tant que l‟amas est capable de former de nouvelles binaires. Il arrive 
toutefois un moment où cette formation de binaires n‟est plus possible. A ce moment, la 
contraction de l‟amas reprendra. 
 
Cette contraction se déroulera jusqu‟à ce que le rayon de cœur tende vers zéro. Les amas 
ayant ainsi évolué sont dit effondrés (Hut 1992, Meylan & Heggie 1997). 
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Figure 9 : Simulation de l’évolution d’un amas globulaire au cours du temps. En haut, le nombre de 
binaires formées par l’amas (cette simulation ne prend pas en compte les binaires primordiales). Au 
milieu, le rayon de cœur de l’amas. La formation dynamique de binaires permet de stopper 
l’effondrement des amas. En bas, l’énergie moyenne des étoiles comparée à l’énergie d’échappement. 
Chaque période d’effondrement s’accompagne d’une augmentation de l’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 amas globulaires pourraient être 
des binaires. La connaissance de la nature des sources X faibles confirmera ou infirmera cette 
hypothèse. S‟il s‟agit effectivement de binaires, alors le grand nombre de sources X faibles 
connues dans les amas globulaires est une 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 rôle fondamental dans la stabilité dynamique des amas. Etudier la répartition de 
ces sources dans divers amas peut donc préciser certains mécanismes dynamiques au sein des 
amas globulaires, et in fine, contraindre les mécanismes d‟évolution des amas. 
 
L‟approche qui est développée dans ma thèse consiste en une étude spatiale pour déterminer 
le nombre des sources X faibles et leur répartition dans les amas, et une étude spectrale et 
temporelle pour déterminer la nature de ces sources. 
 
L‟instrument qui a été choisi pour réaliser cette étude est l‟observatoire spatial XMM-
Newton. Le chapitre suivant lui est entièrement consacré afin de présenter ses atouts pour 
l‟étude des sources X faibles, et de justifier ce choix. 
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II L’observatoire spatial XMM-Newton 

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

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

 

XMM-Newton est un observatoire astronomique spatial en rayons X (0.1-15 keV), lancé le 10 
décembre 1999 (Figure 10). Sa mission est spécialisée dans la spectroscopie et la spectro-
imagerie de sources X faibles (Jansen et al. 2001). Ses objectifs scientifiques vont de l‟étude 
des objets compacts à celle des galaxies. 
 
Le satellite est placé sur une orbite elliptique de période 48 heures, ce qui permet des 
observations longues et ininterrompues. Sa durée de vie est de 10 ans. 

1.2 Le plan focal de l’observatoire 
L‟unité focalisant les rayons X incidents est un ensemble de 58 miroirs co-axiaux de type 
Wolter I (Figure 11, Ehle et al. 2003). Ces miroirs sont efficaces entre 0.1 et 15 keV, avec une 
efficacité maximale à 1.5 keV. Il y a trois unités de ce type sur le satellite, définissant trois 
points focaux primaires. Deux réseaux par réflexion (RGA) se trouvent à l‟arrière de deux 
unités de focalisation. Ces réseaux redirigent 40 % des photons incidents vers deux foyers 
secondaires (Figure 12, Ehle et al. 2003). Enfin, le satellite est équipé d‟un moniteur optique 
définissant un sixième point focal. 
 
Ces six points focaux sont tous situés à des positions différentes, et permettent donc à six 
instruments de fonctionner simultanément et indépendamment (Ehle et al. 2003). Chacun de 
ces instruments est composé de détecteurs CCDs. 

Figure 10 : Vue d'artiste du satellite XMM-Newton. 
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Figure 11 : Schéma de principe des miroirs de XMM-Newton. Les rayons X sont déviés par le miroir en 
incidence rasante, plaçant le point focal à 7.5 mètres des miroirs (Ehle et al. 2003). 

 
Figure 12 : Chemin optique des deux unités de focalisation équipées des réseaux par réflexion RGA. La 
séparation entre le foyer primaire et le foyer secondaire a été exagérée pour des raisons de clarté (Ehle et 
al. 2003). 

2 Présentation des détecteurs de XMM-Newton 
J‟ai analysé les données des caméras EPIC de XMM-Newton. Après un rapide rappel du 
fonctionnement d‟un détecteur CCD, je présente donc les différents détecteurs de XMM-
Newton en insistant particulièrement sur les caméras EPIC-PN et EPIC-MOS. 

2.1 Le principe de fonctionnement d’un détecteur CCD 
Un détecteur CCD est un matériau semi-conducteur réceptif aux photons incidents composé 
d‟unités logiques de détection (les pixels). Les photons interagissent avec le détecteur par 
effet photo-électrique (les interactions par effet Compton sont négligeables dans la bande 
spectrale de XMM-Newton). 
 
Avant l‟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 
l‟énergie du photon incident. En mesurant ce nombre (la charge du pixel), on peut donc 
déterminer l‟énergie du photon incident. 
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Il y a une limitation à ce mécanisme : l‟intervalle de temps entre deux lectures successives 
d‟un pixel doit être court devant l‟intervalle moyen d‟arrivée des photons. Dans le cas 
contraire, deux photons peuvent interagir dans le même pixel, et le nombre d‟électrons 
détectés correspondra à la somme des énergies des deux photons : l‟information du nombre de 
photons ayant interagi (et leurs énergies respectives) sera perdue. 
 
Il peut également apparaître des défauts de lecture. Seuls certains pixels ont la capacité d‟être 
lus afin de réduire la consommation électrique du CCD. Ces pixels sont regroupés sur un bord 
du CCD, dans la ligne de lecture. La charge de chaque pixel du CCD est décalée de ligne en 
ligne vers la ligne de lecture. Au cours de ce décalage, la charge d‟un ou plusieurs pixels peut 
être perdue à cause d‟un pixel fonctionnant anormalement, ou ne fonctionnant pas. Il est 
également possible qu‟un photon incident interagisse à ce moment avec le détecteur. Dans le 
premier cas, cela laisse apparaître sur le détecteur des lignes ou des pixels brillants (ou à 
l‟inverse noirs). Dans le second cas, cela induit un bruit de fond (qui peut être important si 
une source brillante est présente dans le champ de vue). 

2.2 La caméra EPIC-PN 
La caméra EPIC-PN (ci après PN) reçoit l‟ensemble des photons focalisés par l‟unité de 
miroirs numéro 3 (Strüder et al. 2001). Le plan de détection de la caméra (Figure 13) se 
compose de 12 CCDs. Afin de permettre une meilleure sensibilité aux rayons X, ces CCDs 
sont illuminés par l‟arrière (Strüder et al. 2001). 
 
Les pixels de chaque CCD ont une taille de 150 x 150 microns (sauf dans la ligne de lecture, 
où ils ont une taille de 150 x 200 microns). Cette taille de pixel correspond à environ 4.1 
secondes d‟arc projetées sur le ciel (Strüder et al. 2001), ce qui est un peu inférieur à la 
largeur à mi-hauteur de l‟étalement de la réponse impulsionnelle (PSF) des miroirs (6.6 
secondes d‟arc, Jansen et al. 2001). 
 

 

La résolution temporelle maximale de cette caméra est 7 microsecondes (voir Tableau 4). Elle 
possède une efficacité à haute énergie (10-15 keV) importante grâce à une épaisseur de 280 
microns de la zone de déplétion (Strüder et al. 2001). 
 
La caméra PN dispose de six modes de fonctionnement (résumés sur la Figure 14 et le 
Tableau 4) et de quatre filtres différents (fin1, fin2, moyen, épais). Ces filtres protégent le 

Figure 13 : Plan de détection de la caméra PN. On remarque les 12 CCDs du détecteur (Ehle et al. 2003). 
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plan de détection des particules et de la lumière visible, et réduisent l‟empilement des photons 
des sources brillantes (Strüder et al. 2001). La roue à filtre possède également une position 
ouverte (aucun filtre devant la caméra) et une position fermée. 
 
 

Mode 
d‟observation 

Champ de vue 
(minutes d‟arc) 

Résolution 
temporelle 

(millisecondes) 

Limite maximale 
observable 
(coups s-1) 

Objectif 
scientifique 

Full Frame 27.2 x 26.2 73.3 6 
Etude sources 

faibles 
Extended Full 

Frame 
27.2 x 26.2 199.2 -- 

Etude sources 
étendues 

Large Window 13.5 x 26.2 47.7 9 
Etude sources 

faibles ou 
intermédiaires 

Small Window 4.3 x 4.4 5.7 104 
Etude sources 

brillantes 
Timing 13.6 x 4.4 0.03 4 000 Etude temporelle 
Burst 1.4 x 4.4 0.007 60 000 Etude temporelle 

Tableau 4 : Modes d'observation de la caméra PN. Le champ de vue, la résolution temporelle, le flux 
maximum observable et l'objectif scientifique majeur du mode sont indiqués (Strüder et al. 2001). 

2.3 Les caméras EPIC-MOS 
Les deux caméras EPIC-MOS (ci après MOS) sont composées de 7 CCDs carrés épousant le 
plan focal des télescopes (Figure 15). Les régions du ciel non couvertes par la caméra PN (à 
cause des espaces entre les CCDs) le sont par les caméras MOS. La taille des pixels de chaque 
CCD est de 40 x 40 microns, ce qui correspond à 1.1 secondes d‟arc projetées sur le ciel 
(Turner et al. 2001). 
 
Les CCDs des caméras MOS ont une résolution spectrale de 70 eV à 1 keV (Ehle et al. 2003), 
et offrent une couverture spectrale entre 0.2 et 10 keV (Turner et al. 2001). Avec une taille de 
pixel plus faible que celle de la caméra PN, et une largeur à mi-hauteur de la PSF des miroirs 
1 et 2 plus faible que sur le miroir 3 (respectivement 6.0 et 4.5 secondes d‟arc, Jansen et al. 
2001), ces caméras sont plus particulièrement adaptées à l‟imagerie X (voir Tableau 5). Elles 
sont équipées des mêmes filtres que ceux de la caméra PN. 
 

Mode 
d‟observation 

Taille de la zone 
active du CCD 
central (pixels) 

Résolution 
temporelle 

(millisecondes) 

Limite maximale 
observable 
(coups s-1) 

Objectif 
scientifique 

Full Frame 600 * 600 2600 0.7 
Etude sources 

faibles 
Full Frame  

2 node 
600 * 600 1400 1.3 

Etude sources 
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 la zone active du CCD central, la 
résolution temporelle, le flux maximum observable et l'objectif scientifique majeur du mode sont indiqués 
(Ehle et al. 2003). 
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Figure 14 : Images obtenues avec les différents modes d'observation de la caméra PN : Full Frame (en 
haut à gauche), large window (en haut à droite), small window (en bas à gauche) et timing (en bas à droite, 
Ehle et al. 2003). 

 

Figure 15 : Plan de détection d'une des caméra MOS. Le CCD central est en arrière plan des autres 
CCDs de façon à suivre la courbure du plan focal (Ehle et al. 2003). 
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2.4 Les autres instruments 

2.4.1 Les spectromètres RGS 
Les points focaux secondaires des miroirs 1 et 2, définis par les RGA, sont occupés par deux 
spectromètres haute résolution (E/ΔE = 100-500, den Herder et al. 2001), les RGS. Ces 
spectromètres sont composés de 9 CCDs disposés linéairement. Ils enregistrent la position 
d‟interaction des photons incidents, d‟où on déduit, connaissant les caractéristiques des 
réseaux RGA, l‟énergie de ces photons. 
 
La dispersion nécessaire pour une telle résolution implique que les sources observées par les 
RGS doivent posséder un flux important afin que ces photons enregistrés sur chaque pixel de 
CCD soient dominés par ceux de la source. Les spectromètres RGS ne sont donc pas 
utilisables pour l‟étude spectrale des sources X faibles des amas. 

2.4.2 Le moniteur optique 
XMM-Newton comporte également un télescope optique de 30 centimètres de diamètre, 
conçu pour observer la partie centrale du champ de vue des caméras PN 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 par la largeur à 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 plus, les amas sont des sources brillantes, 
saturant le moniteur optique. 
 

 

3 Le bruit de fond 
Le bruit de fond des données de XMM-Newton est variable. Je décris ici les principales 
caractéristiques de ce bruit. 

Figure 16 : Image de M13 prise dans le filtre UVW1 avec le moniteur optique. On note que le centre de 
l’amas n’est pas résolu. 
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3.1 Les bouffées de protons 

Le soleil émet des protons par paquets, qui voyagent dans le système solaire sous forme de 
nuages, avec des structures propres. Certains de ces paquets atteignent la Terre, et 
interagissent avec les satellites en orbite (Lumb et al. 2002). 
 
La présence de particules chargées était connue auparavant, et, afin d‟éviter la contamination 
par des électrons, un champ magnétique est appliqué aux miroirs. Toutefois, le fait que les 
protons incidents soient dirigés vers les détecteurs par les miroirs n‟a pas été anticipé (Lumb 
et al. 2002). Ces protons déposent dans les CCDs une petite fraction de leur énergie, 
suffisante pour activer un ou plusieurs pixels (Figure 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, Lumb et al. 2002) pendant un temps variable 
(de quelques minutes à plusieurs dizaines d‟heures). 

 

 

Une signature caractéristique de ces sursauts est la différence très marquée entre le bruit 
mesuré dans le champ de vue et celui mesuré sur les portions de CCDs se trouvant hors du 
champ de vue (Figure 18). 
 
L‟énergie des protons est telle qu‟aucun filtre ne peut les arrêter. Il est donc impossible de les 
filtrer mécaniquement. Ils est également impossible de les filtrer spatialement (Jean Ballet, 
communication privée) ou spectralement : les données recueillies durant les sursauts sont 
donc inutilisables (Lumb et al. 2002). 

3.2 Les bruits électroniques 
Tout composant électronique souffre d‟un bruit intrinsèque. Par exemple, dans le cas des 
CCDs de la caméra PN, le bruit de lecture est de 0.1 e- par pixel et le bruit total liée à 

Figure 17 : Courbe de lumière d'une observation XMM-Newton durant laquelle un sursaut de protons 
s’est produit (Ehle et al. 2003). 
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l‟électronique est d‟environ 5 e- (Strüder et al. 2001). Ce bruit est significatif lors d‟une 
longue observation. Il n‟est pas possible de le réduire ou de le soustraire. 
 

 

 
Un autre bruit à considérer est la fluorescence des matériaux et de l‟électronique sous-jacente 
aux caméras (voir Figure 19 pour la caméra PN par exemple). Ce bruit n‟est pas homogène 
sur le détecteur (sur la Figure 19, en bas à gauche, on voit par exemple apparaître les 
composants électroniques placés derrière les CCDs), et il est impossible de le réduire. Lors 
des analyses spectrales il est donc impératif d‟estimer le bruit de fond dans des zones où ce 
bruit est comparable à 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 extragalactiques (voir page 26). 
Plusieurs centaines de ces sources ont été détectées lors de pointages de très longue durée 
(plus de 300 kilosecondes) dans la zone du trou de Lockman (Hasinger et al. 2001). Certaines 
d‟entre elles sont extrêmement faibles (moins de 100 photons détectés, Hasinger et al. 2001). 
Lors d‟observations de plus courte durée, ces sources sont trop faibles pour être détectées, 
mais sont responsables d‟un fond diffus. Puisque ces sources sont à des distances 
cosmologiques, ce phénomène est présent dans tous les champs de vue observés.  
 

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 vue et les zones situées hors du champ de vue. 
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4 Le traitement des données 
Le traitement des données s‟effectue avec le SAS (Science Analysis Software, logiciel 
d‟analyse scientifique de XMM-Newton). Ce logiciel effectue la calibration des données, et 
élimine la majorité des artefacts électroniques. Un filtrage temporel (Lumb et al. 2002) permet 
de supprimer les éventuelles 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 la détection des sources : la méthode de 
détection par boîte 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 bibliothèque représentant 
le signal attendu lors de la détection de sources de diverses topologies (ponctuelles, étendues, 
ellipsoïdales,…). La famille d‟ondelettes choisie est celle du „chapeau mexicain‟ (la partie 

Figure 19 : Images de la caméra PN prises dans diverses bandes d'énergies. On retrouve les raies dues au 
châssis du satellite (en haut à gauche, Ti + V + Cr), celle de l’électronique du circuit (en bas à gauche, Ni), 
celles de la carte électronique (en haut à droite, Cu) et celle du support du détecteur (en bas à droite, Mo, 
Ehle et al. 2003). 
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négative de cette ondelette permet de tenir compte du bruit de fond de l‟image). La 
comparaison est réalisée en convoluant l‟image avec l‟ondelette et en détectant les maxima de 
l‟image convoluée. Ceci est réalisé pour chaque élément de la bibliothèque. Le meilleur 
ajustement pour chaque source est conservé (il permet de connaître la topologie de la source). 
 
J‟ai préféré cette méthode à celle de la boîte glissante car elle donne de meilleurs résultats 
dans le cas des sources faibles partiellement résolues et des sources diffuses. 
 
Afin de limiter au maximum le bruit de fond, la détection a été réalisée dans une bande 
d‟énergie allant de 500 eV à 5 keV. Cette bande présente en outre l‟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 rigoureusement constant : de 
faibles fluctuations statistiques y sont présentes. Ces fluctuations peuvent être détectées 
comme des sources très faibles. Il convient donc d‟estimer la pertinence de chaque détection. 

 

4.1.2 La validation des détections  
La validation des détections est réalisée par le calcul du maximum de vraisemblance 
(Cruddace et al. 1988). La réponse impulsionnelle du télescope est ajustée au signal observé 
et la probabilité que ce signal puisse être créé par une source est déterminée. La 
vraisemblance est donnée par (d‟après la documentation du SAS) : 
 

(26) 
 
J‟ai rejeté les sources dont la probabilité d‟être réelles (Preel) était inférieure à 0.9966. Cela 
correspond à une vraisemblance inférieure à 5.7. 
 
Le seuil choisi est assez bas (la valeur communément admise pour les validations de détection 
est 8, d‟après le guide de l‟utilisateur du catalogue 1XMM). Certaines des sources détectées  

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

 reelPV  1ln
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pourraient donc être des fluctuations statistiques. Il peut être montré qu‟à une vraisemblance 
de 5.7,  3 % des validations sont incorrectes (valeur exprimée à 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 
excès de coups à une position donnée est 4.5 x 10-5. Sur un des détecteurs, la probabilité que 
cet excès soit une fluctuation validée est 3.4 x 10-3. Sur un second détecteur, ma probabilité 
que cet excès soit détecté au même endroit (en supposant qu‟il s‟agisse d‟une fluctuation 
statistique et non d‟une source réelle) est 4.5N x 10-5. N représente le nombre d‟excès détectés 
qui doivent être validés (déterminé par la méthode d‟ajustement d‟ondelettes). Pour un champ 
de vue typique, N vaut environ 600. Cet excès doit ensuite être validé. Puisque je suppose 
qu‟il s‟agit d‟une fluctuation, la probabilité de validation est 3.4 x 10-3. La probabilité totale 
d‟avoir une fluctuation détectée sur deux détecteurs est donc : 3.2 x 10-7. Une telle source est 
réelle. 
 
Il existe une limitation à cette méthode. La caméra PN est plus sensible que les caméras MOS. 
Il existe donc des sources qui seront détectées uniquement par la caméra PN. De telles sources 
peuvent être soit des sources réelles, soit des fluctuations du bruit de fond.  
 
J‟ai filtré la liste de sources détectées en conservant uniquement celles détectées par deux (ou 
trois) caméras et celles détectées par la caméra PN seulement. J‟ai rejeté, dans le cas 
particulier des sources n‟étant détectées que par la PN, toutes celles dont la vraisemblance 
était inférieure à 7 (probabilité d‟être réelle inférieure à 99.91 %).  
 
Cette limite est encore inférieure à celle utilisée par le catalogue 1XMM. Toutefois la 
méthode de détection des sources est différente : le catalogue utilise une analyse multi-bande, 
j‟utilise une analyse simple bande.  
 
L‟analyse multi-bande conduit à la détection d‟un plus grand nombre de fausses sources que 
l‟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 multi-bande (à 99.6 % de confiance). 
Avec une limite de 7, seules ~2 % de fausses sources par champ sont détectées pour une 
analyse simple bande (à 99.6 % de confiance). C‟est la raison qui m‟a conduit à choisir ce 
seuil de détection et cette analyse. 
 

4.1.3 La limite de détection et le problème du vignetting 
La surface efficace des miroirs dépend de l‟angle d‟incidence des photons. Elle est maximale 
dans l‟axe des miroirs, et décroît lorsque cet angle augmente. Ce phénomène 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 l‟endroit où cette source est détectée. La 
limite de détection est caractérisée par un rapport signal sur bruit donné. Elle dépend donc 
également de la position considérée sur le détecteur (voir Figure 22). Lorsque je ferai 
référence à cette limite, il s‟agira de la limite de détection exprimée au centre du champ de 
vue. 
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Figure 21 : Nombre de fausses sources détectées dans le champ de vue en fonction du seuil de maximum 
de vraisemblance. Les courbes noire et rouge correspondent aux détections faites dans une seule bande 
d’énergie (la méthode que j’ai choisie), la courbe verte correspond aux détections faites dans cinq bandes 
simultanément (la méthode utilisée pour détecter les sources du catalogue 1XMM). Le décrochage de la 
courbe rouge par rapport à la courbe noire (à ML=8) est dû à un paramètre mal ajusté lors des détections 
(d’après le Guide de l’Utilisateur du Catalogue 1XMM, édité par le Consortium SSC). 

 

 

Figure 22 : Flux des sources détectées dans l'amas M13 en fonction de la 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 à l’amas 
La majorité des sources détectées ne sont pas associées à l‟amas globulaire (voir page 26). Il 
est impossible de distinguer les sources associées à l‟amas de celles qui ne le sont pas 
uniquement par une observation X. Il est par contre possible d‟estimer à partir de la 
population de sources détectées dans la région du trou de Lockman le nombre 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 détectées dans le champ de vue du trou de 
Lockman en fonction du flux limite de détection pour estimer le nombre 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 l‟instrument. A cause de la symétrie axiale des 
miroirs, les points sont choisis à l‟intérieur d‟anneaux concentriques. Le rayon de chaque 
anneau est calculé pour qu‟un nombre significatif (~20) de sources y soient présentes et pour 
que les variations du vignetting y soient négligeables.  
 
Les flux calculés par Hasinger et son équipe en 2001 grâce au SAS version 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 l‟anneau, dans une observation 
de même type que celle du trou de Lockman. En supposant que le trou de Lockman représente 
un champ de vue de référence, ceci permet d‟en déduire le nombre de sources qui seraient 
détectées dans le champ de vue d‟un amas si l‟amas n‟était pas présent. Je suppose en 
particulier que l‟incertitude statistique sur le nombre de sources par degré carré donné par la 
relation d‟Hasinger et al. (2001) est négligeable devant l‟incertitude statistique due à la 
détection des sources. 
 
Il existe deux limitations à cette méthode. D‟une part, il est nécessaire d‟effectuer une 
correction de couleur qui est liée à l‟absorption galactique dans le champ considéré. Cette 
correction devrait être faite pour toutes les sources en fonction de leurs caractéristiques 
spectrales. Vu que les caractéristiques spectrales des sources les plus faibles ne sont pas 
connues, j‟ai effectué cette correction en supposant que toutes les sources ont les mêmes 
caractéristiques : un spectre en loi de puissance d‟indice 2. L‟erreur commise sur la correction 
est faible tant que l‟absorption n‟est pas très élevée (~ < 1021 cm-2, 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). La contamination des champs 
de vue par les sources d‟avant-plan est importante pour des latitudes faibles (|b| < 10°, Motch 
et al. 2003). Or, les amas observés par XMM-Newton ont des latitudes plus élevées (|b| ~ 
15°), à l‟exception de M22. 
 
Cette méthode est donc valable pour M13 et Oméga du Centaure. Une autre méthode est 
présentée page 82 pour estimer le nombre de sources associées à M22 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 modèles aux spectres avec une méthode des moindres carrés. La qualité 
de cet ajustement est estimée par la méthode du chi carré (voir équation 27, où Ci représente 
un point expérimental, Mi un point correspondant du modèle et i l‟erreur expérimentale 
correspondante). Cette méthode nécessite que les points Ci suivent une statistique gaussienne 
(ils doivent représenter un grand nombre [>20] de photons, Ballet 2003). 
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(27) 
 
Pour les sources moins brillantes, mais pour lesquelles le nombre total de coups enregistrés 
est supérieur à 100, j‟ai utilisé la statistique de Cash (voir équation 28, Cash 1979). Cette 
analyse n‟indique pas la qualité de l‟ajustement mais permet de comparer directement 
l‟ajustement de deux modèles différents (Ballet 2003).  
 

(28) 
 

 
Pour les sources les plus faibles, j‟ai réalisé une estimation des caractéristiques spectrales 
grâce aux rapports de duretés. En étudiant spectralement quelques sources lumineuses, et en 
calculant la position de ces sources dans des diagrammes couleur-couleur 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 les courbes de lumière 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 de K-S). 

5 Le programme amas globulaire du CESR 
XMM-Newton est, grâce à sa sensibilité et ses capacités spectroscopiques, un instrument 
parfait pour réaliser une étude spectrale des sources X faibles des amas globulaires. La 
détection de plusieurs sources X faibles dans quelques amas judicieusement choisis est 
suffisante pour l‟étude de ces sources. 
 
Les amas observés ont été choisi à cause de caractéristiques facilitant la détection de sources 
X faibles : proximité, faible absorption, grands cœurs. Leurs observations ont été réparties 
tout au long des cycles d‟observations de XMM-Newton (Temps Garanti, Cycle 1) et 
continuent encore (Cycle 2 et demande de temps supplémentaire lors du Cycle 3). 
 
Dans la suite de mon exposé, je ne présenterai que les amas observés 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 août 2001), NGC 6205 (M13, observé en janvier 2002), NGC 6656 
(M22, observé en septembre 2000) et NGC 6366 (observé en octobre 2001 et février 2002). 
En outre, j‟ai exploité des données d‟archive du télescope spatial Hubble de l‟amas M13. 
Cette analyse sera présentée dans le chapitre IV. Enfin, j‟ai également ré-analysé les données 
Chandra obtenues en janvier 2000 de l‟amas Oméga du Centaure. Cette analyse est présentée 
dans le chapitre suivant. 
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III L’amas globulaire NGC 5139, Oméga du 
Centaure 

1 Oméga du Centaure, le roi des amas 

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

L‟amas globulaire NGC 5139 (Figure 23) situé dans la constellation australe du Centaure, est 
visible à l‟œil nu. Il est l‟amas le plus massif de la galaxie (106.7 M, Meylan et al. 1995). 
 
Cet amas possède un cœur 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, avec une densité de colonne de 8.4 
1020 cm-2 (Harris 1999). Ceci permet des études spectrales pour des sources de faible 
luminosité (1031 erg s-1). 
 
ROSAT a détecté 22 sources X faibles dans cet amas. Quatre de ces sources se trouvent dans 
le rayon de demi-masse de l‟amas (dont trois dans le cœur, Verbunt & Johnston 2000). Les 
caractéristiques de l‟amas et la présence de ces nombreuses sources X faibles permettent de 
préciser la nature de ces sources (Verbunt 2001). 

2 Les résultats de l’observation de XMM-Newton 
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* Les tables 1, 2, 3 et 5, initialement publiées en lignes, 
sont jointes à fin de l‟article. 
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Pour résumer, la qualité des observations d‟Oméga du Centaure m‟a permis de déterminer la 
nature de plusieurs sources X faibles. J‟ai détecté dans cet amas plusieurs classes d‟objets 
(binaires actives, binaires X de faible masse avec une étoile à neutrons en quiescence, 
variables cataclysmiques). En exploitant les données de Chandra, j‟ai montré que ~ 25 % des 
sources présentaient une variabilité temporelle importante. 
 
Le résultat le plus surprenant est qu‟il existe une trentaine de sources dans la périphérie de 
l‟amas. Ceci est inattendu compte tenu des mécanismes de ségrégation de masse qui tendent à 
ramener les binaires au centre de l‟amas. Ce résultat pourrait s‟expliquer par l‟accrétion d‟un 
système stellaire externe à l‟amas. Un tel phénomène aura en effet pour conséquence de 
perturber le potentiel gravitationnel de l‟amas, et donc de modifier la répartition des masses 
dans l‟amas. 
 
Je vais maintenant présenter les observations faites par XMM-Newton des amas globulaires 
M13, M22 et NGC 6366, afin de décrire leurs populations de sources faibles par une étude 
similaire à 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 amas globulaires M13, M22 et NGC 6366. 
Une section de ce chapitre est consacrée à chaque amas. 

1 L’amas globulaire d’Hercule, M13 

1.1 Que savions nous de M13 ? 

 
Figure 24 : Image optique de l'amas globulaire M13 d'Hercule. Crédit 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 cœur est de taille moyenne (78 secondes d‟arc, Harris 1999). Il appartient à la 
catégorie des amas de masse intermédiaire (105.8 M,  Pryor & Meylan 1993) et se trouve 
dans une région où l‟absorption galactique est faible (1.1 x 1020 cm-2, Djorgovski 1993). 
 
M13 a été observé par ROSAT en 1994 (Fox et al. 1996, Verbunt 2001). Dix-sept sources ont 
été détectées dans le champ de vue de ROSAT (dont deux dans le cœur de l‟amas, Verbunt 
2001, voir également Figure 25). 
 
Au moins une des sources X ROSAT du cœur pourrait avoir une contrepartie UV (Ferraro et 
al. 1997, Verbunt 2001). Enfin, quatre pulsars milliseconde ont été détectés en radio (Ransom 
et al. 2003b, Taylor et al. 1993). Tous sont situés dans le rayon de demi-masse ou dans son 
voisinage. 
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Figure 25 : Images du champ de vue de ROSAT lors des observations de M13. A gauche, une image de 
l'ensemble du champ de vue. Le flux des sources est représenté par la taille du symbole. Les croix 
représentent les sources détectées par le HRI, les carrés représentent celles détectées par le PSPC. Les 
rayons des deux cercles sont 15 et 20 minutes d’arc. A droite, un zoom sur le cœur de l’amas. Les deux 
sources du cœur, Ga et Gb y sont indiquées avec les sources UV de Ferraro et al. 1997 (voir ci-dessous). 

1.2 L’observation de XMM-Newton 
M13 a été observé pendant 40 kilosecondes par XMM-Newton les 28 et 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. Après le filtrage des fichiers d‟événements, seuls 15.9 kilosecondes 
restent utilisables. Le bruit de fond résiduel était plus élevé le 30 janvier que le 28. La 
luminosité limite atteinte était de L0.5-5.0 = 2.4 1031 erg s-1 (pour un modèle de corps noir avec 
une température de 0.6 keV). 
 

 

 

Figure 26 : Image du centre du champ de vue de M13. Les cercles représentent les rayons de cœur (trait 
plein) et de demi-masse (pointillés). Les sources détectées par XMM-Newton sont représentées par des 
croix, alors que les sources ROSAT sont représentées par les cercles pleins. Les boîtes d’erreurs sont de la 
taille des symboles. 
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Le traitement des données a été réalisé deux fois, avec le SAS 5.3.3 (lors de la première 
analyse) et 5.4.1 (lors de l‟analyse finale). La publication insérée dans cette section est issue 
des données traitées avec le SAS 5.3.3, alors que le texte qui suit reprend les résultats de 
l‟analyse finale. 
 

 

1.3.2 Dans le reste du champ de vue 
Hors du rayon de demi-masse, 61 sources ont été détectées dans le champ de vue. ROSAT 
avait détecté dans la surface couverte par le champ de vue de XMM-Newton 8 sources hors 
du rayon de demi-masse (Verbunt 2001, Fox et al. 1996). Ces huit sources ont toutes été 
détectées par XMM-Newton, mais certaines à des luminosités différentes de celles mesurées 
par ROSAT (voir page 78). 

1.3.3 L’estimation du nombre de sources non associées à l’amas 
J‟ai estimé à partir de la luminosité limite de cette observation que, dans le champ du trou de 
Lockman, en tenant compte de la normalisation de surface, respectivement 0, 1 et 61 sources 
seraient détectées dans les régions correspondant au cœur de l‟amas, au rayon de demi-masse 
de l‟amas, et hors du rayon de demi-masse de l‟amas. 
 
Ces chiffres nécessitent quelques précautions. Il s‟agit en effet d‟une estimation statistique à 
partir d‟un champ de vue représentatif. Il faut donc également estimer à quel niveau de 
confiance ces chiffres sont représentatifs. L‟hypothèse à tester est : « sachant le nombre 
moyen de sources de fond attendues s et le nombre n de sources détectées, quelle est la 
probabilité d‟observer X sources de fond ? ». Le test est réalisé grâce à la loi de Poisson, 
indiquée dans l‟équation 29. 
 

(29) 

 

 

Figure 27 : Image du champ de vue de M13. Les symboles sont les mêmes que ceux de la Figure 26. Le 
mauvais ajustement entre la source ROSAT située la plus à droite et la source XMM-Newton est dû à la 
présence d’un bord de CCD à cet endroit. 
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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 probabilité admettant une moyenne et 
une variance (ce qui est le cas de la loi que j‟ai indiquée plus haut), la limite à 3  implique 
que l‟hypothèse testée est vérifiée avec au moins 90 % de confiance. J‟ai donc 
(indépendamment de la valeur de la limite gaussienne usuelle des 3 , 99.6 %) choisi 
d‟exprimer tous mes intervalles de confiance avec au moins 90% de confiance. Compte tenu 
du caractère entier du nombre de sources détectées, la probabilité de confiance peut varier 
entre 90 % et 99.9 %. Le Tableau 6 liste les intervalles de confiance estimés pour les 
associations de sources à M13. 
 

Hypothèse testée 

Nombre de 

sources 

détectées 

Nombre de 

sources de 

fond 

Probabilité 

Quel est le nombre de sources du fond dans le cœur ? 3 0, 1 96.2 % 

Quel est le nombre de sources du fond dans le rayon 

de demi-masse ? 
6 0, 1, 2 92.0 % 

Quel est le nombre de sources du fond hors du rayon 

de demi-masse ? 
61 60, 61 99.8 % 

Toutes les sources du cœur peuvent elles être 

associées à l‟amas ? 
3 0 74.0 % 

Toutes les sources du rayon de demi-masse peuvent 

elle être associées à l‟amas ? 
6 0 36.8 % 

Toutes les sources situées hors du rayon de demi-

masse sont elles des sources du fond ? 
61 61 95.1 % 

Tableau 6 : Intervalles de confiance et probabilités associées aux diverses hypothèses d’association des 
sources à l’amas 

1.4 La découverte d’une binaire X de faible masse en quiescence avec une étoile à 
neutrons dans le cœur de M13 
Cette découverte fait l‟objet de la publication ci-jointe. 
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La boîte d‟erreur du candidat binaire X avec une étoile à neutrons a été observée à plusieurs 
reprises par la caméra WFPC2 du Télescope Spatial Hubble. Les filtres utilisés lors des 
observations étaient les filtres F336W (Cousin U),  F555W (Cousin V) et F785LP (proche du 
filtre Cousin I). Le Tableau 7 indique le journal des observations. 
 

Date d‟observation Durée de pose (sec) 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 binaire X avec une étoile à neutrons. 

 
Les sources présentant un excès de luminosité en B ou U sont de bons candidats contreparties 
optiques des binaires X (Edmond et al. 2002). J‟ai donc recherché les sources présentant un 
tel excès dans la boîte d‟erreur de notre candidat binaire X. 
 

 

Figure 28 : Boîte d'erreur du candidat binaire X de faible masse dans M13 observée avec le HST. A 
gauche, l’image prise dans le filtre F336W (U). A droite, l’image prise dans le filtre F555W (V). Sur les 
deux images, le cercle représente la boîte d’erreur sur la position du candidat binaire X (tenant compte de 
l’incertitude systématique de XMM-Newton). Les deux flèches indiquent les candidats potentiels. 

 
Dans la boîte d‟erreur sur la position XMM-Newton du candidat binaire X (Figure 28), une 
seule source brillante en U est observée (flèche du bas). A la limite de la boîte d‟erreur 
(exprimée à 99 % de confiance), une seconde source brillante en U est observable (flèche du 
haut). Le Tableau 8 indique les positions de ces deux candidats contreparties optiques (basées 
sur l‟astrométrie du HST lors des poses du 22 avril 2000).  
 
Les deux candidats sont entourés d‟étoiles assez lumineuses à travers le filtre V (voir la 
Figure 28). Le Tableau 9 indique des magnitudes obtenues par une méthode de photométrie 
d‟ouverture (l‟erreur est de l‟ordre de +/- 0.2 magnitudes). 
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Candidat Ascension droite Déclinaison Erreur de position 
Intérieur 16h 41m 43.6s 36° 28‟ 2.1‟‟ 0.1‟‟ 
Extérieur 16h 41m 43.4s 36° 28‟ 0.4‟‟ 0.1‟‟ 

Tableau 8 : Position des candidats contrepartie optique à la binaire X avec étoile à neutrons détectée dans 
M13. Les positions sont indiquées en coordonnées J2000, l'erreur statistique sur ces position en secondes 
d'arc. Une incertitude systématique de 0.5 secondes d’arc doit être ajoutée à l’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 les filtres F336W (U), F555W (V) et F785LP 
(~I). L'erreur sur chaque magnitude est d'environ 0.2 magnitudes. La magnitude F785LP du candidat 
extérieur ne peut pas être déterminée à cause d’une étoile brillante très proche du candidat. 

La comparaison des magnitudes U et V des deux candidats et celles de contreparties optiques 
de binaires X de faible masse connues peut être utilisée pour confirmer l‟association 
proposée. Je me suis servi des binaires X Cen X-4 et 47 Tuc X-5.  
 
Cen X-4 est une transitoire X très connue, étudiée récemment en quiescence (voir par 
exemple Campana et al. 2003). J‟ai également utilisé 47 Tuc X-5, qui se trouve dans un amas 
globulaire (Edmonds et al. 2002), afin de vérifier que les transitoires 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 à la distance de M13. Cette correction est faite 
avec les cartes et formules de Schlegel et al. (1998) pour corriger 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 X-4. Le Tableau 10 regroupe ces 
magnitudes corrigées. Les deux contreparties possibles présentent  une luminosité en U et V 
supérieure à celles de Cen X-4 et 47 Tuc X-5 mais une luminosité X similaire à ces deux 
binaires. Il semble donc que les candidats soient plus brillants que ce que l‟on pourrait 
attendre, mais tant que la période orbitale de la source de M13 est inconnue, il est difficile de 
tirer une conclusion. 

Tableau 10 : Magnitudes corrigées de Cen X-4 et 47 Tuc X-5 comparées aux magnitudes des deux 
candidats contrepartie optique. Les corrections tiennent compte de la distance et de l'absorption 
galactique. La luminosité X est calculée entre 0.5 et 5.0 keV sauf 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 x 1031 erg s-1 lors de l‟observation de XMM-
Newton et 3.8 x 1032 erg s-1 lors de celle de ROSAT (les deux luminosités sont indiquées dans 
la bande 0.5-5.0 keV). Cette source a donc varié 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 objet à partir de son seul spectre X. Si 
l‟hypothèse d‟une binaire X de faible masse en quiescence contenant une étoile à neutrons 
semble exclue par le spectre dur, il pourrait s‟agir d‟une variable cataclysmique, d‟une binaire 

Binaire X Magnitude U Magnitude V Luminosité X (erg s-1) 
Cen X-4 20.9 21.9 2.5 x 1032 

47 Tuc X-5 23.7 22.8 1.4 x 1033 (0.5-2.5keV) 
Candidat intérieur 17.4 17.6 (4.3 ± 0.4) x 1032 
Candidat extérieur 17.2 17.5 (4.3 ± 0.4) x 1032 
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active ou d‟un AGN variable. La probabilité que cette source ne soit pas associée à l‟amas est 
24 %, rendant l‟hypothèse d‟un AGN moins probable. 
 
Je propose que cette source soit une variable cataclysmique ou une 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 dans le cœur de l‟amas. Son spectre est assez 
dur, sa luminosité de 2.8 ± 0.4 x 1032 erg s-1 dans la bande 0.5-2.5 keV. J‟ai ré-analysé les 
données d‟archive de ROSAT (avec le logiciel PROS, complément du système d‟analyse 
IRAF). Je n‟ai pas détecté cette source dans les données, et j‟ai calculé une luminosité limite 
de 1.2 x 1032 erg s-1 dans la bande 0.5-2.5 keV. Le flux de cette source doit donc avoir varié 
d‟un facteur supérieur à 2. 
 
Le spectre de cette source est contaminé par la présence de la binaire X de faible masse en 
quiescence. Cependant, il montre un excès de photons à haute énergie (au delà de 4 keV et de 
la composante thermique de la binaire X de faible masse). Une fois encore, ces 
caractéristiques de spectre et de variabilité sont compatibles avec celles d‟un AGN, d‟une 
variable cataclysmique ou d‟une binaire active. La probabilité que cette source ne soit pas 
associée à l‟amas est 2 %, compte tenu de sa forte luminosité. L‟hypothèse d‟un AGN est 
donc très peu probable. 
 
Je propose que cette source soit une binaire active de type RS CVn 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 demi-masse ont des contreparties dans 
les catalogues USNO ou 2MASS. Les boîtes d‟erreurs sont cependant assez importantes pour 
que des coïncidences de position soient possibles (la probabilité d‟observer un objet du 
catalogue USNO projeté par chance sur une boîte d‟erreur de XMM-Newton est ~ 20%). 
 
Certaines associations sont toutefois possibles. La source ROSAT D a été détectée par 
ROSAT avec un flux non absorbé de 3.8 x 10-13 erg s-1 dans la bande 0.5-5.0 keV. XMM-
Newton a résolu cette source en deux composantes de flux 1.2 x 10-14 erg s-1 cm-2 et              
0.8 x 10-14 erg s-1 cm-2 (l‟erreur sur les flux est de 0.2 x 10-14 erg s-1 cm-2). Or, deux astres du 
catalogue USNO (USNO A2.0 1200-07986334 et USNO A2.0 1200-07986328) se trouvent à 
cette position. Ces deux sources peuvent être les deux astres USNO. Un des deux astres aurait 
manifesté un sursaut d‟activité lors de l‟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 Sagittaire, à 3.2 kpc 
(Harris, 1999). Il s‟agit d‟un amas brillant qui possède un cœur de grande taille (85.11 
secondes d‟arc, Harris 1999). Comme le montre la Figure 30, cet amas se trouve dans une 
région où l‟absorption interstellaire n‟est pas négligeable (NH = 2.2 x 1021 cm-2, Harris 1999).  
 
Cet amas a été observé par EINSTEIN et ROSAT. Quatre sources X faibles, dont une se 
trouvait dans le cœur, ont été détectées par EINSTEIN (Hertz & Grindlay 1983b). Six 
nouvelles sources, toutes situées hors du rayon de demi-masse (Johnston et al. 1994, Verbunt 
2001) ont ensuite été détectées par ROSAT. 
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Figure 29 : L'amas globulaire M22. Crédit photo : N.A.Sharp, Research Experiences for Undergraduates 
program, National Optical Astronomy Observatory/Association of Universities for Research in 
Astronomy/National Science Foundation. 

 
Figure 30 : Vue optique de la constellation du sagittaire. Les objets du catalogue de Messier présents sur 
l’image, dont les amas globulaires M22 et M28 sont indiqués. 
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M22 a été également observé par le télescope optique AAT les 15 et 16 août 2001 dans le but 
d‟identifier les contreparties des sources XMM-Newton. Les données ont été traitées au 
CESR pendant l‟été 2003 (Webb et al. 2004). Malheureusement les données sont 
difficilement exploitables du fait de la surexposition du cœur de l‟amas.  

2.2 L’observation de XMM-Newton 
L‟observation de M22 par XMM-Newton s‟est déroulée les 19 et 20 septembre 2000 pendant 
40 kilosecondes, en mode Full Frame, avec des filtres moyens. Un sursaut de protons s‟est 
produit pendant cette observation, conduisant à la perte d‟environ 15 kilosecondes de 
données. La luminosité limite était de 6.8 x 1030 erg s-1 (au centre du champ de vue, par un 
corps noir à 0.6 keV). 
 
Un incident technique a affecté l‟observation de XMM-Newton, causant la perte des données 
d‟attitude du satellite pendant les 5 premières kilosecondes. J‟ai re-généré l‟attitude à partir 
des données, puis re-calibré l‟astrométrie de l‟observation. 
 
La publication de Webb et al. 2002 citée par la suite est jointe en annexe (pages 147 et 
suivantes). Les différences qui peuvent apparaître entre la publication et ce mémoire sont dues 
à des différences du logiciel d‟analyse : les résultats indiqués dans la publication ont été 
obtenus avec la version 5.0.0 du SAS alors que les résultats présentés par la suite l‟ont été 
avec la version 5.4.1 du SAS. Les différences les plus importantes résultent de l‟amélioration 
des programmes de détection de sources, ce qui conduit à la détection d‟un plus grand nombre 
de sources. 

2.3 Le contenu du champ de vue 

 

2.3.1 Dans le cœur et le rayon de demi-masse 
Sept sources ont été détectées par XMM-Newton dans le rayon de demi-masse (voir Figure 
31). Quatre de ces sources se trouvent dans le cœur. Une seule de ces sept sources était 
connue auparavant avec ROSAT (Johnston et al. 1994, Verbunt 2001). Sa luminosité était 1.8 

Figure 31 : Image en contour du cœur de M22. Les cercles représentent le rayon de cœur (trait plein) et 
de demi-masse de l'amas (pointillés). Les sources détectées sont indiquées par les étoiles pleines. 
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x 1032 ± 0.6 x 1032 erg s-1 (calculée dans la bande 0.5-5.0 keV) en mars 1991 et 1.0 x 1032 ± 
0.3 x 1032 erg s-1 en mars 1993. 

2.3.2 Dans le reste du champ de vue 
Dans le reste du champ de vue, 63 sources ont été détectées, dont sept sources ROSAT 
(Johnston et al. 1994, Verbunt 2001). Une de ces sources attire particulièrement l‟attent ion 
(présentée sur la Figure 32). Il s‟agit d‟une source étendue, détectée par EINSTEIN et 
ROSAT. Cette source possède les caractéristiques (taille, spectre, luminosité) d‟un amas de 
galaxies situé en arrière plan de l‟amas globulaire (Webb et al. 2002, 2004). 

 

2.3.3 L’estimation du nombre de sources associées à l’amas 
J‟ai indiqué en II que l‟estimation du nombre de sources du fond est biaisée lorsque 
l‟absorption interstellaire dans le champ considéré est très supérieure à celle du champ de 
référence. En effet, le nombre de sources du fond dans un champ fortement absorbé est alors 
surestimé. Ce biais joue également lorsque le spectre des sources détectées est très différent 
du spectre X moyen des objets extragalactiques (une loi de puissance d‟indice spectral 2, 
Hasinger et al. 2001). Si le spectre des sources détectées est très mou (donc très affecté par 
l‟absorption) le flux corrigé de l‟absorption sera sous-estimé. Cela conduira encore à une 
surestimation du nombre de sources du fond. 
 
Les parties les plus externes du champ de vue (au delà de 12 minutes d‟arc du centre) des 
amas peu absorbés M13 et Oméga du Centaure ne contiennent aucune source associée à 
l‟amas (à 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 (donnée par Ehle et al. 2003) et la 
répartition en luminosité des sources X de fond (donnée par Hasinger et al. 2001), on peut 
estimer le nombre de sources de fond à partir du nombre de sources 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 
 

Figure 32 : Image de la source étendue de M22. Comme sur la Figure 31, les sources détectées sont 
indiquées avec des étoiles pleines. La déformation à gauche de cette source est due à la présence d'un 
bord de CCD. 
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Hypothèse testée 

Nombre de 

sources 

détectées 

Nombre de 

sources de 

fond 

Probabilité 

Quel est le nombre de sources du fond dans le cœur ? 4 0, 1, 2 93.4 % 

Quel est le nombre de sources du fond dans le rayon 

de demi-masse ? 
7 4, 5, 6, 7 97.4 % 

La source la plus brillante du cœur est elle une 

source du fond ? 
1 1 9.2 % 

La seconde source plus brillante du cœur est elle une 

source du fond ? 
1 1 10.4 % 

La troisième source plus brillante du cœur est elle 

une source du fond ? 
1 1 58.1 % 

Toutes les sources situées hors du rayon de demi-

masse sont elles des sources du fond ? 
63 63 90.4 % 

Tableau 11 : Intervalles de confiance et probabilités associées aux diverses hypothèses d’association des 
sources à l’amas 

 
Une (± 1) source de fond est attendue dans le cœur de l‟amas (à 93.4 % de confiance), mais 5 
± 2 sources sont attendues dans le rayon de demi-masse de l‟amas (à 99.6 % de confiance). 
Les sources extragalactiques brillantes sont moins nombreuses que les sources 
extragalactiques peu lumineuses (Hasinger et al. 2001). En tenant compte de ce fait, les 
probabilités que les trois plus brillantes sources du cœur soient associées à l‟amas sont 90.8 
%, 89.6 % et 41.9 % respectivement. La source la plus brillante du cœur peut donc être 
associée à l‟amas (à  90 % de confiance). La seconde source du cœur pourrait également 
l‟être, mais à 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 lumière de la source la plus brillante du cœur de l‟amas sont 
présentés sur la Figure 33.  
 
Le spectre de cette source a été ajusté par divers modèles spectraux, résumés dans le Tableau 
12. Ces ajustements sont bons pour des modèles de loi de puissance ou de rayonnement de 
Bremsstrahlung. Il s‟agit d‟un spectre dur. 
 
Un modèle d‟atmosphère d‟hydrogène d‟une étoile à neutrons, complété par une loi de 
puissance (pour tenir compte de l‟émission à haute énergie), présente un très mauvais 
ajustement (χ2

ν > 10), si la composante thermique représente au moins 50 pour cent de la 
luminosité totale. Ceci rend peu probable la possibilité qu‟il s‟agisse d‟une transitoire X en 
quiescence contenant une étoile à neutrons. 
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La courbe de lumière n‟indique pas de variations significatives au cours de l‟observation de 
XMM-Newton : la probabilité que le flux de cette source soit constant, étudiée par un test de 
KS est de 20 %. La luminosité observée lors de l‟observation de ROSAT (1.8 x 1032 ± 0.6 x 
1032 erg s-1 dans la bande 0.5-2.5 keV), comparée à celle de XMM-Newton (8.7 x 1031 ± 0.5 x 
1031 erg s-1 dans la même bande) implique une variation d‟un facteur ~2.  
 

 

Figure 33 : spectre (à gauche) et courbe de lumière (à droite) de la source centrale de M22. Le spectre 
(données des trois caméras EPIC) est ajusté avec un modèle de loi de puissance absorbé. La courbe de 
luminosité (données PN) est présentée avec un regroupement par intervalle de 1000 secondes. T0 
représente la date de la fin du sursaut de protons s’étant produit pendant l’observation. 
 

 

Modèle 
NH 

(1022 cm-2) 
Paramètre 

Valeur 
(keV ou 
autre) 

Degré 
de 

liberté 
χ2

ν 

Flux 
(10-14 erg 
cm-2 s-1) 

Luminosité 
(1032 erg 

s-1) 

Loi de puissance 0.2 (fixe) 
Indice 

spectral 
1.7 ± 0.2 29 1.12 9.8 ± 0.4 1.23 ± 0.05 

Bremsstrahlung 0.2 (fixe) Température 5 ± 2 29 1.03 8.8 ± 0.4 1.10 ± 0.05 
Corps noir 0.2 (fixe) Température 0.6 ± 0.1 29 3.00 5.9 ± 0.4 0.74 ± 0.05 

Loi de puissance 0.3 ± 0.2 
Indice 

spectral 
2.0 ± 0.3 28 1.05 10.5±0.5 1.32 ± 0.07 

Bremsstrahlung 0.2 ± 0.7 Température 5.0 ± 2.3 28 1.07 8.8 ± 0.4 1.10 ± 0.05 
Corps noir 0.0 ± 0.2 Température 0.7 ± 0.1 28 2.08 5.9 ± 0.4 0.74 ± 0.05 

Tableau 12 :  Ajustements spectraux réalisés pour la source centrale de M22. 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 calculée pour une distance assumée de 3.2 kpc. 

 
Les variables cataclysmiques ont des spectres compatibles avec des modèles de 
Bremsstrahlung. Elles sont également connues pour présenter des variations (voir page 22). 
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 cœur 
Cette source se trouve à 36 secondes d‟arc de la source centrale de l‟amas. Son spectre et sa 
courbe de lumière sont représentés sur la Figure 34. 
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Figure 34 : Spectre (à gauche) et courbe de lumière (à droite) de la source numéro 4 de l'amas M22. Cette 
source est la seconde source du cœur par ordre de luminosité. Le spectre (données des trois caméras 
EPIC) est représenté avec un modèle de loi de puissance. La courbe de lumière (données de la caméra PN) 
est représentée avec un regroupement par intervalle de 2000 secondes. T0 représente la date de fin du 
sursaut de protons s’étant produit pendant l’observation. 

 

Modèle 
NH 

(1022 cm-2) 
Paramètre 

Valeur 
(keV ou 
autre) 

Degré 
de 

liberté 
χ2

ν 

Flux 
(10-14 erg 
cm-2 s-1) 

Luminosité 
(1032 erg 

s-1) 

Loi de puissance 0.2 (fixe) 
Indice 

spectral 
1.4 ± 0.2 18 0.78 7.3 ± 0.6 0.91 ± 0.08 

Bremsstrahlung 0.2 (fixe) Température 27.45 18 0.84 --- --- 
Corps noir 0.2 (fixe) Température 0.8 ± 0.1 18 2.76 4.2 ± 0.4 0.52 ± 0.06 

Loi de puissance 0.1 ± 0.2 
Indice 

spectral 
1.2 ± 0.2 17 0.69 7.4 ± 0.6 0.93 ± 0.08 

Bremsstrahlung 0.1 Température 147 17 0.69 --- --- 
Corps noir 0.0 ± 0.01 Température 0.9 ± 0.2 17 1.96 4.2 ±0.4 0.52 ± 0.06 

Tableau 13 :  Ajustements spectraux réalisés pour la seconde source du cœur de M22 La valeur de la 
colonne de densité a été fixée puis laissée libre lors des ajustements. Le flux, indiqué dans la bande 
d’énergie 0.5 – 5.0 keV, est non absorbé. La luminosité est calculée pour une distance de 3.2 kpc. Le 
modèle de rayonnement de bremsstrahlung n’est pas contraint, aussi les erreurs sont inconnues 
(supérieures à ± 200 keV pour la température). 

Le spectre de cette source a été ajusté par divers modèles spectraux, résumés dans le Tableau 
13. L‟ajustement est bon pour un modèle de loi de puissance. Un modèle de corps noir n‟est 
pas acceptable. Un modèle de rayonnement de Bremsstrahlung n‟est pas contraint. Le spectre 
observé, encore plus dur que celui de la source centrale de l‟amas, rend peu probable la 
possibilité qu‟il s‟agisse d‟une transitoire X en quiescence contenant une étoile à neutrons. 
 
Cette source ne présente pas de variations significatives (sa probabilité de constance est 0.22) 
et possède 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 même ordre de grandeur (Kong et al. 2002, Hameury 
et al. 2003). En particulier, un candidat trou noir en quiescence, GRO J1655-40, présente le 
même type de spectre et la même luminosité que cette source (Hameury et al. 2003). 
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2.5 Les diagrammes de couleurs de l’amas 

Les diagrammes de couleurs des sources de cet amas sont présentés sur la Figure 35 et la 
Figure 36. 

 
Figure 35 : diagramme couleur-couleur  de M22. A gauche, les sources détectées dans deux fois le rayon 
de demi-masse. Les deux sources étudiées spectralement sont représentées par deux carrés pleins. Les 
autres sources du rayon de demi-masse sont représentées par les ronds pleins. Une barre d’erreur 
moyenne est indiquée. Les lignes représentent les couleurs attendues pour un spectre de loi de puissance 
(croix), de Bremsstrahlung (étoiles) et de corps noir (plus). A droite, le même diagramme pour toutes les 
sources du champ de vue.  

 
Figure 36 : diagramme couleur-luminosité de M22. A gauche, les sources détectées dans deux fois le rayon 
de demi-masse. Les symboles sont les mêmes que ceux de la Figure 35. A droite, le même 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 à celle détectée dans Oméga du Centaure aurait 
dans le diagramme de la Figure 35 une couleur douce de 0.1 et une couleur dure de 1.5 x 10-3 
(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 0.1, et son taux de comptage serait 
de 0.41 coups par seconde. Il n‟y a pas d‟objets similaires à une binaire X de faible masse 
quiescente contenant une étoile à neutrons dans M22.  
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Il n‟y a pas une très grande dispersion de couleurs et de luminosités entre 7.8 x 1030 erg s-1 et 
4.0 x 1031 erg s-1 (le facteur de conversion entre le taux de comptage et la luminosité est 3.32 
x 1033 erg s-1 coup-1 s). J‟ai inclus sur la Figure 35 les couleurs attendues pour divers modèles 
spectraux. Ces modèles sont une loi de puissance (indice spectral 2.5, 2.0 et 1.5), un 
rayonnement de Bremsstrahlung (température 1 keV, 5 keV et 10 keV) et un rayonnement de 
corps noir (température 0.6 keV et 1.5 keV). Ces modèles tiennent compte de l‟absorption 
galactique. Les sources détectées ont des couleurs compatibles avec les modèles de loi de 
puissance (indice 1.5 ou 2.0) ou de Bremsstrahlung (température 5 keV 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 l‟Ophiucus. Il est très proche 
(3.6 kpc, Harris 1999) et possède un cœur de grande taille apparente (109.8 secondes d‟arc, 
Harris 1999). Comme M22, il est relativement absorbé (NH = 1.4 x 1021 cm-2, Dickey & 
Lockman 1990). 
 
Six sources ont été détectées par ROSAT dans la direction de l‟amas (Johnston et al. 1996). 
Une seule de ces sources se trouve dans le cœur. Chandra a également observé l‟amas avec 
l‟instrument ACIS-I. Les données étaient en cours de publication (voir Pooley 2003a, 2003b) 
lors de la rédaction de ce mémoire. 
 

Figure 37 :  Image de l'amas NGC6366, situé dans la constellation de l'Ophiucus.  
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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 Frame avec 
des filtres épais. Suite à un problème électronique, elle a été réalisée avec la caméra PN 
arrêtée, 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 protons ont été enregistrés durant chaque 
partie de cette observation, laissant 63.7 kilosecondes des données MOS et 16.5 kilosecondes 
des données PN exploitables. Les caméras MOS atteignent pour cette observation 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 l‟observation est 
2.3 x 1031 erg s-1 dans la bande 0.5-5.0 keV (pour un spectre de corps noir de température 0.6 
keV). 

 

3.3 Les sources détectées 

3.3.1 Dans le cœur et le rayon de demi-masse 
Une seule source a été détectée dans le rayon de demi-masse. Cette source se trouve dans le 
cœur de l‟amas. Sa luminosité est 5.5 x 1031 erg s-1 dans la bande 0.5-5.0 keV. Ceci implique 
une variation d‟un facteur 4 entre l‟observation de XMM-Newton et celle de ROSAT.  
 
Elle est étendue (plus de dix secondes d‟arc) et de forme irrégulière (voir Figure 38 et Figure 
39). Grâce à Chandra, elle a été résolue en un ensemble de plusieurs sources (Figure 39). 
La luminosité de chaque composante de cette source est inférieure à 5.5 x 1031 erg s-1. Or, les 
binaires X de faible masse en quiescences contenant une étoile à neutrons connues ont toutes 

Figure 38 : image du centre du champ de vue de NGC 6366. Les cercles représentent les rayons de cœur 
(cercle intérieur) et de demi-masse (cercle extérieur). 
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une luminosité supérieure à 5 x 1031 erg s-1. J‟exclus donc qu‟une des sources de cet ensemble 
non résolu soit une transitoire X en quiescence contenant une étoile à neutrons. Ceci est 
confirmé par Pooley et al. (2003b). 
 

 
Figure 39 : Images du cœur de l’amas NGC 6366. 
En haut à gauche, une image prise par XMM-
Newton. A droite, la même région de l’amas 
observée avec Chandra. Un agrandissement de 
l’image de Chandra autour de la source du cœur 
est présenté en bas à gauche. L’étalement de la 
source du cœur dans l’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 XMM-Newton à l‟extérieur du rayon de demi-masse. 
Trois des quatre sources découvertes par ROSAT se situant dans le champ de vue de XMM-
Newton (dont la source du cœur ROSAT 4), ont été détectées. La source ROSAT 6 ne montre 
pas de variations notables, 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 à l’amas 
L‟observation de XMM-Newton n‟est pas d‟un grand intérêt du fait de la confusion des 
sources. L‟observation de Chandra a indiqué que 1 ± 1 source était associée à l‟amas dans le 
rayon de demi-masse (à la luminosité limite de 4 x 1030 erg s-1, Pooley et al. 2003a). 

4 La nature des sources X faibles des amas 
Les plus lumineuses (LX ~ 1033 erg s-1) des sources X faibles sont des binaires X de faible 
masse avec une étoile à neutrons en quiescence (Verbunt et al. 1984, Gendre et al. 2003a, 
2003b, Pooley et al. 2003a). Des variables cataclysmiques  sont également présentes avec des 
luminosités de l‟ordre de LX ~1032 erg s-1 (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, Grindlay et al. 2001a), et des 
pulsars milliseconde (Grindlay et al. 2001a, 2001b, 2002) sont observés à des luminosités 
inférieures (LX ~ 1029-1031 erg s-1). 
 
Enfin, certaines de ces sources ne sont pas associées aux amas globulaires : des étoiles 
d‟avant-plan de la galaxie ou des galaxies et des amas de galaxies d‟arrière-plan (voir par 
exemple Webb et al. 2001, 2004, Verbunt & Johnston 2000). 
 
Des associations de contreparties (UV, optique, radio) aident également à confirmer la nature 
de certaines sources. Une des binaires X de faible masse de l‟amas 47 du Toucan a été ainsi 
observée en bandes visibles U, B et V (Edmonds et al. 2002), des pulsars milliseconde de cet 
amas ont été détectés en radio (Grindlay et al. 2002), et des variables cataclysmiques ont été 
identifiées dans Oméga du Centaure en UV (Carson et al. 2000, Cool et al. 2002).  
 
Tous ces résultats confortent la conclusion que les sources X 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 notre galaxie ne dépasse la luminosité 
limite d‟Eddington d‟une étoile à neutrons accrétante. Par contre, il existe des sources 
dépassant la luminosité d‟Eddington d‟une étoile à neutrons dans les amas globulaires des 
galaxies voisines (voir par exemple Angelini et al. 2001). 
 
A la distance de ces galaxies (M31 se trouve à 784 kiloparsecs, Stanek & Garnavich 1998), la 
résolution de Chandra ( <1‟‟, Garmire et al. 2000, 2003) est d‟environ 1.7 parsecs. Cela 
correspond à la taille du cœur d‟un amas moyen (Harris 1999). Plusieurs dizaines de sources 
pourraient s‟y trouver (voir le Tableau 14 et le Tableau 15), et n‟être donc pas résolues. Soit 
ces sources super-Eddington sont un ensemble de sources non-résolues (de luminosité élevée, 
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 hypothèse (Di Stefano et al. 2002). Ces 
sources sont donc de bons candidats trous noirs (Angelini et al. 2001). 
 
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 globulaires, Angelini 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 globulaire (Kulkarni et al. 1993, 
Sigurdsson & Hernquist 1993, Kalogera et al. 2003). Ces objets vont rapidement migrer vers 
le cœur de l‟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 l‟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 à des binaires X dans un état quiescent contenant 
un trou noir (cela pourrait être le cas des sources possédant des spectres très durs).  
 
La présence de trous noirs peut être révélé en étudiant les mouvements apparents des étoiles 
des amas, comme cela a été fait dans le cas de M15 (Gerssen et al. 2002). Des vitesses 



 91 

importantes peuvent cependant aussi s‟expliquer par une forte concentration de masse au 
centre de l‟amas (Baumgardt et al. 2003, Van den Marel et al. 2003). 
 
Pour conclure, les observations X seules ne peuvent mettre en évidence la présence de 
binaires X quiescentes contenant un trou noir dans les amas globulaires de notre galaxie. Elles 
n‟excluent cependant pas cette hypothèse. 

5 Les mécanismes de formation des binaires dans les amas 

globulaires 
Les sources X faibles des amas globulaires sont des binaires. Les 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 amas globulaires peuvent donc être posées 
grâce à cet échantillon. Le chapitre suivant précise cet échantillon, puis expose la dernière 
partie de mon étude : la contrainte des mécanismes de formation des binaires dans les amas 
globulaires, en fonction du type de binaires. 
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V La synthèse 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 importantes rencontrées dans les amas globulaires ?  
 
Je vais discuter de ce second point après avoir récapitulé les résultats des observations de 
XMM-Newton et de Chandra. 

1 Les résultats des observations 

1.1 Récapitulatif des observations 

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

Amas globulaire Sources détectées 
Sources du fond 

attendues 
Limite en luminosité 

(erg s-1) 
NGC 5139 ( Cen) 28 10 5.4 x 1030 

NGC 6205 (M13) 6 1 2.4 x 1031 

NGC 6366 1 1 2.3 x 1031 

NGC 6656 (M22) 7 5 6.8 x 1030 

Tableau 14 : Récapitulatif des observations de XMM-Newton. Pour chaque amas sont indiqués le nombre 
de sources détectées et le nombre de sources non associées à l’amas dans le rayon de demi-masse, ainsi que 
la luminosité limite dans la bande 0.5-5 keV. 

 
 

Amas 
globulaire 

Sources 
détectées 

Sources du 
fond 

attendues 

Luminosité limite 
(erg s-1) 

Référence 

NGC 6397 25 5 3.0 x 1029 Grindlay et al. 2001b 
NGC 6440 24 1 3.0 x 1031 Pooley et al. 2002b 
Terzan 5 14 4 1.3 x 1032 Heinke et al. 2003a 

NGC 6752 19 4 3.3 x 1030 Pooley et al. 2002a 
M28 46 10 4.9 x 1030 Becker et al. 2003 

Tableau 15 : Récapitulatif des amas globulaires observés par Chandra et dont une liste de sources a été 
publiée. Le nombre de sources détectées se réfère aux sources situées dans le rayon de demi-masse  (NGC 
6440 et NGC 6752) ou dans le détecteur ACIS-I3. La luminosité limite est 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, plus massives que les étoiles isolées, se 
regroupent naturellement au centre des amas (Meylan & Heggie 1997, Verbunt & Meylan 
1988). 
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Les sources X faibles des amas, des binaires, devraient donc être concentrées dans le cœur 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 exemple le cas de NGC6440, Pooley et al. 
2002b).  
 
Oméga du Centaure constitue une exception à cette règle puisque de nombreuses binaires ont 
été détectées dans la périphérie de cet amas (Kaluzny et al. 1996, 1997, 2002). Cent vingt et 
une sources ont été détectées dans le champ de vue (dont 91 sources de fond, soit un excès de 
30 sources, parmi lesquelles 12 sont situées hors du rayon de demi-masse). Cet excès de 
sources situées hors du rayon de demi-masse est significatif à 99.999 %. Oméga du Centaure 
présente des populations stellaires de métallicités disparates (Pancino et al. 2000) animées de 
mouvements d‟ensemble différents (Ferraro et al. 2002). Ceci pourrait indiquer l‟accrétion par 
l‟amas d‟un système stellaire initialement isolé (Ferraro et al. 2002). Même si les observations 
ayant conduit à ces résultats ont été mises en doute à 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, Norris et al. 1997) confortent cette hypothèse 
(Tsuchiya et al. 2003). 
 
Une telle accrétion perturbera le potentiel de l‟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 2000). La répartition spatiale 
inhabituelle des sources peut donc en être une conséquence. 

1.3 Les résultats marquants de ces observations 
Les capacités spectrales de XMM-Newton ont permis de détecter la présence de deux 
candidats binaires X de faible masse contenant une étoile à neutrons en quiescence dans M13 
et Oméga du Centaure (Gendre et al. 2003a, 2003b). 
 
Les rayons des étoiles à neutrons mesurés dans le cadre des modèles d‟atmosphère 
d‟hydrogène sont d‟une dizaine de kilomètres (les rayons observés à l‟infini sont 
respectivement 13.6 ± 0.3 km et 12.8 ± 0.4 km pour les objets contenus dans Oméga du 
Centaure et M13, Gendre et al. 2003a, 2003b). Des études optiques ont débuté afin de 
déterminer une contrepartie et éventuellement de contraindre la 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 quiescence avec une étoile à neutrons observées 
dans le disque galactique ou dans d‟autres amas globulaires. 
 
Enfin, dans Oméga du Centaure, la luminosité des sources, le nombre de celles qui sont 
variables, et leurs couleurs indiquent que cette population pourrait être dominée par des 
binaires actives (Gendre et al. 2003a).  
 
Grâce à la faible taille de la boîte d‟erreur associée à chaque source Chandra, il est possible de 
rechercher pour chaque source sa contrepartie optique. Ce travail, en cours, a donné quelques 
résultats préliminaires sur leur nature. Celles de NGC 6752 sont des variables cataclysmiques 
(Pooley et al. 2002a). A l‟aide du HST, Edmonds et al. (2003a, 2003b) ont montré que 40 % 
des sources de 47 du Toucan sont des binaires actives, 30 % sont des variables 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 hypothèses nécessaires pour déterminer les taux de collision et l‟influence des 
binaires primordiales sur ce taux. 

2.1 Le taux de collision 
Sous certaines conditions, le taux de collision est donné par l‟équation 30 (voir page 28). Ces 
conditions sont vérifiées pour tous les amas de mon échantillon, sauf Oméga du Centaure. 
Pour cet amas particulier, la condition d‟équilibre de l‟amas n‟est pas vérifiée (Anderson 
1997).  
 

(30) 
 
 
Il est nécessaire d‟estimer les paramètres RX et CC pour calculer le taux de collision. 
 
La taille des étoiles (RX) dans les amas ne varie pas beaucoup (voir par exemple King et al. 
1998). De plus, les amas ont des âges similaires. L‟évolution stellaire de leurs étoiles doit 
donc conduire à des valeurs de RX similaires dans les différents amas de la galaxie. Je 
considère la valeur de RX identique pour tous les amas. 
 
La vitesse d‟échappement caractéristique d‟un amas globulaire est de 50 km s-1 (Harris 1999). 
Dans le disque de la galaxie, la distribution de vitesse des étoiles à neutrons est estimée entre 
90 km s-1 et 500 km s-1 (Arzoumanian et al. 2002). Si les étoiles à neutrons des amas 
globulaires naissaient comme celles du disque galactique, la majorité devrait s‟échapper 
(Drukier 1996). Le nombre de celles qui restent dans l‟amas est trop faible pour expliquer la 
population de pulsars observée dans certains amas (Pfahl et al. 2002) : il y a un problème de 
rétention. 
 
Afin de résoudre ce problème de rétention, plusieurs mécanismes (effondrement induit par 
accrétion sur des naines blanches, Grindlay 1987 ; amas super-massifs qui se seraient 
évaporés) ont été invoqués pour retenir les étoiles à neutrons par des effets dynamiques (Pfahl 
et al. 2002). Les paramètres de ces mécanismes (fonction de masse initiale, métallicité, 
population de naines blanches, masse initiale des amas…) sont en partie inconnus (voir par 
exemple Meylan & Heggie 1997). La valeur de la fraction d‟étoiles à neutrons dans un amas 
(CC) est donc encore inconnue. Je supposerai cette valeur identique pour tous les amas. Les 
contraintes qui pourront être mises par la suite sur les mécanismes de rétention des étoiles à 
neutrons permettront de valider (ou d‟invalider) cette hypothèse.  
 
Je parlerai donc de taux de collision en évoquant le terme ρ0

1.5rc
2, sans tenir compte de RX et 

CC. Les valeurs calculées de ρ0
1.5rc

2 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-après binaires formées 
dynamiquement) devrait dépendre linéairement du taux de collision. La pente de cette 
corrélation linéaire doit être positive.  
 
 

CXc CRr25.1
0
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Amas ρ0
1.5rc

2  Amas ρ0
1.5rc

2 

NGC 6440 100.00  
Oméga du 
Centaure 

9.02 

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 ρ0
1.5r c

2 calculé pour les amas observés par XMM-Newton ou Chandra. Les valeurs 
ont été normalisées afin que la valeur de NGC 6440 soit 100. 

 
D‟un autre côté, le nombre de sources primordiales dépend des paramètres initiaux des amas 
(fonction de masse, masse, taille,…). Si les interactions dynamiques sont négligeables, il ne 
doit pas être corrélé avec la taille ou la concentration actuelle des amas (ou de la combinaison 
de ces deux grandeurs, le taux de collision). 
 
Les interactions dynamiques détruisent les binaires primordiales (Verbunt 2003, Pooley et al. 
2002b). Si le nombre de binaires primordiales est influencé par les interactions dynamiques, 
toute corrélation éventuellement observée avec le taux de collision aura une pente négative. 
 
A fort taux de collision, le nombre de binaires primordiales doit être très faible, puisque ces 
objets sont détruits par interaction dynamique. A faible taux de collision, le nombre d‟objets 
formés dynamiquement doit être faible et le nombre de binaires primordiales non corrélé avec 
le taux de collision, puisque les interactions dynamiques sont négligeables. 
  
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 taux de collision. J‟ai supposé que les amas 
possédant un fort taux de collision (>20) contiennent uniquement des sources formées 
dynamiquement, tandis que ceux possédant un faible taux de collision ne contiennent que des 
sources primordiales. 
 
Le nombre de sources formées dynamiquement est linéairement proportionnel 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 
supposant que la distribution est une distribution de Poisson, l‟écart type est la racine carrée 
de la moyenne).  
 
Une corrélation a été recherchée à partir de cette distribution simulée. Le calcul est répété 
500000 fois pour calculer une valeur moyenne de la corrélation. Cette 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 à 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 à conduit à diminuer la valeur de l‟indice de la loi de 
puissance détectée, sans modifier l‟écart type de cet indice. 
 
Il existe donc plusieurs cas distincts lors de la lecture de tels diagrammes : 
 une corrélation linéaire à pente positive indique des objets formés dynamiquement, 
 une corrélation logarithmique à pente positive indique la présence de binaires formées 
dynamiquement et de binaires primordiales 
 une corrélation à pente négative indique des objets détruits dynamiquement 
 une absence de corrélation indique des objets primordiaux. 
 

 

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 quiescences contenant une étoile à 
neutrons détectés dans les observations de XMM-Newton réalisées entre 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 à 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. 2003b). Ces objets ont en général un 
spectre thermique (Brown et al. 1998) et une luminosité de l‟ordre de 1032 erg s-1 (Rutledge 
2003). Certaines binaires X de faible masse quiescentes contenant une étoile à neutrons ont 
cependant été détectées avec un spectre non thermique (par exemple EXO 1745-248, 

Figure 40 : simulation de la détection de sources X faibles dans les amas. La distribution de sources est bi -
modale : à faible taux de collision (< 20, 5 amas sur les 9), les sources sont toutes primordiales. A fort taux 
de collision, (> 20, 4 amas sur les 9) les sources sont toutes formées dynamiquement. 
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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 de l‟objet compact (déterminée lors de 
périodes d‟activités par la détection de sursauts de type I). Il est donc impossible à 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 contenant une étoile à neutrons dont le spectre 
est thermique. 
 
 

Amas 

Nombre de binaires X de 
faible masse quiescentes 

avec une étoile à 
neutrons 

Luminosité minimale 
détectable 

(erg s-1 dans la bande  
0.5-5.0 keV) 

Luminosité de l‟étoile 
à neutrons observée 

(erg s-1 dans la bande  
0.5-5.0 keV) 

NGC 5139 1 4.5 x 1030 3.2 ± 0.2 x 1032 

NGC 6205 1 2.4 x 1031 7.3 ± 0.6 x 1032 

NGC 6656 0 6.8 x 1030 ---- 

NGC 6366 0 < 5.5 x 1031 ---- 

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

Amas 

Nombre de 
binaires X 
de faible 

masse avec 
une étoile à 

neutrons 

Luminosité 
minimale 

(erg s-1 dans la 
bande  0.5-5.0 

keV) 

Luminosité de l‟étoile à 
neutrons 

(erg s-1 dans la bande  
0.5-5.0 keV) 

Référence 

47 du Toucan 2 6 x 1029 ~1033 (0.5-2.5 keV) 
Grindlay et al. 2001b 
Heinke et al. 2003b 

NGC 6397 1 3 x 1029 7.9 x 1031 (0.5-2.5 keV) Grindlay et al. 2001a 

NGC 6440 4-5 3 x 1031 ~1032 Pooley et al. 2002b 

Terzan 5 5 8.5 x 1031 ~1032-1033 Heinke et al. 2003b 

NGC 6752 0 ~1030 --- Pooley et al. 2002a 

M80 2 ~1031 ~1032 (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 1030 1.9 x 1033 Becker et al. 2003 

Tableau 18 : Récapitulatif des observations Chandra des amas globulaires. Comme pour le Tableau 17, 
sont indiqués le nombre de transitoires X contenant une étoile à neutrons ainsi que les luminosités 
détectées et minimales. 

On ne connaît actuellement pas de binaires X de faible masse en quiescence contenant une 
étoile à neutrons dont le spectre est thermique possédant une luminosité inférieure à 1031 erg 
s1 (Rutledge 2003). Cette luminosité est liée à 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 luminosité minimale de ces objets soit 
inférieure à 1031 erg s-1. L‟étude des couleurs des sources permet cependant de déterminer la 
nature de ces objets jusqu‟à des luminosités de ~1030 erg s-1. Dans les amas globulaires, 
aucune binaire X de faible masse contenant une étoile à neutrons n‟a été détectée avec une 
luminosité inférieure à 1032 erg s-1. Je suppose donc que le nombre de binaires X de faible 
masse en quiescence contenant une étoile à neutrons et dont le spectre 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 

Le mécanisme de formation des binaires X de faible masse 

 
Figure 41 : nombre de binaires X de faible masse contenant une étoile à neutrons détectées dans les amas 
globulaires en fonction du taux de collision. La valeur de ce taux a été normalisée à 100 pour NGC 6440. 

Une corrélation linéaire existe entre le nombre de transitoires X en quiescence contenant une 
étoile à neutrons et le taux de collision (Figure 41). Ces binaires doivent donc être formées 
dynamiquement, par capture gravitationnelle par une étoile à neutrons d‟un astre de l‟amas et 
ne sont pas des binaires primordiales. La dispersion des points (principalement à faible taux 
de collision) s‟explique par le caractère entier du nombre d‟objets détectés dont la statistique 
est binomiale.  
 
Le devenir des pulsars milliseconde 

Les étoiles à neutrons des amas forment donc par capture gravitationnelle des binaires X de 
faible masse. L‟accrétion de matière (et de moment cinétique) sur l‟étoile à neutrons produira 
un pulsar milliseconde (Bhattacharya & van den Heuvel 1991).  
 
La binaire ainsi formée peut interagir dynamiquement avec les étoiles de l‟amas. Dans ces 
interactions à trois corps l‟astre le moins massif du système est généralement éjecté (Heggie 
1975). L‟astre secondaire peut être de faible masse (en raison de l‟accrétion ou de 
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l‟évaporation liée au vent de particules du pulsar, Arons & Tavani 1993, King et al. 2003), et 
être ainsi éjecté de la binaire. Il sera remplacé par une étoile plus massive. Cet effet sera 
accentué par la ségrégation de masse qui tend à concentrer les étoiles les plus massives et les 
binaires au centre de l‟amas.  
La population d’étoiles à neutrons contenues dans les amas 

Par hypothèse, la fraction d‟étoiles à neutrons par rapport aux étoiles de l‟amas (CC) est 
constante. Dans ces conditions, les amas les plus massifs (contenant plus d‟étoiles) devraient 
contenir plus d‟étoiles à 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 information (il s‟agit de l‟amas contenant le plus de pulsars 
milliseconde connus). 
 
La Figure 42 indique le nombre total d‟étoiles à neutrons connues (sous forme de pulsars 
milliseconde ou de transitoires X) en fonction de la masse de l‟amas. Ces deux grandeurs 
n‟apparaissent pas corrélées. Le nombre total d‟étoiles à neutrons contenues dans un amas 
n‟est cependant pas encore connu : la sensibilité atteinte des observations radio et la faible 
ouverture angulaire du cône radio 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 taux de collision est consistante avec 
l‟hypothèse d‟une fraction constante d‟étoiles à neutrons. La Figure 42 indique donc qu‟il 
existe une large population d‟étoiles à neutrons non détectées dans les amas massifs ayant de 
faibles taux de collision. 
 
La formation des binaires X de faible masse est favorisée si l‟amas s‟effondre (Baumgardt et 
al. 2002). Ces binaires forment des pulsars milliseconde par accrétion. 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 à neutrons détectées. 
 

Amas 
Nombre de 

pulsars 
connus 

Référence 

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 
Centaure 

0 --- 

Tableau 19 : Résumé des pulsars connus dans les amas globulaires de mon échantillon.  
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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 étude aux autres types de sources car 
leurs propriétés spectrales en X ne permettent pas de les différencier. 
 
De plus, du fait des luminosités limites atteintes, les échantillons de binaires BY Dra ou RS 
CVn sont incomplets pour tous les amas, et celui de variables cataclysmiques reste à 
compléter pour certains amas (Pooley et al. 2003a, Heinke et al. 2003d). L‟étude du nombre 
total de sources dans les amas permet toutefois d‟obtenir quelques informations. Je discute 
donc ici ce nombre en fonction du taux de collision et de la masse des amas, après avoir défini 
un échantillon représentatif. 

4.1 La définition d’un échantillon représentatif 

Les luminosités limites atteintes lors des observations de Chandra et de XMM-Newton sont 
différentes (voir les valeurs des Tableau 14 et Tableau 15). Il faut donc choisir une limite 
commune. J‟ai choisi comme limite une luminosité de 3.0 x 1031 erg s-1 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 (donnée par Ehle et al. 2003), j‟ai calculé la 
luminosité limite correspondant aux positions des sources détectées dans le champ de vue. 
J‟ai conservé les sources dont la luminosité est supérieure à cette luminosité limite. 
 
Le Tableau 20 regroupe l‟échantillon d‟amas globulaires qui me servira pour le reste de mon 
étude. Le nombre de sources du fond est 1 ± 1 (à 90 % de confiance au minimum) pour tous 
les amas sauf Oméga du Centaure (11 ± 5), et a été estimé suivant les méthodes indiquées 

Figure 42 : Nombre d’étoiles à neutrons connues dans les amas globulaires en fonction de la masse des 
amas. M22 ne contient pas d’étoile à neutrons connue (son point est situé à 0.1 étoiles à neutrons afin 
d’apparaître sur l’échelle logarithmique). 
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précédemment, en utilisant les données de Hasinger et al. (2001) pour XMM-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 5.4 

Tableau 20 : nombre de sources X faibles pouvant être détectées dans les amas globulaires observés par 
Chandra ou XMM-Newton, pour une luminosité limite de 3.0 x 1031 erg s-1(0.5-5.0 keV). La valeur de la 
masse est extraite de l’article de Pryor & Meylan (1993), sauf dans le cas de l’amas NGC 6440, où elle est 
extraite de l’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 observées dans les amas en fonction du 
taux de collision. Les amas ayant le plus de sources sont ceux ayant les plus forts taux de 
collision. Les seules exceptions notables sont Oméga du Centaure et M22.1 Si l‟on exclu ces 
deux amas, les sources suivent une corrélation de type loi de puissance, d‟indice 0.5 ± 0.2. 
 

   
Figure 43 : A gauche, le nombre de sources associées aux amas globulaires en fonction du taux de collision 
des amas. A droite, le même diagramme réalisé avec une échelle logarithmique. Les barres d’erreurs 
représentent l’incertitude sur le nombre de sources de fond pour chaque amas. 

 
Pooley et al. (2003a) ont observé cette même corrélation avec un échantillon d‟amas observés 
par Chandra à une luminosité limite de 4 x 1030 erg s-1. L‟indice de la loi de puissance 
observée est 0.74 ± 0.36 pour cet échantillon (Figure 44, Pooley et al. 2003a), compatible 
avec notre valeur.  
 

                                                
1 Il est rappelé que les hypothèses faites pour calculer le taux de collision ne sont pas valides pour Oméga du 
Centaure et que le nombre de sources associées à M22 peut avoir été sous-estimé. 
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Heinke et al (2003d), en utilisant un autre échantillon d‟amas avec une luminosité limite de 
1031 erg s-1 dans la bande 0.5-2.5 keV, ont testé l‟hypothèse d‟un taux de collision de la forme  rC

0
 (les paramètres  et  étant libres ; j‟utilise =1.5 et =2.0). Ils obtiennent le 

meilleur ajustement pour  = 1.0 et  = 1.3.  
 
On peut remarquer que rC

10
1.3 = (rC

1.50
2)0.67. 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. (2003d) ont montré que les coefficients  
et  peuvent varier, et que le nombre total de sources reste corrélé au taux de collision par une 
loi de puissance. 
 
La détection d‟une corrélation de type loi de puissance entre le taux de collision et le nombre 
de sources X avec un indice inférieur à un implique que l‟on observe plus de sources X faibles 
à faible taux de collision que prédit par la formation dynamique (voir page 95). La population 
de sources X faibles des amas est donc constituée de binaires formées dynamiquement et de 
binaires primordiales.  
 

 
Figure 44 : Nombre de sources détectées dans le rayon de demi-masse des amas globulaires comparé aux 
taux de collision des amas. La luminosité limite est de ~4 x 1030 erg s-1 pour tous les amas sauf pour les 
amas NGC 6393 et NGC 6440 (représentés par des flèches, Pooley et al. 2003a). 

 
Je vais maintenant étudier le nombre de sources X faibles en fonction de la masse des amas. 

4.3 Etude de l’influence de la masse sur le nombre de binaires 
Le nombre de sources détectées en fonction de la masse des amas de l‟échantillon du Tableau 
20 est indiqué sur la Figure 45. Il n‟y a pas de corrélation entre ces deux grandeurs, alors que 
le nombre de binaires primordiales devrait être corrélé à la masse des amas. Il y a deux 
explications possibles à ce résultat. Soit la masse de l‟amas a varié depuis la formation des 
binaires (Pfahl et al. 2002), et alors cette variation peut avoir décorrélé le nombre de binaires 
et la masse actuelle des amas. Soit les binaires formées dynamiquement 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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5 Résumé des résultats 
Le résultat le plus important de cette étude est que le nombre de binaires X de faible masse en 
quiescence contenant une étoile à neutrons identifiées sur la base de propriétés spectrales 
(luminosité supérieure à 1031.5 erg s-1, spectre thermique de température ~ 100 eV) sont très 
probablement formées dynamiquement. J‟ai également montré que le nombre total d‟étoiles à 
neutrons (contenues dans une binaire ou isolées) connues n‟est pas corrélé à la masse des 
amas. Si la fraction d‟étoiles à neutrons par rapport aux étoiles de l‟amas est constante, alors il 
devrait exister une population d‟étoiles à neutrons cachée. 
 
Un autre résultat important est que le nombre total de sources X 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. 
  

Figure 45 : Nombre de sources détectées dans les amas globulaires en fonction de la masse des amas. Les 
symboles utilisés sont les mêmes que ceux de la Figure 43. 
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VI Conclusions et perspectives 

1 Conclusions 
Il est maintenant admis que les sources X faibles des amas sont des binaires. Mon étude a 
porté sur la nature de ces binaires, et leurs mécanismes de formation et d‟évolution, grâce à 
des observations faites par XMM-Newton de quatre amas globulaires de la galaxie : Oméga 
du Centaure, M13, M22, et NGC 6366. 
 
Ces observations ont permis de détecter de nombreuses sources (typiquement une centaine 
dans chaque champ d‟observation), dont plusieurs peuvent être associées aux amas (30 pour 
Oméga du Centaure, 5 pour M13, 2 pour M22 et 1 pour NGC 6366). Ces sources associées se 
regroupent principalement à l‟intérieur du rayon de demi-masse des amas. Ce fait est 
conforme aux modèles d‟évolution dynamique des amas, où les binaires doivent migrer par 
ségrégation de masse vers le cœur. J‟observe cependant une population importante de sources 
associées à Oméga du Centaure (le tiers) située dans les régions externes de l‟amas. Pour cet 
amas, un mécanisme pourrait avoir rompu la ségrégation de masse, conduisant à la détection 
de nombreuses binaires hors du cœur. 
 
Grâce à une étude spectrale et temporelle, j‟ai pu déterminer ou confirmer la nature de sept 
des objets associés aux amas. Ces sept objets sont deux binaires X de faible masse en 
quiescence contenant une étoile à neutrons (une dans M13 et une dans Oméga du Centaure), 
deux variables cataclysmiques (dans Oméga du Centaure) et trois binaires actives (dans 
Oméga du Centaure). En analysant les données de Chandra de l‟amas Oméga du Centaure, 
j‟ai pu corriger l‟astrométrie de XMM-Newton et montrer que beaucoup des sources de cet 
amas étaient variables. Ces sources pourraient être en majorité des binaires actives. 
 
En utilisant les données du télescope spatial Hubble, j‟ai recherché la contrepartie optique de 
la binaire X de faible masse en quiescence découverte dans M13. J‟ai identifié deux candidats 
présentant un excès de luminosité en U. Ces candidats sont cependant plus lumineux que les 
contreparties optiques de binaires X de faible masse connues. 
 
A l‟aide des observations de XMM-Newton et de Chandra, j‟ai montré que le nombre de 
binaires X de faible masse contenant une étoile à neutrons était corrélé avec le taux de 
collision à l‟intérieur des amas globulaires. Ceci indique que ces binaires pourraient être 
formées grâce à la capture gravitationnelle par une étoile à neutrons d‟un autre astre dans 
l‟environnement dense du cœur des amas.  
 
Les amas contiennent également des binaires primordiales. Le mécanisme de capture 
gravitationnelle semblerait toutefois être le moyen de formation privilégié de toutes les 
binaires dans les amas possédant de grands taux de collision. 
 
Les binaires assurent l‟équilibre dynamique des amas globulaires et leur évitent un 
effondrement gravitationnel (Hut et al. 1992, Fregeau et al. 2003). Le taux de collision, en 
considérant la masse du cœur constante, est proportionnel à rc

-4.5. Ainsi, plus le rayon de cœur 
diminue et plus le taux de collision augmente dans un amas donné. L‟effondrement 
gravitationnel favorise donc la formation de binaires. Ces binaires contrebalancent ensuite 
l‟effondrement. La présence d‟une population d‟étoiles à neutrons cachées, qui peuvent 
former des binaires plus lourdes que les binaires issues d‟étoiles ordinaires (donc plus efficace 
pour équilibrer l‟amas), va également aider à lutter efficacement contre cet effondrement. 
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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 malgré de très faibles taux de 
collision (dans NGC 6652, Heinke et al. 2001, ou Terzan 1, Wijnands et al. 2001), 
l‟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 après plusieurs centaines de 
révolutions autour de la galaxie des cœurs fossiles, enrichis en binaires par la ségrégation de 
masse (Ferraro et al. 2000, Takahashi & Portegies Zwart 2000, Heinke et al. 2003d). La 
formation efficace de binaires dans les amas pourrait contenir l‟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 l‟objet compact est une étoile à neutrons. Cette étude doit être répétée pour 
les autres catégories de binaires afin d‟être complète. 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 formation des étoiles à neutrons, peuvent elles 
influencer la rétention des étoiles à neutrons dans les amas ? Les binaires primordiales sont 
elles détruites par ces interactions ? Et si la réponse est oui, le taux de rétention des objets 
compacts dans les amas dépend il uniquement de la population de binaires primordiales ? 
Tout ceci est du plus grand intérêt pour l‟étude de la stabilité des amas et du problème de la 
rétention des objets compacts (voir Pfahl et al. 2002). 
 
Le grand nombre d‟étoiles à neutrons contenues dans les amas est également extrêmement 
intéressant pour l‟étude de ces astres. Près de cent binaires X de faible masse contenant une 
étoile à neutrons pourraient se trouver dans les amas globulaires de notre galaxie (Pooley et 
al. 2003a). Grâce aux modèles d‟émission des étoiles à neutrons à travers une atmosphère 
d‟hydrogène pur, il est possible de contraindre fortement le rayon des étoiles à neutrons à 
partir de leur étude spectrale. Cette contrainte est d‟autant plus forte que la distance des amas 
est bien connue (cela permet de réduire l‟incertitude sur les paramètres spectraux). Si la masse 
de l‟objet compact peut être déterminée, alors il serait possible de contraindre l‟équation 
d‟état de la matière condensée. 
 
Il peut également être intéressant de se pencher sur l‟apport que peut fournir un amas 
globulaire en binaires X de faible masse au disque galactique. Si les amas globulaires 
s‟évaporent ou sont détruits par des phénomènes de marée (voir par exemple Meylan 2003), 
ils devraient laisser dans le disque ou le halo des objets compacts et des binaires. Des binaires 
X dont l‟orbite 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 des binaires dans les amas globulaires, 
et ainsi de mieux connaître les effets dynamiques des interactions entre les binaires et les 
étoiles de l‟amas. 
 
Enfin, puisque la formation de binaires par interactions dynamiques semble d‟autant plus 
efficace que les astres constituant la binaire sont massifs, les amas globulaires pourraient 
favoriser la formation de binaires dont les deux objets seraient des astres compacts. Cette 
catégorie de binaire émet des ondes gravitationnelles, qui peuvent être éventuellement 
observées par les détecteurs LISA ou VIRGO, et fournir ainsi une nouvelle estimation de 
l‟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 candidats potentiels pour les sursauts 
gamma de courtes durées (voir par exemple Perna & Belczynski 2002). Des observations de 
SWIFT, associées à des observations X et optiques, pourraient confirmer cette association. Si 
le temps caractéristique de fusion d‟une telle binaire est de l‟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 être 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 entraînera alors la production d‟un sursaut gamma. Ceci est le meilleur 
signal observable pour déterminer le nombre de telles binaires formées par an et par amas, et 
donc pour poser des contraintes fortes sur l‟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 des prochains cycles 
d‟observation de XMM-Newton et de Chandra sont nécessaires. L‟échantillon constitué 
jusqu‟à présent n‟inclue en effet que des amas dont la taille est soit très faible ou soit très 
importante.  
 
Compléter cet échantillon avec des amas couvrant les tailles et densités moyennes (voir 
Tableau 21) permettra de mieux comprendre la répartition des différentes populations de 
sources X faibles. La majorité de ces observations devrait être conduite par XMM-Newton et 
Chandra opérant ensemble, afin de conjuguer leurs capacités spectrales et spatiales. 
 

 
Figure 46 : Nombre de binaires X de faible masse attendues dans un amas globulaire en fonction du taux 
de collision (losanges pleins). Les amas déjà observés ont été ajoutés sur la figure pour indiquer la 
répartition de l’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. 
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Actuellement seules une vingtaine de binaires X de faible masse contenant une étoile à 
neutrons sont détectées en quiescence et treize sont détectées en activité. Deux tiers de la 
population de ces binaires dans les amas globulaires sont inconnues (Pooley et al. 2003a). 
 
J‟ai regroupé dans le Tableau 22 les amas qui me semblent être des cibles de choix pour la 
détection de 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 Chandra et 
XMM-Newton pourraient détecter dans ces amas au moins 18 nouvelles binaires X de faible 
masse en quiescence. 
 

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 observations de XMM-Newton ou de Chandra. A 
gauche, les amas sont des cibles observables par XMM-Newton, et à droite des cibles ne pouvant être 
observées que par Chandra. 

Amas 
Binaires X de faible 

masse attendues 
Instrument le plus 

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 masse avec une étoile à neutrons. Sont 
indiqués pour chaque amas le nombre de sources attendues ainsi que l’instrument le plus adéquat pour 
l’observation de l’amas.  

Enfin, la recherche et la détection de nombreuses sources X dans les amas doivent être 
accompagnées par des observations multi longueur d‟ondes afin de contraindre les paramètres 
physiques et la nature individuelle de chaque source. Ce travail, qui a déjà débuté pour l‟amas 
M22 (Webb et al. 2004), devrait être effectué pour chaque amas observé. 
 
Il reste donc encore beaucoup de travail à effectuer sur les amas globulaires et leurs sources 
X, tant pour contraindre les populations de sources que leurs mécanismes de formation. 
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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 sources: sources with high luminosities 
(Lx>1036 ergs/s), which are low mass X-ray binaries identical to those located within the 
galactic disk; and low luminosity sources (LX<1034.5 ergs/s), which comprise several types of 
objects, most of which are binary systems, where the matter being accreted onto one of the 
binary components (a neutron star, a white dwarf) is responsible for the X-ray emission 
observed.  
 
Determining the globular cluster X-ray source populations thus allows one to study the 
formation mechanisms of binary systems, which play a fundamental role in the evolution of 
globular clusters by maintaining their dynamical equilibrium.  
 
This thesis is devoted to the study of the X-ray source populations 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 as a function of the mass, size and stellar 
density of the clusters.  
 
We have associated several faint X-ray sources with each cluster (30, 5, 2, 1 respectively). 
These sources are located within or near the core of the clusters, but we have also detected a 
significant excess of sources in the outer regions of the cluster  Cen. In addition we have 
discovered a low mass X-ray binary with a neutron star primary in 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 with neutron star primaries is correlated 
with the stellar encounter rates in globular clusters. This may indicate that these binaries are 
formed through gravitational interactions. We have also studied the formation mechanisms of 
the other binary systems in globular clusters. 
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