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Connaitre mieux la physique

Amas de galaxies: les plus grandes structures virialisées de 1’Univers
Comment les amas se forment-ils? (gravite, refroidissement)

Quelle est leur forme intrinseque? Leur masse? contenu en baryons?
Frequence des sous-structures: fusions ou accretion?

Amas simulés Matiere noire |l Springel et al 2001

=> Outil cosmologique: Amplitude oy, €2,,,, taux de formation
avec N(M,z), M/L, dM/dt

=» Gravité modifiee?

=>» Mieux connaitre la matiere noire M(r), M/L (r), baryons?



Les outils et les surveys

Premiers temps 1930-90: optique, photomeétrie et spectroscopie
(9100 amas de Fritz Zwicky, 4700 amas de George Abell) .

Rayons-X, ROSAT (1990-2000) survey
systématique de tout le ciel, 300 amas (eBCYS)

Effet Sunyaev-Zeldovich (2000-18)
~1600 amas par Planck

Lentilles gravitationnelles (1987-2018)
— Cartographie de la matiere
totale =» matiere noire

Simulations numeriques

Abell 370



Comparaison des histogrammes N(z): les surveys optigues souffrent
de contamination (avant-plan, arriere-plan)
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Contours: 0.5-7keV de Chandra
Sur images optiques (V, R, I)
Boites de 1.5 Mpc

Ebeling et al 2010
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Effet Sunyaev-Zeldovich (SZ)

o | Photon Gaz chaud
Diffusion Compton inverse, micro-onde de I’amas

=» donne de I’énergie au photon

Independant du redshift, facile Y
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de détecter des amas a grand z
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Effet SZ cinetique

En plus de I’effet SZ principal (dit thermique), 1l y a aussi un
effet cinétique, dii au mouvement de I’amas dans le référentiel
du fonds micro-onde = la diffusion par les électrons crée
alors un effet Doppler des photons/
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Comparaison des diverses meéthodes

Effet SZ
Planck, SPT
Optique
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Etude statistique de 110 amas (3000 galaxies)

Survey de 2500°2 du télescope SPT (South Pole Telescope)
Amas détectés par effet SZ, avec 0.2 <z<1.3
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Distribution dans I'espace des phases: R -V

La distribution detaillée des vitesses des galaxies,

en fonction de leur position dans 1’amas, peut nous
renseigner sur la formation de I’amas

S’1l y a dissipation a partir de systemes gazeux,

Il y aura des vitesses tangentielles (rotation), et une

anisotropie particuliere
Sans dissipation, les vitesses sont plutot radiales

Pour avoir plus de poids dans cette détermination, les amas vont
étre empilés, en prenant en compte leur masse (= 3000 galaxies)

=>»Premiere estimation de la masse requise
(mesure approchée par SZ intégre)
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Distribution radiale
de galaxies

dans les amas

« normalisés »

Vitesses radiales observées
et profil V/(r) servant de
Filtre

Apres une premiere

estimation de la masse
avec SZ = Ry,

Capasso et al 2019



Amas et Galaxies Elliptiques

Parallele avec les galaxies elliptiques, gqui ne tournent pas
Mais sont aplaties par dispersion de vitesses anisotrope

Cette proprieteé vient de leur formation par fusion
Les amas se forment aussi par fusion et accrétion




Dégenérescence masse-anisotropie

Equation de Jeans pour un systeme spheérigue

d(ve?) v __, do _
T4 L o= (o) = vy

O
Avec v(r) = densité de galaxies, VA RN
o les dispersions de vitesses / \

[ v

;
\ /
\ P /
GM(r) dlnv  dlno? % 7 /
= —0, +——" 428 X 7/
x 5=

r

B dInr dinr

Et B le paramétre d’anisotropie p=1-— (;;rﬂz / cff)
On suppose o, = G, par symetrie spherique

B-> - oc, orbites tangentielles, B—> 1 orbites radiales



Anisotropie des vitesses

ﬁzl_Gze/Gzp, _(x, O, 1 1‘.':]!:11117[ T T T T 7171

i 0.5
orbites '

tangentielles, isotropes et orbites radiales :.,Df

Comme pour les galaxies

LI

L 1 1 O -

_I.I..I.I]..I..II.I.l

Les amas ont dans leur centre des orbites
tangentielles ou isotropes

Puis aux bords, a cause de la chute secondaire,
essentiellement des orbites radiales

Radius

L’observation du profil de vitesses est plutot degénerée
et ne peut pas donner le contenu en matiere noire sans ambiguité

—
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Formes extremes: spheéeroides

Oblate Prolate

En utilisant les mémes méthodes que
pour les galaxies

MAMPQOSSt (Mamon et al 2013)

La masse dynamigue est obtenue
Semble plus faible que les autres
masses (SZ+Planck), surtout a grand z
N = My, /Mgpr=0.63

Spheroides de révolution
=>2 axes egaux

Ou alors cas genéral
triaxial

— e A -

i 0,71<2<1.32

T "TI T T =
0.6 0.& 1.0 1,5
n

Capasso et al 2019



Modeles de distribution de masse

Hypothese self-similaire
Tout au long de I’accrétion
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Profil de matiere noire NFW

Les résultats des simulations ACDM montrent une
loi de densite universelle pour les halos de MN
=>Profils NFW (Navarro, Frenk & White 1997)

Deux lois de puissance p ~r! au centre,
puis p~r= au bord

Les halos de petite masse sont plus denses
Car 1ls se forment plus tot dans 1’univers

La densite moyenne d’un halo est
proportionnelle a la densité
moyenne de I’univers a sa formation




log pr® [10"Me/Mpc]

4ln p

Profil universel
p(r) 0,

pcrit B (]‘/I‘S)(l T ]‘/1‘3)2

- —---—--- Einasto fit: a=0.170 |

log r [kpe/h]

éln V,

log V(r) [km/s]

2 parametres M;,
Concentration c=r,; /r,

Fleches: résolution des
simulations

Navarro et al 2010



Masse derivee de SZ, rayons-X ?

Y, = IneJle[ kB]% ] = Idre[ Kl ] N, T, avec un Signal/Bruit=¢

2
m,c m,c

oc U thermique

N, et T, croissent avec la masse de 1’amas (peu précis, concentration?)
Calibré par des simulations

Rayons X =» Te, derivation de la quantité de gaz, fraction de baryons

Mesure 1’énergie thermique du gaz
Par le theoreme du Viriel, cela doit donner le potentiel gravitationnel

Autres proxy de la masse Yy=M,T, (rayons X), o des galaxies

N(E, 2)

M, obtenue avec le rayonnement total X



Modele isotherme: profil beta

Modele simple d’abord: oy
exemple vache sphérique! plr) = o

1/p dP/dr =-GM(r)/r>  P=nKT (gaz) « n o2 (galaxies)
kT=pum o,? =6 keV (c,/1000km/s)?
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Méthode du « stacking »

Les amas ont tres frequemment des sous-structures,
Et aussi différentes formes, orientations

Abell2804

Abell3266
~_.z=0.059

Optigue Abell3128

'i?-— 5 770.06 \,

\! .

Contours X




Distribution de masse

Les galaxies et la matiere noire ont une distribution radiale semblable
S’1l y a un ceeur il est < 0.1 Mpc

1015
el | Rouge=modéle NFW(cusp)
v 3 = N
=1 10 : 1 Bleu=modele avec coeur
% | \Vert=Sphére isotherme
7
_‘_.r-""f
1013/~ e
0.1 1.0
I"/I"E{:-:::

60 amas d’Abell proches, ~3000 galaxies (€chantillon ENACS, ESO)

Katgert et al 2004



Distribution de masse

Les galaxies et la matiere noire ont une distribution radiale semblable
=>» Le modele NFW standard est un bon fit! (cusp)
Contrairement aux galaxies (core)

Bx10M]
Ex1014 Rouge=modele NFW(cusp)
—~ ; Bleu=modele avec coeur
o A0 Vert=Sphére isotherme
2x1014 |
0 L | .
0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 Concentration
r/Tz00 c=r200/rs =4

60 amas d’Abell proches, ~3000 galaxies

Katgert et al 2004



Relations d’echelle des amas

Equilibre hydrostatique
ou équation de la sphere isotherme:
1 dPgas  dp  GMiot
pgas dr Cdr 2 gas_ngaskT

kT as (?‘) r 0 ng Tgas 0 ng Ngas
M. r)y=——2=
tot (< 7) pmuG ( dlogr * dlogr

M=~|poyr2drecR3 «cRT

Alors RocTY2 et Mo T32

Supposant I’émission thermique (free-free) des €lectrons et ppy oc Ny,

~ I ngZ A(T) r2dr = n,2 T2 R® ocf 2 T2 oc f 2 M3



Relations d’échelle globales

On considere que ces quantités sont genéeralement mesurées a une
surdensité fixee A par rapport a p.(z) = 3H, / 8nG, au redshift z de
’amas, E(z)>=H(2)*/H,? = Q,, (1+2)° +Q,

ces relations donnent alors (F, = AY2 H, / Hy):
F,M o T3 F,1LocT? F 1L oc (F, M)*3

Densité 3 e Tempé,_,_r_.a-t-u'r Roncarelli 2006

r500, r200, R;, 3 r200

Vir,

1
T |2
leoo = 3.9 Mpc{5 ker

T )2
M. =6x10" M
500 @(5 ker



Relations d’echelle avec z
Hypotheses Simples: gravite, compression adiabatique, chocs

100 £ o A
L - 0 _=0.3 //“,_:
3/2 -3/2 XL =07 1o
Mac T, 32 (1+2) ,,4:"?
X o X ( + Z) ’ wo
5 -
4 /3 7/2 301 ¢ wﬂ’ﬁll Ml Lockman hole (2=1.26) |
LX m M (1_|_ Z) ‘E; j ”,,3,;‘.- mﬁfl};’r}mra observ.
0.01 _— I’XO(T“I:;”L (Hclsdcnzﬁjo}’c(:iﬁzis}ﬁu)
s T & Burrd (5
Implications: L To | e -
Les amas ont tous la méme structure T ——
interne, mais les amas distants L ey N
sont plus denses, plus petits, et plus lumineux Rosati 2002

Les ecarts aux relations d’échelle: autre physique a rajouter
(refroidissement, feedback, etc.)



1077 2x1077 510”7 107% 2x10™% sx1C

0.2

gas

0.1

0.05

1013 2x10"2 5x10"°
1 ]
L é'e* f
YSZ
L r @'I + |
LT =~ -
___.l" 1
e 4
e g
Eg M
A gaz
i | i i i 1 7
103 %103 5x10"% 10"

1072 2x107° 5x107™° 107* 2x10™* sx107*

10 20

w

Bonamente et al 2008



P (hif? kev cm™)

107"

Observations: pression du gaz

T, (keV
3 "AS )5 6 7 8
" | | |
10 100 1000

Radius (hy, kpc)

Y 0,2 E(2)"23(Mpc?)
107%2x107% 5x107 %107 2x107* 5x10

17
Yz € My

Lol de pression universelle
Similaire aux simulations

Arnaud et al 2010



Distribution de densité et température

Les amas se distribuent en 2 catéegories: relaxes, « cool core »
La température descend au centre, t..,; << tyupie
Non-relaxes, en collision, perturbés (densité plus faible, coeur)

Cool core
Morﬁjhologlcally disturbed

Coo
ol . ol

core + morphologically dlsturbe o

0.01

0.10 1.00
Radius (Rsy)

T/Tx

Cool core
MOFFhGlOgICﬂ"y disturbed

Cool core + morphologically disturbed

0.01 0.10 1.00
Radius (Rsqp)

Arnaud et al 2010




Comparaison Simulations & Observations

mmm) Relations d’échelle ?

problemes: les modeles traitent essentiellement la matiere noire
les observations voient les baryons
les parametres simulés & observes (eg. T) ne tracent
pas toujours la méme quantité

Relations d’échelle attendues si les processus
sont uniguement gravitationnels
Mais :=» énergie de formation d’étoiles
= AGN, et réchauffage, chocs
=>» plancher d’entropie, résumant
les évenements de la formation de 1’amas




Chauffage et refroidissement

Soit par free-free, soit par les raies, qui sont nombreuses, en equilibre

thermique ou d’1onisation

10731
0
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22| Ne [/ Fe
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™
.(‘J" Si Mg
10754
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Bohringer 2009

Temperature (K)

10000




Relation Luminosité-Température

L
4 v v —r— T T T —r—r— T

Horner 2001

Heldson & Ponman 2000
46 + Osmond & Ponman 2004 G-sample -
Osmond & Ponman 2004 H-sample -
Arnaud & Evrard 1999

Markevitch 1998

45 F runs without AGN feedback
runs with AGN feedback
effect of AGN feedback

44 t

43 t

Log(Luminosity [ergs/s|)

41

40)

0.1

spectroscopic temperature Tsoo |keV]|
Les AGN améliorent I’accord avec
les observations Puchwein et al 2008



Fraction de
baryons

Incluant les étoiles
Intra-amas

10% en-dessous de
La valeur universelle

hypothese:
f, universel

f,= Q. /Q
=5/30=0.17

Gonzalez et al 2013
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Sous-structure des amas en SZ

Simulation de 1’effet SZ pour un amas NFW

CarteSZ  GGM DoG y=— f Pe dt
e
| " : ‘% [ ).o.oooo
| _.\\:, "7 Symeétrie sphérique
LR @ |-
§

7
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I

Une sous-structure
secondaire

Q0 60 30 O 30—60 -90 90 60 30 0 -30-860-90 S0 60 30 0 30 60 —-90

GGM= Eéus(smn Gradient h'}faéﬁ(ltude DoG: Difference of Gaussian Adam et al 2018



Observations avec NIKA (IRAM)

Les observations SZ a A=2mm permettent de détecter des
sous-structures de pression (fronts, chocs..)
=» Signes de fusions récentes? Flottement du gaz ? (sloshing)

Carte SZ

Z1 C045.85457.71 "

(arcsec)

0.00

-0.2

© 0
Plateau au centre

PSZ1 G045.85+57]
z=0.61 (cool)  —=|() .

CL J1226.9+3332"
z=0.89 : .

90 60 30 0 -30 -60 —-90 90 60 30 0 -30-60 —-90 90 60 30 0 -30-60 -90
R.A. offset (arcsec) R.A. offset (arcsec) R.A. offset (arcsec)

Adam et al 2018



Comparaison des traceurs

Concentration de la masse obtenue avec des rayons X, les
lentilles fortes (SL) ou faibles (WL)

2 " 1 - - 1 11 T
i A
WL
_ S . .
Duffy 08 --------
15F - Encore beaucoup
. de barres d’erreur!

-..Q,%]._..l.{ Simulations numériques
el 11 Duffy et al 2008
| Of4 | »I | O.IG — O.IS |

Ettori et al 2013



Les parties exterieures

Jusqu’a présent, seulement les parties internes des amas sont
cartographiées, jusqu’a r,55 OU R;,

Mais le plus intéressant pour les scénarios de formation, sont les
filaments aux bords, en train d’étre accrétés

Plus facile de comprendre les phénomenes,
dépendant du taux d’accrétion, et non des
phénomenes astro complexes: refroidissement,
formation d’étoiles, AGN feedback
Effondrement self-similaire

Profil d’entropie plus plat, et dépend de z
(Lau et al 2015)

Normal que le gaz dissipatif ne suive pas la matiere noire
Rapport Gaz/DM variable aux bords

B. Diemer



Horizon-AGN simulation, in a random region

1 Mpc

z=38.305

Dubois, Pichon et al



Horizon-AGN simulation, in an overdense region

1 Mpc

2=38.305

Dubois, Pichon et al



Manfield et al 17

Entropie Matiere noire Simulations matiere noire seule
. Ry, acccretion shock =
3.0 — Mansfield+17

_—_ ° S I 'l'l"[ fit
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Cogon (0.0 < 2 < 0.5)

Tempeérature Pression

Walker et al 2018



Effondrement non-linéaire

Avec une sur-densité 6 > 1

sur une sphere (top-hat)

Si les diverses coquilles ne se croisent pas
> M(r) =cste

A

op/p =0

M(r) = 4nt/3 13 p(1+8) > d2r/dt2 = -GM/r2  Y(dr/dt)2 —GMIr = E

Van den Bosch

Facile a résoudre

si pas de croisement
r=A(l —cos 0)
t=B (0 —sin 0)

A =GM/2|E|

A3 = GMB?

=2t

1:vir turn

turn-around




Effondrement des coquilles

Croisement des coquilles de matiere

lors de 1’effondrement
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Rayon

1

Solutions self-similaires

100

1 10
t/t,

Solution self-similaire
triaxiale, tres différente de la
symeétrie sphérique

Lithwick & Dalal 2011



Définition d’un rayon de retombee (splashback)

On a I’habitude de parler de R,, ou <p>= A pi; SOIt Ryqg, Repp--
Arbitraires, et insuffisants

Par accretion, le rayon du viriel augmente sans cesse, par fusion aussi
D’autre part, le halo est triaxial, non sphérique

(—gB

=>» Meilleure definition: premier apocentre de la matiere qui a effectué
une premiere orbite dans le halo
Distinct de la matiere qui n’est pas encore rentrée




Pourquoi cette coupure?

Courbes noires

Shi 2016
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Adhikari et al 2014



Positions relatives des divers rayons

R,00m réference p,,
R,00c reférence p.i
Plus self-similaire

turn-around radius 4

avec Ryqoc

-2 -1 0 1 2
x (h~'Mpc)

Diemer & Kravtsov 2014

infalling material \ 4



e (R) [h*Mpc™?)

dlog¥,/dlog R

Detection du rayon splashback (SDSS)
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Rayon Rsp versus concentration
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Déterminer le taux d’accrétion I

R,,/R

Pl dlogp/dlogr’
0.4s5L" .\ EdS universe ks
040, i -2
_ 0.35} ;51:
:5: 0.30} ” —3
= 0.25] .
0.20} . i
0.15} T
=
R S U R R R dlogp/dlogr |
Taux d’accrétion .
B
Shi 2016 :
Plus T est grand, plus I
le Ry, est petit
—4

Diemer & Kravtsov 2014

—
By accretion rate, 1.5 < v < 2




MM,

M/M,,

Variation avec Q.

Turn-around a 4 de I’oscillation
Accretion a %2, Rg, a ¥ oscillation




Vitesse de croissance des amas

La matiere au rayon de retombee R, a redshift zero dans un univers
plat avec Q. = 0.3 a été ajouteé a environ z=0.4 pour un taux

d'accrétion s = 1 et z=0.2 pour un taux d'accrétions =5

600+

Sur-densité A soof
Au rayon R,

/

a00}
= iy
< 300} ]
Shi 2016 / -~
200}
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1 2 3 a 3

Taux d’accrétion



Les parties externes = taux de croissance

Possible de determiner a partir des observations le taux de croissance

LLa forme des profils de densite:

-- partie interne loi de puissance: pente ne dépendant pas de z,
Seulement du taux d’accrétion

-- partie externe, dépend des deux, mais possible de 1’estimer avec
calcul auto-similaire, et effondrement sphérique d’une coquille

¥-raylSZ, photometric median

Les deux parties sont séparées par - e —
le rayon Rsp, ou la densité chute IR
d’un facteur 4-5 (caustigue)

Purely gravitational collapse model

1
2

4

4

Entropie plate (Tchernin et al 16)

=>» Masses par lentilles gravitationnelles et rayons X Rsoo Rao0



Distribution du gaz a Rsp

Le rayon du choc d’accrétion du gaz parfois correspond a Rsp
S1 I’index adiabatique y =5/3, et si1 le taux d’accrétion est modere

0.7

0.6

0.5¢-

0.2F

0.1r

4.

Shi 2016

2.5

3.0

Le gaz et la matiere noire
peuvent se dissocier



Taux d’accrétion dans les simulations
Taux =V, /Vcir <0
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Distribution de I’entropie
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Simulations hydrodynamiques
Lau et al 2015
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4 amas bien
etudiés
ou existent aussi
des lentilles
gravitationnelles

=>»Dispersion

d’un amasa p/p10'¢

I’autre

10°

10°

10° ¢

107 }

~ Density

10!

Temperature |

10'2_ ——+—+++1

r/ T900

‘Okabe et al 2014



Gravite modifiee et rayon R, (splashback)

Beaucoup de modeles de gravité modifiée sont « ecrantés » au-dessus
d’une certaine densité (ou champ fort), jusqu’au rayon de retombée
(théories Cameléon, Vainshtein, par exemple)

-1

15 F
A un taux d’accrétion donné

I'=1.5

La position du rayon dépend
de I’équation d’¢tat de
I’énergie noire w

I
I-J

dlog p/dlogr
1
n

35+ =15 o - .
. (surtout du au taux

Y . d’expansion différent

Adhikari et al 2018



Gravite modifiee et rayon R, (tests)

Beaucoup de modeles DGP (monde des branes, et des cordes)
F(r), particules ou sous-halos

0| | GR lell —+—1
F5 lell + —%- 4
GR 812 —a—i
0.5 ¢ F58el2 - —— 4 A
particles GR
] % - particles F5
5 N A
= 1.5 E_ ¥ .
Z IR
(=8 -2 ... .
o T
s 25t -
3k _
35 r 7
4 !

r (Mpc h-1)

Il y a aussi une importance
différente de la friction
dynamique selon les
Theéories

Cela affecte les sous-halos
et pas les particules

=» Lentilles faibles

Adhikari et al 2018



Résumeé

e Parties internes: relaxees ou non
Profil NFW, distribution de gaz et de pression
universelle? =» Lois d’échelle

Vitesse

« Masses connues avec approximations,
Statistiguement — Influence de la triaxialité, evolution avec z

 Parties externes: rayon de retombée (splashback) bien défini

=» Permet de mesurer le taux d’accrétion

« Outils de diagnostics pour la gravite — role de la caustique et Ry,
=» recherches avec Euclid, LSST, etc.



