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Chapitre 1

Introduction

L’étre humain s’est depuis toujours intéressé aux étoiles. Pendant long-
temps, 1'observation de celles-ci n’était possible que dans le domaine visible
grace a nos yeux avec les limites en résolution et sensibilité que 'on connait.
Il était alors difficile pour ’'Homme de percer les secrets de ’existence et de
I’évolution des étoiles. Désormais, grace aux progres technologiques, notre ac-
cessibilité au spectre électromagnétique s’est considérablement accrue. Cela
nous a permis d’observer ces étoiles dans des domaines de fréquences tels que
I'infrarouge, les micro-ondes ou encore 'ultra-violet. Ces nouvelles possibili-
tés ont été décisives dans notre compréhension des étoiles.

Ce n’est que récemment que nous pouvons observer les étoiles dans le do-
maine des rayons X. En effet, I’atmosphére de notre planéte est trop opaque
dans cette partie du spectre électromagnétique : ’observation dans le do-
maine des rayons X n’est possible que depuis I'espace. Le premier satellite &
avoir été équipé d’un détecteur de rayons X est le satellite américain Uhuru
qui fut lancé en 1970. Aujourd’hui, plusieurs satellites tels que Chandra,
XMM-Newton ou SWIFT sont en activité.

1.1 Etoile de type Wolf-Rayet

Parmi les multiples sources de rayons X présentes dans 1'univers, nous
n’aborderons, dans ce mémoire, que les étoiles de type Wolf-Rayet. Les étoiles
Wolf-Rayet sont définies comme étant des étoiles dont le spectre présente de
larges raies d’émission. On en distingue trois types principaux a savoir : WN,
WC et WO dont les spectres se distinguent par la prédominance d’un élément
dans les raies en émission, respectivement, d’azote, de carbone ou d’oxygéne.



Ces types principaux sont subdivisés en sous-types selon la présence ou la
faiblesse de certaines raies d’émission. Cette classification compléte est pré-
sentée a la figure 1.1 (van der Hucht,2001).

Smith’s (1968a) Wolf—Rayet classification scheme, amended by van der Hucht et al. (1981). Barlow and Hummer (1982). Kingsburgh et al.
(1995). Crowther et al. (1995a). and Crowther et al. (1998)*

WN types Nitrogen emission lines Other emission criteria
WN2 Nvweak or absent He nstrong

WN2.5 Nvpresent, N1vabsent

WN3 N -= Nv, Nmweak or absent

WN4 Nw=Nv, Nmweak or absent

WN4 .5 Nw=NvVv, Nmweak or absent

WNS5 Nm=Nwn=NvVv

WNG Nm= Niv.Nvpresent but weak

WN7 Nm> NIv, Nm< HeDI 4686 He1weak P-Cyg

WNS Nm = N, Nm=Hen 4686 Heistrong P-Cyg

WN9 Nm=N1, Nvabsent HelP-Cyg

WN10 Nm=Nn Balmer lines, He1P-Cyg
WN11 No=Hen. Nmweak or absent Balmer lines, He1P-Cyg
WC types Carbon enussion lines Other emission criteria
wWC4 C1vstrong, CIweak or absent O vmoderate

WCs Cm=Cw Cm<0v

WCo Cm-=Cw Cm=0v

wC7 Cm<=Cw Cm= 0v

WC3 Cm=Cw C nabsent, O vweak or absent
wcC9 Cm=>Cw C npresent, O Vweak or absent
WO types Oxygen emussion lines Other emission criteria
Wo1 Ovn=0v, OV present C mabsent

WOz Oovo< OV Cw<0vI. Cmabsent
W03 Ovnweak or absent Crv=0w1, Cmabsent
WO4 C = OvI, Cmabsent

* The emission lines used for classifying WN stars are: He 1 A3888, He 1 A4027, He 1 A4471. He 1 A4921, He 1A5875, He 1 A4200, He 1
A4340, He m A4541. He 1 A4686. He m A4861, He @ A5411, He 0 A6560. N @ A3995, N m AA4634—4641. N m A5314, N v AA3479-3484.
N WA4058, N v A4603. N v 4619, and N vAA4933—4944. The emission lines used for classifying WC stars are: C I A4267, C m AS696,
C m/C vA4650, C vAA5S801-12, and O vAA5572-98. The enussion lines used for classifying WO stars are: C IWAAS801-12, O v A3400,
0O VAA5572-98, O vI AA3811-34, O vi A5670, and O v A6068

FIGURE 1.1 — Classification spectrale des différents types de Wolf-Rayet (tiré
de van der Hucht 2001).

Ces types spectraux peuvent encore étre détaillés davantage par I'ajout
d’un suffixe qui décrit une caractéristique additionnelle du spectre. Ces suf-
fixes sont :

— h : raies d’émission d’hydrogéne

— ha : raies d’émission et d’absorption d’hydrogéne

— w : raies d’émission faibles

— s : raies d’émission puissantes

— b : larges d’émission raies

— ed : production épisodique de poussiéres

— vd : production variable de poussiéres



— pd : production périodique de poussiéres

Les Wolf-Rayet classiques correspondent & des stades évolués d’étoiles
massives de type initialement classées O .

Lorsque la combustion de I’helium débute au sein de I’étoile, la pres-
sion de radiation va augmenter et ainsi dilater I’étoile. De cette maniére,
en périphérie de 'étoile, la force gravitationnelle diminue et davantage de
matiére s’échappe de I'emprise gravitationnelle, accélérée par la pression de
radiation. Ainsi, la fraction d’hydrogéne en périphérie de 1’étoile diminue
puisque des couches affectées par la combustion de I’hélium, et par la suite
d’autres éléments, apparaissent. Plus tard, lorsque la température au centre
de I'étoile est suffisante, c’est au tour du carbone de fusionner. Viendra en-
suite la combustion de I'oxigéne et du silicium. De cette maniére, la structure
de 1'étoile ressemble a celle d’un oignon avec une suite de coquilles de com-
bustion concentriques, entourant un coeur composé d’éléments de plus en
plus lourds (voir figure 1.2).

FIGURE 1.2 — Structure dite en «pelure d’oignon» d’une supergéante juste
avant 'effondrement du cceeur de fer et I'explosion de la supernova. Crédit :
ASM/Noél Robichon et Gilles Bessou.

Les concentrations des éléments dans ces coquilles seront alors régies par
les produits de combustion des coquilles de combustion avoisinantes et par
différents phénoménes de dragages convectifs. De cette maniére, les fractions
massiques des métaux a la surface et dans le vent de 1’étoile vont évoluer,
ainsi, le spectre d’une étoile va étre modifié. Cette évolution du type spectral

1. C’est le cas de la majorité des Wolf-Rayet. Il existe toutefois des étoiles classées
Wolf-Rayet qui ne sont pas un stade évolué, elles consomment toujours de I’hydrogéne
en leur coeur et expulsent un vent treés dense. I s’agit donc en somme d’étoiles "O on
steroids". Les étoiles WR20a et WR21a en sont des exemples.



est fonction de la masse et décrite par le scénario de Conti :

- M > 60Mg

O — Of - WNLha — WN7(— WNE)— WC — SN
- M > 40 — 60M

O — Of - LBV — WN9-11 - WN8 - WNE — WC — SN
- M > 25— 40M,

O — Of - RSG —+ WN8 - WNE — WC — SN

ol :

— SN = Supernova

— LBV = Luminous Blue Variable

— RSG = Red Super-Giant

— Of = étoile de type O avec des raies d’émission Hell et N III
WNE — WN1 a WN5

— WNL = WN6 & WN9

Une particularité des étoiles de type Wolf-Rayet, est la puissance de leur
vent stellaire. Celui-ci peut atteindre des vitesses et un taux de perte de
masse considérables de I'ordre de 107* Mg. Le taux de perte de masse est
environ 10 fois supérieur a celui d’une étoile de type O.

1.2 Emission de rayons X

Grace aux observations, nous savons que les étoiles massives sont des
sources de rayons X. Le spectre d’émission de ces étoiles est composé d’un
continuum d’émission de type bremsstrahlung ainsi que d’une multitude de
raies d’émission induites par I'expulsion d’électrons des couches internes des
métaux suite a des collisions. Cette émission dépend de I'agitation thermique
et donc de la température : on 'appelle donc « émission thermique ». En plus
de celle-ci, la possibilité d’une émission « non-thermique » (par diffusion in-
verse de Compton) ne peut étre éliminée mais elle n’a pas pu étre observée
avec certitude en-dessous de 10keV.

A Pheure actuelle, le modéle d’émission de rayons X (pour une étoile
massive isolée) considéré comme le plus fidéle par les astronomes est celui
proposé par Lucy et al. (1980). Ces derniers suggérent que le rayonnement
X est le résultat de chocs au sein du vent stellaire en expansion. En effet, ce
dernier n’est ni homogéne ni isotrope vis-a-vis de sa densité et des vitesses ce



qui induit des collisions entre différents volumes de matiére. Les zones plus
rapides peuvent, donc, rattraper des volumes plus lents et entrer en collision
avec eux. Les chocs ainsi induits élévent la température de la matiére, la
rendant émettrice de rayons X.

L’intensité d’émission de rayons X s’amplifie et s’atténue aux gré des
chocs entre parcelles du vent stellaire qui se forment et disparaissent. On
pourrait alors penser que I’émission globale en rayons X varie au cours du
temps, cependant ce n’est pas observé car le nombre de chocs dans I'ensemble
du volume stellaire est important, ce qui tend & rendre la courbe de lumiére
en rayons X relativement constante.

Dans le domaine des rayons X, les résultats observationnels montrent que
certaines étoiles de type O et les étoiles Wolf-Rayet sont bien plus brillantes
(Lx/Lpy plus important) dans les systémes binaires que lorsqu’elles sont
seules.

Ceci s’explique par 'interaction entre les vents stellaires des deux étoiles.
Dans un systéme binaire composé de deux étoiles massives, il existe en effet
deux vents stellaires, tout deux denses, puissants et hautement supersoniques.
Lorsque ces étoiles sont suffisamment rapprochées, leurs vents entrent en
collision, ce qui engendre une zone d’interaction délimitée par deux chocs
opposés ?. Au centre de ces chocs se trouve une zone de discontinuité qui
sépare les deux vents et dont la position et la forme peuvent étre calculées
par I'équilibre entre les quantités de mouvements des vents :

Myv
n=—" (1.1)
MQUQ

Ou M; et 7; sont respectivement le taux de perte de masse et la vitesse
avant choc de la i™¢ étoile. Attribuons l'indice 1 & 1’étoile dont le vent stel-
laire est le plus puissant. De cette maniére nous avons n > 1. La forme de
la zone d’interaction, représentée a la figure 1.3, est celle d’un cone, englo-
bant I’étoile au vent le moins puissant et dont le rayon de courbure diminue

lorsque 1 augmente.

2. Ceci est théoriquement vrai dans le cas de choc adiabatique. Dans le cas de systémes
radiatifs les chocs ne sont pas bien définis car le milieu est trés turbulent.
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FIGURE 1.3 — Forme de la zone d’interaction des vents pour différents rap-
ports de quantités de mouvement R (défini par n plus haut). Pour deux
vents de méme puissance, R = 1, I’équilibre a lieu sur un plan entre les deux
étoiles ; lorsque les puissances de vents sont différentes, la région d’interaction
des vents se replie autour de I’étoile dont le vent est le plus faible. Tiré de
Giidel & Nazé (2009).

En réalité, ce n’est pas tout a fait un cone puisque les étoiles sont en
mouvement autour d’'un centre de masse commun, la "queue" du cone est
courbée comme représenté a la figure 1.4
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FIGURE 1.4 — Simulation hydrodynamique 3D d’un interaction entre vents
stellaires pour WR22 en incluant les effets d’accélération radiative (Parkin
& Gosset, 2011). Les figures de gauche représentent la densité du gaz dans le
plan de I'orbite pour trois phases différentes. Les figures de droite représentent
la température du gaz dans le plan de l'orbite. Chaque figure recouvre une
région de 1.2 x 10 cm de coté. Tiré de Parkin et al. (2011).

Les vents stellaires des étoiles véhiculent une énergie cinétique importante.
Au niveau du choc, la composante radiale de cette énergie est transformée
en énergie thermique et chauffe le plasma se situant entre les chocs. Ce der-
nier peut atteindre des températures de I'ordre de 107 K. C’est au niveau du
sommet du cone que la plus grande partie de I'énergie cinétique est transfor-
mée en énergie thermique. Lorsque 'on s’éloigne du sommet, la composante
radiale de 1’énergie cinétique devient plus petite ce qui diminue la quantité
d’énergie thermique fournie au plasma. La température de celui-ci est alors
plus faible. Cet effet en bord de cone est appelé 'effet grazing.

Le plasma situé dans la zone de collision des vents peut se refroidir de deux
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maniéres différentes : soit par rayonnement, soit par expansion adiabatique.
Afin de savoir quel processus de refroidissement domine, Stevens et al. (1992)
ont défini le paramétre de refroidissement suivant :

Tcool o U4D

Tesc M

ou T, est le temps caractéristique de refroidissement,T,,. est le temps
typique d’échappement de la région du choc , v est la vitesse du vent expri-
mée en 1000 km s=1, D est la distance entre 1’étoile et le choc exprimé en

107 km et M est le taux de perte de masse exprimé en 10~7 M year™'.

(1.2)

Lorsque y < 1, le temps caractéristique de refroidissement est petit et le
refroidissement est majoritairement radiatif. La luminosité dans la bande des
rayons X, Ly, est alors proportionnelle a I’énergie cinétique du vent stellaire
(Stevens et al. 1992) :

Lx o< Mv? (1.3)
Le vent stellaire est dans ce cas majoritairement isothermique.

Lorsque y > 1, le temps caractéristique de refroidissement est inférieur
au temps typique d’échappement de la région du choc. Le refroidissement
se fait principalement par expansion adiabatique. On parle alors de collision
adiabatique. La luminosité Ly suit, cette fois, la relation suivante (Stevens
et al. 1992) :

Lx o< M*v=32D! (1.4)

Chacun des deux chocs posséde un paramétre de refroidissement distinct.
Contrairement a I’émission intrinséque des étoiles massives isolées, dans le
cas des binaires, la luminosité L x émise par la zone de collision des vents stel-
laires fluctue fortement (a I’exception du cas particulier ou les deux étoiles
sont identiques et suivent une orbite circulaire autour de leur centre de gra-
vité commun).

Pour des systémes excentriques, la distance entre les étoiles varie au cours
d’une orbite. Plus haut, nous avons vu que, pour des collisions adiabatiques,
la luminosité Ly était inversement proportionnelle & la distance D entre
I’étoile et la zone de choc. Lx atteindra alors son maximum au périgée et
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sera minimum & Papogée. Une telle évolution de Lx en D! est illustrée &
la figure 1.5. Cette courbe de luminosité en rayons X a été obtenue pour le
systéme binaire WR 21a ( WR + O). On remarque clairement la variation en
D=1 entre les phases ¢=0.2 et ¢=0.93. De plus, les vents des étoiles massives
accélérent pour atteindre leur vitesse terminale a quelques rayons stellaires.
Une collision avec des séparations plus ou moins grandes peut donc impli-
quer des vitesses de vents différentes, donc des changements de 7, ce gui va
modifier la courbure du cone de collision des vents.

L’évolution de cette distance engendre alors des variations des parameétres
qui caractérisent la région de collision des vents. Le paramétre de refroidis-
sement étant fonction de la distance et de la vitesse du vent stellaire, il va
varier le long de I'orbite. Par conséquent, une collision adiabatique peut de-
venir radiative sur une partie de 'orbite et inversement.

Count Rate

Separation

T T T T T o
14
PRTTRFETT IRETY AT |

|

|
aspean

|

Orientation

0 0.2 04 06 0.8 1
¢ (Tramper el al. 2016, P=31.680, T,=2456345.43)

FIGURE 1.5 — Exemple de variation taux de comptage et du rapport de dureté
en fonction de la phase pour le systéme WR21a + O (Gosset et Nazé, 2016).

A cette variation de ’émission intrinseque des rayons X, engendrée par
une variation de la distance entre les étoiles, vient s’ajouter une variation
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d’absorption pouvant aller jusqu’a I’éclipse. En effet, une fois le rayonnement
X émis, celui-ci, avant de pouvoir atteindre un observateur, traverse la partie
du vent stellaire qui se situe sur la ligne de vue. Le rayonnement sera alors
absorbé en fonction de la profondeur optique de I'atmosphére stellaire et de
la distance parcourue au sein de cette atmosphére. Pour un observateur qui
se situe hors de la droite perpendiculaire au plan de 'orbite des étoiles, la
profondeur optique ainsi que la distance parcourue par le rayonnement dans
I’atmosphére vont varier au cours d’une période de révolution. De plus, dans
les systémes ou les étoiles sont trés différentes, par exemple WR +O, leurs
atmosphéres stellaires ont des profondeurs optiques trés différentes. Les émis-
sions en rayons X du plasma dans la zone de collision vues & travers I'une ou
I’autre atmospheére subiront des absorptions trés différentes.

D’autres phénomeénes ont un impact non négligeable sur le flux en rayons
X observé. Stevens and Pollock (1994) suggérent que la vitesse des particules
avant-choc peut étre ralentie par la pression de radiation de l'autre étoile,
empéchant ainsi au vent stellaire d’atteindre la vitesse terminale v.,. Ce phé-
nomeéne est appelé inhibition radiative. Lorsque les deux étoiles sont proches
I'une de 'autre, les particules du vent de I'une des étoiles, qui se meuvent
le long de l'axe entre les deux étoiles en direction de 1'étoile compagnon,
peuvent donc étre ralenties par la pression de radiation de cette derniére.

Un autre effet relativement similaire est celui de freinage radiatif décrit
par Gayley et al. (1997). Ces derniers suggérent que dans un systéme trés
déséquilibré au niveau des quantités de mouvement des vents, c.-a-d. des
systémes oll 7 est trés petit, par exemple un systéme WR+O, le vent do-
minant atteint bel et bien sa vitesse asymptotique mais est ensuite freiné
brusquement par la pression de radiation de I’étoile compagnon lorsque les
particules arrivent & proximité de cette derniére. Puisque la vitesse du vent
est ralentie, sa quantité de mouvement diminue. Le facteur 7 sera alors plus
petit et I'ouverture du cone de la zone de collision des vents sera plus grande
que dans le cas ot le freinage radiatif n’est pas considéré.

Myasnikov et Zhekov (1998) ont décrit un autre effet qui tend a diminuer
la température du plasma de la zone de collision de vents et donc a rendre
le spectre d’émission en rayons X plus soft. Grace aux électrons, un échange
thermique redistribue 1’énergie thermique de la zone aprés choc vers la zone
avant choc. Ceci tend & augmenter la température avant choc et diminuer
la température du plasma aprés choc. Plus la conductivité est grande, plus
I’échange thermique est efficace et plus le spectre sera soft. Cet effet est ap-
pelé Teffet de conduction thermique.

13



En résumé, deux types de collisions de vents sont a considérer dans I’émis-
sion de rayons X des étoiles massives. D’une part, il y a les collisions au sein
du vent d’une étoile et d’autre part, il y les collisions entre vents stellaires
dans des systémes multiples. L’énergie des rayons X pour ces deux types de
collision ne sont pas identiques. En effet, les collisions qui ont lieu dans le
deuxiéme cas de figure sont beaucoup plus puissantes car la différence de
vitesse entre les deux vents stellaires est supérieure a la différence de vitesse
entre les parcelles d'un méme vent : on observe donc généralement des tem-
pératures de 0.3-0.6keV pour le premier cas et de 1-3keV dans le second.
Ceci n’est toutefois pas absolu car les collisions sur les bord des cones sont
associées a des différences de vitesse faibles puisque 'angle entre le vecteur
vitesse du vent stellaire et la surface du choc est petit.

1.3 Satellite SWIFT

Ce satellite a été développé par la NASA et s’inscrit dans le cadre du
programme Explorer qui a pour but principal de concevoir un grand nombre
de missions spatiales a caractére scientifique et & faible cott. SWIFT est la
84éme mission Explorer et la troisiétme MidEx (sous-programme d’Explorer
dont le montant de la mission est de maximum 180 M$).

Le satellite SWIFT a été lancé le 20 novembre 2004. Celui-ci est princi-
palement destiné & détecter, localiser et identifier les sursauts gamma. Ini-
tialement, la mission SWIFT devait durer 2 ans mais est toutefois toujours
en cours a ’heure actuelle.
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FIGURE 1.6 — Satellite SWIFT. Source :https ://swift.gsfc.nasa.gov/.

SWIFT est équipé de trois instruments principaux qui lui permettent
d’observer 'espace dans une large gamme spectrale allant du visible au soft
gamma. Ces instrument sont les suivants :

— BAT : Burst Alert Telescope. Cet instrument est sensible au rayons X

et gamma dont I'énergie dans la domaine d’énergie allant de 15 keV a
150keV.

— XRT : X-ray Telescope.

— UVOT : UltraViolet/Optival Telescope : Cet instrument est un téles-

cope UV /Visible.

Dans le cadre de ce mémoire, seules les données du XRT sont utilisées
puisque nous nous limitons & une étude dans la gamme des rayons X. Plus
particuliérement, nous examinerons les données XRT prises en mode PC
(photon imaging) car la faible brillance de nos sources ne permet pas d’utili-
ser les autres modes qui sont prévus pour des sources extrémement brillantes
telles que les sursauts gamma.

Le télescope XRT détecte des rayonnements électromagnétiques dans la
bande s’énergie allant de 0.2 keV a 10 keV. Son champ de vision est de 23.6
X 23.6 arcmin et sa résolution est de 18 arcsec (diamétre demi-puissance).
Contrairement & XMM-Newton et Chandra qui suivent une orbite trés ellip-
tique, SWIFT est placé sur une orbite basse (LEO). Le temps d’exposition
est donc impacté et n’excéde pas quelques ksec.
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1.4 Résumé

Dans un premier temps, dans le chapitre 2, nous sélectionnerons les Wolf-
Rayet étudiées dans ce mémoire. Ensuite, pour chacune d’entre elles nous
récupérerons les mesures de base, a savoir les taux de comptage et le rap-
port de dureté (hardness ratio). Sur ces derniers, un test de variabilité sera
appliqué afin de déceler d’éventuelles variations significatives de la courbe de
lumiére et dans ’évolution du rapport de dureté en fonction du temps. Pour
les observations qui le permettent, nous extrairons et ajusterons le spectre
afin d’en retirer les paramétres telles que la température et ’absorption. Nous
calculerons le flux et la luminosité des différentes étoiles sélectionnées afin de
les comparer a ceux déja mesurés dans la littérature ou, s’il s’agit d’une nou-
velle détection, en faire une premiére évaluation.

Le chapitre 3 présentera, pour chaque WR étudiée, une description, les

résultats obtenus ainsi qu'une analyse. Le chapitre 4 sera consacré a une
analyse générale.
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Chapitre 2

Collecte et analyse de données

2.1 Sélection des Wolf Rayet étudiées

Afin de sélectionner les WR de cette étude, nous nous basons sur le ca-
talogue de van der Hucht (2000). Pour chacune des WR, répertoriées dans
ce catalogue, nous vérifions si le satellite SWIFT a observé, a 'aide de son
télescope XRT en mode PC, les zones du ciel dans lesquelles elles se situent.
De cette maniére, nous obtenons une premiére liste d’étoiles candidates.

A présent, il faut vérifier si ces étoiles ont bien été détectées. Ensuite, on
doit confirmer que les mesures faites par SWIFT pour ces WR sont exploi-
tables.

Pour les sources trop lumineuses, il arrive que les CCD enregistrent rayon-
nement UV et visible ce qui peut mener a des événements parasites. Les me-
sures du taux de coups de rayons X en sont alors affectées. Afin de quantifier
cette pollution, le site léquipe de SWIFT ! a fournit un graphique (voir figure
2.1) qui montre le DN | c.-a-d., la sortie du CCD en fonction de la magni-
tude V de la source. Etant donné que la réponse des CCD est fonction de
la longueur d’onde du rayonnement, la courbe rouge est fonction du type de
I’étoile. Malheureusement, 1’outil ne fournit pas cette courbe pour les Wolf-
Rayet. Par conséquent, nous prenons la courbe du type d’étoile disponible
qui se rapproche le plus des Wolf-Rayet, a savoir le type O9.

La ligne horizontale sur la figure 2.1 indique la limite en DN au dessus
de laquelle les rayonnements UV et visible de la source vont contaminer les
mesures de rayons X avec un taux de coup d’événements parasites de 'ordre

1. https : //www.swift.ac.uk/analysis/xzrt/optical _tool.php
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de 1073cts~1. Cette droite horizontale et la courbe rouge se croisent pour une
magnitude V d’environ 8. Par conséquent, toutes les Wolf-Rayet candidates
dont la magnitude V est inférieure & 8 ne seront pas étudiées car les mesures
en rayons X seront polluées.

pc mode

100 =

DN

a0

PO [ T T T T T T T |

V Magnitude

FIGURE 2.1 — En rouge : DN en fonction de la magnitude V d’une
source de type O9. En noir : la limite en DN au dessus de laquelle
le taux de coup d’événements parasites est de 1073cts™!. Sources
https ://www.swift.ac.uk/analysis/xrt /optical _tool.php.

En ce qui concerne les WR qui sont situées vers le centre galactique, la
population de sources X y étant trés dense, il y a une trop grande probabilité
de confusion dans les mesures de ces derniéres car la PSE FWHM du SWIFT-
XRT atteint 18 arcsec HPD & 1.5 keV 2. Par conséquent, les Wolf-Rayet de
WRI101la a WR101o et de WR102 & WR102k, ne sont pas retenues pour notre
étude. D’autres WR se situant dans des environnements trés denses tels que
NGC 3603 et Wersterlund 2 sont également écartées.

2. hitps : //swift.gsfc.nasa.gov/about swift/xrt desc.html
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Enfin, parmi la liste des WR candidates, certaines ont déja fait 'objet de
nombreuses études dans la gamme des rayons X et des articles détaillées ont
été publiés suite aux observations faites par SWIFT, XMM-Newton, CHAN-
DRA,... Par conséquent, ces étoiles ne seront pas étudiées dans ce mémoire.
C’est le cas des WR 21a, 25, 139, 125 et 140 dont les études sont, respective-
ment Gosset et al. (2016),Arora et al. (2019), Pittard et al. (2006), Midooka
et al. (2019) et Sugawara et al. (2015).

Finalement, la liste des étoiles que nous étudierons s’éléve a 15.

2.2 Paramétres stellaires et orbitaux

Dans le chapitre 3, nous présentons pour chaque WR étudiée un tableau
reprenant les parameétres stellaire et orbitaux. Ces parameétres sont principa-
lement tirés de la littérature. Pour une minorité des WR, certains paramétres
n’ont pas encore été estimés et ne figurent donc pas dans la littérature. Pour
celles-ci, on utilisera alors les études globales faites par Sander et al. (2019)
pour les WR de type WC et WO, tandis que pour celles de type WN, on uti-
lisera larticle de Hamann et al. (2019). Dans les deux cas, on fera la moyenne
sur I’ensemble des WR de méme type spectral. Les paramétres de distance
dans nos tableaux seront tous issus des mesures du satellite GAIA (Bailer-
Jones et al. (2018) (a l'exception de WR121a dont la distance est issue de
Nguyen Luong et al. (2011)).

Attention toutefois que certains paramétres devront étre corrigés. C’est le
cas de la luminosité bolométrique et du taux de perte de masse qui sont tous
deux fonction de la distance. Lorsque les études sont antérieures au papier de
Bailer-Jones et al. (2018), les distances utilisées ne sont pas celles mesurées
par le satellite GAIA. Dans ce cas, nous appliquerons les corrections suivantes
(Hamann et al. 2019) :

D2
Leor = Lpapier gAIA (21)
Dpapier
. . DL5
Meor = Mpapier Df?IA (22)

papier

ou, L, et M., sont, respectivement, la luminosité bolométrique corrigée et
le taux de perte de masse corrigé; Lpgpier €t Mpapicr sont, respectivement, la
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luminosité bolométrique et le taux de perte de masse fourni dans la littéra-
ture disponible ; Dpqpier est la distance utilisée dans la littérature; et Dgara
la distance mesurée par le satellite GAIA sur base du papier de Bailer-Jones
et al. (2018).

2.3 Reécupération des données

Les données d’observations faites par SWIFT sont récupérées sur le site
Internet : hitps : //www.swift.ac.uk/user objects/. Sur ce dernier, la page
de récupération des données demande en entrée une série de paramétres. Un
exemple est présenté a la figure 2.2.

Select products

To reduce the load on our servers, please select only the independent products you require.
Light curve:® Spectrum? Position?) Image?

[_Build products |
Object details Light curve details

*Name: [WR1 | (Find Binning Method | Observation ¥

*Target ID: [10120,31251,33865,31

) 0 Observation binning has no specific parameters to set.
Time zero: [233971202 J

All input times since this?
. _ Minimum sigma: 3
*Coordinates: (10.86832134808, 64.7) -
Allow upper limits? |Yes v

Global options Allow Bayesian bins? |[Yes v

*Try to centroid? |[No ¥ Use Bayesian when below:
i Counts: 15 ] SNR: R4 ]
Super-soft source? - E—
Time axis unit: |MJD v
Show advanced pile-up controls?
Energy and grade selection: |Default v
*Use 25XPS source lists: |Yes v Data are in 25XPS
(if available)

Specify cbservations?

Use which data: (R

E-mail address: | |

FIGURE 2.2 — Exemple de paramétres sélectionnés pour la récu-
pération des données d’observation de WRI1 sur le site htips
/Jwww.swift.ac.uk/user objects/.

Sur la figure 2.2, on voit, en haut de I'image que plusieurs produits nous
sont proposés, a savoir : une courbe de lumiére, un spectre, une position
et/ou une image. Dans notre cas, seul 'onglet Light curve sera coché.

Dans la section object details. Il nous est demandé de spécifier les détails
de l'objet dont nous souhaitons récupérer les données. Aprés encodage du
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nom de l'object, le site nous donne la possibilité, via le bouton "Find", de
déterminer automatiquement les targetlD, permettant de retrouver les ob-
servations associées, ainsi que les coordonnées. Nous prendrons toutefois la
précaution de vérifier sur le site des archives de 'HEASARC si d’autres ob-
servations pourraient contenir des mesures de la Wolf-Rayet en question.

Dans la rubrique " Light curve details", la méthode de binning est initia-
lisée & "observation" afin de récupérer un seul taux de comptage et un seul
hardness ratio par observation. Le Time aris unit est, quant a lui, inititialisé

a MJD, Modified Julian Date

Une fois le produit construit, deux fichiers sont fournis. Le premier est un
fichier contenant les taux de comptage dans la bande d’énergie [0.3—10.0]keV/,
présenté a la figure 2.3. Le second, présenté sur la figure 2.4 est un fichier
contenant le taux de comptage des rayons X mous ([0.3-1.5] keV), le taux de
comptage des rayons X durs ([1.5-10.0] keV) et le hardness ratio, c.-a-d. le
rapport entre le taux de comptage des rayons X durs et celui des rayons X
mous.

T0 for this burst is sSwift MET=233971143.0 s, = 2008 May 31 at 23:59:00.168 UT
Data covers 0.3-10 kev

The data are in 5 columns: ! time, time error (+ve), time error (-ve), source count-rate, SOUrce error
For a detailed description of light curve production, see Evans et al. 2007 (A&AaA, 469, 379 )

For a derailed description of the file, see

http://eww. swift.ac. uk/xrt_curves/docs. ph

This lightcurve was obtained from http://www.swift.ac.uk/xrt_curves /00037905

BINMODE
READ TERR 1 2
! PC data
! MID T_+ve T_-ve Rate Ratepos Ratene
54618.1041486387 0.103438993055556 -0.103438993055556 2.145043e-02 5.472396e-03 -5.472396e-03 ::0bsID=00037905001
54670.8794619196 0.00588952703703704 —-0.00588953703703704 1.734952e-02 8.455921e-02 -6.413399e-03 : :0bsID=00037905002

FIGURE 2.3 — Fichier de récupération des taux de comptage de WRI1.

! swift/XRT hardness ratio of trigger: 37905, name: wRl

' 170 for this burst is swift MET=233971143.0, = 2008 May 31 at 23:59:00.168 uT
! The hard band is 1.5-10 keVv

! The soft band is 0.3-1.5 kev

! For details of light-curve production, see Evans et al. 2007, A&, 469, 379
! There are 3 datasets: Hard, soft, and the ratio

! columns are as labelled

READ TERR 1

READ SERR 2

! pC -- hard data

! MID eErr (pos) Err(neg) Rate Error|

54618.1041486367 0.103438993055556 -0.103438993055556 0.011252 0.004059 ::0bsID=00037905001
54670.8794634419 0.00588953703702704 -0.00588953703703704 0.002600 0.002946 : :0bsID=00037905002
NO NO NO NO NO

! PC -- soft data

' MID Err (pos) Err(neg) Rate Error

54618.1041486387 0.103438993055556 -0.103438993055556 0.010199 0.003681 ::0bsID=00037905001
54670. 8794634419 0.00588953703703704 -0.00588953703703704 0.014754 0.006672 ::0bsID=00037905002
NO NO NO NO NO

! PC -- hardness ratio

! MID Err (pos) Err(neg) Rate Error

54618.1041486387 0.103438993055556 -0.102438992055556 1.103307 0.562947 ::0bsID=00037905001
54670.8794634419 0.00588953703703704 -0.00588953703703704 0.176215 0.214978 ::0bsID=00037905002

FIGURE 2.4 — Fichier de récupération des hardness ratio de WRI1.

Précisons que les données d’observations ont été récupérées entre le 7 no-
vembre 2019 et le 15 novembre 2019, a 'exception de WR102 dont les don-
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nées ont été récupérées le 22 avril 2020. Les observations ultérieures faites
par SWIFT ne sont pas prises en compte dans notre étude.

2.4 Conversion MJD — HJD

Les dates des observations sont fournies en MJD,Modified Julian Date.
Nous allons les convertir en date HID (Heliocentric Julian Date) afin d’ajus-
ter les dates au systéme de référence du soleil. Le but de cette conversion est
de pouvoir calculer correctement les phases orbitales, quand les paramétres de
la binaire sont connus. Cette conversion est faite a ’aide de 'outil WCSTools.

Les courbes de lumiére des émissions en rayons X en fonction du temps
seront, présentées avec les HJD en abscisse a l'exception des étoiles pour
lesquelles on dispose des paramétres orbitaux (dans le cas des systémes bi-
naires). Dans ce cas, les courbes de lumiére seront données en fonction de la
phase.

2.5 Test de variabilité

Une fois les données de chacune des étoiles WR, récupérées et les dates
héliocentriques connues, on va procéder & une analyse la variabilité de I’émis-
sion en fonction du temps. Pour ce faire, on utilise un test de y? avec un seuil
de signification de 0.5%. Ce test se fera aussi bien sur les taux de comptage
que sur le rapport de dureté. Pour ce faire, on calcule la statistique de test
X2, telle que :

N
obs; — moy
X° = Z(T)Q (2.3)
i=1 ¢

avec obs; la valeur du taux de comptage pour 'observation i, N étant le
nombre de mesures et moy définie de la maniére suivante :

moy = (2.4)

Afin de vérifier I'hypothése nulle (la luminosité en rayons X est constante)
on compare la statistique de test obtenue avec le quantile d’ordre 1-a de la
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loi x* & N-1 degrés de liberté, notée Fyz(y_1)(1 — ). Si la statistique de test
est supérieure a cette valeur, alors 'hypothése nulle est rejetée et la source
sera supposée variable. Dans le cas contraire, la source sera considérée comme
constante. Dans le cadre de ce mémoire, nous prenons un « égal a 0.005.

2.6 Analyse du spectre

[’analyse de spectre a pour but d’ajuster un spectre aux observations et
ce afin de déterminer la température d’émission, ’absorption stellaire ainsi
que les flux observés et dérougis.

Pour cette analyse, la premiére étape consiste en I'extraction du spectre.
On se limitera a extraire le spectre :

1. des observations dont le nombre de coups est supérieur & 100 (+ 10
bins) ;
2. des observations combinées pour les WR dont le taux de comptage ne

varie pas significativement et dont le nombre de coup total est supérieur
a 100.

Chaque coup correspond a l'enregistrement d’un photon X. Ce nombre
de 100 coups est choisi afin de pourvoir obtenir un ajustement de spectre
valable par la suite.

La premiére chose que nous allons faire est de visualiser, a ’aide de 'outil
DS9, les données d’une observation, voir figure 2.5. Ceci nous permettra de
délimiter une région de source et une région "fond de ciel" (background).
Pour ce faire, nous utilisons les commandes suivantes :

> cd reduced00032957001
> ds9 sw00032957001xpcw3po_ cl.evt -regions load .. /wrswift.reg -scale log &

ot reduced00032957001 est le dossier contenant le fichier event correspon-
dant qui contient les données a visualiser. Le fichier wrswift.reg contient les
coordonnées des différentes WR pour lesquelles nous allons extraire le spectre
et permet de représenter les positions de celles-ci dans 'outil DS9.
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FIGURE 2.5 — Image de DS9 représentant la définition des régions de source
et de background autour de WR137.

Sur la figure 2.5, la région source est délimitée par le petit cercle vert si-
tué autour de la source tandis que la région background est 'anneau délimité
par les deux cercles concentriques. Les régions de la source et du background
seront enregistrées dans des fichiers.

Pour le choix de la région de background, il ne s’agira pas toujours d’un
anneau autour de la source, car il est impératif de ne pas englober dans cette
région une autre étoile ou des effets non désirés telles les lumiéres diffuses
(voir figure 2.6), sinon le spectre du background que I'on soustraira au spectre
de la région de la source ne sera pas représentatif de la réalité et induira des
erreurs dans le spectre obtenu de la WR.
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FIGURE 2.6 — [llustration d’un effet de lumiéres diffuses (straylight) lors d’'une
observation de WR97.

Nous pouvons désormais extraire dans XSELECT les spectres de la ré-
gion de la source et de la région du background et les sauvegarder en tapant
les commandes suivantes :

xselect

read events sw00032957001xpcw3po_cl.evt
./

filter regions src.reg

extra spec

save spec sw00032957001 _  WR137.pha
clear region all

filter regions bkg.reg

extra spec

save spec sw00032957001 bkg.pha
exit

vV VVVVVVVVY VY VY

no
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Une fois le spectre de la région source obtenu, il faut extraire le spectre
de I’étoile. Pour ce faire, nous allons soustraire le spectre de la région du
background & la région source et y appliquer les fichiers de réponses de I'ins-
trument. Ces derniers se composent du redistribution matriz file, qui donne
la distribution de probabilité du canal en fonction de I’énergie et du ancillary
response file (.arf) qui représente la surface effective du télescope en fonction
de I’énergie. Le fichier arf est obtenu via la commande suivante :

> xrtmkarf outfile=sw00032957001 _src.arf rmffile=CALDB inarffile=CALDB
phafile=sw00032957001 wr137.pha psflag=yes srcx=-1 srcy=-1
expofile=sw00032957001xpcw3po__ex.img

Enfin nous allons binner le spectre (afin d’avoir au moins 10 coups par
bin). Les "coups" sont classés suivant leur énergie, puis les bins en énergie
sont regroupés de maniére a compter au moins 10 coups par bin final.

Tout ceci se fait via la commande grppha de la maniére suivante :
> grppha sw00032957001  wr37.pha sw00032957001  wr97.pi
> chkey BACKFILE sw00032957001 bkg.pha
> chkey RESPFILE swxpc0to12s6 20130101v014.rmf
> chkey ANCRFILE sw00032957001 _src.arf
> group min 10
> exit

Nous obtenons de la sorte le spectre de 1’étoile pour lequel les coups sont
regroupés en bin de 10 coups.

Maintenant que nous avons un spectre pour nos WR, nous allons les
quantifier en y ajustant un modéle. Plus les modéles de flux sont complexes,
plus le nombre de coups nécessaire & une convergence sera élevé. De plus,
afin d’avoir un ajustement le plus représentatif de la réalité, il est important
de bénéficier d’'un grand nombre de bins. Etant donné que les temps d’ob-
servation de SWIFT sont relativement courts et que les flux des WR sont
faibles, nous utiliserons des modéles simples & une ou deux températures. Les
modéles que nous utiliserons sont définis ci-dessous.

Modéle phabs * phabs * apec

Dans ce modeéle, le premier phabs correspond au modéle d’absorption du
milieu interstellaire, défini par la colonne de matiére absorbante, caractérisée
par la quantité d’hydrogeéne qu’elle contient, ng rgp. Celle-ci est fixée et
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calculée sur base de I’extinction E(b—wv) de la maniére suivante(Gudennavar
et al. 2012) :

nygisy = E(B —V) x 1.26 10 cm ™2 (2.5)

ou E(B—V) =121 E(b—v) (van der Hucht, 2001). Le second correspond
a I’absorption locale, par 'atmospheére de ’étoile. Il est défini par ny jocq qui
est un paramétre libre.

Le modéle apec est utilisé pour modéliser le plasma chaud optiquement
fin. Il est défini par 4 paramétres. Le premier est la température du plasma
qui est un paramétre libre. Le second est ’abondance relative au modéle
d’abondance stellaire de Asplung et al. (2009). Ce paramétre est fixé a 1, c.-a-
d. que les abondances correspondent a celle du soleil. Le troisiéme représente
le redshift. Etant donné que nous analysons des WR au sein de notre Galaxie,
ce paramétre est fixé a 0. Enfin, le quatriéme paramétre est un paramétre de
normalisation :

10714
norm = nengdV 2.6

47T[DA(1+2)]2/ i (26)
ou D4 est la distance exprimée en cm, n, et ny sont, respectivement, les
densités des électrons et de I’hydrogéne exprimées en cm—3. Ce paramétre
est un paramétre libre.

[’ajustement de spectre consiste a déterminer les paramétres libres qui
minimisent le x? et fournissent donc un spectre modélisé le plus proche du
spectre observeé.

Modéle phabs * vphabs * vapec

Ce modéle se différencie du premier par le fait que, pour ’absorption lo-
cale et le plasma chaud optiquement fin, nous utilisons les modéles vphabs et
vapec qui permettent de modifier les abondances de ’atmosphére des WR.
Les abondances solaires utilisées pour le modeéle précédent sont remplacées,
en fonction du type de WR étudiée, par celles présentées a la table 2.1.

Les abondances en Xspec doivent cependant étre encodées en abondance

en nombre par rapport a I’hydrogéne le tout par rapport au rapport solaire,
c.-a-d. que 'abondance de ’élément i, A; & rentrer en Xspec sera :
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Type spectrale Xy Xg. Xgo Xy Xo Xpge

WNE - 098 1.0e-4 0.015 - 1.4e-3
WNL-H20 0.2 0.78 1.0e-4 0.015 - 1.4e-3
WNL-H50 0.5 048 1.0e-4 0.015 - 1.4e-3
WC - 055 04 - 0.05 1.6e-3

TABLE 2.1 — Fractions massiques des constituants de l'atmosphére des
Wolf-Rayet en fonction de leur type spectral. Elles proviennent des cas ty-
piques analysés par le groupe de Potsdam http ://www.astro.physik.uni-
potsdam.de/ wrh/PoWR /powrgrid1.php.

4, = 0 (2.7)

ou

H)| =
i)/l = s
avec X(i) la fraction massique de 'élément i et M(i) la masse atomique de
I’élément i.
Les valeurs pour les types spectraux WNL sont donnés a la figure 2.2.

(2.8)

Pour les types spectraux WNE et WC, ce modéle d’abondance n’est pas
utilisable puisque les WNE et WC ont des atmosphéres formellement dépour-
vues d’hydrogéne et les abondances A; deviennent infinies. Nous contournons
le probléme en définissant les abondances par rapport a I’hélium :

(n(i)/n(He)lwr [n(He)/n(H)lwr
[n(@)/n(He)lo  [n(He)/n(H)]o

A = (2.9)

et en posant

ntHe) nlf)lwr _ 44, (2.10)
[n(He)/n(H)]o
Notons que le nombre 100 est arbitraire - prendre 500 ou 1000 donne les
mémes résultats - mais 'important est de réduire ’hydrogéne & un compo-
sant mineur.

Nous obtenons de la sorte la table 2.3 reprenant les adondances a insérer
en Xspec pour les WR de type WNE et WC.
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Espéce  WNL-HE20 WNL-HE50

He 11.4 2.8
C 0.15 0.06
N 80 32

O 0.64 0.25
Fe 4 1.6

TABLE 2.2 — Abondances pour le modéle "POWR".

Espéce  WNE WNC

He 100 100
C 1 7700
N 250 65
O 4.4 400
Fe 27 o6

TABLE 2.3 — Abondances pour le modéle "Hel00".

2.7 Calcul du flux et de la luminosité

Pour chacune des étoiles étudiées, nous allons convertir les données en
flux de rayons X dans la bande [0.5-10.0] keV afin de pouvoir le comparer
avec le flux en rayons X disponibles dans la littérature, lorsque celui-ci existe.
Dans le cas contraire, ce flux calculé constituera une premiére évaluation des
propriétés X de I’étoile considérée.

La procédure utilisée pour déterminer le flux sera différente selon que
le nombre de photons des observations est suffisamment élevé (supérieure a
100) pour pouvoir faire un ajustement de spectre ou non.

2.7.1 Nombre de coups suffisant pour ’ajustement de
spectre

Lorsque le nombre de coups pour une observation est supérieure a 100, le
calcul du flux se fera a ’aide de ’outil Xspec.

Cependant, les erreurs sur le flux dérougi, c.-a-d. le flux non absorbé par
le milieu interstellaire, ne sont pas données dans Xspec et seront calculées a
I’aide de la formule suivante :

A(FwX,obs>

2.11
FX,obs ( )

A(FX,dérougi) = FX,dérougi
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Un fois le flux dérougi calculé, il nous est possible de déterminer la lu-
minosité corrigée de ’absorption interstellaire Ly de la maniére suivante,
2.12

Lx = 47d® Fytrougi (2.12)

tandis que les erreurs seront données par la formule suivante :

A(FX,dérougi) + 2A(d)

A(Lx)=1L
( X) * [ FX,dérougi d

] (2.13)

2.7.2 Nombre de coups insuffisant pour I’ajustement de
spectre

Lorsque le nombre de coups obtenu pour les observations d’une Wolf-
Rayet est inférieur & 100, la conversion du taux de comptage en flux est
exécutée a l’aide de 'outil PIMMS disponible sur le site web de THEASARC 3.

HELP
WebPIMMS

A Missicn Count Rate Simulator
Powered by PIMMS v4.11

Access the muliiple compenent model interface.

Convert From: Into:
SWIFT/XRT/FC Count Rate v FLUX v
FLUX MUST enter range values v
; 2 kel .
Input Energy Range (low-high): |default Units
Angsiroms
- 2 ke -
Qutput Energy Range {low-high): 0.5 - 10.0 Units
Angsiroms
(ergicmes:
Source Flux [ Count Rate: (0.00148 ‘e Cm. 2
(¢ ount_sam
Galactic nH Redshift Inirinsic nH
9.85e21 em?) | |none nens em?)
Model of Source: Model Parameters
Bower Law Photon Index:
Black Body ket
Therm. Bremss. KT
= APEC 1.0 Solar Abundance v || 7.90 | 6.8450

Estimate Count Rate || Reset

FiGURE 2.7 — Capture d’écran de loutil PIMMS sur le site
https ://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3pimms/w3pimms.pl.

3. https ://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/Tools/w3pimms/w3pimms.pl
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Afin de calculer le flux, I'outil nécessite en entrée :
1. La bande d’énergie en entrée et en sortie a utiliser
2. Le taux de comptage mesuré par SWIFT

3. L’absorption

4. Un modele d’émission X

Dans la littérature, les flux en rayons X sont généralement donnés dans
la bande d’énergie [0.5 - 10.0] keV. Par conséquent, afin de pouvoir faire une
comparaison cohérente entre les flux obtenus par SWIFT et les flux dispo-
nibles dans la littérature, nous choisirons la bande d’énergie du flux a calculer
4 ]0.5 - 10.0] keV. Pour rappel, la bande d’énergie des taux de comptage ob-
tenu avec le télescope XRT en mode PC de SWIFT est de [0.3 - 10.0] keV

Concernant le taux de comptage, plusieurs cas sont a considérer. Le pre-
mier est celui ol une variation significative du taux de comptage est observée.
Dans ce cas, les valeurs extrémes seront utilisées afin de déterminer le do-
maine de flux couvert par les données. Pour la borne inférieure, on prendra
la plus petite valeur du taux de comptage mesuré, tandis que pour le calcul
de la borne supérieure, on utilisera la valeur maximale du taux de comptage.

Le second cas concerne les WR dont le taux de comptage ne varie pas de
maniére significative. Pour celles-ci, nous utiliserons, lorsque plusieurs me-
sures sont disponibles, une moyenne pondérée < T'C' > définie de la maniére
suivante :

ZN Tcobsyi

i >
=1 Ji

<TC >= (2.14)

1
i=1 o2
ot T'Cps; est le taux de comptage de la i°"® mesure et o; sont les erreurs
correspondantes.

Pour I'absorption, nous utiliserons ’absorption interstellaire obtenue a
partir de l'extinction E(b — v) selon I'équation (2.5).

Enfin, le modéle d’émission X sélectionné est le model APEC avec une
abondance égale & celle du soleil . Pour calculer les bornes inférieures et su-
périeures des flux, nous utiliserons respectivement une température kT de

4. Nous verrons en effet au chapitre suivant que les flux et températures obtenus lors
des ajustements de spectre sont similaires quelle que soit I’abondance choisie.
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0.6101 keV (log(T) = 6.85) et 6.8450 keV (log(T) = 7.90). Ces tempéra-
tures ont été choisies car, dans les différentes études de Wolf-Rayet, lors de
I’ajustement de spectre, on remarque que les différentes composantes ont des
températures qui se situent dans cet intervalle.

Ce modéle de source nous permet ainsi de calculer un intervalle de flux
approximatif.

En sortie, PIMMS nous donne deux flux dans la bande d’énergie [0.5 —
10.0] keV : un flux observé et un flux dérougi c.-a-d. le flux observé corrigé
de 'absorption interstellaire.

Une fois le flux dérougi calculé, il nous est possible de déterminer la lu-
minosité Ly grace a équation (2.12).

Finalement, une fois la luminosité dans la bande d’énergie [0.5—10.0] keV’
calculée, nous déterminons le rapport log(L,/Ly,) dont nous savons qu’il
atteint environ -7 pour I’émission intrinséque des étoiles massives et une
valeur plus grande pour les collisions de vents émettrices de rayons X.

2.8 Comparaison des taux de comptage et flux
observés avec la littérature

Certaines études se sont basées sur des observations faites par d’autres
télescopes qui opérent dans d’autres bandes d’énergie. Pour une comparaison
adéquate des flux, taux de comptage et luminosités, il faut donc tenir compte
des différences de ny, de bandes d’énergie et des distances qu’il peut y avoir
entre les articles et nos résultats. Des corrections seront faites a l'aide de
Ioutil PIMMS

Nous procéderons de la maniére de maniére différente selon que le taux
de comptage est fourni ou non.

Lorsque le taux de comptage est donné dans 'article on le convertit en
un taux de comptage du mode PC de SWIFT dans une bande d’énergie de
0.3-10.0 keV. Ensuite :

1. sinous n’avions pas observé de variabilité significative pour cette étoile :
on compare le nouveau taux de comptage obtenu avec la moyenne du
taux de comptage observé par SWIFT (donné par I’équation (2.14))
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avec une erreur donnée par :

1
o<TC> = — /70, (2.15)

N
oY

2. sinous avions observé une variation significative du taux de comptage :
le taux de comptage de 'article, corrigé dans 1'outil WebPIMMS, sera
comparé a I'intervalle de taux de comptage obtenu par SWIFT.

Il est cependant assez rare que le taux de comptage soit fourni dans les ar-
ticles. Par contre, ceux-ci mentionnent généralement le flux observé. Dans ce
cas, nous transformerons ce dernier en un flux observé dans la bande d’éner-
gie 0.5-10.0 keV via I'outil PIMMS. Le ny utilisé pour faire la transformation
a une trés légére influence sur le flux de sortie, on peut donc choisir le ny de
I’article ou celui de notre étude sans modifier significativement notre résultat.

Cela n’est par contre pas le cas si 'on utilise des flux dérougis en entrée de
PIMMS.

Nous comparerons alors le flux ainsi obtenu avec le flux observé obtenu
avec Xspec lorsqu’un ajustement de spectre a été mené ou, si ce n’est pas le
cas, avec le flux observé calculé a partir des taux de comptage.
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Chapitre 3

Descriptions, résultats et analyses
individuelles des WR

3.1 WRI1

WR 1 est une Wolf-Rayet de type spectral WN4-s, le "s" signifiant que
les raies d’émission Hell sont intenses (strong). Elle est relativement petite
avec un rayon et une masse de 2.26 R, et 27M, respectivement (Hamman et
al., 2019). Les paramétres de WR1 sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WN4-s 1
Distance 3.2 kpc |-0.3 kpe, +0.4 kpe| 2
Température effective, ;¢ 112 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpy/Le) 5.88 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.3 1
Vitesse terminale, v, 1900 km/s 1
Magnitude v 10.51 mag 3
Extinction E(b-v) 0.67 mag 1

TABLE 3.1 — Paramétres stellaires de WRI1. Ref. 1 : Hamann et al. (2019);
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht (2000).

Ignace et al. (2003) ont analysé une observation de WR1 par XMM-
Newton. Cette observation montre que la luminosité dans la gamme des
rayons X durs est faible avec une dureté relative! de 0.3+15%. WRI se-
rait par conséquent vraisemblablement une étoile isolée. Le spectre obtenu

1. Le rapport de dureté relative utilisé par Ignace et al. (2003) est le rapport entre le
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par Ignace et al. (2003) est représenté sur la figure 3.1. Ces auteurs ont
ajusté un spectre thermique a 2 composantes ayant des températures k'T'y=
0.56-0.67 keV, kTy= 1.27-3.20 keV et une absorption interstellaire ny =
0.27 —0.32 10*2¢em™2. Le flux dérougi dans la bande d’énergie 0.2-8.0 keV est

de 4.9x10713 ergs em=2 s~ 1.
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FIGURE 3.1 — Spectre de WR1, aprés soustraction de la contribution du fond
de ciel, obtenu avec I'instrument EPIC-PN, binné & un minimum de 10 coups
par bin. "Normalised" est défini tel que lorsqu’on multiplie ’axe vertical par
le temps d’exposition utile, on obtient le nombre de coups total dans chaque
bin. L’identification des raies les plus intenses est indiquée. Tiré de Ignace et
al. (2003).

WRI1 est connue pour étre une étoile photométriquement variable dans
le domaine visible. En effet, Chené & St-Louis, (2010), ont montré que sa
luminosité varie au cours du temps avec une périodicité de 16.9 [-0.3,4-0.6]
jours. La figure 3.2 montre la courbe de lumiére sur une durée de 91 jours.

nombre de coups de rayons X durs (2.0-10.0 keV) et le nombre de rayons X total (0.5-10.0
keV).
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FIGURE 3.2 — Courbe de lumiére de WR1. Les figures du haut et du milieu
montrent la différence de magnitude entre la magnitude de WR 1 et les ma-
gnitudes des étoiles de comparaison C1 et C2, respectivement, en fonction
du temps. C1 et C2 sont toutes-deux construites & partir d’'une moyenne de
cinq étoiles brillantes. Les six cycles de 16.9 jours couverts par les données
photométriques sont délimités par les traits verticaux discontinus. La figure
du dessous représente la différence entre les magnitudes C1 et C2 en fonc-
tion du temps. Un ensemble de lignes verticales montrent 'erreur typique en
fonction du temps. Tiré de Chené & St-Louis, (2010).

L’origine de la variation de luminosité est encore inconnue a ’heure ac-
tuelle. Il pourrait s’agir d’une variation induite par une rotation non sphé-
rique du vent stellaire ou d’un systéme binaire. Toutefois, Chené & St-Louis
(2010) semblent accorder peu de crédit a ’hypothése d’un systéme binaire.
Tout d’abord, ces auteurs montrent que 'amplitude de la vitesse radiale est
trop petite pour que WRI1 soit en compagnie d’une étoile de type OB. De
plus, la présence d'un compagnon tel qu'un trou noir ou une étoile & neutron
est également a exclure car le flux d’émission en rayons X est beaucoup trop
faible (Ignace et al., 2003). Ils privilégient I’asymétrie du vent pour expliquer
la variation d’intensité de I’étoile. Par ailleurs, St-Louis (2013) montre que
les raies d’émissions spectrales principales de WR1 sont dépolarisées ce qui
peut étre expliqué par la présence de structures a grande échelle dans le vent
stellaire telles que les zones d’interaction en corotation (CIRs).
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SWIFT a observé WR1 a deux reprises. Les valeurs mesurées des taux de
comptage (count rate) et des rapports de dureté (HR) sont présentées dans

la table 3.2.
Taux de comptage
Temps
HJD - , o dans la bande
Obs 1d 240000 ¢ e}gﬁsesé;lon d’énergie 0.3-10 HR

keV (10~ 2cts/s)
000379050001  54618.601 0.96 2.14 £ 0.55 1.10 £ 0.56
000379050002  54671.379 0.12 1.73 £ 0.85 0.18 £ 0.21

TABLE 3.2 — Paramétres observés avec SWIFT pour WRI.

Sur la figure 3.3 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction du temps (HJD).
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FIGURE 3.3 — Taux de comptage et rapport de dureté¢ obtenus pour WRI1.
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Le test de variabilité du taux de comptage et du hardness ratio nous
donne respectivement un x? de 0.2 et 2.4 alors que FX_Ql(Nfl)(l — o) vaut 7.9.
Par conséquent, il n’y a pas de variation significative pour les mesures de
taux de comptage et du rapport de dureté.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a ’aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons 'outil PIMMS
pour calculer le flux dérougi et le flux observé de WR1 comme décrit a la
section 2.7.2

L’outil PIMMS nous donne un flux observé dont U'intervalle est de [0.4 -
1.1] x 1072 ergs em™2 s~! et un flux dérougi de [1.297 - 1.302] x 1072 ergs em™2 s~
Ce flux est calculé sur base d’un taux de comptage moyen pondéré < T'C' >
de 2.0 x 1072 coups/s et d’une absorption du milieu interstellaire ny de
4.96 x 10* em™2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a l'aide de I'équation (2.12). Ceci nous
donne [1.3-2.0] x 10% ergs s—!. Le rapport entre la luminosité en rayons X et
la luminosité bolométrique log(Lx/Lp,) se situe dans U'intervalle [-6.4 ; -6.2].

Ignace et al. (2003) ont analysé une observation de XMM-Newton. La
moyenne des taux de comptage PN, MOS1 et MOS2 convertis en taux de
comptage SWIFT en mode PC vaut 2.1 x 1072, Les observations de SWIFT,
quant a elles, ont un taux de comptage de (2.0 + 0.4) x 1072. Par conséquent,
il n’y a pas de variation significative de I’émission en rayons X pour WR1 par
rapport a I’étude d’Ignace et al. (2003). De plus, tout comme ces auteurs 1’ont
observé, WR1 semble ne pas avoir de composante dure significative puisque
le rapport de dureté que nous obtenons vaut 0.3+0.2. WR1 présente donc les
caractéristiques d’une étoile isolée. Toutefois, le rapport des luminosités est
trés élevé ce qui est interpelant pour une WR isolée.
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3.2 WRT
WR 7 est une Wolf-Rayet de type spectral WN4-s. Elle est relativement

petite avec un rayon et une masse de 1.26 R, et 130, respectivement (Ham-
man et al., 2019).

Les parameétres de WR7 sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WN4-s 1
Distance 4.3 kpe [-0.7 kpe, +0.9 kpe| 2
Température effective, Tt ;¢ 112 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpy/Le) 5.36 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.8 1
Vitesse terminale, v 1600 km/s 1
Magnitude v 11.68 mag 3
Extinction E(b-v) 0.53 mag 1

TABLE 3.3 — Paramétres stellaires de WR7. Ref. 1 : Hamann et al. (2019);
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht (2000).

WRYT se situe au sein de NGC 2359. Cette derniére est une Wind-Blown
Bubble (WBB) c.-a-d. une bulle qui est en expansion a cause du vent stellaire
de WR 7.

Zhekov (2014), a analysé des observations de WRY faites par le télescope
XMM-Newton. Il a ajusté un spectre thermique a 2 composantes dont les
parameétres se trouvent dans la table 3.4.
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Parameter WR T

v2/dof 87/94

Ny (1021 em~2) 11.-1-!':.3'_;:..1.
kT1 (keV) 0.60* 5 03
kT3 (keV) 2.68+ 143
EM; (10°3 ¢cm—3) 097
EM2 (10° em™?) 3.25

I

norMpoe( 10 5)

Fx (107" ergs em—2 s~ 1) 2.68 (7.27)
Fx1 (100" ergs em—2 s~1)  1.90 (6.07)

FIGURE 3.4 — Parameétres de meilleur ajustement du spectre de WR7 obtenus
par Zhekov (2014). Tiré de Zhekov (2014).

Les flux F'x et Fx 1 sont respectivement les flux en rayons X, dans la bande
d’énergie [0.3-8.0] keV, du systéme et de la composante froide de tempéra-
ture kT; = 0.60 keV. Les valeurs entre parenthéses correspondent aux flux
totalement dérougis (corrigés de Pabsorption interstellaire et de 1’absorption
locale).
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CTS/SkeV
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0.01

05 1 2 5
Energy (keV)

FIGURE 3.5 — Spectres de WR 7 aprés soustraction de la contribution du
fond de ciel superposés aux modéles les mieux ajustés de la figure 3.4. Le
spectre pn est en noir et le spectre MOS est en rouge.Tiré de Zhekov (2014).

SWIFT a observé WRT a quatre reprises. Les valeurs mesurées des taux
de comptage et des rapports de dureté sont présentées dans la table 3.4.
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Taux de comptage

HJD- Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ,, . HR

) d’énergie 0.3-10

JOuEs (ksec) keV (10~*cts/s)
00037904001  54798.779 3.74 <0.69 -
00037904002  54801.493 6.85 7.61 + 5.04 1.02 + 1.12
00037904003  54803.934 2.27 <0.83 -
00037904004  54810.120 1.58 <0.62 -

TABLE 3.4 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR 7.

Parmi les quatre observations, trois mesures du taux de comptage sont
des limites supérieures. Par conséquent, il n’est pas possible de faire un test
de variabilité, que ce soit en taux de comptage ou en rapport de dureté.

Aucune des mesures posséde un nombre de coups suffisant pour analyser
le spectre a 'aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons 'outil PIMMS
pour calculer le flux dérougi et le flux observé de WR7 comme décrit a la
section 2.7.2

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [1.6 - 3.8] x 10714 ergs em™2 s7! et de
[4.0 - 4.6] x 107 ergs em™2 s7!. Ces flux sont calculés sur base d’un taux
de comptage moyen pondéré < TC > de 7.61 x 107* coups/s et d’une ab-
sorption du milieu interstellaire ng de 3.92 x 10! em =2

La connaissance du flux dérougi nous permet désormais de calculer la
luminosité en rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV & l'aide de I’équation
(2.12). Ceci nous donne [0.6 - 1.5] x 1032 ergs s~!. Le rapport entre la lumi-
nosité en rayons X et la luminosité bolométrique log(Ly /Lp,) se situe dans
I'intervalle [-7.2; -6.8| se qui est proche des valeurs typiques des WR isolées.

Le flux observé obtenu par Zhekov (2014) converti en flux observé dans
la bande d’énergie 0.5-10.0 keV comme décrit a la section 2.8 est de 2.55
x 107 ergs em™2 s71. Les bornes du flux observé par SWIFT englobent
donc la valeur du flux obtenu par Zhekov (2014) par conséquent, il n’y a pas
de variation de flux entre les mesures analysées faite par XMM-Newton et
celles faites par SWIFT.

L’hypothése faite par Zhekov (2014) selon laquelle, WR7 serait une étoile
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isolée est donc renforcée par notre détection puisque I’émission de rayons X
de WRT ne semble pas avoir variée.
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3.3 WRI19

Les paramétres de WR 19 sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WC4pd + O9 1
Distance 4.5 kpce [-0.5 kpe, +0.6 kpe|] 2
Température effective,T.s¢ 117 kK 3
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 5.2 3
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.67 3
Vitesse terminale, vn, 3310 km s~ ! 3
Magnitude v 13.75 mag 1
Extinction E(b-v) 1.33 mag 1

TABLE 3.5 — Parameétres stellaires de WR 19. Ref. 1 : van der Hucht (2000) ;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : Sander et al. (2019).

WR 19 est connue pour étre une étoile binaire dont les parameétres orbi-
taux sont donnés dans la table 3.6 (Williams et al. 2009).

Parameétres Valeurs

P 3689 jours

Ty 50500 4+ 14 MJD
e 0.8 £+ 0.04

w 184° &+ 4°

K 25 £2 km s7!
vy 2+ 5km st
a sin? 5.3 = 0.6 au
f(m) 1.3 + 0.8 M,

TABLE 3.6 — Paramétres orbitaux de WR19. Tiré de Williams et al. (2009).

Le type spectral de WR19 est WC4pd. Elle produit donc de la poussiére
de maniére périodique. En réalité, cette poussiére est formée par la collision
de vents entre les deux étoiles & proximité du périastre.

Cette Wolf-Rayet n’a, a ’heure actuelle, jamais fait 'objet d’une étude
dans les rayons X. WR19 n’a d’ailleurs pas été observée par le Rosat Survey

de Pollock et al. (1995, voir Williams et al. (2009)) ni dans Pollock (1995).
Ce travail constitue donc une opportunité de faire une premiére analyse dans

43



cette bande du spectre électromagnétique.

SWIFT a observé WR 19 a sept reprises dont deux détections. Les valeurs
mesurées des taux de comptage et des rapports de dureté sont présentées dans

la table 3.7.
Obs Id 2400000 d’exposition . . HR
. d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~ 2cts/s)
00034544001  57529.695 6.29 <0.29 -
00034544002 57533.118 1.44 0.52 £+ 0.26 -
00034544004  57536.761 2.51 <0.51 -
00034544005 57602.944 4.02 0.12 + 0.08 34+49
00034544006  57670.060 0.80 <0.91 -
00034544007  57673.986 1.09 <1.40 -
00034544008  57674.950 2.16 <0.60 -

TABLE 3.7 — Parameétres observés avec SWIF'T pour WR 19.

Sur la figure 3.6 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction de la phase.

Taux de comptage [Coups/sec]

o.008

0.006

0.004 |

0.002 |

Rapport de dureté

WR19

L
0.4
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L
0.6

'
0.8 1

L
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L
0.6

1
0.8 1

FIGURE 3.6 — Taux de comptage et rapport de dureté de WR19 en fonction

de la phase.
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Précisons que la phase 0 sur la figure 3.6 représente le passage au périastre.

Le test de variabilité du taux de comptage nous donne un y? de 2.17 alors
que FX_21(N—1)(1 — «) vaut 7.88. Par conséquent, il n’y a pas de variation si-
gnificative pour les mesures de taux de comptage entre les phases 0.91 et 0.93.

Le rapport de dureté obtenu a une erreur trop élevée pour que ’on puisse
en tirer quelque conclusion que ce soit. En effet, celui-ci peut étre trés proche
de zéro comme il peut étre proche de 8.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour ana-
lyser le spectre a 'aide de Xspec, et ce, méme si I’on combine I'ensemble des
observations. Par conséquent, nous utilisons I'outil PIMMS pour calculer le
flux dérougi et le flux observé de WR19 comme décrit a la section 2.7.2

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [3.3 - 8.8] x 10714 ergs em™2 s7! et de
[1.2 - 2.1] x 10713 ergs em™2 s7!. Ces flux sont calculés sur base d’un taux
de comptage moyen pondéré < TC > de 1.48 x 1073 coups/s et d’une
absorption du milieu interstellaire ny de 9.85 x 10%' em=2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a l'aide de I'équation (2.12). Ceci nous
donne [2.3 - 6.6] 1032 ergs s~!. Le rapport entre la luminosité en rayons X et la
luminosité bolométrique log(Lx/Lpe) se situe dans l'intervalle [-6.4; -6.0] ce
qui est typique d’une collisions de vents. WR19 serait donc une étoile binaire.

Etant donné qu’aucune étude en rayons X de WR19 n’a été publiée, il

n’est pas possible d’effectuer une comparaison. Les estimations de flux et de
luminosité de cette étude sont donc les premiéres.
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3.4 WR65

Les paramétres de WR65 sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WCaId + OB? 3
Distance 3.4 kpc [-0.5 kpe, +0.7 kpe| 2
Température effective,T¢s¢ 40 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lp. /L) 5.89 1
Taux de perte de masse, log(M /My) -4.38 1
Vitesse terminale, vy 1300 km/s 1
Magnitude v 14.5 mag 3
Extinction E(b-v) 2.0 mag 1

TABLE 3.8 — Paramétres stellaires de WRG5. Ref. 1 : Sander et al. (2019);
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht (2000).

Oskinova et al. (2008) ont ajusté un spectre thermique & deux compo-
santes ayant des températures kT) = 1.0 £0.2keV et kTy, = 13.4 £ 7.3keV et
des densités de colonne d’hydrogéne neutre de ny; = (2.34+0.3) x 10*2cm ™2 et
npo = (12.24+4.1) x 10*2c¢m~2. A ces absorptions locales, chacune spécifique
a un composant thermique, il faut ajouter une absorption interstellaire qu’ils
évaluent & ng 15y = 1 x 10%2em™2. Une représentation du spectre obtenu est
donnée sur la figure 3.7. Le flux observé dans la bande spectrale [0.6 - 9.0] keV
est de 1.2x 107 Bergs s7' en date du 18/10/2005. Ils en déduisent un rapport
entre luminosité X et luminosité bolométrique de log(Lx/Lpy) = —7.2; —7.8.

ormalized counts/sec’keV

10

‘
=

2 5
channel energy (keV)

FIGURE 3.7 — Spectre de WR 65 mesuré le 18/10/2005 et le modele de
meilleur ajustement de spectre. Tiré de Oskinova et al. (2008).
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WR 65 montre une variation dans son émission de rayons X. Selon Os-
kinova et al. (2008), WR 65 serait un systéme binaire avec pour étoile com-
pagnon une étoile massive de type OB. Pour un observateur, les rayons X
induits par les collisions de vents stellaires varient alors en intensité selon que
ceux-ci traversent une colonne d’absorption différente le long de 1'orbite.

La température de la composante chaude est extrémement élevée. Oski-
nova et al. (2008) pensent que cela peut étre expliqué par la présence de vent
stellaire enrichi en métaux.

SWIFT a observé WR65 a une reprise. Les valeurs mesurées des taux de
comptage et des rapports de dureté sont présentées dans la table 3.9.

Taux de comptage

HJD- Temps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition . . HR
. d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~2cts/s)
00080517002  56510.119 2.87 1.70 £ 0.35 3.23 + 1.58

TABLE 3.9 — Paramétres observés avec SWIFT pour WRE65.

[L’unique mesure que nous disposons ne posséde pas un nombre de coups
suffisant pour analyser le spectre a l'aide de Xspec. Par conséquent, nous
utilisons 'outil PIMMS pour calculer le flux dérougi et le flux observé de
WR65 comme décrit a la section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [0.4 - 1.1] x 1072 ergs em™2 s7! de [1.6
- 4.4] x 1072 ergs em™% s7'. Ces flux sont calculés sur base d’un taux de
comptage moyen pondéré < TC' > de 1.70 x 1072 coups/s et d’une absorp-
tion du milieu interstellaire ngy de 14.81 x 10%' em™2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a l'aide de 'équation (2.12). Ceci nous
donne [1.6 - 8.9] 10 ergs s~!. Le rapport entre la luminosité en rayons X et
la luminosité bolométrique log(Lx/Lp,) se situe dans U'intervalle [-6.4 ; -6.0].

Le flux observé maximum obtenu par Oksinova et al. (2008) converti en

flux observé dans la bande d’énergie 0.5-10.0 keV comme décrit a la section
2.8 est de 1.2 x 10713 ergs em™2 s7! (le flux minimum n’est pas fourni par
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Oskinova et al. (2008)). Le flux observé par SWIFT que nous avons mesuré
est au moins quatre fois supérieur, ce qui confirme la variabilité de I’émission
en rayons X et la présence d’une zone de collision des vents suggérée par
Oskinova et al. (2008).

De plus, le rapport log(Lx /Ty ) est élevé [-6.4;-6.0] ce qui est typique des
WR binaires.
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3.5 WRS84

Les paramétres de WR 84 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WNT7h 1
Distance 3.3 kpc [-0.4 kpe, +0.6 kpe| 2
Température effective,T.s¢ 50.1 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 5.36 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.8 1
Vitesse terminale, vy 1100 km/s 1
Magnitude v 13.55 mag 3
Extinction E(b-v) 1.45 mag 1

TABLE 3.10 — Paramétres stellaires de WR 84. Ref. 1 : Hamann et al. (2019) ;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht, (2000).

SWIFT a observé WR 84 a trois reprises dont une seule détection. Les
valeurs mesurées des taux de comptage et des rapports de dureté sont pré-
sentées dans la table 3.11.

Taux de comptage

HJD Lemps dans la bande
Obs Id -2400000 d’exposition . . HR
. d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~ 2cts/s)
00043311001  56148.557 0.57 <1.38 -
00043304001  56149.228 0.60 0.8 £0.6 -
00037912001  57778.723 0.42 <3.01 -

TABLE 3.11 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR 84.

WRS84 n’a jamais fait I’objet d’une étude dans la bande des rayons X. Ce
mémoire constitue donc la premiére opportunité de mesurer le flux en rayons

X.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a ’aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons 'outil PIMMS
pour calculer le flux observé et le flux dérougi de WR84 comme décrit a la
section 2.7.2.
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L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [0.4 - 1.0] x 107'% ergs em™2 s7! et de
[1.4 - 4.9] x 1072 ergs em™2 s7!. Ces flux sont calculés sur base du seul
taux de comptage obtenu et d’une absorption du milieu interstellaire ny de
10.59 x 10 em™2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a l'aide de I'équation (2.12). Ceci nous
donne [1.4 - 2.7] x 10% ergs s~!. Le rapport entre la luminosité en rayons
X et la luminosité bolométrique log(Lx/Lpey) se situe dans I'intervalle [-5.8;
-5.3]. Ce rapport étant trés élevé, WR84 est certainement un systéme binaire.

Etant donné qu’aucune étude en rayons X de WR84 n’a été publiée, il

n’est pas possible d’effectuer une comparaison. Les estimations de flux et de
luminosité de cette étude sont donc les premiéres.
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3.6 WRS9

Les paramétres de WRS89 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WNS8h 1
Distance 3.3 kpc [-0.6 kpe, 0.9 kpe| 2
Température effective,T.s¢ 39.8 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 6.33 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.4 1
Vitesse terminale, vy 1600 km/s 1
Magnitude v 11.63 mag 3
Extinction E(b-v) 1.58 mag 1

TABLE 3.12 — Paramétres stellaires de WR89. Ref.1 : Hamann et al.(2019);
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht, (2000).

Plusieurs études de WR, 89 dans les fréquences radio ont été menées par
Abbott et al. (1986), Leitherer et al.(1995) et Cappa et al.(2004). Les den-
sités de flux obtenues par ces études varient au cours du temps. De plus,
Cappa et al, (2004), suspectent une émission non-thermique. Cette émission
non-thermique naitrait dans la collision de vents entre WR, 89 et une étoile
compagnon de type OB. Cependant, d’autres études telles que Leitherer et
al. (1995) et Montes et al. (2009) montrent que I’émission radio de WR 89
est plutot de nature thermique. Par conséquence, d’autres papiers (Hamann
et al. 2006) proposent plutdot que WR 89 serait une étoile isolée. Dans ce
contexte, ’analyse en rayons X peut apporter un élément crucial. En effet,
un systéme binaire présentera une émission en rayons X variable et généra-
lement dure.

Récemment, Nazé et al. (2013) ont étudié des données émanant du sa-
tellite XMM-Newton. Ces auteurs ont mesuré un rapport log (Lx/Lpy) trés
élevé (-5.7). Ce rapport des luminosités est typique d’un systéme binaire WR
+ O dans lequel il y a des collisions de vents stellaires. De plus, le spectre
de WR 89, représenté a la figure 3.8, montre un pic a 2 keV ce qui ne peut
étre expliqué que par la présence de collisions ou une forte absorption. Nazé
et al. (2013) n’observent pas de variation dans la courbe de lumiére pendant
les 7 heures de mesure. Toutefois, il existe bien un indice pour la présence de
variation car leur modéle d’ajustement correspond & un taux de comptage
PSPC de 59 coups/ks tandis que Pollock et al. (1995) ont mesuré un taux
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de comptage PSPC de 8.8 + 5.9 coups/ks.
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FIGURE 3.8 — En noir et en rouge sont représentés respectivement les spectres
pn et le modéle de spectre qui s’ajuste le mieux (lignes solides) aux observa-
tions de WR&9 et WRS87. Tiré de Nazé et al. (2013).

Nazé et al. (2013) ont ajusté un spectre thermique & 3 composantes
ayant des températures k7T; = 0.140 + 0.009keV, kKT, = 0.57 £ 0.03keV
et kT3 = 1.99 + 0.08keV avec des absorptions ny sy = 1.1 10%2cm™2
ng = 0.066 £ 0.007 10*2cm=2 et , le tout en considérant des abondances
en fractions massique de 0.2, 0.78, 0.0015, 0.0001 et 0.0014 respectivement
pour 'hydrogeéne, ’hélium, I'azote, le carbone et le fer, par rapport aux abon-
dances élémentaires du soleil.

SWIFT a observé WRS89 & 23 reprises pour lesquelles ont peut extraire

un spectre. Les valeurs mesurées des taux de comptage et des rapports de
dureté sont présentées dans la table 3.13.
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Taux de comptage

HID - Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition . : HR

) d’énergie 0.3-10

Jours (ksec) keV (10~2cts/s)
00043355001  56046.518 0.65 4.71 + 1.11 0.91 + 0.43
00033727001  57127.424 291 2.89 + 0.36 1.10 £+ 0.28
00033727002  57127.926 0.84 3.94 + 0.77 1.56 £+ 0.63
00033727003  57129.398 1.43 3.44 + 0.55 0.63 + 0.21
00033727005  57133.320 0.23 5.24 + 1.97 2.53 + 1.92
00033727006  57134.207 2.56 3.29 + 0.40 0.84 + 0.20
00033727007  57135.418 1.56 3.04 + 0.49 1.35 + 0.44
00033727008 571356.038 1.15 3.80 £+ 0.64 0.64 + 0.22
00033727010 57138.141 247 3.31 £ 0.41 1.12 + 0.28
00033727011  57139.003 2.33 3.48 + 0.44 1.36 £+ 0.35
00033727012  57140.304 2.77 3.40 + 0.40 1.20 + 0.28
00033727013  57141.199 2.71 2.86 + 0.37 1.21 + 0.31
00033727014  57141.862 2.10 3.40 + 0.45 0.91 + 0.24
00033727015  57144.624 2.76 2.94 + 0.38 0.69 + 0.18
00033727017  57147.391 2.40 2.83 £0.38 1.70 + 0.48
00033727018  57148.584 2.51 2.46 £+ 0.37 0.84 + 0.26
00033727019  57150.881 2.98 3.17 + 0.36 1.15 4+ 0.26
00033727020 57151.816 3.19 4.05 £+ 0.40 1.04 £+ 0.20
00033727021  57153.309 2.95 3.79 £ 0.56 0.65 + 0.19
00033727022  57153.807 2.85 4.00 + 0.42 0.74 + 0.16
00033727023  57155.435 2.81 2.98 £+ 0.37 1.15 + 0.29
00033727024  57156.068 2.92 3.28 £ 0.39 0.86 + 0.20
00033727025 57157.115 0.71 2.72 £ 0.69 1.27 + 0.63

TABLE 3.13 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR&9.

Sur la figure 3.9 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction de la phase.
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FIGURE 3.9 — Taux de comptage et rapport de dureté de WR89 en fonction
du temps.

Le test de variabilité du taux de comptage et du hardness ratio nous
donne respectivement un y? de 23.1 et 20.5 alors que FX_QI(N_I)(l — o) vaut
42.8. Par conséquent, il n’y a pas de variation significative pour les mesures de
taux de comptage et du rapport de dureté pour les mesures faites par SWIFT.

24



Parameétres phabs*phabs*(apec+apec) phabs*vphabs*(vapec+vapec)

Ny rsm [10226771_2] 1.17 1.17
Ng steltaire [102em™2] 0.121055 0.019700%
kT [keV] 0.9479:93 0.9319.92
norm; [1079] 1.91092 0.457002
kT, [keV] 5.4193 541519
normy [1074] 1.8758 0.045:03
X2 (Xg/dof) 87.15(1.04) 87.09(1.04)
Fggs_loﬂ [10713 ergs em™2 s71| 7.21“%2 7.21“(1):2
Fggs_zo [10713 ergs em™2 s7!] 3.7J_r8:}) 3.71“8:%
FQbs 00 [10713 ergs em™2 s71 3.5799 3.4709
Fggr_off% [10712 ergs em™2 s71| 4.1f8:g 4.11“(1):8
Fﬁg’;";gf [10712 ergs em™2 s7!] 35704 3.570%
F?_Si%% [10712 ergs em™2 s71] 0.6 0.6701
Lx [10% ergs s71] 5.3i§;g’2 5.3t%32
log(Lx /Lpo) -6.2103 -6.2757

TABLE 3.14 — Résultats des ajustements spectraux de WRS&9.
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FiIGURE 3.10 — Spectre de WRS9 obtenu avec le modéle

phabs*vphabs*(vapec+vapec) avec une abondance POWR.

Le flux en rayons X avait déja évolué entre la premiére analyse faite par
Pollock et al. (1995) et celle de Nazé et al. (2013) (15.5 x 1073 ergs em=2 s71)
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en augmentant d’environ un ordre de grandeur. Aujourd’hui, le flux observé
par SWIFT est en environ la moitié du flux de celui mesuré par Nazé et al.
(2013) ce qui confirme que WR89 est un source variable a long terme dans
la bande des rayons X. Cette variation pourrait s’expliquer par la présence
d’une zone de collision de vents.
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3.7 WRI7

Les paramétres de WR 97 sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WN5 + O7 1
Distance 2.2 kpc [-0.2 kpe, +0.3 kpe| 2
Température effective, Tt ;¢ 65.1 kK 3
Luminosité bolométrique, log(Lp,/Le) 5.53 3
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.7 3
Vitesse terminale, v 1900 km/s 1
Magnitude v 11.14 mag 3
Extinction E(b-v) 0.68 mag 1

TABLE 3.15 — Paramétres stellaires de WRI7. Ref. 1 : van der Hucht (2000) ;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : Hamann et al. (2019).

Dans la table 3.15, la température effective, la luminosité bolométrique
et le taux de perte de masse sont obtenus en faisant la moyenne de toutes les
WR de type WN5 fournies par Hamann et al. (2019).

WR 97 fait partie d’un systéme binaire de type SB2 dont les paramétres
orbitaux sont donnés dans la table 3.16 :

Paramétres WR 97 o7
Masse [Ms] 2.3 4.1
a sin ¢ 28.0 £+ 1.0 14.8+& 0.5

M sin® i [Mg] 23403 4.1 4 0.6
Période [jours] 12.595

TABLE 3.16 — Paramétres orbitaux du systéme binaire WR 97. Tiré de Nie-
mela et al.(1995).

SWIFT a observé WR97 une seule fois. Les valeurs mesurées du taux de
comptage et du rapport de dureté sont présentées dans la table 3.17.

WRI7 n’a jamais été détectée dans la gamme des rayons X auparavant.

Cette mesure constitue donc la premiére opportunité de calculer le flux F
pour cette étoile.
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Taux de comptage

HID - Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ,, . HR
) d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~2cts/s)
00010064002  57865.461 3.7 3.96 + 0.38 1.81 + 0.36

TABLE 3.17 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR97.

L’unique mesure de WR97 faite par SWIFT posséde un nombre de coups
suffisant pour faire une analyse spectrale en Xspec. Les résultats des deux
ajustements de spectre sont donnés dans la table 3.18.

Parameétres phabs*phabs*apec phabs*vphabs*vapec
Ny I1SM [1022cm_2] 0.72 0.72

NH stellaire [1016cm72] 20-1_—(2)3 41—1341

kT [keV] 3.6112 3.4715
norm 1.6755 x 1073 52702 x 107°
X2 (Xz/dof) 14.08(1.56) 14.06(1.56)
F&Y 100 (10712 ergs em™2 s71 1.6810-21 1.6270 3
Fggs_zo [10712 ergs em™2 s7!] 0.451“8:?3 0.351“8:(1)3
FO6 100 [107'% ergs em™ s7] 1.331029 1.27+018
Fgg:’oﬂ% [10712 ergs em™2 s71] 2.601022 2.56 7000
Fﬁg’f’;gf [10712 ergs em=2 s71 1.16159% 1.18%540
FLEw 110712 ergs em™2 571 1.441022 1.3815:29
Lx [10% ergs s71| 1.5 1.5703
log(Lx /Lpo) 5.9 -5.9%04

TABLE 3.18 — Résultats des ajustements spectraux de WR97.
Dans la table 3.18, on voit que le spectre posséde une composante chaude

et un rapport des luminosités log(Ly/Lp,) élevé qui suggérent la présence
de collision d’une vents.
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Spectre de WR97
Observation : 00010064002
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FIGURE 3.11 - Spectre de WRI7 obtenu avec le modéle phabs*vphabs*vapec
avec une abondance HE100.
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3.8 WR102

WR 102 est 'une des quatre Wolf-Rayet de type spectral WO2 connues
dans notre Galaxie. Cette étoile est dans sa phase ultime avant son explosion
en supernovae. Selon Tamper et al. (2015) I’explosion de cette étoile en super-
novae devrait se produire dans 1500 ans environ. Lors de sa découverte, cette
étoile a d’abord été classée comme WR de type WC. Toutefois, le spectre de
cette étoile présente une raie d’émission OV I importante : il s’agit donc bien
d’une étoile de type WO. De telles étoiles se différencient fort des WR de type
WC au niveau de leur composition chimique, elles contiennent en effet beau-
coup plus d’oxygeéne (Xo =~ 30%), elles ont une température beaucoup plus
élevée (T, ~ 200kK) et des vents extrémement rapides (viyr &~ 5000km/s)
(Sanders et al., 2012).

Les paramétres de WR102 sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WO2 1
Distance 2.7 kpc [-0.2 kpe, +0.2 kpe| 2
Température effective, Tt ;¢ 200 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpy/Le) 5.58 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -5.23 1
Vitesse terminale, v 5000 km /s 1
Magnitude v 15.1 mag 3
Extinction E(b-v) 1.08 mag 1

TABLE 3.19 — Paramétres stellaires de WR102. Ref. 1 : Sander et al. (2019);
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht (2000).

La variabilité de WR102 n’a jamais été démontrée que ce soit pour la
bande des rayons X, dans le visible, ou 'UV. Cette étoile est vraisemblable-
ment isolée. Aucune étude de WR102 dans la bande des rayons X n’a été
menée a I’heure actuelle. Grace aux données SWIFT, nous fournissons dans
ce travail la premiére détection dans la gamme des rayons X.

SWIFT a observé WR102 a deux reprises avec une seule détection. Les
valeurs mesurées des taux de comptage et des rapports de dureté sont pré-

sentées dans la table 3.20.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a ’aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons 'outil PIMMS
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Taux de comptage

HID - Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ,, . HR
) d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~2cts/s)
00037918001  54895.860 0.36 <2.61 -
00037918002  56230.734 0.83 2.13 £ 0.77 5.37 £ 5.88

TABLE 3.20 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR102.

pour calculer le flux dérougi de WR102 comme décrit a la section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux dérougi dont Uintervalle est de [1.6 -
2.3 10712 ergs em™2 57! et un flux observé de [0.5 - 1.2] 10712 ergs cm ™2 s~ 1.
Ces flux sont calculés sur base du taux de comptage mesuré et une absorption

du milieu interstellaire ny de 8.00 102* em 2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a l'aide de Iéquation (2.12). Ceci
nous donne [1.2 - 2.7] x 10% ergs s™! ce qui est élevé pour une WR de type
WO. En effet, WR142 qui est également de type WO2 a une luminosité en
rayons X Ly =~ 10% ergs s=! (Oskinova, 2016). Le rapport entre la lumi-
nosité en rayons X et la luminosité bolométrique log(Lx /Lp,;) se situe dans
'intervalle [-6.1; -5.8]. Ce rapport élevé signifie qu’il y a probablement une
collision de vents. WR102 serait donc binaire.

Etant donné qu’aucune étude en rayons X de WR102 n’a été publiée, il

n’est pas possible d’effectuer une comparaison. Les estimations de flux et de
luminosité de cette étude sont donc les premiéres.
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3.9 WRI105

Les paramétres de WR105 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WNO9h 1
Distance 1.8 kpc [-0.2 kpc, +0.3 kpe| 2
Température effective,T.s¢ 35.5 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 5.89 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.4 1
Vitesse terminale, vn, 800 km/s 1
Magnitude v 8.15 mag 3
Extinction E(b-v) 2.15 mag 1

TABLE 3.21 — Paramétres stellaires de WR105. Ref. 1 : Hamann et al. (2019) ;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht (2000).

Ignace et al. (2000) estiment que le rapport entre la luminosité en rayons
X et la luminosité bolométrique est de log(Lx/Lpy) = —7.11. Cette estima-
tion se base sur les observations de l'instrument PSPC du satellite ROSAT
sensible dans la bande | 0.1 keV - 2 keV].

SWIFT a observé WR 105 & quatre reprises. Les valeurs mesurées des
taux de comptage et des rapports de dureté sont présentées dans la table

3.22.
Obs Id 2400000 d’exposition ., . HR
. d’énergie 0.3-10
jours (ksec) keV (10~ 2cts/s)
00043802001  56207.489 0.52 1.60 £ 0.86 8.30 £+ 14.30
00049689001  56449.918 0.79 1.17 £ 0.54 3.73 £ 3.96
00049689002  58537.792 1.10 0.62 £+ 0.33 -
00049689003  58582.480 1.10 1.60 £+ 0.44 1.30 £ 0.72

TABLE 3.22 — Parameétres observés avec SWIFT pour WR105.

Sur la figure 3.12 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction du temps (HJD).
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FIGURE 3.12 — Taux de comptage et rapport de dureté obtenus pour WR105.

Le test de variabilité du taux de comptage et du rapport de dureté nous
donne respectivement un x? de 3.7 et 7.5 alors que FX’Ql(Nfl)(l —a) vaut 12.8.
Par conséquent, il n’y a pas de variation significative pour les mesures du
taux de comptage et du rapport de dureté.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a ’aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons I'outil PIMMS
pour calculer le flux dérougi de WR105 comme décrit a la section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [0.3 - 0.7] x 1072 ergs em™2 s7! et de [1.0
- 3.1] x 107 ergs em™2 s7'. Ces flux sont calculés sur base d’un taux de
comptage moyen pondéré < T'C' > de 1.05 1072 coups/s et une absorption
du milieu interstellaire ngy de 15.92 x 10%!' em~2.

La connaissance du flux dérougi nous permet désormais de calculer la
luminosité en rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a ’aide de I’équation
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(2.12). Ceci nous donne [0.3 - 1.6] x 103 ergs s~!. Le rapport entre la lumi-
nosité en rayons X et la luminosité bolométrique log(Lx /Lp,;) se situe dans
I'intervalle [-7.0; -6.3].

Etant donné qu’aucune étude en rayons X de WR105 n’a été publiée | il
n’est pas possible d’effectuer une comparaison. Les estimations de flux et de
luminosité de cette étude sont donc les premiéres.

Il est difficile de tirer une conclusion quant & la présence d’une étoile
compagnon ou non. En effet on ne peut pas dire que la luminosité et le rapport
de dureté soient particuliérement élevés ou faibles. De futures mesures des
émissions en rayons X pourraient préciser si WR105 et binaire ou non.
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3.10 WRI110

Les paramétres de WR110 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WNb5-s 1
Distance 1.6 kpc [-0.1 kpe, +0.1 kpe| 2
Température effective,T.s¢ 70.8 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 5.51 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.2 1
Vitesse terminale, vy 2300 km/s 1
Magnitude v 10.3 mag 3
Extinction E(b-v) 0.9 mag 1

TABLE 3.23 — Paramétres stellaires de WR110. Ref.1 : Hamann et al. (2019) ;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : van der Hucht (2000).

Chené et al. (2011) ont analysé des observations photométriques de WR110
faites pendant 30 jours par le microsatellite MOST (Microvariability and Os-
cillations of STars) dont les mesures sont représentées a la figure 3.13. Ces
auteurs ont obtenu, via transformation de Fourier, une période de variation
de 4.08 &+ 0.55 jours.
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FIGURE 3.13 — Dessus : courbe de lumiére MOST de WR 110 avec des bins
de 101 minutes. Les lignes verticales indiquent les intervalles de la période de
4.08 jours en partant de Ty = H.JD2454270.27. Dessous : courbe de lumiére
MOST de HD 312657. Tiré de Chené et al. (2011).
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Plusieurs causes peuvent étre a l'origine de cette variation : une étoile
compagnon, des pulsations ou la présence de CIR. Selon Chené et al. (2011),
WR 110 n’est vraisemblablement pas un systéme binaire car ’analyse de la
vitesse radiale ne montre aucune variation cohérente avec la période de 4.08
jours. Selon eux, les pulsations sont également peu probables car les varia-
tions de la courbe de lumiére de la figure 3.13 sont trés différentes d’une
fonction sinusoidale.

En 2001, XMM-Newton a observé WR110 pendant 7 heures consécutives.
Les mesures ont été rapportées par Skinner et al. (2002). Ces auteurs ont mis
en évidence deux composantes dans le spectre : 'une de température kT =
0.55 £ 0.07 keV et I'autre de température kT = 3.5-8.0 keV. La luminosité
observée dans la bande spectrale [0.3-10.0]keV s’éléve & 0.72 10%%ergs s 1. Le
spectre obtenu est représenté a la figure 3.14.

-WRHO EPIC-PN Mg XI Si X

0.15

Fe Xvil 7

NORMALIZED CTS / S / keV

)
0.5 1 2 5
CHANNEL ENERGY (keV)

FIGURE 3.14 — Spectre EPIC-pn de WR 110 aprés soustraction de la contri-
bution du fond de ciel. Tiré de Skinner et al. (2012).

Chené et al. (2011) font ’hypothése que la composante chaude du spectre
des rayons X est causée par la présence de CIRs et non une collision de vents
mais les meilleurs cas de CIRs observés en X (zeta Pup (Nazé et al. 2018),
lambda Cep (Rauw et al. 2015), ksi Per (Massa et al. 2014)) ne présentent
pas de composante dure.

SWIFT a observé WR110 a onze reprises. Les valeurs mesurées des taux
de comptage et des rapports de dureté sont présentées dans la table 3.24.
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Taux de comptage

HID - Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition . : HR

) d’énergie 0.3-10

Jours (ksec) keV (10~2cts/s)
00043904001  55979.924 0.79 1.08 + 0.55 6.51 + 9.14
00043911001  56196.790 0.49 0.99 £ 0.72 -
00033865001  57207.954 2.35 1.58 £+ 0.31 1.42 4+ 0.58
00033865003  57210.219 2.53 1.13 £ 0.25 2.56 + 1.26
00033865004  57210.742 3.04 1.26 + 0.23 2.25 + 0.90
00033865005  57213.104 1.93 0.88 £+ 0.28 0.50 + 0.32
00033865006  57214.384 1.67 2.06 + 0.41 1.40 4+ 0.56
00033865007  57215.267 0.81 0.80 + 0.44 8.42 + 15.82
00033865008  57216.050 1.24 1.36 £ 0.37 0.83 + 0.46
00033865009  57217.341 1.34 1.55 + 0.39 0.96 £+ 0.48
00033865010  57218.336 0.64 1.90 + 0.70 1.64 + 1.11

TABLE 3.24 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR110.

Sur la figure 3.15 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction du temps (HID).
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FIGURE 3.15 — Taux de comptage et rapport de dureté obtenus pour WR110.
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Le test de variabilité du taux de comptage et du rapport de dureté nous
donne respectivement un x? de 9.6 et 8.8 alors que FX—21(N—1)(1 —a) vaut 25.2.
Par conséquent, il n’y a pas de variation significative pour les mesures du
taux de comptage et du rapport de dureté.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a ’aide de Xspec. Toutefois, la somme des coups des différentes
observations est supérieure & 100. Puisque WR110 ne présente pas de varia-
tion significative du taux de comptage et du rapport de dureté, nous pouvons
combiner les différentes observations et en analyser le spectre avec Xspec.

Les résultats de ’analyse de spectre sont présentés dans la table 3.25.

Parameétres phabs*phabs*apec phabs*vphabs*vapec
nrrsar [102em 0.67 0.67

Ng stettaire [10%2em ™2 1.2703 2.7704 x 1072
kT [keV] 0.87154. 0.87191
norm 1.6%03 x 1073 48190 x 107°
X2 (x2/dof) 19.40(1.39) 20.62(1.47)
F$% 100 [10713 ergs em™2 s71 2.9810-22 2.941019
F§ 0 [10713 ergs em™2 s71] 1.4270:92 1.41109%
FO6 100 [10712 ergs em™ s7] 1.56405 153502
FYowt 110713 ergs em™2 571 5.0179-37 4.8970-32
FY249 10713 ergs em™ 571 3.2010:%9 3.11108
F%Tﬁfé [10713 ergs em=2 s71] 1.82109% 1.78102%
Lx [10% ergs s71] 1.5%03 1.5103
log(Lx /Lpot) -6.9101 -6.970

TABLE 3.25 — Résultats des ajustements spectraux de WR110.
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FiIGURE 3.16 — Spectre de WRI110 obtenu avec le modéle

phabs*vphabs*vapec avec une abondance HE100.

Le flux observé par Skinner et al. (2002) converti dans la bande 0.5-
10.0 keV est de 3.7 x 107 ergs em™2 s~ 1. Notre étude des observations
faites par SWIFT donne par contre un flux observé un peu inférieur a celui
de Skinner et al. (2002). Skinner et al. (2002) ont montré la présence d’une
composante chaude (kT=3.5-8.0 keV) en émettant 'hypothése que celle-ci est
induite par une collision de vents. Skinner et al. (2002) n’ont toutefois pas pu
montrer de variabilité dans ’émission de rayons X. Notre analyse démontre
la présence de variation. Chené et al. (2011) ont pourtant montré que la
variation photométrique ne pouvait étre expliquée par le fait que WR110
soit binaire. Cependant, WR110 pourrait étre une binaire de longue période
qui n’aurait pas de rapport avec la variation photmétrique a court terme
observée par Chené et al.(2011).
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3.11 WRI121la

Les paramétres de WR 121a sont donnés dans la table ci-dessous :

Parameétres Valeurs Ref.
Type spectral WN7+0OB? 1
Distance 6 kpc 3
Température effective, T s 53.3 kK 2
Luminosité bolométrique, log(Lpy/Le) 5.69 2
Taux de perte de masse, log(M/MQ) -4.5 2
Vitesse terminale, v 1440 km/s 2
Magnitude v 38.49 mag 1
Extinction E(b-v) 7.24 mag 1

TABLE 3.26 — Paramétres stellaires de WR 121a. Ref. 1 : van der Hucht
(2001); 2 : Hamann et al. (2019); 3 : Nguyen Luong et al.(2011).

Dans la table 3.26, la température effective, la luminosité bolométrique,
le taux de perte de masse et la vitesse terminale sont obtenus en faisant la
moyenne de toutes les WR de type WN7 analysées par Hamann et al. (2019).
WR121a se situe dans 'amas W43.

D’aprés Aurora et al. (2020), WR 121a montre une variation dans son
émission de rayons X avec une période de 4,1 déterminée en faisant une re-
cherche de période sur les données. Ces auteurs ont basé leur étude sur une
observation faite par XMM-Newton et neuf observations faites par Chandra.
Aurora et al. (2020) ont ajusté un spectre pour I'observation faite par XMM-
Newmton uniquement. Ils ont obtenu, a I’aide d’un modéle phabs(ISM)*phabs*(apec
+ apec), des températures k77 = 0.98 + 0.034keV, kT, = 3.55 + 0.69keV
avec des absorptions ny sy = 6.5 1022cm™2 ng = 4.15 £ 0.73 10%2cm ™2 et
abondances de 0.8 + 0.1 abondance solaire. Les flux corrigés par I’absorption
interstellaire obtenus dans la bande d’énergie 0.3-10.0 keV varient entre 2.3

et 3.6 x 10712 ergs em=2 s7L.

SWIFT a observé WR 121a a une reprise. Les valeurs mesurées du taux
de comptage et du rapport de dureté sont présentées dans la table 3.27.

L’observation ne posséde pas un nombre de coups suffisant pour analyser

le spectre a 'aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons I'outil PIMMS
pour calculer le flux dérougi et le flux observé de WR121a comme décrit a la
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Taux de comptage

HID- Temps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition . . HR
. d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~ 2cts/s)
00044509001  56253.181 0.44 2.05 + 0.93 -

TABLE 3.27 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR 121a.

section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement [0.7 - 1.9] 10712 ergs em™2 s7! et de [0.3 - 4.4]
107 ergs em™2 s71. Ces flux sont calculés sur base d’un taux de comptage
moyen pondéré < T'C' > de 2.05 1072 coups/s et une absorption du milieu
interstellaire ny de 53.61 10%! em—2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV & I'aide de I'équation (2.12). Ceci nous
donne [0.2 - 1.9] 10% ergs s~!. Le rapport entre la luminosité en rayons X et
la luminosité bolométrique log(Lx /Lpe) se situe dans U'intervalle [-5.1; -4.0].

Arora et al. (2020) fournissent un taux de comptage pour l'observation
faite par XMM-Newton et il correspond au maximum de flux. Lorsque nous
convertissons ce taux de comptage dans un taux de comptage SWIFT en
mode PC, on obtient 1.87 x 1072 coups/s. L’unique mesure faite par SWIFT
est donc compatible avec ce maximum observé avec XMM-Newton. Le rap-
port des luminosités log(Ly /Lp,) trés élevé confirme la présence d’une zone
de collision de vents stellaires. WR121a, comme le montre Arora et al. (2020)
est une étoile binaire.
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3.12 WR137
WR 137 un systéme binaire composé d’étoiles de types WC8pd et O9.
Le symbole "pd" dans le type spectral signifie que 1’étoile WR montre des

formations de poussiére périodiques.

Les paramétres de WR102 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WCT7pd + 09 1
Distance 2.1 kpc [-0.1 kpe, +0.1 kpe| 2
Température effective,T¢s¢ 30 kK 3
Luminosité bolométrique, log(Lpy/Le) 5.43 3
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.34 3
Vitesse terminale, vy 1900 km/s 1
Magnitude v 8.15 mag 3
Extinction E(b-v) 0.48 mag 1

TABLE 3.28 — Paramétres stellaires de WR137. Ref.1 : van der Hucht (2001) ;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 : Richardson et al. 2016.

Les paramétres orbitaux du systéme sont donnés dans la table 3.29.

Paramétres WR 137 o7
Masse [M, 44+ 1.5 20.0+ 2.0
a sin i [AU] 120 £ 05 2.7+ 0.6
Msin® i [Ms]  35+10  153+21
~ [km/s| 146409  54+0.7
K [km/s| 279+ 1.2 6.1+ 1.3
Période [jours] 4766 + 66

To [JD] 2450198 + 186

w[°] 326 + 15

e 0.178 4+ 0.042

TABLE 3.29 — Paramétres orbitaux du systéme binaire WR 137 + O. Tiré de
Lefévre et al. 2005).

Zhekov (2015) a analysé des observations de XMM-Newton. Ce dernier a

mesuré une luminosité en rayons X de Lx — 5.7 — 6.8 10732 ergs s~! pour
une distance de 2.38 kpc en dérougissante totalement.
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Le spectre de WR 137 peut étre approché par un spectre a deux compo-
santes thermiques dont les parameétres sont donnés dans la table 3.30. Deux
cas y sont considérés : le cas vapec ou 'on fait 'hypothése d’un plasma en
équilibre d’ionisation dans la zone de collision et le cas vpshock ot I’on consi-
dére que le plasma n’est pas en équilibre. Le spectre de WR137 avec les deux
modeéles proposés par Zhekov sont représentés a la table 3.30.
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FIGURE 3.17 — Spectre de WR, 137 pour lequel le fond de ciel diffus a été
soustrait. Les modéles & deux composantes sont en noir tandis qu’en rouge

sont représentés des modéles a une seule composante thermique. Tiré de
Zhekov (2015).

SWIFT a observé WR 137 a six reprises dont 5 détections. Les valeurs
mesurées des taux de comptage et des rapports de dureté sont présentées
dans la table 3.31.
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Paramétres 2T vapec 2T vpshock
x?/dof 119/162 118/160

ng[102tem™2] 4.66 + 0.25 5.15 £ 0.58
kT, [keV] 0.40 &£ 0.02 0.37 £ 0.05
kT, [keV] 2.11 +£0.09 2.24 £ 0.51
O 0.03 +£0.02 0.03 £ 0.01
Ne 0.12 4+ 0.02 0.10 £ 0.03
Mg 0.07 &+ 0.04 0.06 £ 0.03
Si 0.48 £ 0.24 0.34 £0.28
Fe 0.23 £0.09 0.26 £ 0.13
Fx [1071 ergs em™2 s7] 2.61 (8.37)  2.62 (10.0)
Fx ot [1071 ergs em™2 s71  1.01 (1.58)  1.10 (2.03)

TABLE 3.30 — Paramétres des modéles spectraux. F'x est le flux observé dans
la bande d’énergie 0.5keV-10 keV, le flux totalement dérougi est donné entre
parenthése. F'y ot est le flux de la composante kT5. (Zhekov,2015).

Taux de comptage

HJD- Temps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ., . HR

. d’énergie 0.3-10

Jours (ksec) keV (10~ 2cts/s)
00046349001  55903.423 1.60 0.27 + 0.21 -
00046349002  56231.420 0.44 2.47 + 1.08 0.40 + 0.34
00046349003  56303.402 0.48 <8.28 -
00046349004 56307.184 5.24 1.98 + 0.25 0.30 = 0.09
00046349005 56308.723 1.85 1.62 4+ 0.36 0.28 + 0.15
00032957001  56566.000 9.90 1.40 + 0.13 0.34 + 0.08

TABLE 3.31 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR137.

Sur la figure 3.18 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction de la phase.

Le test de variabilité du taux de comptage et du rapport de dureté nous
donne respectivement un y? de 33.7 et 2.9 alors que FX_QI(N_I) (1—a) vaut 14.9.
Par conséquent, il y a une variation significative pour les mesures de taux de

comptage mais pas de variation significative pour le rapport de dureté.

Les observations 00046349004 et 00032957001 de WR137 faites par SWIFT
possédent un nombre de coups suffisant pour faire une analyse spectrale en
Xspec. Toutefois, seul 'ajustement de spectre de la seconde converge vers
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FIGURE 3.18 — Taux de comptage et rapport de dureté obtenus pour WR137

en fonction de la phase.

une solution. Les résultats de cet ajustement sont donnés dans la table 3.32.

Paramétres

phabs*phabs*apec

phabs*vphabs*vapec

Ng 1SM [10220m_2]

NH stellaire [10220m_2]

kT [keV]

norm

x* (x*/dof)

F$% 00 [10713 ergs em™2 s71

F$% o [10713 ergs em=2 s71]

FQY 00 [10713 ergs em™

FYEoui 11013 ergs em™

FDérougi
0.5-2.0

F%Tﬁ% [10713 ergs em™

Lx [10%? ergs s7!]

10g(LX/LBol)

[10713 ergs em™

0.36
0.587 017
0.59 *01%

97 x 107

15.80(1.58)
e

. —0.20

4.68192
—6 6_+01
V0.3

0.36
2.510% x 1073
0.387039
1.5738 x 107°
12.58(1.26)
2o
0.93-0.03
: —0.17
5.421019
Sortd
6600
*V—0.4

TABLE 3.32 — Résultats des ajustements spectraux de WR137.
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FIGURE 3.19 — Spectre de WRI137 obtenu avec le modéle
phabs*vphabs*vapec avec une abondance HE100.

Le flux observé dans la bande 0.5-10.0 keV obtenu par Zhekov (2015) se
situe selon le modéle utilisé, dans l'intervalle 2.4-2.6 x 10713 ergs em=2 s71.
Le flux observé mesuré par SWIFT dans cette méme bande d’énergie est
de FE 00 = 227908 x 1071 ergs em™2 s71. La phase de 1'observation
analysée par Zhekov (2015) est de 0.34 tandis que celle de I'observation faite
par SWIFT est de 0.20. Cette derniére étant plus proche du périastre, le flux
en rayons X est plus absorbé que pour I'observation faite par XMM-Newton
comme le montre les ny des tables 3.30 et 3.32. Les propriétés observées
sont donc bien compatibles avec la présence d’une collision de vents dans le
systéme.

76



3.13 WRI138

Les paramétres de WR 138 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WNb50 + 09 1
Distance 2.5 kpc [-0.3 kpe, +0.3 kpe| 2
Température effective,T.s¢ 56 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 5.50 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.77 1
Vitesse terminale, vy 1200 km/s 1
Magnitude v 8.1 mag 3
Extinction E(b-v) 0.52 mag 3

TABLE 3.33 — : Parameétres stellaires de WR 138. Ref. 1 : Richardson et
al.(2016) ; 2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 van der Hucht (2000).

WR 138 est un systéme binaire excentrique dont la période est de 1521
+ 35 jours (Palate et al. 2013). Plusieurs satellites ont observé WR 138
dans la gamme des rayons X, & savoir XMM-Newton, Chandra et ROSAT.
Palate et al. (2013) ont analysé 1’ensemble de ces observations et ont pu
ajuster différents modéles de spectre & une et deux composantes thermiques
a chacune d’entre-elles dont les flux obtenus sont donnés dans la figure 3.21.

HID 2-T plasma model (10" ergs~'em™) I-T plasma +power-law model (10" ergs™' cm™?)
2a000 Ry R Ry I e hm R P
XMM-Newton

15686.710 716 442 115 549+ 0.18 687 433 197 5.60 £0.18
15 694.768 6.63 370 098 467+ 0.17 658 354 122 491 £0.18
15 700.152 7.06 404 128 527+0.16 658 378 1.4 4.83 £0.16
Chandra

15213.113! 851 424 0387 53001

15213.113° 840 410 095 526 0.1 10,77 399 081 534001
ROSAT

6928.585% 997 491 528 +0.58 10,73 4.70 532+£0.59
0508.604" 775 402 423 +0.64 854 383 4.29 + 0.64

FIGURE 3.20 — F5" , Fy9" et Fp9" sont les flux en rayons X corrigés de
I’absorption du milieu interstellaire, respectivement dans la bande 0.5 — 1.0
keV, la bande 1.0—2.0 keV et la bande 2.0—10.0 keV. F25%, est le flux observeé
dans la bande 0.5-10.0 keV (0.5-2.0 keV dans le cas de la mission ROSAT).
I Correspond & I'ajustement spectral pour lequel la température est choisie
comme paramétre libre. 2 Correspond a I'ajustement spectral pour lequel la
température est fixée. Tiré de Palate et al. (2013).
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FIGURE 3.21 — Partie supérieure : spectre de WR 138 obtenu a partir des
observations de XMM-Newton (instrument MOS2 et pn respectivement en
noir et en rouge). Partie inférieure : différence par rapport au modéle divisé
par erreur observée. Tiré de Palate et al. (2013).

Les rapports des luminosités dans la gamme des rayons X et bolométrique
log(Lx/LBol) obtenus par Palate et al. (2013) sont dans le domaine [-6.6,
-6.4].

Etant donné le faible nombre d’observations, Palate et al. (2013) ne
peuvent montrer une variation de la luminosité en rayons X cohérente en
fonction de la phase orbitale. Les auteurs rejettent I’hypothése d’un systéme
binaire compacte. Ceux-ci pensent que WR138 est un systéme binaire excen-
tré composé d'une WNH-6 et d’une étoile OB.

SWIFT a observé WR 138 a une reprise. Les valeurs mesurées du taux
de comptage et du rapport de dureté sont présentées dans la table 3.34.

La mesure ne posséde pas un nombre de coups suffisant pour analyser
le spectre a 'aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons 'outil PIMMS
pour calculer le flux observé et le flux dérougi de WR138 comme décrit a la
section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [0.5 - 1.1] x 107'2 ergs em™2 s7! et de
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Taux de comptage

HJD- Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ,, . HR
) d’énergie 0.3-10
Jours (ksec) keV (10~ 2cts/s)
00040153001  55635.353 1.08 2.14 + 0.49 0.24 + 0.14

TABLE 3.34 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR 138.

[1.1-1.3] x 1072 ergs em™2 s~ !. Ces flux sont calculés sur base du taux
de comptage de la mesure et une absorption du milieu interstellaire ngy de
3.55 x 10%' em™2.

La connaissance du flux dérougi nous permet désormais de calculer la
luminosité en rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV & laide de I’équation
(2.12). Ceci nous donne [0.6 - 1.2] x 103 ergs s~!. Le rapport entre la
luminosité en rayons X et la luminosité bolométrique log(Ly/Lp,) se situe
dans l'intervalle [-6.3; -6.0].

Les flux observés mesurés par Palate et al. (2013) varient entre 4.2+0.6
x 1073 ergs em™2 s7!et 5.540.2 x 10713 ergs em =2 s~ 1. L’intervalle de flux
que nous avons mesuré recouvre la valeur de flux maximum observé de Palate
et al. (2013) mais pas la valeur minimum. Par conséquent, nous confirmons
qu’il y a une variation du flux par rapport a la valeur minimum obtenue par
Palate et al. (2013).
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3.14 WRI145

Les paramétres de WR 145 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WN7/WCE 1
Distance 1.5 kpe [-0.1 kpe, +0.1 kpe|] 2
Température effective,T.s¢ 150 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 5.61 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.49 1
Vitesse terminale, vy 1440 km/s 1
Magnitude v 11.55 mag 3
Extinction E(b-v) 1.86 mag 1

TABLE 3.35 — Parameétres stellaires de WR 145. Ref. 1 : Sander et al. 2019;
2 : Bailer-Jones et al. (2018); 3 van der Hucht (2000).

WR 145 est un systéme binaire dont le type spectral de la WR est
WN7/WCE c.-a-d. que cette étoile est en transition entre le type WN7 et
le type WCE. La deuxiéme étoile est de type O7. D’aprés Muntean et al.
(2009), les masses des étoiles WR et O sont respectivement de 18 M, et 31
M. Grace a Panalyse des vitesses radiales, Muntean et al. (2009) ont pu
également déterminer la période de révolution et 'inclinaison du plan orbital
qui sont respectivement de 22,55 jours et 63°.

Rauw et al. (2015) ont analysé une observation faite par Chandra dans la
gamme des rayons X a 'aide de I'instrument ACIS-I. Ces auteurs ont ajusté
un spectre thermique a une composante ayant une température kT=1.59
keV et des absorptions ng sy = 9.7 102t em™2 et ngping = 3.4 10" em ™2
s7!. Le flux de rayons X corrigé de l'absorption interstellaire est de 6.5
10713 ergs cm™2. Selon Rauw et al. (2015), la contribution de la zone d’inter-
action des vents dans I’émission en rayons X est plus faible que la contribution
du compagnon de type O.

SWIFT a observé WR, 145 & huit reprises dont deux détections. Les va-

leurs mesurées des taux de comptage et des rapports de dureté sont présentées
dans la table 3.36.
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FIGURE 3.22 — Spectre et courbe de meilleur ajustement de WR145 obtenus
par Rauw et al.(2015) aprés analyse d’une observation faite par I'instrument

ACIS-I de Chandra. Tiré de Rauw et al. (2015).

Taux de comptage

HJD- Temps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ., . HR

. d’énergie 0.3-10

Jours (ksec) keV (10~2cts/s)
00053562002  53368.074 1.05 0.95 + 0.43 1.97 + 1.63
00053560003  53368.208 1.11 2.86 + 0.59 3.79 + 1.92
00031922004  55602.500 1.91 <31.21 -
00053560040 56846.161 0.82 <9.02 -
00059162001  57802.117 1.65 <13.68 -
00059163001  57802.182 1.65 <13.45 -
00059164001  57802.248 1.65 <11.58 -
00031922052  57861.501 0.89 <23.05 -

TABLE 3.36 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR 145.

Sur la figure 3.23 sont représentés les taux de comptage dans la bande
d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction du temps (HID).
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FIGURE 3.23 — Taux de comptage et rapport de dureté obtenus pour WR145.

Le test de variabilité du taux de comptage et du rapport de dureté nous
donne respectivement un x? de 6.9 et 0.5 alors que F);Ql(Nfl)(l — «) vaut 7.9.
Par conséquent, il n’y a pas de variation significative pour les deux mesures.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a 'aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons I'outil PIMMS
pour calculer le flux observé et le flux dérougi de WR145 comme décrit a la
section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [0.4 - 1.0] x 1072 ergs em™2 s7! et de
[1.5 - 3.7) x 1072 ergs em™2 s71. Ce flux est calculé sur base d’un taux de
comptage moyen pondéré < TC > de 1.61 1072 coups/s interstellaire ny de
13.77 x 10* em™2,

La connaissance du flux dérougi nous permet désormais de calculer la
luminosité en rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV & aide de I’équation
(2.12). Ceci nous donne [0.3 - 1.1] x 103 ergs s~!. Le rapport entre la lumi-
nosité en rayons X et la luminosité bolométrique log(Lx /Lp,;) se situe dans
l'intervalle [-6.7; -6.1].

L’intervalle de flux observé dans la bande d’énergie 0.5-10.0 kev par Zhe-
kov (2012) est de [4.6 - 6.3] x 107! ergs em=2 s~! tandis que celui observé
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par Rauw et al. (2012) est de [5.33-5.39] x 1073 ergs cm=2 s71. L’intervalle
de flux que nous obtenons pour les observations de SWIFT englobe ceux
de Zhekov (2012) et Rauw (2015). Par conséquent, il ne nous est pas pos-
sible, & l'aide du flux observé, de confirmer ou infirmer I’hypothése de Zhekov
(2012) selon laquelle 'emission en rayons X varie. Toutefois, le rapport des
luminosités que nous obtenons est typique d’une collision de vents.

33



3.15 WRI155

Les paramétres de WR 155 sont donnés dans la table ci-dessous :

Paramétres Valeurs Ref.
Type spectral WN6 + O91II-1b 1
Distance 3.0 kpc [-0.3 kpe, +0.3 kpe| 2
Température effective,T.s¢ 57.2 kK 1
Luminosité bolométrique, log(Lpa/Le) 4.7 1
Taux de perte de masse, log(M /M) -4.5 1
Vitesse terminale, vy 1400 km/s 3
Magnitude v 8.75 mag 3
Extinction E(b-v) 0.54 mag 3

TABLE 3.37 — Paramétres stellaires de WR 155. Ref. 1 : Hamann et al. 2019
2 : Bailer-Jones et al. (2018) 3 : van der Hucht 2000).

Dans la table 3.37, la température effective, la luminosité bolométrique
et le taux de perte de masse sont obtenus en faisant la moyenne de toutes les
WR de type WNG6 fournies par Hamann et al. (2019).

WR 155 est un systéme binaire dont la période d’orbite est de 1.64 jours
(Shao & Li, 2016). WR 155 et son compagnon de type O9 ont une masse
respective de 24 et 30 fois la masse du soleil.

Skinner et al.(2015) ont analysé une observation de WR155 faite par
Chandra. Ceux-ci ont ajusté un spectre & 2 composantes a I'aide d’'un mo-
déle 2T vapec avec des abondances stellaires ayant des températures kT
= 7.59 keV et kTy = 1.82 keV et une absorption interstellaire ny = 4.4
102! em™2. Le flux totalement dérougi dans la bande d’énergie 0.6-8.0 keV
vaut 16.7 10713 ergs cm™2 s~1. La luminosité dérougie, quant & elle, est de
10334 ergs s~!,en considérant une distance de 3.5 kpc.

SWIFT a observé WR, 155 a trois reprises. Les valeurs mesurées des taux
de comptage et des rapports de dureté sont présentées dans la table 3.38.

On remarque directement dans la table 3.38 que la premiére observation
posséde un taux de comptage bien supérieur aux autres observations. On est
alors tenté de croire que cette Wolf-Rayet varie dans le temps pour ce qui
est de son émission en rayons X. Cependant, quand on étudie I'image asso-
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Taux de comptage

HJD- Lemps dans la bande
Obs Id 2400000 d’exposition ,, . HR
) d’énergie 0.3-10
JOuEs (ksec) keV (10~2cts/s)
00373674000 55128.919 2.38 15.76 £+ 1.10 4.86 + 0.90
00373674001  55129.463 2.70 0.34 + 0.16 1.19 + 1.02
00373674002  55129.940 2.67 0.52 + 0.19 243 + 1.78

TABLE 3.38 — Paramétres observés avec SWIFT pour WR 155.

ciée & cette observation, il apparait clairement que la source X ne se trouve
pas a la position de WR155 mais 105 arcsec au sud-est comme le montre la
figure 3.24. Il s’agit en fait de GRB091024, qui était la cible de cette obser-
vation. L’observation 00373674000 ne sera donc plus considérée pour la suite
de I'étude.

FIGURE 3.24 — Représentation de I'observation 0037367400 dans outil DS9.

Sur la figure 3.25 sont représentés les taux de comptage dans la bande
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d’énergie 0.3-10 keV et le rapport de dureté en fonction du temps (HJD).

WR155
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FIGURE 3.25 — Taux de comptage et rapport de dureté de WR155.

Le test de variabilité du taux de comptage et du hardness ratio nous
donne respectivement un y? de 0.5 et 0.4 alors que FX_QI(N_I)(l — «) vaut 7.9.
Par conséquent, il n’y a pas de variation significative pour ces deux mesures.

Aucune des mesures ne posséde un nombre de coups suffisant pour analy-
ser le spectre a ’aide de Xspec. Par conséquent, nous utilisons 'outil PIMMS
pour calculer le flux observé et le flux dérougi de WR155 comme décrit a la
section 2.7.2.

L’outil PIMMS nous donne un flux observé et un flux dérougi dont les
intervalles sont respectivement de [0.9 - 2.1] x 107'% ergs em™2 s7! et de
[2.3 - 2.5] x 107" ergs em™2 s71. Ce flux est calculé sur base d’un taux de
comptage moyen pondéré < T'C' > de 4.18 1073 coups/s et d’une absorption
du milieu interstellaire ny de 4.00 x 10%' em™2.

La connaissance du flux dérougi nous permet de calculer la luminosité en
rayons X dans la bande [0.5 - 10.0] keV a l'aide de Iéquation (2.12). Ceci
nous donne [2.0 - 3.3] x 103 ergs s~!. Le rapport entre la luminosité en
rayons X et la luminosité bolométrique log(Lx/Lpy) se situe dans l'inter-
valle [-6.0; -5.8]. Ce rapport des luminosités élévé montre la présence d’une
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zone de collision de vents.

Selon le modéle d’ajustement utilisé, Skinner et al. (2015) obtiennent un
flux observé dans la bande d’énergie 0.5-10.0 keV de 2.00-2.09 x 107 ergs em ™2 s 1.
L’intervalle de flux que nous obtenons englobe celui de Skinner et al. (2015).
Nous ne pouvons donc pas confirmer que la luminosité en rayons X varie.
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Chapitre 4

Analyse globale

Parmi les quinze Wolf-Rayet étudiées, cing le sont pour la premiére fois
dans la bande des rayons X. Quatre d’entre-elles, a savoir WR19, 84, 97 et
102, possédent un rapport entre la luminosité en rayons X et la luminosité
bolométrique log(Lx /Lpy) élevé (> -6.5) ce qui suggére la présence d’une
collision de vents dans ces systémes. WR19 est déja connue pour étre une
binaire et les trois autres sont considérées comme probablement binaires, ce
qui serait cohérent avec l'interprétation "collision de vents". De plus, concer-
nant WR102, étoile de type WO2, sa luminosité en rayons X est deux ordres
de grandeur supérieure a la luminosité de 'unique autre WO2 observée en
rayons X, a savoir WR142. Par conséquent, l'intensité du rayonnement X
de WR102 n’est certainement pas liée uniquement a 1’émission intrinséque
du vent stellaire mais nécessite un phénomeéne supplémentaire comme une
collision de vents. Quant & WR105, la cinquiéme WR de cette étude pour
laquelle ’analyse en rayons X est une premiére, 'intervalle du rapport des
luminosités est de [-7.0; -6.3]. Pour cet intervalle, il est difficile de dire si
I’émission en rayons X est uniquement intrinséque au vent stellaire ou si une
collision de vents est présente.

Pour les dix autres WR étudiées dans ce mémoire, des observations X
précédentes existaient. Lors de la comparaison des flux et des taux de comp-
tage avec la littérature, nous confirmons la variation de I’émission en rayons
X de WR65, 89, 137 et 138 et découvrons la variation de WR110. Une telle
variation est attendue pour des systémes a collision de vents. Par contre,
WRI1, 7, 121a, 145 et 155, ne montrent pas de variation significative dans
la limite de la précision de nos données. La variabilité dans le domaine des
rayons X a cependant déja été démontrée pour WR121a, 145 et 155 avec des
données plus précises et couvrant une gamme de phases orbitales plus large.
Le rapport des luminosités de WR7 est petit ce qui signifie qu’elle est proba-
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blement isolée. Par contre WR1 a un rapport des luminosités de [-6.4;-6.2],
ce qui est élevé pour une étoile isolée. Par conséquent, soit WRI1 est isolée
et posséde une source additionnelle de rayons X puissante et constante, soit
elle est binaire et les mesures faites par SWIFT et XMM-Newton 'ont été a
des phases similaires.

Un cas intéressant est celui de WR110. Pour cette étoile, Skinner et al.
(2002), avaient observé une composante chaude mais n’avaient pas pu, a
I’époque, prouver la variabilité de la luminosité en rayons X. Plus tard, Chené
et al. (2011) ont montré que WR110 varie photométriquement avec une pé-
riode de 4.08 jours mais rejettent I’hypothése que cette variation soit causée
par la présence d’un compagnon. A présent, notre étude confirme une varia-
tion de la luminosité en rayons X. WR110 pourrait donc bien étre une étoile
binaire de longue période (qui n’a pas d’influence sur la variation photomé-
trique de courte période observée par Chené et al. (2011)).

Un ajustement spectral a pu étre mené pour quatre WR, ce qui fournit
des renseignements bien plus précis qu'un simple taux de comptage. Pour
chacune d’elles, deux modéles d’abondance ont été utilisés, & savoir un mo-
déle d’abondance solaire et un modeéle d’abondance propre au type de 1’étoile
considérée. On remarque que, quel que soit le modéle utilisé, les flux, lumi-
nosités et températures ne varient que tres peu. Lors de cet ajustement, nous
avons obtenu pour chaque spectre une température et une absorption locale.
Examinons si ces paramétres sont fonction des paramétres de la WR.

Tout d’abord, analysons si le taux de perte de masse influence la den-
sité du vent stellaire. On peut intuitivement penser que, a vitesse terminale
égale : plus le taux de perte de masse augmente, plus la densité du vent
stellaire augmente donc plus I’absorption locale est grande. Sur la figure 4.1,
on remarque qu’il y a une corrélation moyenne entre la perte de masse et
I’absorption stellaire avec un coefficient de corrélation de 0.76. Il faut tou-
tefois relativiser le résultat car I’échantillon est petit et I'erreur pour WR97
est trés grande.
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FIGURE 4.1 — Représentation de ’absorption locale en fonction du taux de
perte de masse.

Nous avons vu plus haut que lorsqu’on a une collision de vent, le spectre
est composé de plusieurs composantes. Les composantes froides sont le fruit
des collisions intrinséques du vent tandis que les composantes chaudes sont
produites par la collision de vents. Intuitivement, on peut penser que plus
I’énergie cinétique du vent est grande et plus la chaleur transmise au plasma
de la zone de choc sera élevée et donc plus la température de la composante
chaude sera grande. Vérifions s’il existe un lien entre la température de la
composante chaude du spectre et la vitesse terminale. La figure 4.2 repré-
sente les températures des ajustements obtenus via Xspec en fonction de la
vitesse terminale. On remarque tout de suite que WR97 et 89 possédent une
composante chaude dans leurs spectres X tandis que WR110 et 137 ont des
composantes froides. Malheureusement, pour WR110 et 137, les coups enre-
gistrés sont en nombre trop faible pour pouvoir ajuster un modéle a deux
composantes. Un faible nombre de bins engendre une faible résolution du
spectre et donc un bruit important. Il est alors difficile de pouvoir distinguer
plusieurs composantes d’émission.
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FIGURE 4.2 — Température en fonction de la vitesse terminale.

La figure 4.3 représente la luminosité en rayons X en fonction de la lu-
minosité bolométrique ainsi que le rapport entre la luminosité en rayons X
et la luminosité bolométrique obtenus pour chaque WR en fonction de la
luminosité bolométrique.

Parmi les WR analysées, neuf d’entre-elles ont un rapport des luminosités
supérieur a -6.5. C’est le cas de WR65, 89, 121a, et 138 pour lesquelles nous
avons également montré une variation significative du flux observé. C’est
également le cas de WR97, dont c’est la premiére analyse en rayons X, pour
laquelle 'ajustement de spectre montre une composante chaude. WR155 et
WR121a pour lesquelles la variation en X est connue font aussi partie de ces
WR dont le rapport des luminosités est supérieur a -6.5. Les trois autres sont
WRS84 et WR19, dont c’est la premiére analyse dans la gamme des rayons X
et WR1 dont la variabilité n’est pas démontrée.

On remarque que le rapport des luminosités de WRI121a est particu-
lierement élevé. Un tel rapport n’avait jusqu’a présent jamais été mesuré.
Rappelons que la luminosité bolométrique de 1’étoile n’est pas connue. La
luminosité utilisée dans cette étude est la moyenne des luminosités de toutes
les WR du méme type données dans Hamann et al. (2019). Au vu du rap-
port des luminosités, il est trés probable que la luminosité bolométrique de
WR121a ait été sous-estimée.
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FIGURE 4.3 — Luminosité en rayons X en fonction de la luminosité bolo-
métrique (haut) et rapport entre la luminosité en rayons X et la luminosité
bolométrique en fonction de la luminosité bolométrique (bas).

Sur la figure 4.3 on remarque également une faible corrélation (coefficient
de corrélation = 0.51) entre la luminosité Lx et la luminosité bolométrique.

Dans le cas de WR possédant un compagnon, nous pouvons, comme le
fait Zhekov (2012), vérifier quantitativement si les chocs des zones de colli-
sion des vents sont plutot radiatifs ou en expansion adiabatique.

Tout d’abord, pour un cas hautement radiatif, la luminosité en rayons X
de la zone de collision des vents est limitée supérieurement par la luminosité
du vent Ly, = 0.5MU§O c.-a-d. que toute I’énergie cinétique du vent est
transformée en énergie de rayonnement X. La luminosité Lx ne sera évidem-
ment jamais tout a fait égale puisque, la zone de collision des vents étant
un cone, plus on s’écarte du sommet moins I’énergie cinétique du vent est
transformée en chaleur car le vecteur vitesse n’est plus perpendiculaire au
choc.

Essayons de voir si, parmi les étoiles binaires analysées, certaines pré-
sentent un choc radiatif. Pour ce faire jetons un oeil sur le diagramme de la
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figure 4.4 qui illustre la luminosité Ly en fonction de la luminosité du vent
Lyen: de chaque étoile.
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FIGURE 4.4 — Luminosité Ly en fonction de la luminosité Ly .,;. La droite
violette représente la limite supérieure de la luminosité L.

On remarque sur cette figure que les luminosités Ly sont 103 & 10° fois
plus faible qu’une transformation parfaite représentée en violet sur la figure.
Par conséquent, I'efficacité de transformation de I’énergie cinétique en rayon-
nement X est trés faible. Le fait que la zone de choc est en forme de cone
ne peut pas expliquer & lui seul un rapport d’efficacité si faible, et donc les
collisions observées seraient de nature adiabatique confirmant les conclusions
de Zhekov (2012). De plus, comme pour Zhekov (2012), nous n’observons
pas de corrélation entre la luminosité Lx et la luminosité du vent Ly,; pour
notre échantillon d’étoiles. En effet, le coefficient de corrélation est de -0.51.

Pour les chocs adiabatiques, nous savons que la luminosité Lx suit la re-
lation Lx oc M?v32P~2/3. Notons ce deuxiéme membre par Cogy (Zhekov
2012). La figure 4.5 montre I'évolution de la luminosité Ly en fonction de
Ccosw. La corrélation entre la luminosité L x et le paramétre Cogy s’avére ce-
pendant trés faible (coefficient de corrélation de seulement 0.22). Nos étoiles
ne semblent donc pas suivre un comportement adiabatique typique non plus.
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FIGURE 4.5 — Luminosité Lx en fonction de Cpogy pour les étoiles binaires
dont la période est connue.

Zhekov (2012), pour son échantillon de WR binaires a courte période,
n’a pas observé de corrélation entre la luminosité X et la luminosité du vent
mais a pu montrer qu’il y avait une corrélation entre la luminosité X et
le paramétre CSW. Avec notre échantillon de binaires pour lesquelles nous
connaissons la période, nous n’observons aucune corrélation que ce soit entre
la luminosité X et la luminosité du vent ou entre la luminosité X et le pa-
ramétre CSW. Nous ne pouvons donc pas conclure, comme le fait Zhekov
(2012), que les zones de collision des vents sont certainement adiabatiques.
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Chapitre 5

Conclusion et perspectives

Ce mémoire a permis de caractériser les propriétés X de quinze étoiles
de type Wolf-Rayet. Cinq d’entre-elles ont été analysées pour la premiére
fois dans la gamme des rayons X. Pour celles-ci, nous n’obtenons pas de va-
riation significative du taux de comptage malgré un rapport de luminosité
élevé (pour WR84, 97 et 102 nous n’avons qu’une seule mesure). De futures
analyses seront nécessaires pour confirmer la présence d’une zone de collision
dans ces objets.

Nous avons verifié s’il existait dans notre échantillon des corrélations
entre :
— l"absorption locale et le taux de perte de masse;
— la température du plasma en fonction de la vitesse terminale ;
— la luminosité en rayons X et la luminosité du vent ;
— la luminosité en rayons X et le parameétre Cogy défini par Zhekov
(2012).

Seule une corrélation moyenne entre I’absorption locale et le taux de perte
de masse a été observée mais sur un échantillon faible, requérant confirma-
tion.

Parmi les 15 Wolf-Rayet étudiées, WR65, 89, 121a, 137, 138, 145 et 155
possédent certainement une collision de vents. En effet, toutes ces étoiles
présentent une composante chaude dans leur spectre, une variabilité signifi-
cative du flux et un rapport entre la luminosité en rayons X et la luminosité
bolométrique élevé.

WR1 et WRI7 possédent toutes les deux une composante chaude dans
leur spectre et un rapport des luminosités élevé. La variabilité de leurs émis-
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sions en rayons X n’a cependant pas encore été observée (une seule observa-
tion en rayons X est disponible pour WR97). Elles sont probablement binaires
mais d’autres observations devront constater une variabilité significative du
flux, cohérente avec la phase orbitale, pour en étre certain.

WRYT posséde une composante chaude dans son spectre mais son rapport
des luminosités est faible (=~ -7) et son émission X ne semble pas varier.
Elle est, par conséquent, probablement isolée. La présence d’une composante
chaude peut étre expliquée par une absorption locale importante.

WR19, 84, 102 et 105 ont un rapport des luminosités ¢levé, typique d'une
collision de vents. La variabilité n’a cependant pas encore pu étre prouvée et
aucun ajustement de spectre n’a été fait. Afin de vérifier si une collision de
vents a lieu dans ces objets, il serait intéressant de les observer & nouveau
pour déceler une éventuelle variation et ce avec un temps d’exposition plus
long afin d’avoir assez de coups pour procéder & un ajustement de spectre.

Enfin, WR110 varie de maniére significative dans son émission X et son
spectre posséde une composante chaude. Le rapport des luminosités semble
toutefois faible (~ -6.9). Il pourrait s’agir d’'une WR binaire de longue pé-
riode. Une variation & long terme du rapport de dureté (et/ou de I’absorption
locale et/ou la température de la composante chaude) pourrait le confirmer.
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