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Introduction généraleLes galaxies sont des objets fédérateurs de notre regard sur l'Univers. Chacune d'entreelles, regroupe et organise des milliards d'étoiles ainsi que tous les objets astrophysiquesrattachés à l'existence des étoiles. Parallèlement, à l'échelle cosmologique, les galaxiessont vues comme des briques fondamentales qui se groupent suivant de grandes structures�lamentaires, nous dévoilant ainsi la profonde organisation de l'Univers sur l'ensemblede ses échelles.Entre étoiles et grandes structures, les galaxies occupent un rôle central. Toutefois,malgré cette position privilégiée, une galaxie reste un objet mal connu. Comment seforme une galaxie? Comment évolue�t�elle? Quelle est l'origine de leur diversité mor-phologique? Comment coexistent les galaxies entre elles?La di�culté de répondre à ces di�érentes questions résulte précisément de l'échelleintermédiaire qu'occupent les galaxies. La nature d'une galaxie est contrainte à la foispar des processus internes se déroulant à petites et moyennes échelles et des in�uencesenvironnementales dues aux grandes échelles. Une galaxie est un objet complexe mettanten jeu de nombreux processus physiques tels que l'hydrodynamique et la chimie dumilieu interstellaire, la formation et l'évolution stellaire, le transfert radiatif dû auxrayonnements des étoiles et des explosions de supernovae . . . De plus, c'est un objetsoumis à sa propre gravitation, mais qui peut aussi subir de fortes in�uences d'autresgalaxies.Notion de galaxieLa notion de galaxie dé�nit une vaste classe d'objets. Les améliorations des tech-niques d'observation rendent de plus en plus complexe la quali�cation de ces objets.Toutefois, nous pouvons donner une dé�nition minimaliste de ce qu'est une galaxie : unvaste ensemble auto�gravitant regroupant plusieurs centaines de millions à plusieurs cen-taines de milliards d'étoiles, et ayant une masse totale de l'ordre de 107 à 1013 massessolaires.Une fraction de la masse est sous forme baryonique, pouvant ainsi émettre des pho-tons. Cette masse est observée sous la forme de gaz tels que les régions Hii ou les nuagesd'hydrogène neutre, d'étoiles et des résidus compacts de l'évolution stellaire que consti-tuent les étoiles à neutrons et les naines blanches. Toutefois, les études de la dynamique denotre propre galaxie et des galaxies proches montrent qu'une importe fraction de la massen'est pas visible. Zwicky (Zwicky 1933 [264]), en mesurant le mouvement des galaxies del'amas de Coma, montra que la masse nécessaire pour expliquer de tels mouvements étaittrès supérieure à celle qu'il observait dans le domaine visible. Les courbes de rotation desgalaxies restent planes bien au-delà de leurs rayons visibles. Supposer que toute la masse



constituant une galaxie est visible implique, suivant la loi de la gravitation, une décrois-sance de la vitesse vers la zone périphérique. Di�érentes explications sont proposées. Desapproches modi�ant la loi de gravitation de Newton (théorie mond) sont évoquées etconsistent à postuler l'existence d'une accélération limite minimale (Milgrom 1983 [146],Bottema et al. 2002 [31]). Cette approche est purement ad hoc et construite dans le seulbut d'expliquer la forme des courbes de rotation. Au niveau observationnel, les étudesmacho (Alcock et al. 2000 [7]) et eros (Lasserre et al. 2000 [120]) ont été menées pourvoir si une partie de cette fraction de matière non visible est tout simplement trop peulumineuse pour être vue. Ces observations, basées sur le principe d'ampli�cation parmicro�lentilles gravitationnelles, ont montré que moins de 20% de la masse non visiblepouvait être expliquée par l'existence d'objets peu lumineux jusqu'à un rayon d'environ20 kpc pour le halo de notre galaxie (Gates 1996 [77]).Parallèlement, les études du rayonnement cosmologique et les modèles de nucléosyn-thèse primordiale montrent qu'une grande quantité de matière ne peut être sous formebaryonique. Cette matière non baryonique serait di�cilement détectable en raison de safaible interaction avec la matière baryonique. Le succès des modèles cosmologiques detype cdm tend à montrer que cette matière, dite matière noire, est principalement com-posée de particules massives dont les candidats les plus sérieux sont les particules issuesde la violation cp (Charge�Parité) (Asztalos et al. 2002 [13], Weinberg 1978 [255]) et dela théorie de la supersymétrie (Gould 2001 [87], Asztalos et al. 2002 [13]). La matièrenoire est supposée être non collisionnelle. Toutefois, la nature collisionnelle de la matièrenoire a été évoquée (Spergel & Steinhart 2000 [224]) pour expliquer la courbe de rotationde certaines galaxies naines. Les observations semblent in�rmer cette hypothèse et confè-rent à la matière noire une dynamique sans collision. L'existence d'un halo de matièrenoire non collisionnelle est aujourd'hui l'hypothèse la plus plausible pour expliquer lescourbes de rotation des galaxies.Diversité morphologique des galaxiesLes galaxies présentent une grande variété de morphologies. Cette variété est repré-sentée dans la séquence de galaxies mise en place par Hubble 1926 [100], se traduisantprincipalement par le rapport entre la taille du bulbe et celle du disque. La Figure 1illustre la représentation classique de la séquence d'Hubble.À gauche, on trouve les galaxies elliptiques classi�ées en fonction de leur ellipticité(e = 1 � b=a), a et b désignant respectivement la longueur du petit et du grand axede la galaxie). Les galaxies elliptiques sont des objets dépourvus de gaz, sans formationd'étoiles, composés d'étoiles vieilles et sans rotation. La forme des galaxies elliptiquesprovient de la dispersion de vitesse des étoiles la composant.À droite, on trouve les galaxies spirales, séparées en deux branches : les galaxiesspirales dites normales et les galaxies spirales barrées. En fonction du rapport de tailleentre le bulbe et le disque, les galaxies spirales sans barres sont quali�ées de Sa, Sb, ouSc et les galaxies spirales barrées sont quali�ées SBa, SBb, ou SBc (la lettre a désignantune galaxie ayant un bulbe important, la lettre c désignant les galaxies ayant un bulbe defaible dimension). Par opposition aux galaxies elliptiques, ces objets comportent du gaz,une formation d'étoiles, une variété de population stellaire (distinction entre le bulbe et



Fig. 1 � Séquence d'Hubble : à gauche les galaxies elliptiques, à droite les galaxies spiralesse distinguant en spirales normales (en haut) et spirales barrées (en bas).le disque), et présentent une courbe de rotation 1.Usuellement on utilise la terminologie de type précoce pour les galaxies situées àgauche de la séquence et de type tardif pour les galaxies localisées à droite de la séquence.Ces terminologies proviennent de l'interprétation historique de cette séquence, qui étaitune évolution morphologique qui s'e�ectuait dans le sens des morphologies elliptiquesvers les morphologies spirales. Bien que cette interprétation soit aujourd'hui totalementobsolète, les quali�cations de type précoce ou de type tardif sont toujours utilisées.Que traduit réellement cette séquence d'Hubble? De nombreuses observations mon-trent que les propriétés des galaxies (taux de formation d'étoiles, fractions de gaz, cou-leurs) sont corrélées avec l'aspect morphologique des galaxies. Cette constatation laisse àpenser que la séquence d'Hubble est plus qu'une simple classi�cation morphologique desgalaxies, mais serait également une représentation de leur histoire évolutive. Toutefois, ladispersion sur les propriétés des galaxies montre aussi que cette histoire n'est pas simple,et doit combiner des aspects d'évolution intrinsèque à la nature des galaxies et des e�etsenvironnementaux.
1. Des courbes de rotation circulaire peuvent toutefois être établies pour le gaz des galaxies elliptiquesgéantes (cf. Gerhard et al. 2001 [80]).



Évolution des galaxiesLes observations (cinématiques, photométriques, spectroscopiques) nous apportentdes informations individuelles à un unique instant dans l'histoire d'une galaxie, et seulela combinaison statistique des propriétés des galaxies nous permet de reconstituer l'his-toire de l'évolution des galaxies en tant qu'ensemble. Ainsi, l'outil numérique se révèleindispensable pour aborder l'étude de l'évolution d'une galaxie sur une durée de l'ordrede l'âge de l'Univers.La Figure 2 illustre l'évolution d'une galaxie suivant 3 états. Par état, on désignel'ensemble des caractéristiques de la galaxie (Morphologie, état dynamique, compositionchimique . . . ).
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Fig. 2 � Schéma évolutif d'une galaxie.De façon générale, une galaxie dans un état initial (état 1) évolue vers un état �-nal (état 2). Schématiquement, on peut décomposer cette évolution en distinguant deuxparties. On désigne par le terme évolution intrinsèque, la modi�cation de l'état d'unegalaxie ayant pour origine l'ensemble des phénomènes internes à cette dernière (dyna-miques interne, résonnance, croissance de la barre du bulbe, consommation du gaz) et parle terme évolution extrinsèque l'ensemble des phénomènes provenant de l'environnementde la galaxie.Suivant l'histoire d'une galaxie (principalement la nature de son environnement), lesdeux canaux évolutifs sont plus ou moins prépondérants.Le travail présenté dans cette thèse aborde l'étude de l'évolution des galaxies. Lapremière partie est consacrée l'évolution intrinsèque d'une galaxie, grâce à l'étude numé-rique de l'évolution chimique et dynamique suivant l'e�ondrement gravitationnel d'objetsproto�galactiques.La seconde partie est dédiée à l'observation d'amas de galaxies à de grands décalagesspectraux dans le cadre du projet ediscs (Eso Distant Cluster Survey). Les amas degalaxies sont des ensembles de galaxies où les e�ets environnementaux sont particulière-ment importants compte tenu de la densité des galaxies.



Dans la première partie, je développerai mon travail de modélisation. Ce travailaborde une modélisation tridimentionelle totalement auto�gravitante et auto�cohérented'une galaxie isolée, en tenant compte de la dynamique non collisionnelle, de l'hydrody-namique, des processus de chau�age, de refroidissement radiatifs, de formation stellaireet de l'enrichissement chimique du milieu interstellaire par les supernovae de type Ia etde type II. Je présenterai di�érents résultats portant sur le lien entre la chimie et ladynamiques des galaxies.Je présenterai dans la seconde partie les travaux que j'ai e�ectués au sein du consor-tium ediscs. Mon investissement 2 dans ce projet porte à la fois sur la photométrie et laspectroscopie. J'ai préparé l'acquisition des données spectroscopiques en réalisant l'inté-gralité des masques fors2 pour les observations d'ediscs en 2002 et 2003 et j'ai réaliséles observations spectroscopiques pour les observations 2003. J'ai utilisé les données pho-tométriques et spectroscopiques pour l'étude morphologique des galaxies composant lesamas de galaxies en utilisant des décompositions bulbe/disque bidimensionnelles.

2. Parallèlement aux investigations scienti�ques, j'ai mis en place et maintenu le site web d'ediscs,aussi bien au niveau de la présentation du projet au public, qu'à la gestion de la communication interneentre les di�érents protagonistes (http://www.mpa�garching.mpg.de/�ediscs).
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CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 23Chapitre 1PrésentationCette première partie est consacrée à la formation des galaxies et à l'étude de leurévolution intrinsèque.Notre objectif est d'utiliser l'évolution chimique des galaxies dans un contexte dyna-mique a�n d'étudier la nature des populations stellaires et d'en déduire des implicationssur l'évolution des galaxies spirales. Nous utilisons un modèle numérique dynamique,auto�cohérent et auto�gravitant qui sera présenté dans les chapitres suivants.Dans cette introduction, nous allons situer le contexte de notre étude en retraçantles progrès réalisés dans la modélisation de la formation et de l'évolution des galaxies.Nous discuterons principalement des études menées sur les objets isolés en terminant,toutefois, sur les récents progrès réalisés dans le cadre des modèles hiérarchiques.1.1 Contexte de l'étudeLes progrès réalisés sur la compréhension théorique de l'évolution des galaxies sesont e�ectués avec l'amélioration des moyens informatiques, qui ont permis d'incluresuccessivement la dynamique non�collisionnelle des étoiles, la dynamique collisionelle dugaz, la formation stellaire et l'évolution chimique.1.1.1 Simulations purement non collisionnelleLes premières simulations numériques ont étudié la dynamique de systèmes composésuniquement d'étoiles (systèmes non�collisionnels). Deux raisons justi�ent cette premièreapproche. D'une part, la composante stellaire constitue la majorité de la masse d'unegalaxie. La masse baryonique d'une galaxie spirale est à 90% à 99% sous forme d'étoiles.D'autre part, comme le montrera le chapitre suivant, la mise en place d'un code de simu-lation non�collisionnel est beaucoup plus facile à mettre en ÷uvre qu'un code incluantla dynamique collisionnelle du gaz et nécessite moins de puissance de calcul.Ainsi, ce type de simulation a évolué principalement grâce à l'augmentation dunombre de particules, ce nombre dé�nissant la résolution à laquelle est e�ectuée unesimulation 1.1. Une galaxie est constituée de plusieurs dizaines/centaines de milliards d'étoiles. Il est donc néces-saire de travailler en résolution �nie.



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 24Des simulations à haute résolution ont pu être e�ectuées dès le début des années 70.Les premières études ont été menées sur des systèmes 2d. Ces études ont montré qu'undisque stellaire auto�gravitant est instable et conduit rapidement (en un temps équivalentà deux rotations) à la formation d'une structure barrée (Miller et al. 1970 [144], Hohl1971 [99]). Les barres apparaissant dans de tels systèmes sont très marquées et tendent àenglober l'ensemble du disque stellaire initial. La barre apparaît comme une instabilité sedéveloppant naturellement dans un disque auto�gravitant. Ostriker & Peebles 1973 [161]ont souligné que l'introduction d'une composante sphéroïdale massive (bulbe ou halo)stabilise le disque galactique vis à vis de la formation d'une barre. L'introduction d'unhalo massif non visible dans les galaxies se justi�a à la même époque par l'observation decourbes de rotation plates ne présentant pas de décroissance képlerienne (Rubin & Ford1970 [190], Freeman 1970 [74]). Sellwood 1980 [206] considéra un sphéroïde dynamiquetridimensionnel et justi�a ainsi que l'utilisation d'un sphéroïde rigide (i.e. potentiel dehalo imposé) donnait un résultat similaire vis à vis de la stabilisation du disque. Par lasuite, les études numériques ont principalement utilisé des pro�ls de halo rigide a�n deconcentrer la puissance de calcul sur l'évolution du disque galactique et des instabilitéss'y développant.Les premières simulations 3d (début 1980) ont marqué un pas décisif dans la com-préhension de la formation des structures observées dans les galaxies. Ces simulationsont mis en évidence la forme tridimensionnelle des barres. Elles montrent que les barresvues suivant la tranche du disque présentent une morphologie de cacahuète si elles sontvues dans le sens de leur longueur et une morphologie de boîte si elles sont vues perpen-diculairement (Combes & Sanders 1981 [47]). Cette structure est crée par la résonanceverticale de Lindblad (Combes et al. 1990 [49]). Avec le temps, la barre tend à se dis-soudre et à conduire à un sphéroïde central identi�able à un bulbe (Norman, Sellwood& Hasan 1996 [158]). Des études plus récentes ont étudié l'évolution de disques stellairesen incluant des halos dynamiques de matière noire à haute résolution. Ils ont montré lapossibilité de faire croître d'importantes structures barrées avec de forts rapports massedu halo sur masse du disque en évoquant une instabilité où le halo stimule (au lieu delimiter) la formation de la barre (Athanassoula & Misiriotis 2002 [16]). Actuellement,les simulations réalisées avec plusieurs dizaine de millions de particules permettent d'at-teindre des résolutions de quelques dizaines de parsecs et montrent que l'augmentationde la résolution tend à minimiser la décroissance de la vitesse de rotation de la barre etautorise la barre à persister sur des milliards d'années (Valenzuela & Klypin 2002 [246]).1.1.2 Milieu interstellaireLa dynamique collisionnelle du milieu interstellaire a été traitée dès le milieu des an-nées 80. La composante gazeuse apparaît être essentielle pour la formation de structuresspirales (Sellwood & Carlberg 1984 [207]). Observationnellement, on constate qu'une ga-laxie sans gaz ne présente pas de structure spirale. La modélisation de la composantegazeuse a été introduite dans les modèles selon deux approches : la première approche estbasée sur un constat observationnel montrant que le gaz est principalement présent sousforme de nuages moléculaires. Cette méthode, nommée sticky particles, aborde le milieuinterstellaire comme un milieu dynamiquement dominé par des nuages denses et froids



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 25pouvant subir des collisions entre eux (cf. Schwarz 1981 [203], Combes & Gerin 1985[48]). Les collisions sont alors traités comme un changement de vitesses des particulesquand elles sont proches (voir Bournaud & Combes 2002 [32]). Cette approche phénomé-nologique présente l'avantage de modéliser les zones de fortes densités qui sont associéesaux zones de formation d'étoiles (principalement localisées au niveau des bras spiraux)et présente un faible coup numérique. La seconde méthode est basée sur une descriptioncontinue du milieu interstellaire en se référant explicitement aux équations de l'hydro-dynamique, soit suivant une approche Eulerienne (Van Albada & Roberts 1981 [251]),soit suivant une approche Lagrangienne (méthode sph 2 (Gingold & Monagan 1977 [82],Katz & Gunn 1991 [106]). La méthode sph a été appliqué dans de nombreuses études.Contrairement à la méthode des sticky particles, elle ne se base pas sur un constat apriori de l'état du gaz. Le sph a une résolution adaptative, qui permet donc d'atteindreune large gamme de densités. La méthode est plus coûteuse en terme de quantité decalcul mais présente l'avantage de reposer sur une réécriture explicite des équations del'hydrodynamique. Les deux approches aboutissent sur des résultats similaires vis à visde la réponse du gaz potentiel barré (Friedli & Benz 1993 [75], Combes & Gerin 1985[48]) , Patsis & Athanassoula 2000 [163]).Par ailleurs, les simulations incluant du gaz ont montré que la présence de la barreinduit d'importants mouvements radiaux du gaz vers le centre de la galaxie (Pfenniger& Norman 1990 [171], Friedli & Benz 1993 [75], Friedli & Benz 1995 [76], Patsis &Athanassoula 2000 [163]). Ainsi, les barres peuvent être détruites par la concentrationcentrale de masse (croissance du bulbe). Une nouvelle instabilité barrée peut apparaîtredans le disque galactique par accrétion de gaz externe à la galaxie. Cet apport de gazpermet d'avoir un rapport masse de disque/sphéroïde favorable à la reformation de labarre (Bournaud & Combes 2002 [32]).Parallèlement, le développement de simulations considérant des objets sphériquesisolés de masse typique d'une galaxie, avec un spectre de densité de type cdm, ontpermis d'aborder la question de la formation initiale des galaxies. Katz & Gunn 1991[106] ont considéré comme condition initiale une sphère homogène de matière noire etde gaz (Hydrogène + Hélium) légèrement perturbée par un spectre de �uctuations dedensité de type cdm. La sphère est mise en rotation pour simuler le gain de momentangulaire induit par les e�ets de marée et est soumise à l'expansion de l'Univers. Cemodèle inclut de plus un processus de refroidissement du gaz. L'évolution de ce modèleconduit à la formation d'une galaxie spirale présentant un halo de matière noire et undisque de gaz. Il reproduit de façon réaliste la courbe de rotation observée dans lesgalaxies. Le processus de refroidissement du gaz apparaît comme étant essentiel pourobtenir la structure plane.Finalement, au cours des dernières années sont apparus les modèles d'évolution degalaxies isolées considérant une modélisation multi�phase du milieu interstellaire (Seme-lin & Combes 2002 [208], Berczik et al. 2003 [24], Berczik et al. 2003 [25] ). La naturede la méthode des sticky particles permet d'aborder la modélisation des nuages molécu-laires froid, mais ne permet pas la description continue des zones de gaz chaud de faibledensité. À l'opposé, l'approche sph permet de modéliser les zones de faible densité mais,compte tenu de la résolution numérique des simulations, ne peut couvrir toute la gammede densité que connaît le gaz dans le milieu interstellaire. En particulier, les nuages mo-2. Smooth Particles Hydrodynamics. Cette méthode sera présentée dans le chapitre 2.



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 26léculaires sont actuellement hors de portée de l'approche sph à l'échelle d'une galaxie.A�n de palier à ce problème, deux phases de gaz sont utilisées. La modélisation sph estutilisée pour la phase chaude du gaz (T > 104 K) de faible densité qui peut se condenseren une phase froide (T<100K) représenté par les sticky particles.1.1.3 Formation stellaireL'implémentation de la formation d'étoiles de façon cohérente avec les conditionsphysiques locales du système a été introduit par Katz 1992 [107] et Navarro & White1993 [152] dans un code de type sph. La formation d'étoiles utilisée avec des conditionsinitiales type �uctuation cdm tel que celle de Katz & Gunn (Katz & Gunn 1991 [106]),a montré la possibilité de créer des galaxies avec un halo d'étoile vieilles et d'un disqued'étoiles jeunes, compatibles avec les observations (Steinmetz & Müller 1995 [229]). Laprise en considération de la formation stellaire a permis d'introduire des phénomènes dechau�age (principalement dus aux supernovae) préservant du sur�refroidissement du gazet évitant ainsi la création de complexes géants de gaz (Shlosman & Nogushi 1993 [213]).L'introduction de la formation stellaire montre que les barres induisent un importanttaux de formation d'étoiles et que cette formation stellaire est bien corrélée avec ladensité du gaz (Friedli & Benz 1993 [75]).1.1.4 Enrichissement du milieuL'introduction de la formation stellaire a permis d'inclure les processus d'enrichis-sement chimique des galaxies. L'approche traditionnelle de l'évolution chimique des ga-laxies est basée sur des méthodes numériques et analytiques dérivés du modèle simpledécrivant une galaxie comme une boite fermée (Pagel & Patchett 1975 [165], Tinsley 1980[240]). L'évolution des simulations n�corps et des modèles hydrodynamiques permettentà présent d'aborder le problème de l'évolution chimique et dynamique des galaxies dansun cadre totalement auto�cohérent et tridimensionnel.Les premières simulations incluant à la fois dynamique et évolution chimique (Stein-metz & Müller 1994 [228]) ont montré la validité d'une telle approche en reproduisantune évolution réaliste de l'enrichissement chimique d'une galaxie en considérant unique-ment une recette simple de formation de métaux n'incluant que les e�ets des supernovaede type II. Une étude reprenant les mêmes conditions initiales a été réalisée plus récem-ment a�n d'étudier le gradient de métallicité (Churches et al. 2001 [45]) et a montré quece modèle de chimie simple (ne considérant que des sn II) permet déjà d'obtenir unelarge gamme de gradient de métallicité compris entre �0:07 et �0:02 dex.kpc�1 avec unedistribution de gradients piquée à �0:03 dex.kpc�1.Par ailleurs, le développement des modèles chimico�dynamiques a été principalementaxé sur l'étude de l'e�ondrement d'objets proto�galactiques en rotation avec un pro�len loi de puissance (généralement en 1=rn, n = 0 ou 1) pour une distribution sphériqueou triaxiale de matière (Raiteri et al. 1996 [180], Carraro et al. 1998 [38], Curir & Maz-zei 1999 [52], Berczik 1999 [23]). Ces études considèrent un e�ondrement monolithiquequi sous l'e�et du refroidissement et de la rotation axiale conduit à la formation d'unestructure plane. Bien que ces simulations reposent sur des modèles chimiques simples, lesmodèles reproduisent les quantités chimiques moyennes observées dans une galaxie telleque la nôtre (Berczik 1999 [23]). Toutefois, le modèle de Berczik comprend un halo �xe



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 27de matière noire et seule la composante baryonique (gaz et étoiles) est auto�gravitante etpeut s'e�ondrer. La résolution spatiale de la composante gazeuse est faible (2100 parti-cules de gaz) et implique un fort lissage des propriétés chimiques du disque. Les relationsentre évolution chimique et morphologique ne sont pas abordées. L'e�ondrement monoli-thique (matière noire + baryonique) totalement auto-gravitant comprenant la formationd'étoiles, un modèle d'évolution chimique et des processus de refroidissement et de chauf-fage a été étudié intensivement par Carraro, Lia, Chiosi et al. (Carraro et al. 1998 [38],Buonomo et al. 2000 [34] , Lia et al. 2000 [121] Lia et al. 2002 [122], Lia et al. 2002 [123]).Dans leur modèle, les auteurs ont porté une attention particulière à la modélisation desprocessus de chau�age et de refroidissement du gaz. Leur modèle chimique repose surune prescription simple d'enrichissement chimique par les supernovae de type Ia et II.A�n de contourner les problèmes de coût numérique, une approche statistique de l'évo-lution chimique a été utilisée au détriment du schéma auto�cohérent de la formation etde la dynamique stellaire. Leur modèle permet de reproduire la distribution moyennedes éléments. Malheureusement, peu de conclusions ont été tirées de la relation entrel'évolution chimique et l'évolution dynamique de leurs objets.Contrairement aux études purement dynamiques considérant comme objet initialun disque préexistant plongé dans un potentiel �xe ou dynamique, les études chimico�dynamiques, utilisant un e�ondrement sphérique monolithique comme condition initiale,ne discutent pas l'apparition et l'évolution de structures de type barre/spirale. Une desprincipales limitations de ces modèles est la formation d'un nombre important d'étoilesqui impose des temps de calcul long. La description de la chimie subit d'importanteapproximations (telles que des approches statiques, Lia et al. 2002 [122]) a�n de pouvoiraugmenter la résolution spatiale. Une modélisation plus sophistiquée tenant compte desrésultats des modèles d'évolution stellaire et de la production de métaux des supernovaede type Ia suivant deux types sortes de progéniteurs a été récemment introduit dansdes codes reprenant les conditions de Katz & Gunn pour l'études de la formation desgalaxies elliptiques (Kawata & Gibson 2003 [104], Kobayashi 2003 [113]).Peu d'études chimico�dynamiques sont utilisées dans le but de rendre compte desrelations entre les observables dynamiques et chimiques d'une galaxie spirale 3.Observationnellement, les étoiles sont caractérisées par leurs abondances chimiqueset par leur dynamique. Ces deux types de caractéristiques sont donc physiquement liéeset il est fondamental de les étudier de façon cohérente.1.1.5 Modèles hiérarchiquesParallèlement au développement des études de l'évolution d'objets isolés, les mo-dèles hiérarchiques ont abordé la question de la formation des galaxies. La limitationnumérique des moyens d'études à l'échelle galactique, ainsi que la nature complexe desprocessus physiques liés aux galaxies, ont conduit à utiliser principalement, au coursde la dernière décennie, les modèles semi�analytiques (Kau�mann, White & Guiderdoni1993 [105], voir aussi Somerville & Primack 1999 [215]). Ces méthodes permettent de te-nir compte de phénomènes mal connus se déroulant à petite échelle (formation stellaire,chau�age) en se basant sur la croissance des halos de matière noire par une approche de3. Les simulations chimico�dynamiques sont souvant utilisées dans le but de paramétrer les modèlesspectro�photométriques qui sont notamment basés sur la métallicité du milieu Curir & Mazzei 1999 [52],Westera et al. 2002 [256].



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 28type Monte Carlo. L'augmentation de la résolution spatiale des simulations hiérarchiquesconsidérant de grands volumes d'Univers permet aujourd'hui d'aborder le suivi explicitede l'évolution des galaxies en incluant de façon auto�cohérente leur environnement. Uneméthode permettant de simuler des échelles galactiques dans une simulation cosmolo-gique, consiste à réaliser une première simulation avec une grande portion d'Univers(grande boîte), puis de resimuler une région de cette boîte à plus haute résolution touten tenant compte du champ de marée créé par la distribution de matière de la boite (cf.Navarro & White 1994 [153], Steinmetz & Navarro 2002 [231]). Bien que, par essence, lesmodèles hiérarchiques ne se limitent pas à l'étude d'une galaxie isolée, il est intéressantde donner un aperçu des résultats récents issus de ses modèles et concernant l'évolutiondes galaxies.Les modèles hiérarchiques, sous l'action de l'attraction gravitationnelle, conduisentà la croissance des structures au cours du temps, les petits objets fusionnant entre euxpour donner des objets de plus en plus massifs. Ainsi, cette approche aborde le pro-blème de la formation des galaxies dans toute sa complexité. Dans le principe, cetteapproche permet de reproduire la diversité morphologique des galaxies tant au niveaude leur type morphologique (spirales, elliptiques, particulières) qu'au niveau de leur di-mension (galaxies géantes, galaxies naines) et leurs distributions spatiales (galaxies dechamps, galaxies d'amas). En contre partie, cette généralité dans l'approche entremêleles e�ets d'évolution intrinsèque et les e�ets environnementaux qui marquent l'évolutiondes galaxies. Les études réalisées par Steinmetz et al. (Steinmetz & Navarro 2002 [231],Abadi et al. 2003 [3], Abadi et al. 2003 [2]) présentent l'évolution d'une galaxie subissantdes fusions successives. Les phases de la formation d'une galaxie sont marquées par lacréation de disque de faible masse qui conduit par suite de fusion d'objets de mêmemasse à la formation d'un sphéroïde identi�able à un bulbe. Pour un objet ne subissantpas de fusion majeure, du gaz va être accrété autour de ce bulbe pour former un disqued'étoiles jeunes. Si cet objet subit une fusion importante avec un autre objet, il conduiraà la formation d'une galaxie elliptique, sinon il conservera sa morphologie de galaxiespirale.Les modèles hiérarchiques permettent de créer des galaxies se rapprochant de façontrès réaliste des galaxies observées. Toutefois des problèmes persistent, et notammentle dé�cit de moment angulaire de la composante baryonique des galaxies (se traduisantpar une sous�estimation de loi de Tully�Fisher). De plus, la morphologie obtenue dansles simulations hiérarchique est largement dominée par les galaxies de types précoces (E/ Sa) consécutif d'un taux de collision important dans les premières phases de scénariotel que les modèles �cdm, et est pour le moment di�cile à concilier avec l'existencede galaxie de type Sc / Sd (Abadi et al. 2003 [3]). L'apport de l'approche hiérarchiqueest indéniable pour la compréhension de la formation et de l'évolution des galaxies. Ellesouligne par ailleurs, l'importance de certaines questions sous�jacentes. Quelle est la partdes e�ets intrinsèques et extrinsèques dans l'histoire de l'évolution des galaxies? Dansquelle mesure et jusqu'à quel point peut-on distinguer ces deux processus?



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 291.2 Position de notre étudeA�n d'aborder ces questions, nous allons considérer l'évolution d'une structure d'échellegalactique tant au niveau dynamique, qu'au niveau chimique. Nous nous plaçons dansle cas extrême où l'objet est totalement isolé.A�n de réaliser des diagnostics précis sur la nature des objets qui sont obtenus dansun tel contexte, la première spéci�cité de mon travail a résidé dans l'attention particulièreportée à la description de la chimie. La description chimique va nous permettre de dé�nirsi les galaxies obtenues sont des objets réalistes.De telles hypothèses de travail imposent de fortes contraintes sur les conditions ini-tiales. Nos objets doivent avoir des propriétés initiales compatibles avec un contextecosmologique (composition chimique, moment angulaire . . . ), et d'autre part nous de-vons éviter tout e�et d'environnement (accrétion de matière, collision d'objets). De plus,les conditions initiales doivent être su�samment souples. Dans un souci de généralité,nous ne désirons pas un état initial où la structure galactique est déjà prédé�nie avec,par exemple, un bulbe ou disque préexistant.Nous allons donc considérer l'e�ondrement d'objet proto�galactique a�n d'obtenirune structure initiale plane. Notre but est non seulement de reproduire des caractéris-tiques observées dans les galaxies spirales, mais aussi d'en tirer des implications sur l'évo-lution chimique et dynamique de ces objets. Nous allons étudier les relations chimiques etdynamiques des sous structures observées dans les galaxies spirales (bulbes/disque/barre)en les caractérisant par leur aspect morphologique, dynamique et chimique et par l'étudede la distribution des populations stellaires.1.3 Mise en ÷uvre du travailPour cette première partie, mon travail s'est déroulé en trois étapes.La première étape a consisté à modéliser dans un schéma auto-cohérent l'évolutiondynamique et chimique des objets proto-galactiques considérés par notre étude. A�n demener à bien ce projet, j'ai utilisé un code dynamique développé antérieurement à cetravail (Serna, Alimi & Chièze 1996 [209], Alimi et al. 2003, [6]). Ce code modélise à lafois les composantes non�collisionnelles (étoiles et matière noire) et la composante colli-sionnelle (gaz) des galaxies. Une présentation de ce code sera e�ectuée en chapitre 2. J'aiadapté ce code a�n d'inclure les aspects associés à l'évolution chimique en incluant laproduction des métaux par les étoiles et en dé�nissant les échanges entre la composantestellaire et gazeuse (cf. chapitre 3). Dans le chapitre 4, je présente l'ensemble des obser-vables que j'ai étudié et qui m'a permis d'ajuster les paramètres libres du modèle ainsique de dé�nir l'ensemble des objets proto�galactiques conduisant à des galaxies spiralescompatibles avec les observations. Cette quali�cation des modèles me permettra, dans lechapitre 5, de dé�nir la manière dont ces objets évoluent au cours du temps. Le dernierchapitre de cette partie précisera les perspectives issues de ce travail.





CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 31Chapitre 2Présentation du code tree�SPHNotre modélisation d'une galaxie comporte trois parties, la modélisation de la gravita-tion, la modélisation de l'hydrodynamique et la modélisation de la composante stellaire 1.Ces di�érentes parties in�uent les unes sur les autres et doivent être abordées dans unschéma auto�cohérent.La géométrie de notre système étant variable au cours du temps, nous avons choisiune méthode numérique qui s'adapte spatialement et temporellement à la distributionde la matière a�n de conserver le maximum de résolution spatiale aux endroits utilespour notre étude. Ainsi, notre choix s'est porté sur un code de type tree�sph (code enarbre couplé à la méthode sph (Smooth Particles Hydrodynamics)) couramment utilisépour ce type d'étude (Friedli & Benz 1993 [75], Berczik 1999 [23], Curir & Mazzei 1999[52], Lia & Carraro 2000 [121], etc).La version utilisée dans cette étude est une extension du code initialement développéepar Serna et al. (Serna, Alimi & Chièze 1996 [209], Alimi et al. 2003 [6]).Le modèle considère un ensemble de points sans maillage prédé�ni. Une fraction de sespoints représente la matière noire, une autre fraction représente les étoiles et la dernièrefraction, le gaz. Les particules de matière noire et stellaires ont une dynamique non�collisionnelle alors que les particules de gaz ont une dynamique collisionnelle. Chaqueparticule possède un type prédé�ni qui ne change pas au cours de la simulation. Jeprésenterai dans un premier temps les aspects de la modélisation de la gravitation etde l'hydrodynamique nécessaire a�n de comprendre l'approche de la modélisation de laformation stellaire et de l'évolution chimique développée dans le chapitre suivant.Dans cette partie, les objectifs de mon travail ont été :� Prise en main du code Treesph en vue de l'implémentation de l'évolution chimique.1. Compréhension et adaptation de l'algorithme du code en arbre.2. Compréhension de la modélisation sph.1. Dans cette partie, nous présentons uniquement l'aspect dynamique de la compostante stellaire. Lesprocessus de formation des étoiles, ainsi que les aspects de leur évolution chimique, seront présentés dansle chapitre suivant.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 322.1 Code en arbreL'algorithme central dans ce type de code est le code en arbre (tree code). Il estutilisé à la fois pour l'intéraction gravitationnelle (Barnes & Hut 1986 [19]) et pour larecherche des particules voisines 2 de la modélisation sph (Hernquist & Katz 1989 [94]).Cet algorithme permet de distinguer et de localiser spatialement un ensemble discretde points. Nous utilisons un code en arbre de type Barnes & Hut 1986 [19], Barnes &Hut 1989 [20]. Cet algorithme consiste à subdiviser l'espace de façon itérative en 2nsous�espaces, n étant la dimension spatiale du système.L'ensemble de nos simulations est tridimensionnel (n = 3). Nous illustrons ici leprincipe du code en ordre dans sa version bidimensionnelle dans un souci de lisibilité des�gures.Pour une distribution de particules données (Figure 2.1 �1�), on détermine, dansun premier temps, un volume cubique (surface carrée pour les illustrations) englobantl'ensemble des particules du système (Figure 2.1 �2�). Le centre du cube dé�nit le premiern÷ud de l'arbre nommé racine. Ce volume est subdivisé en 8 parties (Figure 2.1 �3�) .Le centre de chaque subdivision dé�nit 8 nouveaux n÷uds. On réitère jusqu'à ce qu'auplus une particule se trouve dans chaque subdivision. Le dernier n÷ud associé à uneparticule est la particule elle-même (Figure 2.1 �4�).
1 2

3 4

Fig. 2.1 � Construction d'un arbre en 2 dimensions (cf. texte).2. Cette notion sera précisée dans la partie `Hydrodynamique'.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 33Dans la version originale du tree�code utilisé dans notre code numérique, l'ensembledes n÷uds créé lors de la construction de l'arbre était mémorisé a�n de retrouver chaqueparticule. Ainsi, si la longueur de l'arrête du cube englobant l'ensemble des particules estL et si la distance (suivant l'axe x, y ou z) entre deux particules est l, il faut un nombren de n÷uds pour distinguer les deux particules tel que :L=l � 2n (2.1)soit : n = E [log2(L=l)] + 1 (2.2)où E est la fonction partie entière.On constate qu'à mesure que l'on diminue l, n augmente. Au cours d'une simulation,les distances inter�particules varient. Il faut donc, de façon a priori, allouer un tableaumémorisant les n÷uds su�samment grand pour supporter le cas de particules proches.En pratique, il su�t de prendre un tableau très grand pour éviter dans la plupartdes cas un problème de dépassement de capacité du tableau. Toutefois, compte tenu dunombre de simulations et de la variété des conditions initiales utilisées dans le cadre dece travail, il a fallut procéder à une modi�cation.Modi�cation de l'algorithmeLa modi�cation que j'ai mise en place consiste à mémoriser uniquement les n÷udsutiles, c'est à dire les n÷uds qui subdivisent un ensemble de particules (Figure 2.2). Cetteopération supplémentaire permet de conserver toute l'information utile pour distinguer etrepérer les particules entre elles. On peut facilement montrer que cette méthode conduità mémoriser au plus n n÷uds pour distinguer n particules, ce qui évite tout dépassementde tableau, et ceci quelle que soit la distance inter�particules au cours de la simulation.
Fig. 2.2 � Modi�cation dans la construction de l'arbre. Les n÷uds mémorisés respective-ment dans l'ancienne (à gauche) et la nouvelle méthode (à droite). Les n÷uds mémoriséssont représentés par des cercles gris.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 34La construction de l'arbre avec la nouvelle méthode introduit quelques opérationssupplémentaires. Le surcoût de temps de calcul lors de la construction de l'arbre estcompensé par le parcourt plus rapide de la hiérarchie de l'arbre. La seconde méthodeprésente l'avantage de limiter l'allocation de ressource mémoire et est plus robuste auxdi�érentes con�gurations géométriques rencontrées durant les simulations.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 352.2 GravitationÀ l'échelle galactique, l'approche classique de la gravitation reste la plus adaptée.La nature d'interaction à longue portée de la gravitation impose de façon stricte deconsidérer l'ensemble des masses d'un système. La méthode, nommée particule�particule(pp), consistant à déterminer la force s'exerçant sur une particule en sommant l'ensembledes contributions des autres particules du système, est la plus simple mais aussi la pluscoûteuse en temps de calcul. Le temps de calcul de cette sommation directe augmentecomme n(n� 1) soit en O(n2).2.2.1 Approximation du code en arbreL'approximation employée en utilisant le code en arbre consiste à faire cette somma-tion directe uniquement pour des particules proches. Les particules distantes par rapportà la particule où l'on désire déterminer la force gravitationnelle sont regroupées en nuagede particules, et sont vues comme un nuage de points avec un simple développementquadripolaire de son potentiel (Figure 2.3).
Fig. 2.3 � Approximation de la force de gravité appliquée à une particule. Les carrésen traits rouges dé�nissent les di�érents nuages considérer pour le calcul de la forcegravitationnelle pour la particule la plus proche du centre de la �gure.Le choix de considérer un nuage de points comme un ensemble unique ou comme unsous�système est dé�ni par le paramètre d'ouverture � :� = sd (2.3)s est la dimension caractéristique du nuage de particules et d est la distance entrele centre de masse du nuage de particules et la particule au niveau de laquelle on désirecalculer la force gravitationnelle.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 36Si le paramètre d'ouverture est plus petit qu'une valeur seuil �max, le nuage seraconsidéré comme un ensemble indissociable. Dans le cas contraire, le nuage de points vaêtre décomposé en sous système suivant la hiérarchie de �liation dé�nie par le code enarbre (Figure 2.4).
s

d

dcFig. 2.4 � Notion de paramètre d'ouverture : les distances s et d se réfèrent à l'Equation2.3. dc est la distance au centre de la cellule, pouvant être di�érent de la valeur de ladistance au centre de masse du nuage de pointUn paramètre d'ouverture de �max = 0 correspond au cas extrême de la méthode pp.Nous utilisions un paramètre d'ouverture de �max = 0:7, communément utilisé dans lestree�code et qui correspond à un bon compromis entre rapidité et précision du calcul(Hernquist 1987 [93]). Cette approximation permet d'avoir un temps de calcul qui croîtcomme n log(n), et qui est un apport appréciable quand n est grand par rapport auxméthodes croissant comme n2.2.2.2 Détermination de l'accélération gravitationnelleL'accélération due à la distribution des particules dans un nuage non dissocié demasse M est estimée en ~r (le repère a pour origine le centre de masse du nuage) par undéveloppement quadripolaire (Hernquist 1987 [93]) :~a(~r) = �GM ~rr2 + Gr4Q~r � 5G2 (~rQ~r) ~rr4 (2.4)Q est la matrice carrée quadripolaire sans trace, de dimension 3, dé�nit par :qij = nparticulesXk=1 mk �3xkixkj � r2k�ij� (2.5)k désigne la k�ième particule du nuage de coordonnées xkj .�ij est le symbole de Kronecker.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 37Il est judicieux de calculer les termes de la matrice associée à un nuage s (de matricequadripolaire Qs) par récurrence sur la hiérarchie de sous�nuages dé�nie par le code enarbre : Qs = nnuageXl=1 (Ql +ml(3RlRl � RlI3)) (2.6)ml est la masse du sous�nuage l, Rl = Xl � Xs dé�nit le vecteur entre les centre demasse du sous�nuage l et du nuage s. I3 est la matrice unité de dimension 3.2.2.3 Potentiel lisséLa modélisation de la gravité par un ensemble de particules nécessite de plus unemodi�cation de la loi de Newton à petite échelle. Nous illustrons notre propos pour lecas d'une particule stellaire mais est généralisable pour le cas des particules de matièrenoire mais aussi de gaz (les e�ets collisionnels étant exprimés par le terme de pressionmodélisée dans la partie sph du code).Dans la suite du travail, les particules stellaires représentent des masses nettementsupérieures à celle d'une étoile, le rapport de masse étant de l'ordre de 106 ( 3). Ainsi,si deux particules sont proches, elles doivent se comporter non plus comme un systèmeponctuel mais comme un système représentant des ensembles d'étoiles. Sans modi�erl'expression de la loi de Newton à petite échelle, on crée un taux de collision arti�ciel liéà notre résolution en masse.A�n de limiter cet e�et de dé�exion, on introduit un lissage du potentiel associé aune particule. Le choix de la forme du lissage qui reste encore la plus utilisée dans lessimulations n�corps, consiste à considérer chaque particule comme une distribution demasse de type sphère de Plummer (Aarseth 1963 [1]). Le système se comporte à petiteéchelle comme des particules non collisionnelles et à grande échelle asymptotiquementcomme un système ponctuel. Considérer une sphère de Plummer permet d'allier la sim-plicité pour le calcul du modèle et la représentation qualitativement convenable de ladistribution de matière à petite échelle. Ainsi, on dé�nit le paramètre de lisage � commeétant l'échelle caractéristique de la sphère de Plummer. Le potentiel dû à une particulede masse M s'exprime ainsi de la façon suivante (Plummer 1911 [179]) :�(~r) = GMpr2 + �2 (2.7)d'où l'accélération subie par une particule :~a(~r) = � GM~r(r2 + �2)3=2 (2.8)La détermination du paramètre de lissage optimal reste toujours un sujet de discus-sion. De nombreux tests, portant principalement sur un lissage type plummer (Merrit1996 [139], Athanassoula et al. 1998 [14], Athanassoula et al. 2000 [15], Dehnen 2001[60]), montrent que le paramètre de lissage optimal varie globalement comme n1=3. Cettedépendance montre que le paramètre de lissage optimal correspond à la distance moyenne3. Voir le chapitre 4 pour la justi�cation de cette valeur.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 38inter�particules. Toutefois, il faut noter que cette dépendance dépend des estimateurschoisis et donc des buts et du problème considéré ( Romeo 1998 [189]).Bien que le lissage de type Plummer soit utilisé de façon standard, de nombreusesautres formes de lissages ont été introduites (Hernquist & Barnes 1990 [95], Pfenniger &Friedli 1993 [178], Dehnen 2001 [60]). Athanassoula et al. 2000 [15] et Dehnen 2001 [60]ont montré que le choix d'un lissage type Plummer n'est pas le meilleur choix pour laminimisation des biais induits par le lissage.De façon générale, le théorème de Gauss nous donne l'expression lissé de l'accélérationgravitationnelle : ~a(~r) = �GM~rr3 Z r0 4�r2�n(r; �)dr (2.9)avec : Z +10 4�r2�n(r; �)dr = 1 (2.10)�n(r; �) est la fonction de lissage identi�able comme le pro�l de densité normalisé àsymétrie sphérique d'une particule.Nous utilisons ici un noyau gaussien �n(r; �) / exp �(�r=�)2� qui donne de bonsrésultats et qui est cohérent avec la technique sph ( Serna, Alimi & Chièze 1996 [209]).De plus, le lissage gaussien à l'avantage de converger plus rapidement vers la formenewtonienne du potentiel que le lissage de type Plummer (Figure 2.5).
Fig. 2.5 � Potentiels lissés et potentiel Newtonien. Contrairement au potentiel Newtonien,les potentiels lissés ne divergent pas à petite échelle. À grande échelle, les potentiels lisséssont équivalents au potentiel Newtonien.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 39L'expression intégrale a pour forme :Z r0 4�r2�n(r; �)dr = erf�r��� 2r�p� exp ��(r=�)2� (2.11)erf est la fonction d'erreur, dé�nie par :erf(x) = Z x0 2p�e�u2du (2.12)De plus, le potentiel gravitationnel s'écrit :�(~r) = GM� erf(r=�)r=� (2.13)L'expression (Equation 2.11) est approchée par une interpolation linéaire entre desvaleurs préalablement calculées, a�n d'augmenter la vitesse de calcul de l'accélérationlissée.Il est important d'avoir en mémoire que l'introduction d'un paramètre de lissage n'aque peu d'in�uence sur le temps de relaxation (Theis 1998 [236]) qui reste proportionnelà n= ln(n) ( Athanassoula et al. 2000 [15]), n étant le nombre de particules. Le lissagedu potentiel supprime e�cacement les rencontres entre les particules (dé�exion d'orbite)or la relaxation à deux corps est aussi une conséquence d'e�et à grande échelle (Spitzer& Hart 1971 [225]). La durée durant laquelle on peut suivre l'évolution d'un système ennégligeant les e�ets de la relaxation est d'autant plus petite que le nombre de particulesreprésentant ce système est faible. Dans le cadre de nos simulations (ayant plus 105 par-ticules) cette durée est de plus de 15 milliards d'années, et n'est donc pas contraignantepour notre étude.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 402.3 HydrodynamiqueTenir compte de la dynamique du gaz nécessite des techniques numériques plus com-plexes que celles d'un système non collisionnel. En e�et, la nature collisionnelle introduitun terme d'accélération supplémentaire (terme de pression ~rPi=�i) exprimé par l'équa-tion d'Euler : d~vidt = � ~rPi�i + ~ai (2.14)~vi est le vecteur vitesse de la particule i.Pi est la pression au niveau de la particule i.�i est la densité au niveau de la particule i.~ai est l'accélération gravitationnelle que subit la particule i.Dans le cadre de nos simulations, la méthode utilisée pour tenir compte du terme depression est l'approche sph (Smoothed Particle Hydrodynamics) développée par Lucy(Lucy 1977 [127]) et Gingold & Monagan (Gingold & Monagan 1977 [82]) a�n d'aborderl'étude de systèmes collisionnels non axisymétriques. Le code que nous utilisons est basésur une implémentation de cette méthode réalisée par Alimi et al. tenant compte destermes ~rh (Serna, Alimi & Chièze 1996 [209], Alimi et al. 2003 [6]). L'introduction destermes ~rh est présentée dans le paragraphe �2.3.3.Cette méthode particulaire est une description purement Lagrangienne de l'hydro-dynamique. Nous suivons l'évolution d'une masse de �uide dont le volume peut changerau cours du temps. Un avantage majeur de la méthode sph est qu'elle ne nécessitepas de maillage, contrairement aux approches Euleriennes de la description du �uide(voir Cen 1992 [39], Teyssier, Chièze & Alimi 1998 [234]). L'absence de maillage permetde ne pas contraindre a priori la forme géométrique de notre système ni son extensionspatiale. Ainsi, le sph est une méthode qui s'adapte naturellement aux di�érentes con�-gurations géométriques d'un système de particules. De plus, la nature adaptative de lalongueur de lissage nous permet d'avoir une résolution qui s'adapte localement. Le sphest particulièrement bien adapté pour l'étude que nous réalisons, et qui considère unegéométrie variable 4 et un large intervalle de densité. L'association d'un code en arbre etdu sph a été introduite par Hernquist & Katz (Hernquist & Katz 1989 [94]) en raison del'adaptabilité géométrique des deux techniques, l'absence de grille et l'e�cacité de leurcombinaison. Il en résulte une méthode modélisant un �uide collisionnel auto�gravitanthautement adaptatif.Le principe de cette méthode repose sur l'approximation d'une fonction continue parla convolution d'une distribution discrète et d'une fonction de lissage (aussi nomméefonction noyau) (Figure 2.6).4. Initialement nous considérons des objets proto�galactiques tri�dimensionnels qui évoluent en struc-ture plane (cf. �3.8).



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 41Par dé�nition, l'intégrale interpolante AI d'une fonction A est :AI(~r) = ZV A(~r0)W (~r � ~r0 ; h)d~r0 (2.15)W est la fonction noyau ayant les propriétés suivantes (Equation 2.16 et Equation2.17) :ZV W (~r � ~r0 ; h)d~r0 = 1 (2.16)et limh!0W (~r� ~r0 ; h) = �(~r� ~r0) (2.17)où � est la distribution de Dirac.En considérant un nombre de points su�samment grand, on peut approcher la valeurde l'intégrale AI par une somme discrète (approche de type Monte�Carlo) :Ad(~r) =Xi miA(~ri)�i W (~r � ~ri; h) (2.18)Ad est la somme des contributions d'un ensemble de particules et est la valeur ap-prochée de l'intégrale interpolante AI en ~r.Ainsi, un système discret de particules permet de dé�nir par cette approche desfonctions continues sur l'ensemble de l'espace considéré.
Fig. 2.6 � Approximation d'une fonction constante valant 1 par une distribution discrètede points de masse identique dé�ni par un peigne de Dirac. La fonction de lissage estreprésentée par la ligne discontinue.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 42Les propriètés des fonctions, autorise leur dérivation et permet de dé�nir les équationsdi�érentielles régissant l'évolution physique du système.Les équations de la physique faisant généralement appel à des dérivées premières etsecondes, il est naturel, a�n de garantir la continuité des grandeurs physiques, que lafonction noyau soit trois fois dérivable.Ainsi nous pouvons écrire :rA(~r) =Xi miA(~ri)�i rW (~r � ~ri; h) (2.19)et r ~A(~r) =Xi mi ~A(~ri)�i rW (~r � ~ri; h) (2.20)De nombreuses formes de noyau peuvent véri�er les conditions (Equation 2.16) et(Equation 2.17). Un noyau gaussien fut le premier utilisé en raison de son interprétationphysique et sa précision pour la détermination des fonctions interpolantes. D'un point devue numérique, ce noyau a le désavantage de ne pas être à support compact, en raisonde sa décroissance exponentielle avec le carré du rayon. De façon rigoureuse, estimerles grandeurs physiques en chaque point de l'espace avec un noyau gaussien revient àconsidérer la contribution de l'ensemble des particules du système, impliquant un tempsde calcul croissant comme n2. Ainsi, on privilégie usuellement des noyaux à supportcompact qui réduise le nombre de particules contribuant aux grandeurs locales, et quiconduissent à un temps de calcul croissant comme n. Nous utilisons ici un noyau de typespline, le plus communément utilisé et introduit par Monaghan & Lattanzio (Monaghan& Lattanzio 1985 [148]).W (r; h) = ��h� 8><>: 32 �12x� 1� x2 + 1 (0 � x � 1)14 (2� x)3 (1 < x � 2)0 (x > 2) (2.21)x = r=h, � est le nombre de dimensions (dans notre cas � = 3).�� est la constante de normalisation a�n que le noyau véri�e l'Equation 2.16. Ainsi,�1 = 2=3, �2 = 10=(7�) et �3 = 1=�.L'utilisation du formalise sph ne conduit pas à une transformation unique des équa-tions de la physique. Toutefois, le choix de la réécriture des équations de la physique avecle formalisme sph implique la conservation de certaines quantités (énergie, masse) et lanon conservation d'autres (Monaghan 1992 [149]). Le choix est plus ou moins adaptésuivant le problème physique posé. Dans un système tel qu'une galaxie isolée (pas d'ac-crétion de masse, pas de chau�age externe), le choix du formalise porte naturellement surles expressions qui conservent de façon formelle la masse, l'énergie totale, les momentslinéaires et angulaires.Ainsi, on modi�e l'écriture de l'équation d'Euler de la façon suivante :(Eq:2:14), d~vidt = �~r�Pi�i�+ Pi�2i ~r�i + ~ai (2.22)



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 43D'après l'Equation 2.19, l'expression (Equation 2.22) devient :d~vidt =Xj mj  Pj�2j + Pi�2i !rW (~ri � ~rj; h) (2.23)Toutefois, a�n de décrire correctement la dynamique du gaz, il est nécessaire d'intro-duire un terme supplémentaire dans l'équation ci�dessus et qui correspond à un terme deviscosité. L'origine de la viscosité étant due à la résolution �nie de l'approche numérique,elle est désignée par le nom de viscosité arti�cielle.Di�érentes formes de viscosités arti�cielles ont été proposées (Lucy 1977 [127], Evrard1988 [71]). La forme la plus utilisée (Gingold & Monaghan 1983 [83], Monaghan &Lattanzio 1985 [148]) consiste à ajouter des termes de pression visqueuse en substituantle rapport P=�2 de la façon suivante :P�2 �! P�2  1� ���c�+ � ��c�2! (2.24)c est la vitesse du son. Pour une transformation adiabatique réversible c2 = P=�.De plus on considère un gaz parfait monoatomique, ainsi  = 5=3.� = hr~v, si r~v < 0, � est nulle dans le cas contraire. h est la plus petite échelle dusystème, typiquement la longueur de lissage du noyau. � et � sont deux constantes del'ordre de l'unité.On reconnait que le terme P�(�=c)2 = ���2 est un terme de pression visqueusede type Von Neumann�Richtmyer (Von Neumann & Richtmyer 1950 [252], Wood 1981[259]). ce terme est nécessaire pour décrire des écoulements à grand nombre de Mach (i.e.,à grand rapport v=c). Le terme �P�(�=c) = ��c� correspond à la pression visqueuse detype `bulk viscosity' (Lucy 1977 [127]).On remarque qu'en augmentant la résolution h! 0, les termes de viscosité arti�cielletendent vers 0.En introduisant l'expression de la vitesse du son dans l'Equation 2.24, on obtient :P�2 �! P�2 + ���c + ��2� (2.25)Sous le formalisme sph, l'opération (2.25) consiste à faire la substitution (2.26) dansl'Equation 2.23. Pj�2j + Pi�2i �! Pj�2j + Pi�2i +�ij (2.26)avec : �ij = ���ij�cij + ��2ij��ij (2.27)�ij = 8>>><>>>: h(~vi � ~vj)(~ri � ~rj) si (~vi � ~vj)(~ri � ~rj) < 0(~ri � ~rj)2 + (�h)20 sinon (2.28)



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 44��ij = 12(�i + �j)�cij = 12(ci + cj)Le paramètre � est introduit a�n d'éviter les divergences numériques par division parzéro. � � 1. On choisi usuellement � = 0:1Le passage à la forme sph utilise l'approximation r~v ' (3�~v�~r)=(�~r)2.De plus d'après l'Equation 2.19, la densité s'exprime de la façon suivante :�(~r) =Xi miW (~r � ~ri; h) (2.29)2.3.1 Énergie thermique spéci�queA�n de déterminer les termes de pression et la valeur de la température du gaz noussuivons l'évolution de l'énergie thermique du gaz par unité de masse (énergie thermiquespéci�que).L'expression de la variation adiabatique de l'énergie thermique spéci�que u est donnéepar : dudt = �P�r~v (2.30)L'expression de P est dé�nit par P = ( � 1)u�.De plus : r~v = (r(�~v)� ~vr�) 1� (2.31)Nous utilisons le formalise non symétrique avec un terme de viscosité et qui décritplus correctement l'évolution du système que la version symétrique de l'Equation 2.30(Benz 1990 [22]).Ainsi, sous le formaliste sph les Equations 2.30 et 2.31 deviennent :duidt =Xj  Pi�2i + �ij2 ! (~vj � ~vi)rW (~r� ~ri; h) (2.32)2.3.2 Noyau adaptatifL'introduction d'une échelle de lissage h variable spatialement et temporellement per-met de garantir un nombre �xe de particules utilisées pour estimer une grandeur locale.Ceci nous permet de garantir une estimation raisonnable des grandeurs locales en accordavec les hypothèses du formaliste sph (Equation 2.18). Fixer le nombre de particulescontribuant à l'estimation des quantités au voisinage d'une particule revient à modi�erla résolution numérique et à l'accroître là ou la dynamique du gaz le demande. Usuel-lement, on considère qu'une trentaine de particules contribuent aux quantités localesassociés à une particule. Ces particules, nommées voisines, sont recherchées à proximitéd'une particule donnée en utilisant la hiérarchie dé�nie par le code en arbre. L'utilisa-tion du formalisme présenté ci�dessus avec la variabilité de la taille du noyau entre les



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 45di�érentes particules conduit à une violation de la troisième loi de Newton (Evrard 1988[71]), (Hernquist & Katz 1989 [94]). A�n de respecter le principe de réciprocité, deuxschémas ont été proposés. Hernquist & Katz 1989 proposent de remplacer le noyau parla moyenne des deux noyaux des particules interagissantes. Evrard 1988 propose de rem-placer la longueur de lissage par la moyenne des deux. Ces deux méthodes garantissentla conservation des quantités discutées ci-dessus et conduisent à des résultats similaires.Pour des raisons de temps de calcul, nous retenons la seconde méthode, qui ne nécessitequ'une simple moyenne arithmétique. Ainsi,Wij = W �~r � ~ri; 12(hi + hj)� (2.33)Le formalisme décrit ci�dessus reste identique et il su�t de remplacer les W (~r�~ri; h)par l'expression de Wij .2.3.3 Corrections associées aux variations spatiales de hLes Equations 2.23 et 2.32 ont été écrites dans le cas où l'échelle de lissage h n'étaitpas variable d'une particule à une autre. La variation spatiale de h implique une variationspatiale de la forme du noyau W . L'introduction de la variation spatiale de h conduit àune mauvaise conservation de l'entropie (Hernquist 1993 [96], Serna, Alimi & Chièze 1996[209] ). A�n de ternir compte des variations h et d'assurer une meilleure conservation del'entropie, il faut introduire les dérivées spatiales de la fonction noyau (@W=@h) par destermes de corrections, nommés `termes rh'. Ces termes de corrections sont additionnésdans les membres de droite des Equations 2.23 et 2.32. Ces termes ont été déterminés parNelson & Papaloizou 1993 [155] pour la symétrisation du type (hi+hj)=2 (i.e. Equation2.33). Elles peuvent être mises sous forme plus compacte, proposé par Serna et al. (Serna,Alimi & Chièze 1996 [209], Alimi et al. 2003 [6]) :~aij = �mj4  Pi�2i + Pj�2j ! @Wij@hij ~eiim � �ijm mj4mi~eij Xk=1mk  Pj�2j + Pk�2k ! @Wjk@hjk (2.34)~aij est le terme rh à introduire dans l'Equation 2.23.~eij = (~ri � ~rj)=jj~ri� ~rj jj�ij est le symbôle de Kronecker.im est la particule voisine, au sens du sph, la plus distante de la particule i.~uij = mj4 Pi�2i @Wij@hij �~viim :~eiim + ~ejjm :~vjjm� (2.35)~uij est le terme rh à introduire dans l'Equation 2.32.Remarquons que la formulation de Nelson & Papaloizou introduit toutefois des va-riations dans le champ de densité. Ces di�érences, toutefois faibles, peuvent être réduitespar une formulation di�érente, proposée par Springel & Hernquist 2002 [227].



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 462.4 Fonction de refroidissementL'Equation 2.30 ne tient pas compte du refroidissement radiatif du gaz. Comptetenu de la densité que peut atteindre localement le gaz dans un disque galactique, lesphénomènes de refroidissement non�adiabatique sont d'une importance capitale. En e�et,c'est dans les zones froides et denses que se forment les étoiles. De plus, l'évolution dumilieu interstellaire est fortement liée à l'évolution d'une galaxie dans son ensemble(Hensler 1987 [92]).Les processus de refroidissement sont traduits par l'ajout du terme ddtucooli à l'Equa-tion 2.32 : duidt =Xj  Pi�2i + �ij2 ! (~vj � ~vi)rW (~r� ~ri; h) + ddtucooli (2.36)Où : ddtucooli = ��(Ti)�i (2.37)� est la fonction de refroidissement du gaz.Ti est la température de la particules i. Ti est lié à ucooli par l'expression :Ti = ( � 1) �Mak�1ucooli (2.38)k est la constante de Boltzmann et �Ma la masse atomique moyenne du gaz.Pour des raisons de rapidité de calcul et de simplicité, nous considérons un gazoptiquement �n et en équilibre collisionnel. Dans la version initiale la fonction de re-froidissement correspond à un milieu sans métaux composé de 76% d'hydrogène et de24% d'hélium, incluant de plus le refroidissement par bremsstrahlung ( Serna, Alimi &Chièze 1996 [209]) (Figure 2.7). J'introduirai dans le chapitre suivant une fonction derefroidissement dépendante de la métallicité.
Fig. 2.7 � Fonction de refroidissement avec 76% d'Hydrogène et 24% d'Hélium et enincluant le bremsstrahlung.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 472.5 Formation d'étoilesLa formation d'étoiles est un événement essentiel dans l'étude de l'évolution d'unegalaxie. Localement, la formation d'une étoile se traduit par la transformation d'unemasse de gaz en masse stellaire. Toutefois, la résolution spatiale de nos simulationsne permet pas d'atteindre explicitement l'échelle à laquelle se forment les étoiles. Notrerésolution spatiale est de l'ordre de 0:1 à 1 kpc. L'échelle typique d'une étoile est de l'ordrede 10�10 kpc. Ainsi, nous devons établir une prescription de formation, une règle à priori,qui nous permet d'évaluer la formation d'une étoile à petite échelle. Une prescriptiondoit rester cohérente avec le modèle et le phénomène physique auquel elle est associée.Toutefois, cette condition autorise de nombreux choix quant à la solution qui sera retenue.Les di�érentes prescriptions rencontrées dans la littérature utilisent des considéra-tions sur les énergies (Berczik 1999 [23]), la température du gaz (Pearce 1998 [172]),ou/et en incluant des processus aléatoires (Mihos & Hernquist 1994 [143]). Toutes cesprescriptions ont en commun un critère sur la densité du gaz découlant plus ou moinsindirectement des travaux de Schmidt 1959 [204] et Kennicutt 1994 [110]. De façon gé-nérale, l'implémentation de la prescription de formation stellaire varie d'un auteur àl'auteur et est majoritairement une variante de la méthode Navarro & White 1993 [152]et Katz 1992 [107] (voir Kay et al. 2002 [109] pour une introduction générale).Nous utilisons une prescription de formation communément utilisée et mise en placepar Katz. Cette prescription utilise des critères à la fois sur la masse du gaz (Longueurde Jeans), la divergence de sa vitesse, son temps de refroidissement, son temps d'e�on-drement et de la sur�dentité du gaz par rapport à la densité moyenne du gaz.La condition sur la longueur de Jeans (Weinberg 1972 [254]) exprime le fait que l'ondoit avoir une masse su�sante dans un certain volume (ici le volume d'une particule) pourque la matière s'e�ondre de façon certaine en ce que l'on nommera `particule stellaire'.La condition sur la divergence de la vitesse du gaz assure que le gaz a bien commencésa contraction locale (divergence négative). D'après les Equations 2.19, 2.20 et 2.31, ladivergence de la vitesse s'exprime en formalise sph par :r~vj =Xi mi (~ri � ~rj)�j rW (~r � ~ri; h) (2.39)Le critère sur temps de refroidissement (tcooling) véri�e qu'il doit être inférieur autemps dynamique (tff). Il assure que le gaz aura su�samment refroidi avant la �nde l'e�ondrement du gaz, e�ondrement caractérisé par le temps dynamique. Ces deuxquantités doivent être positives a�n que l'on considère bien un gaz qui se contractetout en se refroidissant. L'expression du temps de refroidissement est donnée par lavaleur de l'énergie thermique sur sa dérivée par rapport au temps. L'expression du tempsdynamique est construite suivant le même principe (densité sur sa dérivée par rapportau temps).Finalement, le critère sur la densité (� > �crit) assure que la matière va subir unecontraction importante, a�n d'atteindre une grande valeur de densité pour former uneétoile (Padmanabhan 1993 [162]). De cette façon, nous assurons le fait que nous allonsbien créer une particule su�samment dense et massive (� 106M�). �crit = 1:67� 10�25g.cm�3 (cf. Katz, Weinberg & Hernquist 1996 [108], Alimi et al. 2003 [6]).Une fois qu'une particule de gaz véri�e ces critères, nous lui donnons une probabilitéde se transformer en étoiles (Katz & Gunn 1991 [106], Katz et al. 1996 [108], Alimi et



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 48al. 2003 [6]) : P (G! S) = 1� exp �c��ttff ! (2.40)c� est le paramètre de proportionnalité entre le temps caractéristique de la formationstellaire et tff . �t est le pas de temps de la simulation (i.e. la résolution temporelle).2.5.1 Conservation de masseUne fois que la formation d'une particule stellaire est validée une masse m� de laparticule de gaz est convertie sous la forme d'une nouvelle particule stellaire.Les nouvelles masses des particules de gaz et stellaires sont respectivement donnéespar : m0gaz = mgaz �m�metoile = m� (2.41)Le choix de m� sera discutée en chapitre 4.2.5.2 Cinétique initiale des particules stellairesLe choix doit se faire en conservant l'énergie totale du système. Nous considérons icideux formes d'énergie : l'énergie cinétique et l'énergie thermique.D'autre part, nous choisissons de conserver la quantité de mouvement. Ainsi, on seplace dans le cas où l'on désire attribuer une quantité de mouvement à la particulestellaire en conservant la quantité de mouvement du système (gaz ; gaz + étoiles) ainsique l'énergie cinétique et l'énergie thermique, sans conversion entre les deux formesd'énergie.Soit ~P ,M , la quantité de mouvement initiale et la masse initiale du gaz et ~P 0,M 0, lesmêmes quantités après la formation de la particule stellaire. On associe ~Petoile et Metoileà la particule stellaire.Le système régissant la conservation de l'énergie cinétique, de la quantité de mouve-ment et de la masse est donc : 8>>>>>><>>>>>>: ~P = ~P 0 + ~Petoile~P 2M = ~P 02M 0 + ~P 2etoileMetoileM =M 0 +Metoile (2.42)d'où, en adimensionnant les di�érentes quantités, c'est�à�dire en posant : ~c = ~P=P ,~a = ~P 0=P 0, ~b = ~Petoile=Petoile, � =M 0=M et � =Metoile=M , on obtient :



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 498>>>>>><>>>>>>: ~a+~b = ~ca2� + b2� = 1� + � = 1 (2.43)En résolvant le système (2.43) on trouve :a2 + �2 � 2�a cos() = 0 (2.44)avec cos() = ~a:~cacComme nous recherchons une solution physique, d'où le discriminant doit être positif.Ainsi, 4�2(cos2()� 1) � 0 () cos2() = 1 (2.45)D'après (2.45), il apparaît donc que ~a est colinéaire à ~c et d'après l'équation ~a+~b = ~c dusystème (2.43) il apparaît que ~b est colinéaire à ~c. Ainsi, les trois vecteurs sont colinéairesentre eux.D'où ~V colinéaire à ~V 0 et colinéaire à ~Vetoile, vitesses respectives du gaz à l'instantinitial, du gaz à l'instant �nal, et de la particule stellaire.Or, M =M 0 +Metoile d'où M~V = (M 0 +Metoile)~VD'où, d'après le système (2.42)8>>>>><>>>>>: Metoile(~Vetoile � ~V ) =M 0(~V � ~V 0)Metoile(V 2etoile � V 2) =M 0(V 2 � V 02)M =M 0 +Metoile (2.46)ce qui est équivalent à8>>>>><>>>>>: Metoile(~Vetoile � ~V ) =M 0(~V � ~V 0)Metoile(~Vetoile � ~V )(~Vetoile + ~V ) =M 0(~V � ~V 0)(~V + ~V 0)M =M 0 +Metoile (2.47)On se place dans le cas où l'on connaît les massesM , M 0 etMetoile. Ces masses sontsupposées non nulles. On justi�era par la suite que M 0 6= 0 du fait que l'on prend unefaible fraction de masse de gaz pour former la particule stellaire. Une solution trivialede ce système est donc ~Vetoile = ~V = ~V 0.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 50Supposons ~Vetoile 6= ~V . D'aprés la première équation du système (2.47) cette hypo-thèse est équivalente à ~V 6= ~V 0 (Les masses étant non nulles par hypothèse).Or, on a montré précédemment que les trois vecteurs sont colinéaires, d'où le système :8>>>>><>>>>>: Metoile(~Vetoile � ~V ) =M 0(~V � ~V 0)~Vetoile + ~V = ~V 0 + ~VM =M 0 +Metoile (2.48)Or, d'après la seconde équation de (2.48) on trouve ~Vetoile = ~V . En réinjectant cerésultat dans la première équation du même système on trouve :Metoile( ~V 0 � ~V ) =M 0(~V � ~V 0) (2.49)Or Metoile et M 0 sont strictement positives, d'où ~V 0 = ~V = ~Vetoile, ce qui est encontradiction avec l'hypothèse qui, par conséquance, est fausse.Ainsi, l'unique solution est : ~Vetoile = ~V 0 = ~V (2.50)



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 512.6 Adaptation du pas de tempsLe pas de temps numérique �t doit toujours être petit par rapport au temps carac-téristique du système modélisé. Cette règle d'or dans la modélisation numérique est laconséquence d'intégrer un jeu d'équations di�érentielles qui régit l'évolution physique, enfaisant l'approximation que l'opérateur de dérivation @@t est identi�able à une di�érence�nie ��t .Le code que nous utilisons adapte le pas de temps au cours de la simulation etspatialement en fonction des conditions physiques locales. Ainsi, pour chaque particulenous calculons un pas de temps individuel. Chaque particule a un pas de temps indivi-duel d'une valeur minimale �tmin. La valeur du pas de temps minimal est imposée a�nd'éviter une durée de calcul trop importante. L'ensemble des particules est synchronisérégulièrement a�n de sauvegarder la con�guration physique du système de façon cohé-rente au plus grand pas de temps du système (Figure 2.8). À chaque synchronisation, leprochain temps de synchronisation est dé�ni par le plus grand pas de temps du système.
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Pas de tempsFig. 2.8 � Synchronisation des pas de temps. Le plus grand pas de temps à t0 (ici lié àla particule 4) dé�nit le prochain temps de synchronisation tsyncr . Toutes les particulesdu système ont une somme de pas de temps valant le plus grand pas de temps à t0 entret0 et tsyncr .Le pas de temps associé à chaque particule est dé�ni par la valeur minimale deséchelles de temps imposé par la dynamique du système (mouvement des particules, condi-tion de Courant�Friedrichs�Lewy, condition de viscosité) et la condition due à la forma-tion stellaire (temps dynamique local), et le temps caractéristique associé à l'éjection dematière et d'énergie du à l'évolution stellaire (supernovae).Le pas temps dû au mouvement des particules est exprimé en fonction de la résolutionlocale. Le temps de traversée d'une particule de rayon r avec une accélération ai constantependant �t est tel que r � a(�t)2. Ainsi, on dé�nit la condition de pas de temps dû aumouvement par l'expression : �ta = 14r rai (2.51)r = hi pour le cas d'une particule de gaz, et r = �i pour le cas d'une particule stellaireou d'une particule de matière noire.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 52La condition due à l'hydrodynamique du gaz est dé�nie par la condition de Courant�Friedrichs�Lewy 1928 [51] combinée à la condition liée à la viscosité arti�cielle (Mo-naghan 1985 [148], Monaghan 1992 [149]) et qui se traduit par le temps de traversée�t � h=vt d'une particule à la vitesse vt, correspondant à la somme de la vitesse du sonlocal ci et d'une vitesse déduite de l'expression de la viscosité. La seconde condition estdé�nie par : �tc = 0:3hi1:2(�ci + �maxj(�ij)) + ci (2.52)L'index j correspond aux particules contribuant aux quantités locales associées à laparticule i.La formation stellaire repose sur la valeur du temps dynamique (voir paragraphe�2.5). Ainsi, une fois qu'une particule de gaz véri�z les critères de formation d'une parti-cule stellaire, la valeur du pas temps a la contrainte supplémentaire d'être inférieure autemps dynamique local en véri�ant la condition :�tf � (4G��i)�1=2 (2.53)Le pas de temps associé à la particule i est :�ti = max��tmin;min(�ta;�tc;�tf)� (2.54)Si la particule n'est pas une particule de gaz, �tc, n'est pas considéré dans l'équation2.54.Pas de temps spéci�que à la fonction de refroidissementLes processus de refroidissement s'e�ectue généralement sur des échelles de tempscourtes. Ces échelles de temps sont plus courtes que le pas de temps exigé par les processusphysiques décrits ci-dessus.A�n de ne pas limiter de façon contraignante le temps de calcul, il est possibled'intégrer l'équation régissant le refroidissement d'une particule de façon individuel pourchaque particule de gaz suivant le schéma décrit par Thomas & Couchman 1992 [237](voir aussi Serna, Alimi et Chièze 1996 [209]). Le principe est d'intégrer l'Equation 2.37durant un pas de temps imposé par les relations précédentes. Durant ce pas de temps,la condition de Courant�Friedrichs�Lewy garantit que la densité locale �i, associée à laparticule de gaz i, varie peu. Ainsi, d'après l'Equation 2.37 :Z ui+�uinuin duin�(Tin) = ��tin�i (2.55)�tin = �uin=(duin=dt) = ��iuin�(Tin)�1, �� 1.� = 0:02 assure une bonne convergence.Par itération successive, on détermine l'ensemble des �uin tel que Pn�tin = �ti.Ainsi, Pn�uin correspond à la variation de ui durant le pas de temps �ti.



CHAPITRE 2. PRÉSENTATION DU CODE TREE�SPH 53A�n d'éviter des phénomènes de sur�refroidissement, la condition d'équilibre de pres-sion est imposée au front de refroidissement (Anninos & Norman 1994 [11], voir aussiSerna, Alimi et Chièze 1996 [209])).





CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 55Chapitre 3Mise en place de la chimie etadaptation du codeLe but de ce travail est d'étudier l'évolution chimico�dynamique d'un objetauto�gravitant isolé. Des études similaires ont été e�ectuées au cours des 5 dernièresannées avec toutefois une chimie plus simple que celle que nous allons décrire (Berczik1999 [23], Churches et al. 2001 [45]) où e�ectuant des approximations statistiques (Lia& Carraro 2000 [121]). Ce travail se distingue par son attention portée à la descriptionet à l'étude de la chimie dans un modèle dynamique auto�cohérent, en suivant au coursdu temps l'évolution chimique et les supernovae de type Ia et de type II.À partir du code tree�sph présenté dans le chapitre précédent, j'ai mis en place unedescription précise de l'évolution chimique. L'inclusion de la chimie a aussi impliqué uneadaptation du code, aussi bien au niveau de la dynamique, de par les échanges de matièreet d'énergie entre les étoiles et le gaz (équations de conservation) et de l'hydrodynamiquede par la modi�cation de la fonction de refroidissement.Dans cette partie, les objectifs et les étapes de mon travail ont été :� Mise en place de la modélisation de l'évolution chimique.1. Étude des équations analytiques de l'évolution chimique.2. Adaptation de ces équations à la modélisation sph.3. Modélisation de l'évolution chimique de la composante stellaire et du gaz.4. Conservation de masse et d'énergie.� Adaptation du code1. Adaptation du pas de temps.2. Mise en place d'une fonction de refroidissement dépendant de la métallicité.� Mise en place des conditions initiales.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 563.1 Formation stellaireLe couplage principal entre la chimie et la dynamique s'e�ectue par la formationd'étoiles. C'est la dynamique du gaz qui conduit à la formation de sur�densités localesconduisant à la formation d'étoiles. C'est l'évolution stellaire qui modi�e la compositiondu milieu interstellaire en l'enrichissant en métaux et qui chau�e le gaz par le rayonne-ment stellaire et les explosions de supernovae.3.1.1 Notion d'abondance chimiqueLa composition d'une particule de gaz est dé�nie par l'abondance des éléments chi-mique. L'abondance de l'élément chimique i relative à la masse d'une particule de gaz estle rapport de la masse Mi de cet élément dans le gaz sur la masse Mg de gaz (Equation3.1). zi =Mi=Mg (3.1)Ainsi, la conservation de masse des di�érents éléments impose d'attribuer à la parti-cule stellaire les abondances que la particule de gaz qui l'a formée zetoilei = zgazi .Les abondances chimiques stellaires sont usuellement exprimées en [X/H] tel que :[X/H]= log(zx=zx�). zx� est l'abondance solaire en élément X .Les rapports d'abondance notés [X/Y] désignent la quantité [X/Y] = [X/H] - [Y/H].Les abondances chimiques dans le gaz sont données sous la forme12 + log(X/H), tel que : 12+log(X=H) = 12+log(zx=Mx), oùMx est la masse atomiquede X.On dé�nit la métallicité comme étant la sommes des abondances des élements pluslourd que l'Hélium 1 .Pour nos simulations et nos analyses, nous utilisons les abondances solaires de Anders& Grevesse 1989 [10]. Les valeurs utilisées sont présentées dans le Tableau 3.1.La métallicité solaire est Z� = 0:02 (on trouve aussi dans la littérature Z� = 0:0188,cf. Schaller et al. 1992 [202], Anders & Grevesse 1989 [10]).Élément (12+log(NX=NH) (MX NX=NH)16O 8.93 0.013624Mg 7.58 0.00091256Fe 7.67 0.00261Tab. 3.1 � Abondances solaires (d'après Anders & Grevesse 1989 [10]). NX et NH dé-signent respectivement le nombre d'atomes d'élément X et d'hydrogène. MX désigne lamasse atomique de l'élément X. Les abondances solaires (en fraction de masse) corres-pondent à la troisième colonne. Les abondances de ce tableau correspondent aux élémentsque nous utilisons dans notre étude (cf. �3.3.3).1. On nomme `métaux' l'ensemble des éléments plus lourd que l'Hélium.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 573.1.2 Position initiale d'une particule stellairePour des raisons de construction de la hiérarchie du code en arbre, toutes les par-ticules, gaz, étoiles ou matière noire, doivent avoir des coordonnées di�érentes. L'expé-rience montre que cette condition est toujours véri�ée au cours des simulations en raisondes forces de répulsion entre les particules sph ou de l'attraction quasi�nulle de la gravi-tation à petite échelle en raison du paramètre de lissage. Toutefois, lors de la formationd'une particule stellaire, de façon stricte, celle�ci devrait initialement avoir les mêmescoordonnées que la particule de gaz en raison de la conservation d'énergie et de la quan-tité de mouvement totale du système. Ainsi, au moment de la formation d'une nouvelleparticule stellaire nous décalons légèrement la position des particules (respectivement de�~rgaz et de �~retoile) tout en conservant leur centre de masse commun.8><>: mgaz(~r+ �~rgaz)metoile(~r +�~retoile) = (mgaz +metoile)~r() �rgaz~u = ��retoile(metoile=mgaz)~u (3.2)avec ~u comme vecteur unitaire.Pour des raisons de symétrie (une justi�cation sera donnée dans le �3.4.4), nous e�ec-tuons ce déplacement dans une direction aléatoire dé�nie par le vecteur ~u. La distanceentre les deux particules après déplacement est proportionnelle à la résolution localedé�nie par le paramètre hi de la particule de gaz i. On dé�nit �rgaz = dhi. On posed = 0:1 a�n d'avoir un décalage faible par rapport à la résolution locale et su�sammentgrand pour ne pas ralentir la construction de l'arbre du tree�code (Figure 3.1).
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Fig. 3.1 � Formation d'une particule stellaire : la particule de gaz (en haut) se subdivise(1) en créant une particule stellaire (2). Le centre de masse c est conservé au momentde l'opération de décalage des 2 particules (3).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 583.2 Éjection stellaireDans cette partie nous allons déterminer le système d'équation décrivant le modèlephysique de l'évolution chimique. Nous présenterons l'implémentation numérique dansles paragraphes �3.3 et �3.4 .3.2.1 Équation de conservation du gazDe façon générale, une équation de conservation a pour forme :dgdt = �Dg + Cg (3.3)Dg est le terme de destruction de g, Cg est le terme de création de g.
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Fig. 3.2 � Schéma des échanges de matière entre le gaz et les étoiles.La schématisation du système étudié "Étoiles + Gaz" (voir Figure 3.2) permet d'iden-ti�er les termes de destruction et de création relatifs au gaz. Le terme de destructionest donc dû à la formation d'étoiles qui retire une certaine masse de gaz a�n de formerde nouvelles étoiles. Le terme de création résulte des éjections de gaz dues à l'évolutionstellaire (vent, explosion).Ainsi, dMgdt = � (t) +E(t) (3.4)Mg est la masse de gaz,  (t) est la masse d'étoiles formée par unité de temps àl'instant t. (t) est nommé taux de formation d'étoiles.E(t) est la masse de matière éjectée à l'instant t.Nous allons à présent, expliciter les termes  et E dans les paragraphes �3.2.2 et�3.2.3 respectivement.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 593.2.2 Taux de formation d'étoilesLe taux de formation d'étoiles  est la masse des étoiles formées par unité de temps.Schmidt (Schmidt 1959 [204]) proposa une expression de  en loi de puissance dépen-dant de la masse de gazMg . L'expression (3.5) n'a pas le statut de loi physique (Tinsley1980 [240]), c'est une paramétrisation du phénomène physique en fonction de la massedu gaz (Schmidt 1963 [205]).  = �M�g (3.5)En considérant un échantillon d'amas ouverts, Schmidt trouva que  avait l'amplitudela plus adaptée à ses données pour une valeur de � comprise entre 1 et 2. Dans le cas� = 1, le coe�cient � a pour dimension l'inverse d'un temps.Les observations montrent que cette valeur reste proche de 1:4 (Kennicutt 1994 [110]).Nous exprimons ici le taux de formation d'étoiles en fonction de la masse du gaz(Tinsley 1980 [240]), Kodama & Arimoto 1997 [115]). Il peut être aussi exprimé enfonction de la fraction de gaz fg (3.6), fg étant le rapport de la masse de gaz sur lamasse total "Gaz + Étoiles" (Arimoto & Yoshii 1986 [12], Kobayashi et al. 2000 [112]). = �0f�g (3.6)L'expression en fonction de la fraction de gaz autorise une étude de l'évolution chi-mique du système "gaz + étoiles" sans connaître à priori la valeur absolue de la quantitéde gaz.3.2.3 Masse de matière éjectée par unité de tempsNous faisons l'approximation que ces éjections se font uniquement au moment del'explosion des étoiles. Cette approximation est justi�able par le fait que les éléments quinous intéressent (Fer, Magnésium, Oxygène) 2 sont très majoritairement formés par lessupernovae et donc à l'époque de �n de vie des étoiles (Thielemann 1986 [239], Nomotoet al. 1990 [157]). En e�et, les éléments plus lourds que l'Oxygène sont majoritairementsynthétisés au moment des supernovae.Le temps de vie d'une étoile dépend de sa masse. Ainsi, a�n de pouvoir déterminer lamasse de matière éjectée par un ensemble d'étoiles à un instant donné, il faut connaîtrela distribution en masse de ces étoiles. Cette distribution est dé�nie par la fonction demasse initiale �.Fonction de masse initialeLa fonction de masse initiale (imf 3), �(m), nous informe sur la probabilité de formerune étoile de masse m.Soit dP (m � M � m + dm), la probabilité élémentaire d'avoir une étoile de massem comprise entre m et m+ dm.2. La justi�cation du choix de ses éléments est donnée dans le �3.3.33. imf : Initial Mass Function



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 60dP (m �M � m+ dm) = �(m)dm (3.7)De part sa normalisation (3.8), la fonction de masse initiale � peut s'interprétercomme une densité de probabilité.Z MmaxMmin �(m)dm = 1 (3.8)[Mmin;Mmax] étant l'intervalle de masse possible pour une étoile.Mmin est de l'ordre de 0:05M� ce qui correspond à la limite de masse pour déclencherles réactions thermonuclaire de fusion de l'hydrogène.La limite maximale Mmax est moins bien connue. On estime cette valeur entre 50et 100 masses solaires. Considérer une imf de type Salpeter et un intervalle de masseélevé (typiquement de 0.1 à 100 M�) conduit généralement à une production de métauxtrop importante (Pagel 2001 [166]). Ainsi, le choix se porte généralement sur la limiteinférieure. Pour la modélisation chimique, nous allons reprendre les données considéréespar Kobayashi et al. 2000 [112] dont les tabulations des quantités chimiques sont établiesde 10 à 70 masses solaires. Nous choisissons une valeur de Mmax = 50 M� de la mêmefaçon que leur étude.L'imf est généralement approximée par une loi de puissance en m du type�(m) = �mx (3.9)x est nommé puissance de l'imf . Salpeter (Salpeter 1955 [195]) détermina cettevaleur à partir d'observation du voisinage solaire et �xa x = �1:35 .Il existe des formes plus sophistiquées d'imf qui sont de façon générale des lois detype loi de puissance par intervalles (cf. Miller & Scalo 1979 [145], Scalo 1986 [199], Scalo1986 [200], Kroupa et al. 1993 [117], ). Pour cette étude, nous nous limiterons à l'imf deSalpeter.Nombre d'étoiles de masse mNous avons introduit deux fonctions décrivant la formation des étoiles : le taux deformation  qui dé�nit la masse totale d'étoiles formées par unité de temps à l'instant tet la fonction de masse initiale � qui détermine la répartition de la masse de ces étoiles.Ainsi, on peut dé�nir (Equation 3.10) la masse élémentaire totale d'étoiles de massescomprise entre m et m + dm, et formée par unité de temps, par le produit du tauxformation d'étoiles et de la probabilité élémentaire d'avoir une étoile de masse m.dMtotale(m; t) =  (t)�(m)dm (3.10)D'où le nombre élémentaire d'étoiles de masse m formées par unité de temps à l'ins-tant t : dn(m; t) = 1m (t)�(m)dm (3.11)



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 61Nous devons à présent connaître la masse élémentaire de matière éjectée par uneétoile de masse m, a�n de �nalement pouvoir déterminer la masse éjectée par unité detemps par l'ensemble des étoiles.Expression de la masse éjectée par une étoile de masse mAu moment de l'explosion d'une étoile, une fraction de sa masse est éjectée dans lemilieu interstellaire et le reste de cette fraction est con�née dans un résidu, qui peutêtre une naine blanche ou une étoile à neutron (voir Figure 3.3). Pour les étoiles entre3 et 8 masses solaires, le résidu sera une naine blanche (Nomoto 1987 [156]). Une naineblanche a une masse limite de 1:44M� (Masse de Chandrasekhar). Les étoiles possédantune masse supérieure à 8 masses solaires conduiront à la formation d'étoiles à neutron(Nomoto 1987 [156]) . Pour former une étoile à neutron le c÷ur de l'étoile doit dépasserles 1:44M�. Toutefois, la masse de l'étoile à neutron dépend de l'énergie de l'explosion dela supernovae. Pour des étoiles de masse inférieure à environ 13 masses solaires, l'étoileà neutron peut avoir une masse inférieure à 1:44 M� (Nomoto 1987 [156]).
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Fig. 3.3 � Schéma d'une étoileAinsi, la masse Mg;eject(m) de matière éjectée par une étoile de masse m s'écrit defaçon générale : Mg;eject(m) = (1� w(m))m (3.12)w(m) étant la fraction de masse restant con�née dans le reste de l'étoile.Intéressons�nous à présent à l'ensemble des étoiles.Expression de la masse éjectée par l'ensemble des étoilesOn dé�nit �(m) comme étant la durée de vie d'une étoile de masse m.À l'instant t, les étoiles de masse m formées par unité de temps à l'instant t� �(m)explosent et éjectent une masse élémentaire dE de gaz. Les étoiles de masse m, ayantune durée de vie �(m), ont été formées à l'instant t� �(m).Le nombre élémentaire d'étoiles de masse m formées à t� �(m) est dn(m; t� �(m)),d'où l'expression de dE :



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 62dE(t;m) =Mg;eject(m)dn(m; t� �(m)) (3.13)D'où, d'après les équations (3.10) et (3.12) :dE(t;m) = (1� w(m))m 1m (t� �(m))�(m)dm (3.14)ce qui est équivalent à :dE(t;m) = (1� w(m)) (t� �(m))�(m)dm (3.15)En intégrant sur tout l'intervalle de masses, nous pouvons écrire la masse éjectée parunité de temps par l'ensemble des étoiles. D'où :E(t) = Z MmaxMmin (1� w(m)) (t� �(m))�(m)dm (3.16)3.2.4 Abondances du gazNous avons jusqu'à présent étudié l'évolution du gaz de façon générale mais sans sepréoccuper de sa composition chimique. Nous allons à présent dé�nir les équations deconservation pour chaque élément présent dans le gaz. Ces équations de conservationnous conduiront à introduire la quantité de métaux éjectés par les étoiles.Équations de conservations des métauxNous avons introduit la notion d'abondance zi dans le paragraphe �3.1.1, commeétant zi =Mi=Mg.Ainsi, l'équation de conservation de l'élément i est similaire à l'équation de conser-vation (3.4) du gaz puisque nous considérons ici une fraction de la matière éjectée.dMidt = d(ziMg)dt = �zi (t) +Ei(t) (3.17)Le terme de destruction est zi (t) car nous ne considérons que la fraction de gazcorrespondant à l'élément i. Nous allons à présent expliciter le termeEi relatif à l'éjectionde l'élément i.Expression de la masse de métaux éjectésOn considère le i-ième élément parmi l'ensemble des di�érents éléments synthétiséspar une étoile au cours de sa vie. De façon générale, seule une fraction de la masse initialede l'étoile va être transformée en élément i. Schématiquement, on peut donc distinguerla masse du métal i éjectée en deux sous-ensembles (Figure 3.4) :� Une masse d'élément i synthétisée durant la vie des étoiles et éjecté au moment del'explosion des étoiles à l'instant t. Cette masse a pour valeur mpi(m).� Une masse d'élément i éjectée à l'instant t, contenue dans du gaz ayant la mêmeabondance en i que le gaz ayant formé l'étoile. Cette masse a pour valeur :m(1� w � (Pi pi))zi = m(1� �(m))zi. On dé�nit �(m) comme étant la fractionde masse du c÷ur d'Hélium (Helium CORE) pour une étoile de masse m.
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autre que i Fig. 3.4 � Schéma de la constitution d'une étoile en élément iAinsi, la contribution élémentaire dEi d'une étoile de masse m à la masse d'élémenti éjectée par l'ensemble des étoiles est :dEi = ((1� �(m))zi(t � �(m)) + pi(m))dm (3.18)De la même façon que pour la masse de matière éjectée (équation 3.16), on trouve lesexpressions de la masse d'élément i éjecté par l'ensemble des étoiles par unité de temps.Ei(t) = Z MmaxMmin ((1� �(m))zi(t� �(m)) + pi(m)) (t� �(m))�(m)dm (3.19)3.2.5 SupernovaeLes supernovae sont répertoriées en deux grandes catégories. Les supernovae de typeI présentent une absence d'hydrogène dans leurs spectres contrairement aux supernovaede type II.Les supernovae de type II résultent de l'e�ondrement du noyau d'une étoile de plusde 8 masses solaires marquant ainsi la �n de vie de l'étoile.Les sn I se subdivisent aussi en di�érentes catégories. Parmi les di�érents types desn I, les sn Ia sont les plus fréquemment observées et les mieux comprises. Ainsi, pournotre étude, nous considérons uniquement ce type de sn I. L'explication standard dessn Ia est l'explosion d'une naine blanche. La naine blanche accrète de la matière de sonétoile compagne jusqu'à dépasser la masse de Chandrasekhar et à exploser en libérantune grande quantité d'énergie. Les sn Ib et sn Ic se distinguent des sn Ia par unecourbe de luminosité plus faible et des abondances plus importantes en éléments lourds(Leibundgut 1996 [118]). Les sn Ib sont riches en Hélium contrairement aux sn Ic. Cesdeux derniers types de sn I auraient des progéniteurs de type Wolf�Rayet (Nomoto etal. 1990 [157]).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 64Éjections dues aux supernovae de type IILa production de métaux due aux supernovae de type II est directement prise encompte par les équations présentées précédemment. En e�et, de part sa nature, la su-pernovae de type II marque la �n de vie d'une étoile et conduit donc à l'éjection d'unefraction de la masse de l'étoile dans le milieu interstellaire.Éjections dues aux supernovae de type IaUne supernovae de type Ia est due à l'explosion d'une naine blanche. L'explosion d'unrésidu de l'évolution stellaire n'est pas prise en compte dans les équations précédentes.Il faut donc modi�er les équations de conservation (Equation 3.4 et (Equation 3.17).Après l'explosion de la naine blanche, l'étoile qui composait le couple progéniteurde la sn Ia se retrouve seule. Elle continue donc d'évoluer à la manière de toute autreétoile de masse m et s'intègre sans distinction dans le cas traité dans les paragraphesprécédents.Ainsi, la considération des sn Ia dans un modèle chimique conduit juste à une nouvellesource de gaz et de métaux, qui s'additionne avec les termes de création des Equations3.4 et 3.17.� Modi�cation des équations de conservation : De part la nature des supernovaeIa, nos équations de conservation (Equation 3.4) et (Equation 3.17) deviennent :dMgdt = � (t) +E(t) + EIa (3.20)dMidt = �zi (t) +Ei(t) +EiIa (3.21)EIa est la masse de matière éjectée par unité de temps par l'ensemble des sne Ia.EiIa est la masse d'élément i éjectée par unité de temps par l'ensemble des sne Ia.� Expression des termes de création due aux SN Ia : Nous avons choisi desuivre le formalisme proposé par Kobayashi et al. 2000 [112]. Le modèle de Kobayashiet al. 2000 se distingue des autres modèles chimiques par l'introduction d'un modèle desupernovae de type Ia basé sur l'hypothèse sd (Simple Dégénérescence, i.e. accrétion degaz par une naine blanche) et considérant 2 type de progéniteurs de supernovae de typeIa (cf. paragraphe suivant). L'hypothèse concurrente dd (Double Dégénérescence, i.e.collision de deux naines blanches) était autrefois évoquée pour expliquer le phénomènede sn Ia. Toutefois, l'hypothèse dd ne peut rendre compte de l'enrichissement chimiquede la galaxie. Actuellement, l'hypothèse sd est la plus probable.Kobayashi et al. supposent la masse de matière éjectée par les supernovae commeétant directement proportionnelle au nombre de supernovae. Ainsi,EIa = �RIa (3.22)EiIa = �piIaRIa (3.23)piIa est le rapport entre la masse d'élément i éjectée et la masse totale éjectée.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 65Le taux de supernovae de type Ia (RIa) issue de ce formalise sera présenté ci�après.La dimension du coe�cient � est une masse, et s'interprète comme la masse moyenneéjectée par une supernova. Cette masse vaut la masse moyennemWD d'une naine blancheavant d'exploser (Kobayashi et al. 2000 [112]). mWD ' 1:38 M�.3.2.6 Taux de supernovaeDeux types de progéniteurs de sn Ia sont considérés. Le premier type de progéniteurcorrespond aux couples `étoile géante rouge et naine blanche' (noté rg+wd pour RedGiant and White Drawf) . La seconde catégorie de progéniteur correspond aux couples`étoile de la séquence principale et naine blanche' (noté ms+wd pour Main Sequenceand White drawf). Pour chaque type de progéniteur, on suppose que la répartition enmasse, relativement à la formation d'un tel couple, est décrit par la fonction de masse�di . �di est dé�ni en fonction de la masse de l'étoile associée à une naine blanche et estnormalisée à 1 sur l'intervalle de masse [md;l;i; md;u;i] (voir Tableau 3.2). La fonction demasse initiale �di est une loi de puissance tel que �di / m�0:35.Les progéniteurs des naines blanches ont des masses comprises entre mp;l et mp;u,avec mp;l = 3 M� et mp;u = 8 M�.Ainsi, le taux de supernovae est dé�ni par :RIa(t) =  Z Mp;uMp;l �(m)m dm! i=2Xi=1 bi Z Md;u;iMd;l;i  (t� �(m))�d(m)m dm (3.24)Les valeurs de bi normalisent la probabilité de former respectivement des couplesrg+wd et ms+wd. Couple md;l;i md;u;i birg+wd (i=1) 0.9 1.5 0.02ms+wd (i=2) 1.8 2.5 0.05Tab. 3.2 � Tableau des caractéristiques des supernovae, d'après Kobayashi et al. 2000[112].De la même façon que pour les supernovae de type Ia, nous dé�nissons le taux desupernovae de type II. Le taux de supernovae n'a pas besoin d'être directement explicitépour la détermination de la production d'éléments mais sera utilisé dans le paragraphe(�3.4) pour le détermination du chau�age du milieu interstellaire. Le nombre de super-novae de type II par unité de temps (RII) s'exprime simplement comme étant le nombred'étoiles en �n de vie et produites dans l'intervalle de masse progéniteur de supernovaede type II :



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 66RII(t) = Z MuMl  (t� �(m))�(m)m dm (3.25)avec Ml = 8 M� et Mu =Mmax.
Fig. 3.5 � Taux de supernovae à métallicité solaire (Z=0.02). Le premier pic correspondaux progéniteurs des supernovae de type II, dont leur durée de vie est courte. Les deuxièmeet troisième pics sont dus aux supernovae de type Ia.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 673.3 Modélisation de la composante stellaireA�n d'inclure les équations de l'évolution chimique présentées précédemment, je pré-sente dans ce paragraphe une transformation de type ssp (Single Stellar Population) quej'ai pratiqué.Les équations d'évolution chimique nous donnent l'expression de la masse éjectéepar un ensemble d'étoiles par unité de temps (Equation 3.16). Cette expression ne metpas en évidence explicitement la masse M de la particule stellaire et encore moins samasse initiale M0. Dans cette partie, nous allons introduire la masse M0 et décrireainsi l'évolution de la masse d'une particule stellaire au cours du temps. De plus, nousétablirons l'expression de la quantité de métaux rejetée par une particule stellaire aucours du temps.3.3.1 Ensemble d'étoiles nées au même momentNous considérons dans ce paragraphe un ensemble �ni d'étoiles de masses diverses etqui se forment toutes au même instant t0. A�n que la durée de vie des étoiles ne dépendeque de la masse nous supposons que les étoiles ont une composition chimique identique 4.Taux de formation associé à cet ensembleDe façon générale, la masse d'un ensemble d'étoiles qui se forme pendant une duréet à partir de l'époque t0, est déterminée par :M0 = Z MmaxMmin Z t0+tt0 �(m) (t)dmdt (3.26)M0 est la masse de l'ensemble des étoiles considérées. [Mmin;Mmax] est l'intervallede masse associé à la fonction de masse initiale.La fonction de masse initiale est supposée indépendante du temps ainsi :M0 = Z MmaxMmin �(m)dm Z t0+tt0  (t)dt (3.27)Soit f le taux formation d'étoile normalisé à la masse totale de l'ensemble f =M0 .De plus, par dé�nition de la fonction de masse initiale nous obtenons :M0 =M0 Z t0+tt0 f(t)dt (3.28)d'où Z t0+tt0 f(t)dt = 1 (3.29)Le taux de formation d'étoiles normalisé f(t) associé à l'ensemble des étoiles consi-dérées, a une intégrale �nie, valant 1, et la durée de formation de l'ensemble d'étoiles est4. La durée de vie d'une étoile dépend aussi de sa métallicité (cf. paragraphe Durée de vie d'uneétoile). Dans un amas, les étoiles se formant à partir du même nuage de gaz ont une compositionchimique sensiblement identique.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 68in�niment brève par rapport aux échelles de temps considérées dans la simulation. Cescontraintes impliquent que f tend vers une distribution de Dirac �. Ainsi : (t) = �(t� t0)M0 (3.30)Durée de vie des étoilesLa durée de vie � des étoiles introduite précédemment est une fonction qui dépendprincipalement de la masse mais aussi de la métallicité (Z) des étoiles. Nous approximonsles données de Kodama & Arimoto 1997 [115] par un ajustement analytique. Contraire-ment à Berczik 1999 [23], j'évite d'utiliser un ajustement en log(Z) a�n d'obtenir unefonction non�divergente à faible métallicité. L'ajustement analytique choisi est le suivant(voir Figure 3.6) : log(�(m)) = a(Z) (log(m))2 + b(Z) log(m) + c(Z) (3.31)avec : a(Z) = �40:110Z2 + 5:509Z + 0:7824b(Z) = 141:929Z2 � 15:889Z � 3:2557c(Z) = �261:365Z2 + 17:073Z + 9:8661 (3.32)
Fig. 3.6 � Durée de vie des étoiles en fonction de la métallicité. L'ajustement est basésur les données Kodama & Arimoto 1997 [115]. À gauche, on trouve la durée de vie desétoiles pour une métalicitté solaire, à droite on trouve la durée de vie des étoiles pourdi�érentes métallicité (log(Z=Z�) 2 f�10;�1;�0:25; 0:0; 0:25; 0:5g). Ces durées de viesont normalisées par rapport à la �gure de gauche.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 69Évolution de la masse de cet ensembleL'ensemble perdant une masse E par unité de temps, nous pouvons écrire :dM(t)dt = �E (3.33)M(t) étant la masse totale des étoiles à l'instant t .Par intégration entre l'instant de formation des étoiles t0 et l'instant t1, nous obte-nons : Z t1t0 dM = Z t1t0 �Edt (3.34)En explicitant E, ainsi que le premier membre de l'égalité :M(t)�M(0) = �M0 Z t1t0 Z MmaxMmin (1� w(m))�(t� t0 � �(m))�(m)dmdt (3.35)L'intervalle d'intégration de masse étant indépendant du temps, on peut donc per-muter l'ordre d'intégration. De plus, la fonction de durée de vie des étoiles, à métallicité�xée, est décroissante.On peut donc dé�nir deux intervalles disjoints de masses [Mmin;MTO(t)[ et [MTO(t);Mmax]tels que : 8m 2 [Mmin;MTO(t)[; 8t; t 2 [t0; t1] t � t0 6= �(m) (3.36)et 8m 2 [MTO(t);Mmax]; 9t; t 2 [t0; t1] n t � t0 = �(m) (3.37)À noter que MTO(t) est la masse stellaire m telle que �(m) = t1 � t0 .Soit I = I1 + I2avec I1 = Z MTO(t)Mmin Z t1t0 (1� w(m))�(t� t0 � �(m))�(m)dtdm (3.38)I2 = Z MmaxMTO(t) Z t1t0 (1� w(m))�(t� t0 � �(m))�(m)dtdm (3.39)Compte tenu des propriétés de l'impulsion de Dirac, nous obtenons :I1 = 0 (3.40)et I2 = Z MmaxMTO(t)(1� w(m))�(m)dm (3.41)



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 70d'où �nalement, I = I2 etM(t)�M(0) = �M0 Z MmaxMTO(t)(1� w(m))�(m)dm (3.42)équivalent à : M(t) =M0 1� Z MmaxMTO(t)(1� w(m))�(m)dm! (3.43)3.3.2 Application à une particule stellaireEn considérant une particule stellaire comme étant un ensemble d'étoiles nées aumême instant t0, nous pouvons directement appliquer les résultats démontrés ci�dessus.En soustrayant la grandeur M(t) à M(t + �t) nous obtenons la variation de massedû à la �n de vie des étoiles d'une particule stellaire :�MII(t) =M0 Z MTO(t)MTO(t+�t)(1� w(m))�(m)dm (3.44)Il faut ajouter la perte de masseMIa due aux explosions de naines blanches lors dessupernovae de type Ia. Les expressions du taux de supernovae de type Ia de l'Equation3.24 et du taux de formation d'étoiles associé à une particule stellaire nous donnentle nombre NIa de supernovae de type Ia associé à une particule stellaire durant �t.L'Equation 3.23 nous donne �nalement :�MIa(t) = mWDNIa(t) (3.45)avec : NIa(t) =M0  Z Mp;uMp;l �(m)m dm! i=2Xi=1 bi Z mi;2mi;1 �d(m)m dm (3.46)mi;1 = max(mTO(t+ �t);Md;l;i)mi;2 = min(MTO(t);Md;u;i)Dans la perspective du paragraphe �3.4.3 sur la répartition de l'énergie des super-novae, nous exprimons dès à présent, d'aprés l'Equation 3.25, le nombre de supernovaependant �t par : NII(t) =M0 Z MTO(t)m1 �(m)m dm (3.47)avec m1 = max(mTO(t+ �t);Ml).Ainsi, nous obtenons la variation de masse d'une particule stellaire à chaque pas detemps �t :



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 71M(t+�t) =M(t)��MII(t)��MIa(t) (3.48)De la même manière, à partir de l'Equation 3.19 , nous obtenons les expressions dela production de métaux à l'instant t :MkII(t) =M0 zk0 Z MTO(t)MTO(t+�t)(1� �(m))�(m)dm+ Z MTO(t)MTO(t+�t) pk(m)�(m)dm! (3.49)zk0 , métallicité du gaz ayant formé la particule stellaire.À cette production de métaux, il faut ajouter la contribution des supernovae de typeIa. L'Equation 3.23 nous donne :�MkIa(t) = mWDpiIaNIa(t) (3.50)On dé�nit : �Mk = �MkII + �MkIa�Mk est la masse d'élément k éjectée par la particule stellaire entre t et t +�t.3.3.3 Éléments chimiques considérés dans les simulationsNous considérons trois éléments chimiques dans nos simulations.A�n de caractériser le gaz, nous considérons l'Oxygène dont l'abondance est observa-tionnellement mesurable (Shaver et al. 1983 [211], A�erbach et al. 1997 [4], Gummers-bach et al. 1998 [88]).Pour les étoiles nous considérons le Fer et le Magnésium. Le Magnésium est parmi leséléments �( 5), l'élément le plus synthétisé lors des sn Ia. Parmi l'ensemble des éléments,le Fer est le plus synthétisé lors des sn Ia. Ces deux éléments permettent de distinguerl'enrichissement chimique des sn II et Ia. En e�et, l'ensemble des progéniteurs de super-novae de type II conduisent à un rapport [Mg/Fe]= 0:5, alors qu'une supernova de typeIa produit un rapport [Mg/Fe]= �1:5.Ces trois éléments sont majoritairement synthétisés par les étoiles de plus de 10masses solaires (i.e. par les supernovae). Ainsi, pour notre étude nous ne traitons pas laproduction de métaux pour les étoiles intermédiaires. Toutefois les éjections de gaz sontconsidérées pour l'ensemble de masse de l'imf a�n de tenir compte des e�ets de dilutionet de pertes de masses des particules stellaires. De plus, nous considérons la métallicitéproduite par les étoiles de plus 10 masses solaires et qui sera utilisé pour la déterminationde la durée de vie des étoiles (cf. Equation 3.31).Les expressions intégrales des Equations 3.44 et 3.49 sont calculées à partir des don-nées de l'évolution stellaire (Kodama & Arimoto 1997 [115]) (voir Tableau 3.3, Tableau3.4 et Figure 3.7). Les données sont interpolées linéairement en fonction de log(m) puisexplicitement intégrées (Figure 3.7, panneau du bas) avec la fonction de pondération5. Les éléments � sont 20Ne, 24Mg, 28Si ,32S, 36A et 40Ca. Ils doivent leur nom au fait qu'ils sont forméspar l'addition d'un nombre n de particules � à 16O (Binney & Merri�eld 1998, Galactic Astronomy, p.297[29]).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 72m�1:35 correspondant à une imf de Salpeter. La normalisation de l'imf n'est pas consi-dérée à ce niveau de la tabulation des données a�n de pouvoir choisir l'intervalle de massede � sans devoir redéterminer les quantités intégrales.Masse stellaire (M�) Fer (56)Fe Magnésium (24Mg) Oxygène (16O) Métaux10 0.00 0.00 0.0 0.013 1.50 �10�1 9.23 �10�3 1.51 �10�1 4.51 �10�115 1.44 �10�2 3.16 �10�2 3.55 �10�1 8.20 �10�118 7.57 �10�2 3.62 �10�2 7.92 �10�1 1.4520 7.32 �10�2 1.47 �10�1 1.48 �10�1 2.2825 5.24 �10�2 1.59 �10�1 2.99 4.2840 7.50 �10�2 3.54 �10�1 9.11 11.4770 7.50 �10�2 7.87 �10�1 21.4 26.71SN Ia 6.30 �10�1 1.6 �10�2 1.3 �10�1 1.38Tab. 3.3 � Masses des métaux (en masse solaire) produit en fonction de la masse del'étoile (d'après Tsujimoto et al. 1995 [243]). La dernière ligne correspond à la massedes métaux produit lors d'une sn Ia en supposant un masse de naine blanche de 1.38M�. D'après Iwamoto et al. 1999 [101].
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Masse stellaire (M�) Résidu C÷ur d'Hélium0.80 0.459 0.4591.00 0.473 0.4731.50 0.480 0.4801.75 0.487 0.4872.00 0.404 0.4042.50 0.501 0.5013.00 0.508 0.5083.50 0.515 0.5154.00 0.550 0.5504.30 0.620 0.6204.60 0.675 0.6754.80 0.730 0.7305.00 0.870 0.8706.00 1.010 1.0108.00 1.120 1.12010.0 1.150 1.15013.0 1.500 3.30015.0 1.500 4.00018.0 1.500 5.00020.0 1.600 6.00025.0 2.000 8.00040.0 2.300 16.00070.0 2.500 32.000Tab. 3.4 � Masse des résidus et des c÷urs d'Hélium (en masse solaire),en fonction dela masse stellaire. Les données correspondent à celles utilisées par Kobayashi et al. 2000[112] (communication privée).
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Fig. 3.7 � Représentation graphique du tableau des quantités chimiques issues de l'évo-lution stellaire (à gauche) et des expressions intégrales associées (à droite).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 753.4 Équations de conservation, première approcheNous allons présenter dans ce paragraphe et le suivant (�3.5) deux façons d'implé-menter les échanges de masses entre les particules stellaires et les particules de gaz. Danschaque partie, nous présenterons leurs avantages et inconvénients.À chaque pas de temps, la particule stellaire éjecte une certaine quantité de gazpossédant une certaine énergie. A�n que le gaz environnant la particule stellaire voit sesmétallicités évoluées, il est nécessaire d'e�ectuer un mélange entre les caractéristiquesdu gaz éjecté et celles du gaz environnant. Avant de distribuer le gaz sur les particulesde gaz environnantes, il faut se donner un moyen de les identi�er.3.4.1 Détermination des particules de gaz recevant de la matièreDans la méthode sph, la densité �(ri) à la position ri de la particule i est approximéepar la somme suivante : �(ri) =Xj mjW (ri � rj ; hij) (3.51)où mj est la masse de la particule j.rj est sa position, hij est dé�nie par hij = (hi+hj)=2, hj étant la longueur de lissagede la particule j. W est la fonction noyau.En posant �ij = mjW (ri � rj ; hij), on peut réécrire l'expression sous la forme :�(ri) =Xj �ij (3.52)On dé�nit �ij par : �ij = �ij=�(ri) (3.53)Le terme �ij quali�e l'importance relative de la particule de gaz à la contribution àla valeur locale de la densité en i par rapport à l'ensemble des particules.Ainsi, au niveau de la particule stellaire i, il existe un ensemble de particules degaz tel que �ij 6= 0, et qui sont donc présentes au niveau de l'éjection de gaz due à laparticule stellaire i . Il semble donc naturel que chacune de ces particules contribuant àla densité en i reçoivent une fraction du gaz éjecté par i.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 763.4.2 Répartition des massesSoit �mij la masse attribuée à la particule de gaz j par la particule stellaire i. Enraison de la conservation de masse, les variations des masses après répartition des massessont telles que : �mi = �Xj �mij (3.54)On note M� =Pj �mijM� est donc la masse de gaz éjectée par i.De façon générale, on peut écrire que :�mij = cijM� (3.55)avec Pj cij = 1L'importance relative des particules de gaz étant dé�nie par les �ij et leur sommevalant 1, on peut choisir les cij tels que cij = �ij .D'où �nalement, m0j = mj + �mij = mj + �ijM� (3.56)Avec m0j masse de la particule de gaz j après la redistribution de masse.En ce qui concerne les métallicités, l'équation de conservation de l'élément k s'écrit :Xj m0jz0kj = zkM� +Xj mjzkj (3.57)z0kj est la nouvelle métallicité de k associée à j après redistribution,zkj est la métallicité de k associée à j avant redistribution,zk est la métallicité de k associée au gaz éjecté.Or mj = m0j ��mij et M� =Pj�mijD'où Xj m0jz0kj = zkXj �mij +Xj m0jzkj �Xj �mijzkj (3.58)D'où par identi�cation des termes :m0jz0kj = zk�mij +m0jzkj ��mijzkj (3.59)et en divisant par m0j , on obtient :z0kj = zkj + ���mijzkj + zk�mij� 1m0j (3.60)



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 77Or, pour la création d'élément k, nous avons :M�zk = �Mk (3.61)et �mij = �ijM�D'où : �mijzk = �ij�Mk (3.62)Ainsi, z0kj = zkj + ���mijzkj + �ij�Mk� 1m0j (3.63)Equivalent à, z0kj = zkj  1� �mijm0j !+ zk�mijm0j (3.64)3.4.3 Répartition de l'énergieLe modèle sph utilisé distingue deux énergies :� l'énergie cinétique Ecj associée à la vitesse de la particule j� l'énergie thermique spéci�que Uj associée à la température de la particule j .Il existe di�érentes sources d'énergie d'origine stellaire chau�ant le gaz : les ventsstellaires, le rayonnement ultraviolet et les explosions de supernovae (Carraro et al. 1998[38]). Le phénomène qui renvoie le plus d'énergie sont les supernovae (Buonomo et al.2000 [34]). Compte tenu de l'incertitude sur l'énergie totale rejetée par les supernovae(incertitude d'au moins un ordre de grandeur) (voir Thornton et al. 1998 [238]), nousconsidérons ici uniquement l'e�et des supernovae.Au moment de l'explosion d'une étoile, la supernovae injecte du gaz dans le milieuinterstellaire, à une certaine vitesse et à une certaine température. À ce gaz est donc as-socié une certaine énergie cinétique Ecg et une certaine énergie thermique Ethg . Ces deuxénergies sont véhiculées par la matière éjectée. Ceci nous guidera lors de l'identi�cationdes termes de variation d'énergie (cinétique et thermique) associés à chaque particule degaz.On considère généralement que l'énergie totale esn associée à une supernova estconstante d'une supernova à une autre et est de l'ordre de 1051 ergs (1044 joules) (Thorn-ton et al. 1998 [238]). On dé�nit Etot comme étant l'énergie totale de l'ensemble dessupernovae entre les instants t et t +�t.Etot = esn(NIa(t) +NII(t)) (3.65)On suppose de plus que l'explosion de supernovae est parfaitement symétrique àl'intérieur d'une étoile et donc, par condition limite, à sa surface. Ainsi, la répartition



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 78des énergies, des forces d'éjection du gaz et de la vitesse d'éjection des gaz admettent lamême symétrie à la surface de la supernova.En supposant que la répartition entre les di�érentes énergies est identique d'unesupernova à une autre, on peut écrire :Ecg = fEtot (3.66)et Ethg = Etot �Ecg = (1� f)Etot (3.67)où f est une constante tel que f 2 [0; 1]On suppose que la répartition de l'énergie d'éjection du gaz est homogène à la surfacede la supernova au moment de l'explosion. Ainsi, la norme de la vitesse d'éjection estconstante.Ainsi, nos particules stellaires injectent initialement deux types d'énergie dont lesexpressions sont : Ecg = 12M�v2g (3.68)et Ug = Ethg=M� (3.69)où vg est la norme de la vitesse du gaz éjecté et Ug l'énergie thermique spéci�que decelui�ci.Énergie cinétiqueDans cette partie, nous allons dé�nir la répartition de l'énergie cinétique éjectée parune particule stellaire i.Pj �ij = 1, donc : Ecg = 12v2gXj �ijM� (3.70)Donc en posant �Ecij , la variation d'énergie cinétique de la particule j due à larépartition du gaz de la particule stellaire i, la conservation d'énergie cinétique nousdonne : Xj �Ecj +�Ecij�+ E 0ci =Xj Ecj + Eci + Ecg (3.71)Eci et E 0ci sont respectivement, l'énergie cinétique de la particule stellaire i avant etaprès l'éjection des gaz.La répartition de l'énergie d'éjection du gaz de la particule stellaire étant supposéehomogène à la surface de la supernova, les forces initiales d'éjection du gaz sont radiales etleurs normes sont identiques. D'après le principe d'Action-Réaction, les forces s'exerçant



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 79sur la particule stellaire sont radiales et leurs normes sont identiques. Ainsi, compte tenude l'hypothèse de répartition uniforme sur la surface de l'étoile de l'énergie injectée etla symétrie sphérique de cette dernière, la somme de ces forces est nulle. Ainsi, d'aprèsle principe fondamentale de la dynamique, la vitesse de la particule stellaire n'est pasmodi�ée. La variation d'énergie cinétique de l'étoile est donc uniquement due à la pertede masse.D'où (3.71) est équivalent à :Xj �Ecij = 12M�Xj �ijv2i + 12v2gXj �ijM� (3.72)Par identi�cation des termes on obtient :�Ecij = 12�ijM�(v2g + v2i ) (3.73)Or Ecj = 12mjv2j (3.74)en posant E 0cj la nouvelle énergie cinétique de la particule j après répartition du gaz,on a, E 0cj = Ecj + 12�ijM�(v2g + v2i ) (3.75)ce qui est équivalent à :m0jvj 02 = mjv2j + �ijM�(v2g + v2i ) (3.76)avec v0j pour la nouvelle vitesse de la particule j.On peut donc dé�nir la nouvelle norme v0j de la vitesse de la particule de gaz j par :v0j =  mjm0j v2j + �ijM�m0j (v2g + v2i )!1=2 (3.77)or Ecg = fEtot et d'après l'équation(3.68), on a :vg = s2fEtotM� (3.78)ainsi, v0j =  mjm0j v2j + �Mijm0j �v2i + 2fEtotM� �!1=2 (3.79)Le sens et la direction de la vitesse sont dé�nis par (voir justi�cation en annexe C) :~v0j = v0j ~uk~uk (3.80)



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 80avec ~u = mjm0j ~vj + Mijm0j  ~vi +s2fEtotM� ~rj � ~rik~rj � ~rik! (3.81)Énergie thermique spéci�queNous déterminons à présent la répartition de l'énergie thermique spéci�que. L'équa-tion de conservation de l'énergie thermique s'écrit :Xj m0j(Uj + �Uij) =Xj mjUj +M�Ug (3.82)Avec �Uij la variation d'énergie thermique spéci�que Uj de la particule de gaz j dueà la répartition de gaz éjecté par la particule stellaire i.or M� =Pj �mijAinsi, Xj (Ug � Uj)�mij =Xj m0j�Uij (3.83)D'où, en identi�ant les termes associés à chaque particule j :�Uij = (Ug � Uj)�mijm0j (3.84)Finalement, l'expression de la nouvelle énergie thermique spéci�que U 0j associée à laparticule j est donnée par :U 0j = Uj + �Uij = Uj + (Ug � Uj)�mijm0j (3.85)ce qui est équivalent à :U 0j = Uj  1� �mijm0j !+ Ug�mijm0j (3.86)3.4.4 E�et dû à la première approcheBien que l'approche décrite ci�dessous semble une approximation raisonnable, elle apour conséquence de créer de fortes dissymétries au niveau de l'éjection de matière (cf.�3.5). Nous avons considéré l'e�ondrement sphérique en rotation pour deux systèmesavec les mêmes conditions initiales mais se distinguant dans leur sens de rotation. Lepremier système sphérique tourne dans le sens trigonométrique, le second dans le sensinverse. Le système physique étant parfaitement symétrique aucune distinction entreles deux systèmes ne peut être faite. Toutefois nous constatons qu'avec cette approche,la formation stellaire présente de fortes di�érences (Figure 3.8) et induit des résultatsdi�érents aussi bien sur la morphologie que sur la chimie.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 81
Fig. 3.8 � Illustration des implications de la première approche. Les taux de formationd'étoiles sont issus de simulations ayant les même conditions initiales mais avec des sensde rotation inverses.Bien que l'origine de la dissymétrie du système ne provienne pas directement del'approche décrite dans ce paragraphe, elle a pour conséquence d'ampli�er toute sourcede dissymétrie due à la formation stellaire. En e�et, la formation stellaire implique quenous devons légèrement déplacer la particule de gaz au moment de la formation de laparticule stellaire. Un déplacement non aléatoire, contrairement au procédé décrit dansparagraphe �3.1.2, met en évidence les e�ets indésirables de cette approche et nous amené à ré�échir sur une description plus �ne des échanges de matière et d'énergie desparticules stellaires vers les particules de gaz.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 823.5 Équations de conservation, seconde approcheLes équations établies dans le paragraphe précédent assurent la conservation desmasses (gaz et métaux) et des énergies (cinétique et thermique). Toutefois, on peut criti-quer cette première approche au niveau de la répartition de l'énergie cinétique lorsque laparticule stellaire est proche d'une particule de gaz. Une telle con�guration est rencontréenotamment au moment de la création d'une nouvelle particule stellaire.3.5.1 Nécessité d'une seconde approchePour la particule de gaz j l'attribution de la fraction de la masse du gaz M� éjectéepar l'étoile i, est dé�nie par : �mij = �ijM� (3.87)Les grandeurs que l'on attribue à la particule correspondent à des grandeurs physiquesmoyennées sur le volume de gaz éjecté vers une particule de gaz.Rappelons que nous exprimons la quantité de métal k au sein d'une particule parle rapport de la masse de métal k et de la masse totale de cette particule. De même,l'énergie thermique spéci�que est dé�nie par le rapport entre l'énergie thermique d'uneparticule et la masse de cette particule.Ainsi, pour les métaux et l'énergie thermique, les quantités que l'on attribue à laparticule de gaz j ont une pour expression du type :�aj = 1�mij ZVj �a(x)d3x (3.88)avec �mij = RVj �d3x.a étant la fraction de métaux où l'énergie spéci�que. a(x) ne peut pas être accessiblelors d'une simulation du fait de la limitation en résolution spatiale.Pour l'énergie cinétique macroscopique la moyenne se fait sur une grandeur vecto-rielle, d'où : �Ecj = 12�mij  ZVj �~v(x)d3x!2 (3.89)Vj est le domaine spatial dé�ni par le volume du gaz éjecté vers la particule j.Le champ de vitesse généré par les explosions de supernovae de la particule stellairei est radial et centré sur la particule i dans le référentiel associé à cette particule.Dans le cas où une particule de gaz j est à une distance nulle de la particule stellairei (ce qui revient à dire que la distance entre i et j est faible par rapport aux distancesentre i et les autres particules de gaz considérées), le champ de vitesse de la matièreattribuée à j est centré sur i. Dans ce cas �Ecj = 0.Si la particule de gaz j est loin de la particule stellaire i, le champ de vecteur générépar i n'est plus centré sur j et, en première approximation, on peut dire que le champ devitesse est constant sur Vj . Dans ce cas �Ecj = 12�mijv2 .



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 83Dans l'approche du paragraphe 3.4, cette analyse nous révèle que nous avons im-plicitement fait l'hypothèse que toutes les particules de gaz étaient dans le cas où�Ecj = 12�mijv2, ce qui implique que nous considérions que les distances "particules degaz/étoiles" étaient du même ordre de grandeur pour l'ensemble des particules recevantle gaz de l'étoile.Ainsi, la première approche est acceptable pour une distribution de gaz où les nuagesde gaz recevant les éjections de l'étoile sont distribués de façon relativement homogèneautour de l'étoile (voir Figure 3.9) et non acceptable dans le cas ou un nuage de gaz setrouve centré sur la particule stellaire (cas se produisant notamment au moment de laformation d'une étoile).
Fig. 3.9 � Deux con�gurations de nuages autour d'une étoile. À gauche, les nuages onttous une distance à l'étoile comparable, à droite les distances ne sont pas identiques.Toutefois, la première approche reste acceptable pour la redistribution des métaux etde l'énergie thermique. En e�et dans le cas où le nuage de gaz est centré sur l'étoile, cedernier doit revoir beaucoup d'énergie thermique et de métaux du fait de sa proximité.La deuxième approche doit di�érer au niveau de l'attribution de l'énergie cinétiquemacroscopique pour les particules proches de l'étoile tout en se comportant relativementde la même façon que la première approche au niveau de l'attribution des métaux et del'énergie thermique. De plus, pour une distribution relativement homogène de particulesde gaz autour d'une particule stellaire, la seconde approche doit se comporter de façonsimilaire à la première approche. Une contrainte supplémentaire est de ne pas trop com-plexi�er l'algorithme par rapport à la résolution spatiale que l'on a, pour des raisons detemps de calcul.3.5.2 Mise en place d'une autre solutionNous avons vu qu'une particule de gaz centrée sur la particule stellaire ne doit pasrecevoir d'énergie cinétique macroscopique. Un nuage de gaz centré sur une étoile neverrait pas la position de son centre de gravité modi�é. L'énergie cinétique qu'il recevraitde l'étoile se traduirait par une l'expansion radiale du nuage.Dans un code sph la modi�cation de l'extension radiale des particules de gaz estréalisée pour garantir une bonne répartition des particules sur un volume considéré.L'énergie cinétique telle qu'elle est dé�nie dans un code sph ne tient pas compte de cettenotion d'expansion des particules purement liée à la méthode numérique.Ainsi, on ne peut pas simplement étendre le rayon de la particule de gaz centrésur l'étoile pour simuler son expansion. Cette opération ne conserverait pas l'énergie



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 84cinétique globale du système et n'aurait pas de sens dans le cadre d'un modèle sph.Comme l'illustre la Figure 3.10, en dé�nissant une frontière sphérique englobantde façon partielle un nuage de gaz, l'expansion radiale de ce nuage implique qu'il ya diminution de la masse de gaz dans la zone 1 et une augmentation de la masse àl'extérieur (zone 2).
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7Fig. 3.10 � Modélisation d'un nuage en expansionL'expansion d'un nuage est donc un transfert de masse entre les régions 1 et 2. Larégion 1 peut être identi�ée comme étant une particule ayant perdu de la masse et larégion 2 comme un ensemble de particule ayant gagné de la masse (voir Figure 3.10).Dans la première méthode, la répartition de la masse conduisait à une variation d'énergiecinétique dé�nie par : �Ecj = 12�ijM�(v2g + v2i ) (3.90)L'expansion du nuage de gaz traduit comment l'énergie cinétique se repartit dans cenuage. De plus, l'expansion du nuage implique une perte de masse de la particule de gaz.L'idée est de remplacer le terme �ij dé�nissant la répartition de masse par �ij(1��ij). est une constante garantissant la conservation de masse et que l'on explicitera parla suite.�ij est une variable dépendant de la distance entre la particule stellaire i et la particulede gaz j, �ij 2 [0; 1].�ij = 0 si les particules sont éloignées et �ij = 1 si les particules ont la même position.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 85La variation de la masse devient donc :�mij = �ij(1� �ij)M� (3.91)et la variation d'énergie cinétique s'écrit :�Ecj = 12�ij(1� �ij)M�(v2g + v2i ) (3.92)On constate que si les particules sont très proches, il n'y pas de variation d'énergiecinétique car �ij = 1. Si les particules sont distantes �ij = 0, et on retrouve l'expressiondé�nie par la première approche.�ij traduit la perte de masse de la particule j induite par la forme du champ devitesse dû aux supernovae.L'expression de la variation de la masse pour une particule de gaz donne le résultatque l'on désirait en ce qui concerne la variation d'énergie cinétique.Toutefois si l'on raisonne de la même façon pour la détermination de la répartitiondes métaux et de l'énergie thermique, on constate que la particule centrée sur la particulestellaire ne reçoit pas de masse et donc pas de métaux et d'énergie thermique spéci�que.La particule de gaz doit être chau�ée et enrichie en métaux de façon importante en raisonde sa proximité à l'étoile.La masse qui sort de la zone 1 n'a aucune raison d'avoir la même composition chi-mique que la matière éjectée par l'étoile. De façon générale, c'est un mélange entre le gazinitialement dans la zone 1 et le gaz éjecté par l'étoile. Il nous faut donc tenir comptede ce mélange de gaz dans nos équations.Avant d'écrire les équations de conservation qui nous donneront la forme �nale de larépartition de masse et d'énergie, remarquons que pour le moment nous n'avons raisonnéque sur la con�guration où seulement une seule particule est beaucoup plus proche del'étoile que les autres particules de gaz. Si deux (ou plus) particules se trouvent prochesdes l'étoiles par rapport aux autres particules de gaz, il faut traiter les deux particulesde façon similaire et donc e�ectuer une répartition des masses des particules de gaz dueà l'expansion induite sur chacune des particules.N'ayant pas la résolution spatiale nécessaire pour connaître explicitement les échangesmicroscopiques des particules de gaz entre elles lors de l'éjection de gaz, nous nousdonnons une règle a priori : nous supposons que tout se passe comme si le gaz que lesparticules de gaz ont eu en trop suivant la première approche est redistribué à l'ensembledes particules de gaz proportionnellement à �ij . Nous allons voir que nous retrouvons laformulation de la répartition de masse décrite ci�dessus avec une distribution des métauxet de l'énergie thermique acceptable.3.5.3 Conservation de masse et d'énergie cinétiqueOn dé�nit M 0� comme étant la masse e�ective redistribuée entre les di�érentes par-ticules de gaz. D'après la conservation de masse nous avons :8><>: m0j = mj + �ijM 0� � �ij�ijM 0�M 0� =M� +Pj �ij�ijM 0� (3.93)



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 86�ij�ijM 0� est la masse perdue par la particule de gaz au pro�t des autres particulesde gaz.Avec Pj �ij = 1.D'où, 8>><>>: m0j = mj + �ij(1� �ij)M 0�M 0� = �Pj �ij(1� �ij)��1M� (3.94)Ainsi, E 0cj = Ecj + �ij(1� �ij)M 0�(v2g + v2j ) (3.95)En posant  = �Pj �ij(1� �ij)��1, on retrouve l'expression de l'Equation 3.92.3.5.4 Conservation des métaux et d'énergie thermiqueEn suivant le même raisonnement que pour la conservation de masse on trouve :8><>: m0jzk0j = mjzkj + �ijM 0�z0k � �ij�ijM 0�zkjM 0�z0k =M�zk +Pj �ij�ijM 0�zkj (3.96)Ainsi, 8>><>>: zk0j = mjm0j zkj + �ij M 0�m0j (z0k � �ijzkj )z0k = zk +Pj �ij�ij(zkj � zk) (3.97)De même, 8><>: m0jU 0j = mjUj + �ijM 0�U 0g � �ij�ijM 0�UjM 0�U 0g =M�Ug +Pj �ij�ijM 0�Uj (3.98)D'où, 8>><>>: U 0j = mjm0jUj + �ij M 0�m0j (U 0g � �ijUj)U 0g = Ug +Pj �ij�ij(Uj � Ug) (3.99)3.5.5 Forme des termes �ij�ij est fonction de la distance dij entre les particules i et j. Les seules contraintes quenous nous sommes données sur �ij sont :�ij(0) = 1 et �ij(dij) = 0 pour dij tendant vers l'in�ni.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 87Les particules recevant les éjections d'une particule stellaire sont telles que :0 < dij < hj + hi, hj et hi étant respectivement les longueurs de lissage de i et j.On pose hij = 12(hj + hi).Étant donné qu'il n'y pas raison de dé�nir �ij en dehors de l'intervalle [0; 2hij], nousnous imposons �ij(2hij) = 0.�ij traduit le fait que l'on moyenne sur un volume une quantité vectorielle dont lechamp est radial par rapport à l'origine. La moyenne est pondérée par la densité qui est,dans le cas des particules de gaz, continue et décroissante suivant le rayon.Ainsi, on choisi �ij continue et décroissante sur [0; 2hij].Finalement, pour des raisons de simplicité, nous prenons �ij comme étant la fonctionspline du pro�l de densité des particules de gaz, qui est une fonction correspondant auxcritères.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 883.6 Adaptation du pas de tempsJ'ai été mené à réaliser deux modi�cations sur la version initiale du code pour ladétermination du pas de temps du code numérique.D'une part, a�n d'éviter des accumulations d'erreurs de troncation dans la valeur despas de temps (ces erreurs peuvent avoir des répercussions sur la sauvegardes des pas detemps), j'utilise une valeur de pas de temps quanti�ée par la valeur du pas de tempsminimal �tmin.D'autre part, les masses et l'énergie éjectées des particules stellaires vers les particulesde gaz sont dépendantes du temps en raison de la durée de vie des progéniteurs dessupernovae. Une particule stellaire nouvellement formée éjecte beaucoup de masse etd'énergie sur une échelle de temps courte 6, contrairement aux particules stellaires plusanciennes. Ainsi, dans le but de déterminer précisément le lieu où une particule stellairedoit éjecter une fraction de sa masse et de l'énergie, nous devons tenir compte de l'échellede temps sur laquelle se déroule ces phénomènes.La contrainte due aux supernovae sur le pas de temps ne provient pas de la pertede masse d'une particule puisque nous intégrons de façon explicite la perte de massed'une particule stellaire au cours du temps. Cette contrainte est uniquement relative auxéchanges (énergie et matière) des particules stellaires vers les particules de gaz.L'éjection de la matière des supernovae d'une particule est déterminée par l'Equa-tion 3.100. On dé�nit le temps caractéristique d'éjection de la matière par tejec =(dF=dt)(dF 2=d2t)�1, avec :F (t) = Z MmaxmTO (1� w(m))�(m)dm+mWD  Z Mp;uMp;l �(m)m dm! i=2Xi=1 bi Z md;l;imi;1 �d(m)m dm (3.100)De la même façon l'éjection d'énergie des supernovae d'une étoile de masse est dé�niepar la somme de la contribution N des supernovae de type II et Ia.N(t) =  Z Mp;uMp;l �(m)m dm! i=2Xi=1 bi Z md;l;imi;1 �d(m)m dm+ Z MTO(t)m1 �(m)m dm (3.101)Le temps caractéristique d'éjection de l'énergie est dé�ni par tSN = (dN=dt)(dN2=d2t)�1.Les notations sont identiques à celles des équations Equation 3.23, 3.24 et 3.25.Les deux temps caractéristiques sont minorés par la fonction analytique �t� (Figure3.11) : �t� = �2G(�) G(�) = �1 + �5� 106=p�3��1 (3.102)� est l'âge de la particule stellaire.p = max(�(Mmax); �), p en millions d'années.�(Mmax) est l'âge de la particule stellaire correspondant au temps de vie de l'étoilede masse maximale (Mmax) dé�nie par l'intervalle de masse de l' imf.6. Les étoiles les plus massives éjectent beaucoup de masse et d'énergie, et ont une durée de vie courte.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 89
Fig. 3.11 � Temps caractéristique associé aux particules stellaires, dé�nie comme étant leminimum entre tejec et tSN pour des métallicité [Z=Z�] de -10 à 0.5. La ligne discontinuecorrespond à la fonction G (Equation 3.102).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 903.7 Fonction de refroidissementDans notre étude, le milieu interstellaire est enrichi en métaux au cours du tempspar les explosions de supernovae. A�n d'avoir une description cohérente nous considéronsune fonction de refroidissement � dépendant de la métallicité :ddtucooli = ��(T; Z)� (3.103)De façon générale, aucune étude ne considère la description de la fonction de refroi-dissement sur tout l'intervalle de température que l'on peut rencontrer dans le milieuinterstellaire et intergalactique. Ceci est dû à la diversité des processus physiques quiinterviennent successivement ou conjointement suivant la température T . Pour une tem-pérature inférieure à 104 K, les processus de refroidissement dus aux molécules sontdominants. Au-dessus, il faut considérer le refroidissement d'un plasma chaud.Nous reprenons la compilation de fonction de refroidissement de Chiosi et al. 1998[41]. Notons que Chiosi et al. présentent leur fonction de refroidissement avec une densitéde particules n, n2 = 10 particules2.cm�6. De la même façon que Carraro et al. 1998 [38],nous présentons la fonction de refroidissement (Figure 3.12) avec une densité de particulesn, n2 = 1 particules2.cm�6, a�n de s'ajuster sur les valeurs initiales des di�érents auteursà l'origine des courbes de refroidissement.Les processus de refroidissement moléculaire des molécules de H2 et CO sont domi-nants pour des températures inférieures à 104 K (Carraro et al. 1998 [38]). L'hydrogènemoléculaire refroidit e�cacement un gaz par les états excités de rotation et de vibrationdus à la collision avec un atome d'hydrogène ou une autre molécule d'hydrogène. Entre100 K et 104 K, le refroidissement de l'hydrogène moléculaire est totalement dominant,et on peut négliger la dépendance de la fonction de refroidissement avec la métallicitédu gaz. Le refroidissement moléculaire de l'hydrogène que nous considérons, correspondaux études de Hollenbach et McKee 1979 [97]. Pour des températures en dessus de 100K, la molécule de CO devient la principale source de refroidissement (Theis 1992 [235]).L'approximation analytique (Equation 3.104) de la fonction de refroidissement du COest paramétrisée par une dépendance en loi de puissance en fonction de l'abondance duFer, [Fe/H], et de la température T :�(CO) = 3:2� 10�3110[Fe=H]pT erg:cm3:s�1 (3.104)Au-dessus de 104 K nous considérons la fonction de refroidissement déterminée parSutherland & Dopita 1993 [232] et qui décrit le refroidissement d'un plasma en équilibrecollisionnel sur l'intervalle 104 à 108:5 K, avec une dépendance en métallicité paramétriséepar l'abondance du Fer pour �3 <[Fe/H]< 0:5, et à métallicité nulle par [Fe/H]= �10.La fonction de refroidissement inclut les e�ets de recombinaison des ions des métaux lesplus abondants ainsi que le Bremstralung. L'approximation par la paramétrisation descourbes par l'abondance du Fer suppose que la métallicité correspond à celle calculéeavec des abondances proportionnelles aux abondances solaires pour [Fe/H]> �0:5. Pour[Fe/H]< �0:5 la proportionnalité se fait sur la composition d'un gaz n'ayant subi quel'enrichissement chimique en provenance de supernovae de type II. Pour [Fe/H]= �0:5une moyenne des deux est considérée.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 91

Fig. 3.12 � Fonction de refroidissement �(T; Z). Les di�érentes courbes correspondent,du bas vers le haut, à des abondances [Fe/H] de (-10, -3, -2.5, -2, -1.5, -1, -0.5, 0.0,0.5).J'ai implémenté la fonction de refroidissement �(T; Z) sous la forme d'une tabula-tion bi�dimentionnelle. En e�et, une approximation analytique des di�érentes courbes,en reprenant les expressions des di�érents auteurs, conduit à un nombre conséquentd'opérations impliquant un temps de calcul très onéreux. Parmi les di�érentes méthodesconsidérées, l'approche la plus rapide (gain d'un facteur 6 en temps de calcul par rap-port à une approximation analytique) est de faire interpolation bi�linéaire sur un ta-bleau T (log(T );[Fe/H]) échantillonné avec un pas constant respectivement en log(T ) eten [Fe/H].Si le milieu interstellaire atteint une abondance en Fer supérieure à 0:5, nous considé-rons que le gaz se refroidit comme un gaz avec une abondance en Fer de 0:5 a�n d'éviterune extrapolation en dehors des valeurs tabulées. Lors de nos simulations, la majoritédes systèmes considérés ne comportait pas de gaz avec un tel enrichissement chimiqueen Fer.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 923.8 Conditions initialesNotre étude porte sur l'évolution intrinsèque d'objets auto�gravitant isolés. A�nd'étudier l'évolution précoce d'une galaxie, nous considérons des conditions initiales quis'a�ranchissent un maximum de con�gurations morphologiques prédé�nies telles qu'unbulbe ou un disque stellaire ou de gaz ou une distribution de métaux préexistante. Nousdésirons aboutir sur une structure disque de galaxie de type tardif a�n de voir a priori lacroissance d'un bulbe. Les simulations de formation de galaxies considérant des condi-tions du type �uctuation cdm aboutissent de façon générale à des galaxies de typesprécoce (Abadi et al. 2003 [3]). Les simulations du type e�ondrement monolithique abou-tissent à des galaxies disques identi�ables à des galaxies de type tardif (Berczik 1999 [23]).Ainsi, pour notre étude nous allons considérer ce deuxième type de conditions initiales.Nos objets doivent avoir des propriétés initiales compatibles avec un contexte cos-mologique : composition chimique, pro�l de densité, température du gaz, compositionchimique, moment angulaire.3.8.1 Composition proto-galactiqueLe rapport de la masse de la matière baryonique sur la masse de la matière noire(
BM=
DM) est de l'ordre de 0:1 (cf. Turner 1999 [245]).Ainsi, la composition initiale de nos objets correspond, en terme de masse, à 90%de matière noire et 10% de gaz. Le gaz a la composition déduite de la nucléosynthèseprimordiale 7 et est constitué en fraction de massique de 76% d'Hydrogène (X = 0:76)et de 24% d'Hélium (Y = 0:24) et ne comporte aucun métal (Z = 0).3.8.2 Géométrie du système et pro�l de densitéNous choisissons une géométrie sphérique. La simplicité de la géométrie permet dene pas faire d'hypothèse a priori, d'une part, sur l'existence d'un disque galactique, etd'autre part, sur la création, ou non, d'une structure centrale de type bulbe, une foisl'objet e�ondré.On suppose que la matière est distribuée suivant une symétrie sphérique expriméepar un pro�l de densité radiale �. Nous considérons di�érents types de pro�ls en loi depuissance dé�nis par : �(r) = Mtotal(3� �)4�R(3��)ini r� (3.105)Mtotal est la masse à l'intérieur du rayon Rini (que l'on nommera rayon initial).Les pro�ls sont générés par la méthode de déformation de grille (voir Annexe B).L'étude porte principalement sur une distribution initiale non biaisée de matière dans lesens où initialement le gaz et la matière noire suivent le même pro�l de densité. Dansla lignée des travaux de Navarro & White 1993 [152], Raiteri et al. 1996 [180], Carraroet al. 1998 [38], Curir & Mazzei 1999 [52], Lia et al. 2000 [121] et Lia et al. 2002 [122],nous considérons principalement un pro�l initial en 1=r. Un tel pro�l correspond à une7. Les éléments plus lourds que l'hélium sont en fraction négligeable. Leur contribution individuelleest de moins de 10�7%) (cf. Reeves 1992 [182], Vangioni�Flam et al. 2000 [247]).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 93distribution centrale de matière de type nfw caractéristique des halos de matière noireobtenus dans le cadre des simulations hiérarchiques (Navarro et al. 1996 [154]) et estaussi représentatif d'un Univers en expansion en raison de la dépendance radiale dutemps de chute libre locale du système (Lia et al. 2000 [121], Aguilar & Merrit 1990 [5]).Par ailleurs, un pro�l r�� est la forme du pro�l moyen d'un pic de sur�densités issu de�uctuations de type cdm (�okas 2000 [126]).3.8.3 Température du gazLa température initiale (Tini) du système peut être déterminée en supposant une�ondrement adiabatique pour atteindre la con�guration initiale de matière en � / r��.De la même manière que Steinmetz & Muller 1995 [229], le gaz initial peut être supposéuniquement chau�é par le fond di�us, aucune étoile n'ayant encore été créée. Dans cecas la température initiale de notre gaz est tel que :Tini = T (zini) = T (z = 0) (1 + z) (3.106)Toutefois, on constate que la température du gaz du système est principalementdéterminée par le chau�age dû aux chocs lors de l'e�ondrement initial. Comme le montrela Figure 3.13, la température initiale de gaz in�ue peu sur les caractéristiques de l'objetpost�e�ondrement.
Fig. 3.13 � Température du gaz après e�ondrement. À gauche, la température initialedu gaz est de 103 K et à droite de 105 K. On constate qu'après 1 milliard d'annéesd'évolution la distribution de température des particules dans le disque est la même.Navarro & White 1993 [152], Lia et al. 2002 [122] choisissent une température initialede 104 K, se justi�ant par la limite de refroidissement dû à l'hydrogène moléculaire (re-combinaison à 13.6 eV). En tenant compte du refroidissement moléculaire de l'hydrogènenous pouvons toutefois atteindre des températures plus basses de l'ordre de 100 K. Lechoix de la température initiale n'étant pas crucial, nous choisissons une températureTini = 1000 K.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 943.8.4 Paramètre de rotationDans le cadre des modèles hiérarchiques, l'acquisition du moment angulaire par lesobjets proto�galactiques s'e�ectue par les e�ets de marées exercés par la distribution dematière à grande échelle. Compte tenu de nos hypothèses, l'e�et des grandes échellesne peut être explicitement pris en compte. A�n que nos objets possèdent un momentangulaire, nous imposons à nos objets d'être en rotation solide autour d'un axe (Lia etal. 2000 [121]). Il faut toutefois souligner que la mise en rotation de nos objets de cettefaçon ne modélise que partiellement une mise en rotation par e�et de marée. En e�et, lathéorie linéaire de la croissance des �uctuations implique qu'un objet sphérique ne peutpas acquérir de moment angulaire (Steinmetz & Müller 1995 [229]). Dans le cadre denotre étude, l'origine de la mise en rotation de nos objets importe peu et seul la présenced'un moment angulaire est importante.Le moment angulaire fourni à notre système est dé�ni par le paramètre adimensionnel� nommé paramètre de rotation (spin parameter) (Peebles 1969 [167] ) :�2 = L2jEc +EgjG2M5 (3.107)ou :L est le moment angulaire, Ec est l'énergie cinétique, Eg est l'énergie potentiellegravitationnelle et M est la masse.Le système étant en rotation solide initialement, nous pouvons exprimer directementle moment angulaire J et l'énergie cinétique Ec du système en fonction de la vitesseangulaire ! de l'objet : �2 = (I!)2j12I!2 +EgjG2M5 (3.108)I est le moment d'inertie.L'objet étant initialement en e�ondrement Eg +Ec < 0, ainsi :�2G2M5 + 12I3!4 + I2Eg!2 = 0 (3.109)On constate que le paramètre de rotation est croissant avec la vitesse angulaire etest lié par une relation proche d'une relation linaire. L'énergie cinétique du systèmeétant faible par rapport à son énergie potentielle (I!2 � j2Egj), on montre en premièreapproximation que � / !. (� ' I(�Eg)1=2G�1M5=2!).3.8.5 SimulationsLe tableau présente les simulations utilisées pour ce chapitre et les suivants. Pourl'ensemble des simulations, la masse totale (i.e. dm + baryon) est �xé à M = 1012 M�.De même, nous �xons la fraction baryonique à 10%, la température initiale du gaz à1000 K, la composition chimique initiale du gaz et le pro�l de gaz tel que �gaz = 1.Le reste des variables sont des quantités que nous avons fait varier, et sont présentéesdans le Tableau 3.5.



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 95� Rini �DM c� Nb Nb Masse Stellaire Durée cpu(kpc) Gaz dm 109 années (Hrs)0.12 100 1 0.1 5000 3000 Fraction nm = 4 2.0 180" " " " " " " 1.5 110" " " " " " " 1.0 25" " " " " " Fraction nm = 10 2.0 430" " " " " " Fixe Mg=M�=25% 2.0 270" " " " " " Fixe Mg=M�=7% 3.0 1950" " " 0.006 " " " 5.0 (*) 41000.16 " " " " " " 3.0 15000.14 " " " " " " 3.0 15500.10 " " " " " " 3.0 18000.08 " " " " " " 3.0 20200.05 " " " " " " 3.0 22300.03 " " " " " " 3.0 29100.12 " 2 " " " " 2.5 910" 80 " " " " " 2.5 1100" 50 " " " " " 2.0 940" 50 2 (**) " " " " 1.5 90.03 100 1 / " " / 4.0 120" " 2 / " " / 4.0 1250.12 " 1 / " " / 4.0 40" " 2 / " " / 4.0 420.16 " 1 / " " / 4.0 30" " 2 / " " / 4.0 35Tab. 3.5 � Chaque ligne correspond à une simulation. De gauche à droite on trouve :la valeur du paramètre de rotation �, le rayon initial Rini, l'exposant du pro�l initialde matière noire �dm, le paramètre de proportionnalité (c�) de la formation stellaire(cf. chapitre suivant), les nombres de particules de gaz et de matière noire, la méthoded'assignation de la masse initiale de particules stellaires (cf. chapitre suivant), la duréephysique de la simulation et son temps de calcul. Les six dernières lignes correspondentà des simulations sans formation stellaire.(*) Simulation 3+2 milliards d'années. Cette simulation correspond au modèle de réfé-rence.(**) Pour cette simulation le pro�l de matière noire est �gée.





CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 97Chapitre 4Quali�cations des modèlesDans cette partie, je présente les di�érentes expériences e�ectuées a�n, d'une part decontraindre les paramètres libres de la formation stellaire (masse des particules stellaireset paramètre c�), et d'autre part de dé�nir les valeurs des paramètres physiques de lasimulation (moment angulaire, dimension et pro�l de densité) conduisant à des objetsmorphologiquement et chimiquement compatibles avec des galaxies spirales.L'ensemble des conclusions de ce chapitre nous permettra de dé�nir un modèle deréférence pour l'application à l'étude de l'évolution des galaxies.Dans cette partie, les étapes de mon travail ont été :� Étude de la formation stellaire et de ses implications chimiques.� Étude de la morphologie et de la dynamique des objets simulés.� Quali�cation d'un modèle de référence.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 984.1 Formation d'étoilesDans le modèle considéré, la formation stellaire repose sur la prescription de formationprésentée dans le chapitre 3. La prescription permet de déterminer le lieu où la formationd'étoiles va se produire. Dans ces zones, une fraction de masse des particules de gaz esttransformée en particules stellaires. Nous discutons dans les paragraphes suivants lamanière dont nous avons choisi la masse des particules stellaires, puis de quelle façonnous avons ajusté le taux de formation d'étoiles.4.1.1 Masse des particules stellairesOn distingue deux approches générales pour assigner une masse aux particules stel-laires.La première approche consiste à assigner les masses en tenant compte des tempscaractéristiques des processus physiques locaux en jeu lors de la formation stellaire. Unetelle approche a été discutée par Buonomo et al. 2000 [34] : la masse est fonction durapport entre le temps dynamique local et le pas de temps d'intégration numérique. Laloi considérée (Equation 4.2) est une exponentielle décroissante qui traduit la masse degaz accrétée par la zone de formation stellaire sur la durée d'un pas de temps. Cettemasse correspond à l'expression intégrée de l'Equation 4.1 qui traduit une loi de typeSchmidt (Schmidt 1959 [204]). � @��@t = @�g@t = ��gt� (4.1)m� = mg �1� exp���tt� �� (4.2)t� est l'échelle temps caractéristique de la formation stellaire. � et m sont respecti-vement les densités et les masses de gaz (indice g) et stellaires (indice �).Les particules stellaires créées dans des zones de formation rapide (�t=t� petit) sevoient attribuer une fraction de masse de gaz importante. À l'opposé, les particules stel-laires formées dans des zones de formation lente (�t=t� grand), sont de faible masse.Ainsi, cette méthode peut potentiellement conduire à la formation en grand nombre departicules stellaires de petites masses (Buonomo et al. 2000 [34]). Bien que l'interpré-tation physique de cette méthode soit attractive (tous les groupes d'étoiles n'ont pasla même masse), la création d'un nombre conséquent de particules est problématiquedu point de vue des ressources numériques. En e�et, du point de vue numérique, uneparticule stellaire de faible masse demande autant de temps de calcul qu'une particulede masse plus grande, bien que son in�uence chimique et dynamique soit moindre.Pour palier à ce problème, on dé�nit une seconde méthode qui consiste à dé�nir lamasse des nouvelles particules stellaires indépendamment des échelles de temps locales.Une première solution est de former la nouvelle particule stellaire après un délai tem-porel � de telle façon qu'une fraction � de la masse de gaz ait le temps de se convertiren étoiles (Navarro & White 1993 [152], cas � = 0:5). D'après l'Equation 4.2, ceci cor-respond à un délai de � = � ln(1 � �)t�. � est identi�able au paramètre d'e�cacité deconversion du gaz en étoiles dans les sites de formation. Cette valeur est mal connue



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 99et varie observationnellement d'un site de formation stellaire à un autre de 1% à 40%(Duerr et al. 1982 [65], Wilking & Lada 1983 [257], Krause et al. 2003 [116]). La valeurde t� est rattachée à la valeur d'une échelle de temps tc mesurable dans les simulations etqui correspond habituellement au temps de chute libre (Navarro & White 1993 [152]) ouà la valeur minimum entre le temps de chute libre et le temps de refroidissement (Katz1992 [107]). Le paramètre c� (paramètre de proportionnalité) est dé�ni comme étant lerapport tc=t�. La valeur de c� est très variable d'un auteur à l'autre (c� = 0:01 Tisseraet al. 2000 [241], c� = 0:033 Abadi et al. 2003 [2], c� = 0:1 Katz 1992 [107], Tissera etal. 2000 [241], Alimi et al. 2003 [6], c� = 0:2 Raiteri et al. 1996 [180], c� = 0:5 Kawata& Gibson 2003 [104], c� = 1 Chiosi 1998 [41]). Il est ajusté pour obtenir des résultatscohérents avec les observations.A�n de tenir compte de l'incertitude sur le processus de formation stellaire, le délaide formation peut être introduit de façon aléatoire, comme dans Katz 1992 [107]. Ledélai temporel correspond à la probabilité P (G ! S) de former une particule stellaireaprès un temps �t. Il a pour expression :P (G! S) = 1� exp��c��ttc � (4.3)C'est la méthode que nous considérons dans notre modèle et qui a été présentéedans le chapitre 3. En e�et, les processus inclus dans le code imposent des durées desimulations longues (plusieurs centaines d'heures, cf. chapitre 3). Par conséquent, et a�nde réduire le temps de calcul, nous choisissons une méthode dans laquelle les masses sontindépendantes des échelles de temps locales. De cette façon, nous garantissons d'avoirdes masses de particules stellaires signi�catives (>105M�).Compte tenu des incertitudes sur les valeurs de � et de c�, nous avons e�ectué unensemble de simulations a�n de �xer ces deux quantités. Nous avons considéré deuxapproches : la première méthode consiste à attribuer à la particule stellaire une fraction�xe de la particule de gaz de laquelle est issue. La seconde méthode consiste à garder unemasse initiale constante pour toutes les particules stellaires. Dans les deux cas, la valeurde la masse de la particule stellaire est dé�nie en terme de fraction de masse de particulede gaz. Ainsi, la valeur de la masse des particules de gaz nous sert de référence pourla résolution en masse du modèle. Toutefois, comme nous allons le voir, les implicationsrespectives des deux méthodes sur l'évolution chimique ne sont pas identiques.Assignation d'une fraction �xe de masse de gazDe nombreux auteurs (Raiteri et al. 1996 [180], Steinmetz & Müller 1994 [228], Alimiet al. 2003 [6]) assignent une masse à la particule stellaire valant une fraction � de lamasse de gaz dont elle est issue. Cette assignation correspond à l'identi�cation formellede la particule de gaz comme étant un nuage de gaz formant un ensemble d'étoiles. Ainsi,le paramètre � est identi�é à l'e�cacité de conversion du gaz en étoiles dans les zones deformation stellaire.Sans éjection de masse, cette méthode impose une série de masse pour les particulesstellaires de typeMn =Mg0�(1� �)n, oùMn est la masse de la n�ième particule stellaireissue d'une particule de gaz de masse initiale Mg0 . Ainsi, les particules stellaires sontd'autant plus massives qu'elles ont été formées tôt dans l'histoire de la galaxie. Cettetechnique est particulièrement adaptée à la phase d'e�ondrement initiale dans laquelle le



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 100taux de formation d'étoiles est maximum. A�n de ne pas créer un trop grand nombre departicules stellaires et de limiter le nombre de particules de petites masses, une particulede gaz ne peut former qu'un nombre limité de particules stellaires (Raiteri et al. 1996[180]).Dans un premier temps nous avons �xé ce nombre, nm, à 4 et à � = 1=3 (Alimiet al. 2003 [6]). Après la phase d'e�ondrement initiale (tdyn = 500 millions d'années,plus de 95% des particules se trouvant dans le disque galactique ont déjà formé quatreparticules stellaires. Après la phase d'e�ondrement initial, le taux de formation d'étoiles 1(sfr) décroît rapidement. Nous avons voulu évaluer dans quelle mesure la limitation ennombre de particules stellaires formées in�uait sur la décroissance du sfr.A�n de distinguer la décroissance du sfr induite par la dynamique du système etcelle induite par le nombre maximum de particules stellaires par particule de gaz, nousavons augmenté nm de 4 à 10. La masse d'une particule stellaire formée avec cettenouvelle valeur est d'autant plus petite que nm est grand. Le système produit davantagede particules mais leurs masses étant plus faibles (si on néglige les éjections stellaires,80% de la masse de gaz se trouve dans les 4 premières générations et 17% dans lesgénérations supérieures), la modi�cation du sfr n'est pas signi�cative. Le nombre departicules ayant formées 10 étoiles est atteint très rapidement. La Figure 4.1 présente lesdeux sfr, respectivement pour nm valant 4 et 10. La forme du taux de formation d'étoilesest peu dépendante de ce choix. Les particules sont majoritairement produites autourde 500 millions d'années. Ainsi, il n'est pas possible de préserver un nombre su�sant decréations d'étoiles sur 15 milliards d'années, en augmentant simplement le nombre nm,
Fig. 4.1 � Taux de formation d'étoiles associé à nm = 4 à gauche, et à nm = 10 à droite.Dans le cadre d'une étude purement dynamique cette limitation n'est pas réellementcontraignante puisque la conversion du gaz en étoiles est signi�cativement dominée parle taux de formation au moment de l'e�ondrement initial. Toutefois, l'étude chimiqueapporte une contrainte beaucoup plus importante en raison de l'enrichissement chimiquedu système. Les particules de gaz susceptibles de former des étoiles limitées par nm nepourront conduire à la formation d'étoiles à des époques avancées de l'évolution de lagalaxie. Dans ce cas, nous empêchons arti�ciellement de créer des étoiles enrichies en1. sfr : Star Formation Rate.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 101métaux. L'enrichissement chimique moyen du gaz étant croissant avec le temps, cet e�etest accru pour les population d'étoiles riches en métaux. A�n de ne pas biaiser nos étudessur les quantités chimiques, nous ne devons donc pas imposer une limitation explicitesur le nombre total de particules stellaires formées à partir d'une particule de gaz.Une solution envisageable serait simplement de supprimer l'existence de nm. Toute-fois, cette méthode conduit à des particules stellaires de faible masse à mesure que le gazest consommé. Ceci implique la création d'un nombre illimité de particules stellaires etconduit inévitablement au dépassement des capacités numériques. De plus, pour une tellesolution, la résolution spatiale de l'enrichissement chimique dépend de la génération dela partie stellaire. Une particule stellaire de première génération sera massive et di�userases métaux à une position donnée unique dans le plan galactique, alors que pour unemême masse stellaire globale, un ensemble de particules de génération suivante aura lapossibilité de di�user ses métaux individuellement, et donc de conduire à une meilleurerésolution spatiale. On voit ici que la résolution en masse des particules stellaires in�uesur la précision à laquelle l'évolution chimique est suivie lors de l'éjection des métaux.Ainsi, a�n de garantir une résolution chimique indépendante du temps auquel la parti-cule stellaire s'est formée, la solution que nous avons retenue est celle de l'assignationd'une masse initiale �xe.Assignation d'une masse initiale �xe aux particules stellairesNous choisissons une masse de l'ordre de 106 M�. Ce choix nous permet d'identi�erles particules stellaires à des amas d'étoiles, cette masse étant typiquement celle d'ungros amas globulaire. L'identi�cation d'une particule stellaire à un amas d'étoiles permetd'aborder la description de l'évolution chimique de manière cohérente en assignant unefonction de masse initiale 2 (imf), un âge et une métallicité à chaque particule stellaire.Comme pour un amas d'étoiles, les étoiles composant une particule stellaire sont issuesde la même région de la galaxie et donc crées à partir du même gaz.Toutefois l'analogie particule stellaire/amas d'étoiles a ses limites qu'il est importantde rappeler. En e�et, dans une galaxie telle que la nôtre, on dénombre de l'ordre de200 amas globulaires, alors que nos simulations produisent 500 fois plus de particulesstellaires. Les observations montrent que les étoiles se forment dans des ensembles moinsmassifs et moins compacts que des amas globulaires : les associations d'étoiles où lesamas ouverts 3. Avec le temps, les étoiles perdent leur appartenance aux associations (ouamas) et évoluent de façon individuelle. Cependant, l'impossibilité de suivre les étoilesde façon individuelle dans une simulation numérique justi�e la description des particulesstellaires en tant qu'amas massif de type amas globulaire, ce qui correspond à un choixcohérent avec notre résolution en masse (106 à 107 M�). Cette analogie a l'avantagepratique d'être facile à interpréter tant aux niveau dynamique qu'au niveau chimique.A�n d'éviter de former des particules de gaz de faible masse, nous limitons la forma-tion d'une particule stellaire au cas des particules de gaz ayant une masse supérieure à lamasse d'une particule stellaire plus une fraction (1%) de sa masse initiale. À la di�érencede la méthode précédente (i.e. assignation d'une fraction �xe de masse de gaz), si uneparticule de gaz gagne de la masse suite aux éjections stellaires, elle sera susceptible deformer un nombre non�limité de particules stellaires, ce qui assure de former des popula-2. imf : Initial Mass Function3. Il n'est pas certain que les étoiles naissent dans des amas.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 102tions d'étoiles riches en métaux. Il est bon de préciser que cette non�limitation n'impliquepas, dans ce cas, un nombre illimité de création de particules stellaires. L'imf que nousconsidérons implique que près de 3/4 de la masse d'une particule stellaire ne retournepas dans le milieu interstellaire sous forme de gaz, mais constitue la masse de résidusde l'évolution stellaire (naines blanches, étoiles à neutrons). La première génération departicules stellaires a une masse totale correspondant au plus à la masse totale de gaz.Ainsi, cette première génération est, au plus, composée de Mg=M� particules stellaires.La masse totale éjectée tend asymptotiquement vers une valeur d'environ 1/4 pour notrechoix d'imf. La seconde génération d'étoiles va donc au plus conduire à la formation de14Mg=M� particules, etc. Le nombre maximal de particules stellaires par génération suitdonc une suite arithmétique dont la somme vaut, à la n�ième génération :1� (1=4)n1� 1=4 < 4=3 (4.4)Ainsi, le nombre maximal de particules stellaires est majoré par 43(Mg=M�).� Choix de la masse : Nous allons à présent montrer l'importance du choix de lamasse des particules stellaires. A�n de pourvoir se référer à la résolution en masse dela simulation, nous dé�nissons la masse de la particule stellaire en terme de fraction demasse relative à la masse initiale des particules de gaz (initialement toutes les particulesde gaz ont une masse identique).Nous allons considérer deux cas. A�n de montrer les conséquences d'un choix nonapproprié sur le rapport de masse nous considérons, dans un premier temps, une masse departicule stellaire correspondant à 25% de la masse initiale d'une particule de gaz. Nousobtenons ainsi le même nombre de particules qu'avec nm = 4. À la résolution en masse àlaquelle sont e�ectuées nos simulations (1011 M� de gaz repartie sur 5000 particules degaz), la masse des particules stellaires est de 5� 106 M�. La conversion de la masse degaz en particules stellaires conduit rapidement à des particules de gaz de faibles masses,valant quelques pourcent de leur masse initiale (' 105 M�). La Figure 4.2 présente les 2premiers milliards d'années d'évolution d'une galaxie vue par la tranche. Après la phaseinitiale d'e�ondrement, du gaz s'échappe à la verticale du plan galactique. Les particuleséjectées du plan du disque sont de faible masse (' 105 M�) et correspondent à desparticules ayant formé déjà plusieurs particules stellaires. À 2 milliards d'années, plus de90 % des particules sont hors du plan galactique (jzj > 4 kpc) et seul un faible nombrede particule de gaz sert à décrire l'évolution du disque galactique. Pour l'étude chimiquede la galaxie, nous désirons avoir une bonne résolution spatiale, mais les régions hors dudisque galactique non pas besoin d'avoir une telle résolution. Malgré le nombre importantde particules éjectées, le halo de gaz reste une zone de faible densité relativement à celledu disque. Ce choix de masse de particule conduit donc à décrire des zones de faibledensité avec beaucoup de particules de gaz, ce qui n'est pas souhaitable pour notreétude.Il apparaît donc nécessaire d'éviter de former trop rapidement et en trop grandnombre des particules de gaz de faible masse. A�n de limiter le nombre de particule degaz de faible masse, nous diminuons la masse des particules stellaires d'un demi�ordre degrandeur (diminution par un facteur 3.16) ramenant la masse de particule stellaire à 7%de la masse initiale des particules de gaz. Cette valeur correspond à l'ordre de grandeur
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Fig. 4.2 � Évolution de la distribution du gaz sur 2 milliards d'années, pourMg=M� = 25%.de la fraction maximum de masse utilisée par Berczik (Berczik 1999 [23]) 4. La Figure4.3 présente l'évolution de la galaxie dans le cas de particule stellaire de faible masse(7%). Elle illustre la distribution du gaz aux mêmes temps que dans la Figure 4.2. Onnote une très nette diminution du nombre de particules éjectées. Les particules stellairesétant plus petites, chacune d'entre elles chau�ent moins le gaz alentour, le chau�age estdonc plus homogène. De plus, les particules de gaz étant statistiquement plus massive,les supernovae chau�ent localement une masse plus importante de gaz, ce qui impliquemoins de variation de température par unité de temps. Macroscopiquement, cela revientà conserver les particules de gaz dans le plan galactique. Nous assurons ainsi une bonnerésolution dans le disque. La Figure 4.4 présente la distribution du gaz et des étoiles dansla galaxie en fonction de sa distance au plan galactique. Le panneau de gauche montre ladistribution de l'ensemble de la matière baryonique, en haut pour un rapport de massede 25% et en bas pour un rapport de 7% respectivement. L'histogramme montre que ladistribution de la matière baryonique n'est pas modi�ée par le choix du rapport de masse :80% de la masse (étoiles + gaz) est localisé dans les 3 kpc autour du plan galactique. La4. Berczik 1999 utilise une fraction maximale de 5%.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 104

Fig. 4.3 � Évolution de la distribution du gaz sur 2 milliards d'années, pourMg=M� = 7%.masse de la galaxie n'est donc pas a�ectée par l'éjection de gaz précédemment décrite, cequi montre qu'elle se produit après la formation de la majorité de la masse stellaire. Lepanneau de droite montre la distribution du gaz, en haut pour un rapport de masse de25% et en bas pour un rapport de 7% respectivement. La distribution du gaz dépend bienplus du choix de la valeur du rapport de masse. D'une part, pour le rapport à 25%, unefraction importante du gaz est observée au�delà de 5 kpc et correspond aux particules defaibles masses. D'autre part, il y a 5 fois moins de gaz dans le plan du disque (jzj < 0:5kpc) par rapport au rapport de 7%. La quantité d'étoiles produite étant sensiblementidentique pour les deux valeurs, il y a plus de masse de gaz éjectée dans le cas 25 %. Lenombre de particules éjectées ne dé�nit pas uniquement la masse à l'extérieur du disquemais aussi la résolution spatiale de la composante gazeuse au sein du disque. Ainsi, ladiminution de la résolution favorise d'autant plus l'éjection du gaz en dehors du plangalactique. Cette dégradation numérique s'additionne au phénomène de chau�age dessupernovae pour éjecter le gaz hors des zones utiles à notre étude.Notre choix est guidé par notre approche de la chimie, toutefois il est nécessaire deremarquer que ce procédé d'assignation d'une masse initiale �xe aux particules stellaires



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 105implique que le paramètre d'e�cacité � devient variable pour une particule de gaz donnéeen fonction de sa masse (variation de 7% à 99.9%). Ce paramètre étant mal connu, notreapproche reste raisonnable.

Fig. 4.4 � Distribution de la matière en fonction de la valeur de Mg=M�. En haut, pourMg=M� = 25%, distribution (gaz+étoile) à gauche et distribution du gaz seul à droite.En bas, pour Mg=M� = 7%, distribution (gaz+étoile) à gauche et distribution du gaz seulà droite.4.1.2 Paramètre de proportionnalité c�Dans cette partie nous allons �xer la valeur du paramètre c�. Pour ce faire nousallons étudier l'in�uence de ce paramètre sur l'évolution chimique de la galaxie. En e�et,l'évolution chimique du système est directement liée au taux de formation d'étoiles, lui�même paramétré par la valeur de c�. Le rapport [Mg/Fe] permet de caractériser lescontributions respectives des sn II et des sn Ia. Nous le choisissons comme critère desélection de nos modèles. Nous allons à présent étudier l'in�uence de la valeur de c� surl'évolution de la valeur moyenne de ce rapport d'abondance.Dans une première série de simulations, nous avons considéré c� = 0:1 comme Katz1992 [107] et Alimi et al. 2003 [6]. Nous obtenons une très forte formation stellaire avec



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 106un pic de formation de 150 M� par an, comme on le voit dans la Figure 4.1.2. Une grandefraction de la masse de la galaxie est produite au moment de l'e�ondrement initial (auxenvirons de 500 millions d'années). En conséquence, l'échelle de temps de formation d'unegrande partie de la masse de la galaxie est courte par rapport à l'échelle de temps desexplosions de supernovae de type Ia, les premières sn Ia survenant après 1 milliard d'an-nées. La Figure 4.5 panneaux du haut, montre l'évolution du rapport [Mg/Fe] moyennésur l'ensemble des particules stellaires. [Mg/Fe] décroît fortement au cours de la pre-mière centaine de millions d'années. Cette décroissance est due aux explosions d'étoilesde masses di�érentes. Plus l'étoile est massive plus [Mg/Fe] est élevé et inversement.Ainsi, la durée de la phase de décroissance a une durée typique de 100 millions d'annéescorrespondant à la durée de vie des étoiles de 10 masses solaires. Après cette premièrephase, [Mg/Fe] est faiblement décroissant. [Mg/Fe] est quasiment constant, a une va-leur élevée, incompatible avec notre voisinage solaire que nous devons atteindre après 15milliards d'années d'évolution.

Fig. 4.5 � En haut: évolution temporelle du rapport d'abondance [Mg/Fe] moyen pourc� = 0:1 à gauche et c� = 0:006 à droite. En bas: taux de formation stellaire associé(c� = 0:1 à gauche et c� = 0:006 à droite).La contribution des supernovae type II est visiblement trop élevée par rapport aux



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 107supernovae de type Ia qui génère le Fer après 1 milliard d'années. Deux raisons peuventêtre à l'origine de cette surévaluation : la production intrinsèque de métaux par les su-pernovae de type Ia est trop faible, ou la valeur moyenne de [Mg/Fe] est trop fortementpondérée par les sn II. Les sn II ont des progéniteurs de durées de vie courtes (moins de100 millions d'années) par rapport à ceux des sn Ia (de l'ordre de 1 milliard d'années),une formation stellaire trop importante dans les phases initiales de la formation de lagalaxie va conduire, d'une part à la production d'un nombre important de sn II dès lespremiers instants de la galaxie conduisant a un rapport élevé ([Mg/Fe]' 0:5) et d'autrepart à la diminution rapide de la masse de gaz disponible dans le disque. Ainsi, il n'ya plus de gaz en quantité su�sante pour produire des étoiles enrichies par les sn Iaqui feraient diminuer le rapport [Mg/Fe]. Il est donc nécessaire de diminuer le taux deformation d'étoiles du premier milliard d'années.c� correspond au rapport entre le temps dynamique et l'échelle de temps local de laformation stellaire. Sa diminution permet, d'une part, de retarder localement la formationstellaire et d'autre part de diminuer la probabilité de formation d'une étoile et doncl'amplitude du sfr. Toutefois, l'amplitude du sfr est faiblement dépendante de c�, enraison de la régulation du sfr. En e�et, si on forme moins d'étoiles à un instant donné,deux conditions sont favorisées pour la formation stellaire : si nous formons moins demasse stellaire à un instant t, la densité du gaz reste localement élevée. De plus, le gazest localement moins chau�é par les supernovae, leur densité locale étant plus faible.Ces deux conditions, `sur�densité' et `gaz froid', sont nécessaires à la formation stellaire.Ainsi, le système tend localement à conserver un taux de formation stellaire élevé.Pour obtenir une évolution chimique convenable, nous diminuons fortement la valeurde c� a 0.006. La valeur maximale du sfr est diminuée par un facteur 3 et la valeurdu pic du sfr est à présent de 50 M�:yr�1. La Figure 4.5 panneaux du bas, montrele taux de formation pour les valeurs de c� considérées. Les deux courbes présententune phase de croissance initiale de sfr similaire. Avec une faible valeur de c�, le pic deformation stellaire n'apparaît plus de façon marquée. La consommation de gaz se faisantmoins rapidement, le taux de formation d'étoiles est plus étalé dans le temps, ce quiautorise un e�et plus marqué de l'enrichissement chimique du gaz par les supernovaede type Ia. Durant la première centaine de millions d'années (voir Figure 4.5 panneauen haut à droite), [Mg/Fe] présente une évolution très proche de celle avec c� = 0:1.Après un milliard d'années, nous constatons une décroissance de [Mg/Fe] signi�cative.Cette décroissance est continue et permettra d'atteindre une valeur solaire à 15 milliardsd'années. Le choix de c� = 0:006 est donc approprié pour notre étude.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 1084.2 Caractérisation des objets après e�ondrementNous allons à présent étudier l'ensemble des simulations que nous avons réalisées,a�n de dé�nir un ensemble de modèles conduisant à des galaxies réalistes. La principaledi�culté de ce travail repose sur la grande liberté de modélisation : nous considéronsdes objets isolés sans structure préexistante (bulbe, disque, spirale), sans étoile et sansenrichissement chimique du gaz a priori. Ainsi, préalablement à l'étude des populationsstellaires qui sera présentée dans le chapitre suivant, nous allons étudier les grandescaractéristiques propres aux galaxies spirales : morphologie, cinématique et production demétaux. A�n de clari�er notre discussion, nous allons dé�nir 3 catégories de simulations,qui ont été dé�nies a posteriori à l'étude de l'ensemble des simulations.4.2.1 Dé�nition des catégoriesNotre stratégie est la suivante :� Nous allons dé�nir trois classes d'objets en faisant varier le principal paramètre denotre étude, le paramètre de rotation initiale �. Ce nombre de classes est choisia�n de dé�nir un intervalle de valeur favorable. Pour cette première phase, lessimulations se référent à une sphère de rayon initial 100 kpc avec un pro�l dedensité en r�1. La masse totale est de 1012 M� et la fraction de masse baryoniqueest de 10%.� Après avoir dé�ni l'ensemble des objets pertinents, nous allons, dans un deuxièmetemps, modi�er les propriétés de ces objets autres que le paramètre de rotation(i.e. modi�cation du rayon initial, du pro�l initial de matière noire).La famille de conditions initiales que nous considérons est principalement dé�nie enfonction du paramètre de rotation initiale. Le paramètre de rotation initiale est parti-culièrement important pour la formation d'un objet de nature galactique. Il dé�nit lerapport entre l'énergie cinétique de l'objet et de son énergie potentielle. Dans le cadre denos simulations, nous imposons la valeur de ce paramètre de façon ad hoc. Toutefois, lavaleur du paramètre de rotation peut être estimée par une approche cosmologique de laformation des objets proto�galactiques. L'acquisition du moment angulaire par un objetproto galactique se fait par les e�ets de marée produit par la distribution de matièreà grandes échelles (Peebles 1969 [167]). Les simulations numériques de modèles de for-mation hiérarchique des structures de type cdm/�cdm permettent de créer un grandnombre d'objets proto�galactiques et de dé�nir une densité de probabilité p(�) sur lavaleur du paramètre de rotation initiale bien ajustée par un loi de type log�normal :p(�) = ��1p2��� exp � ln2(�=��)2�2� ! (4.5)Cette loi ajuste la distribution des valeurs du paramètre de rotation tel que 0:03 <�� < 0:05 et 0:5 < �� < 0:7. D'après la Figure 4.6 tirée de Vitvitska et al. 2002 [249],nous avons �� ' 0:04. De nombreuses études ont abordé la question de la valeur � ets'accordent sur ces valeurs (�� = 0:05 d'après Dalcanton et al. 1997 [54], Mo et al. 1998[147] et �� = 0:04 d'après Gardner 2001 [78]). Cette valeur est environ deux fois plusfaible que la valeur historique de 0.08 proposée par Peebles (Peebles 1969 [167]).
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Fig. 4.6 � Distribution des paramètres de rotation, d'après Vitvitska et al. 2002 [249].Les catégories ont été choisies en fonction des résultats obtenus sur l'ensemble dessimulations et qui sont présentées ci�dessous. Le Tableau 4.1 dé�nit les intervalles devaleurs retenues : Catégorie Vitesse de rotation IntervalleA Forte � > 0:12B Faible � < 0:05C Intermédiaire 0:05 � � � 0:12Tab. 4.1 � Dé�nition des di�érentes catégories de simulations en fonction du paramètrede rotation �.Nous quali�ons les trois catégories en terme de vitesse de rotation forte, faible ouintermédiaire, la vitesse de rotation de l'objet à rayon donné étant croissante avec leparamètre de rotation (cf. Equation 3.109).Les valeurs limites de chaque catégorie ne dé�nissent pas des transitions marquéesentre les di�érents régimes, la nature des simulations évoluant continûment avec lesdi�érents paramètres. Ainsi, les valeurs des trois intervalles ne sont pas à prendre ausens strict mais permettent de dé�nir l'ensemble des simulations les plus adaptées àl'application chemico�dynamique que nous désirons e�ectuer.La correspondance entre les valeurs de transition entre les di�érentes catégories (res-pectivement 0.05 et 0.12) avec des points valeurs remarquables de la densité de proba-bilité (maximum et queue de distribution de la Figure 4.6), doit être considérée avecprudence. Pour � > 0:12, la coïncidence est remarquable étant donnée les philosophiestrès di�érentes des simulations. Pour � < 0:05, la coïncidence est principalement due àla limitation des résolutions de nos simulations.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 1104.2.2 Quali�cation morphologiqueLa première quali�cation que nous réalisons est basée sur l'aspect morphologique desobjets. Nous considérons, d'une part, la distribution du gaz et des étoiles (vue de faceet vue par la tranche) et, d'autre part, la forme du pro�l de densité radiale du disque.Le pro�l exponentiel des disques des galaxies spirales est une caractéristique établie etobservée depuis le début des années 40 (M33, Patterson 1940 [164]). Il constitue doncune caractéristique essentielle qui doit être véri�ée. Par ailleurs, la vue de face permetde quali�er l'apparition ou non de structure de type barres, anneaux ou bras dans leplan de la galaxie. La vue de pro�l indique l'épaisseur du disque au cours du temps etégalement la croissance du bulbe si celui�ci apparaît.Les études chimico�dynamiques d'e�ondrement monolithique, similaires à la nôtre(Raiterie et al. 1996 [180], Carraro et al. 1998 [38], Buonomo et al. 2000 [34], Lia etal. 2000 [121], 2002 Lia et al. [122]), ne quali�e que très sommairement la morphologiedes leurs objets en focalisant leurs analyses sur des aspects chimiques et/ou numériques.Seul Berczik 1999 [23] présente un pro�l radial de densité, qui par ailleurs ajuste bien lepro�l du disque de la Voie Lactée.Les deux cas extrêmes de rotation initiale rapide (� fort) et lente (� faible) aboutissentà des objets non représentatifs des galaxies spirales. La troisième catégorie (� moyen)correspond aux objets de rotation intermédiaire. Nous allons montrer que cette dernièrecatégorie conduit aux objets les plus réalistes.Objets de forte rotation initialeD'après la Figure 4.6, de tels paramètres de rotations sont associés à des objets ayantde faibles probabilités de formation. En raison de cette faible probabilité de formation,d'après les modèles hiérarchiques, la valeur maximale des études chimico�dynamiques selimitant usuellement à une valeur de � = 0:1 (Berczik 1999 [23], Curir & Mazzei 1999[52], Lia & Carraro 2000 [121]). Ainsi, cette catégorie n'est généralement pas étudiée dansce genre de simulation. Dans un souci de généralité et a�n d'étudier les conséquencesde tels paramètres de rotation, nous avons considéré des simulations avec � = 0:14 et� = 0:16.� Morphologie des objets vus de face : Pour ces objets, une fraction importantede l'énergie totale est sous forme cinétique. La rotation des particules étant initialementcirculaire autour d'un axe, l'e�ondrement initial est moins violent que ce que nous ob-servons dans les deux autres catégories, ce qui conduit a une distribution de matièreétendue dans le plan galactique. Le choc initial conduit à deux structures : une partiecentrale ayant une dimension de l'ordre de 10 kpc et une structure externe de type an-nulaire. Sur la Figure 4.7 (à gauche), la structure annulaire à un rayon de l'ordre de 40kpc. Cette structure annulaire correspond à une sur�densité de gaz non homogène forméelors du choc initial. Elle présente de nombreuses petites structures en sur�densités ayantune taille typique d'environ 5 kpc. Les petites structures présentant une forte densité degaz conduisent à une formation stellaire localisée au niveau des ces globules de gaz. LaFigure 4.7 (à droite) présente la contre partie en matière noire. On constate qu'il n'y pasformation de sur�densité locale, ce qui montre que les globules apparaissent en raison dela nature collisionnelle du gaz et de sa capacité à se refroidir.
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Fig. 4.7 � Formation de globule après le choc initial. À gauche le gaz et à droite lamatière noire. Seule la composante gazeuse présente des sur�densités locales.

Fig. 4.8 � Évolution morphologique des simulations avec � fort. À gauche le gaz, à droiteles étoiles. L'objet évolue rapidement vers une structure anarchique.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 112Malgré le chau�age stellaire et la consommation du gaz, les globules constituent dessous systèmes liés gravitationnellement. La majorité de ces structures existent jusqu'à la�n de la simulation (3 milliards d'années) et peu d'entre elles sont détruites lors de leurchute vers les parties centrales de la structure.L'évolution de ce type d'objet est principalement marquée par l'apparition de struc-tures au sein de la distribution centrale de matière et la chute des petites structures versla partie centrale. La Figure 4.8 présente deux morphologies typiques, présentant respec-tivement la distribution du gaz (à gauche) et des étoiles (à droite). Sur la durée de lasimulation, les structures observées dans le gaz et dans la composante stellaire sont simi-laires. Pendant un court intervalle de temps (environ 200 millions d'année, soit environune rotation galactique), la structure centrale présente un anneau visible d'environ 10kpc de rayon dans la composante gazeuse et stellaire (Figure 4.8 du haut). Au même ins-tant, on observe une structure barrée. Cette barre est con�née à l'intérieur de l'anneau.La structure centrale évolue rapidement en moins de 300 millions d'années pour aboutirà la destruction de l'anneau et de la barre. Après 1.5 milliards d'années, l'évolution de lastructure aboutit sur un objet anarchique composé de plusieurs sous�structures (Figure4.8). À la �n de la simulation (3 milliards d'années), aucune structure caractéristique degalaxie spirale n'est observée.� Morphologie des objets vus de pro�l : L'e�ondrement gravitationnel et le refroi-dissement du gaz conduit rapidement à la formation d'un disque de gaz dont la majoritéde la masse est comprise à l'intérieur de 40 kpc.La Figure 4.9 présente la distribution du gaz et des étoiles, ainsi que le pro�l dedensité surfacique du disque suivant l'axe z. Le pro�l de densité est normalisé à sa valeurcentrale �nale. Au�delà d'un milliard d'années, l'épaisseur du disque ne varie plus. A�nde comparer l'épaisseur du disque obtenu avec les observations, nous estimons l'épaisseurdu disque par une loi exponentielle du type �=�0 = exp(�r=h), h étant l'échelle carac-téristique et �0 la densité centrale. Nous trouvons une échelle caractéristique de 450 pcpour le gaz et 380 pc pour les étoiles. Pour notre Galaxie, Ojha et al. 1999 [159] trouveune échelle caractéristique de 240 pc pour le disque mince et une échelle de 790 pc pourle disque épais. Pour les mêmes caractéristiques, Du et al. 2003 [66] trouvent 320 pc et640 pc respectivement. Ces valeurs concernent les étoiles. Par ailleurs, la valeur typiquede h d'une Sc est de 450 pc et 700 pc pour un Sb, selon Ma 2002 [128]. Nos simulationsont donc le bon ordre de grandeur 5. Aucun globule, présent sur la vue de face n'estobservé en dehors du plan de la galaxie. Les globules restent dans le plan galactique surtoute la durée de la simulation, ceci malgré l'interaction avec le reste de la structure.En particulier, on ne note pas l'apparition d'une structure centrale de type bulbe. Lastructure reste d'épaisseur constante sur la totalité du plan et durant toute la durée dela simulation.5. Pour cette catégorie d'objets, la comparaison est abusive étant donné la morphologie des objets,mais est réalisée a�n de pouvoir comparer avec les deux autres catégories.
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Fig. 4.9 � Épaisseur des disques du gaz à gauche et des étoiles à droite. En bas, lepro�l de densité des disques et en haut la distribution de matière associée. La densité estnormalisée à sa valeur maximale �0.� Pro�l radial de densité : Pour cette catégorie d'objets une description en termede pro�l de densité radiale n'est pas réellement appropriée étant données les fortes dis-symétries observées. Toutefois, nous présentons ici les pro�ls obtenus a�n de pouvoir lescomparer avec les 2 autres catégories qui, comme nous le verrons, donneront des résultatsplus satisfaisants.La Figure 4.10 présente l'évolution temporelle du pro�l de densité typique de cettecatégorie d'objets à 1.5, 2 et 2.5 milliards d'années. Nous présentons le gaz à gauche et lesétoiles à droite. En faisant abstraction des pics de sur�densité dus aux petites structuresglobulaires, le pro�l de densité stellaire, déterminé dans le plan du disque, décroît avec lerayon. Malgré la nature très bruitée de ce pro�l, on peut estimer l'échelle caractéristiquedu disque stellaire dans le but de le comparer avec les catégories que l'on décrira par lasuite. En considérant l'ensemble du disque, l'échelle caractéristique 6 de ce pro�l est de5.7 kpc à t = 1:5 milliard d'années et croît légèrement avec le temps pour atteindre une6. Échelle caractéristique en supposant un pro�l de densité du type � exp(�r=r0), r0 étant l'échellecaractéristique.
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Fig. 4.10 � Évolution temporelle des pro�ls de densité. À gauche le gaz, à droite lesétoiles.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 115valeur de 6.2 kpc à la �n de la simulation. Bien que la comparaison soit un peu abusivedans ce cas, cette valeur caractéristique est plus importante que l'échelle caractéristiquede la Voie Lactée (de 2.5 à 3.5 kpc d'après Mera 1998 [140], Dehnen & Binney 1998[59], Hammersley et al. 1999 [90]) mais reste compatible avec les échelles caractéristiquesdes galaxies observées (de Jong 1996 [55]). Les structures globulaires étant caractériséespar des pics de sur�densité d'un ordre de grandeur au�dessus de la densité ajustée parl'exponentielle décroissante.La pente des pro�ls de densité du gaz est très similaire à celui des étoiles durant latotalité des simulations. Les sur�densités associées aux globules de matière apparaissentnettement moins contrastées que dans les pro�ls stellaires. Ainsi, les globules de matièreapparaissent comme des systèmes dans lesquelles le gaz à été totalement converti enétoiles.� Conclusion : Cette catégorie d'objet conduit à la formation d'une multitude depetits globules et une structure centrale qui ne présente pas une morphologie stable. Ladistribution de matière, en particulier l'existence des globules de matières baryoniques, nepeut correspondre à un cas plausible de galaxie isolée. D'un point de vue morphologique,cette catégorie de modèle est donc rejetée.Nous allons voir par la suite que la diminution de la valeur du paramètre de rotationva permettre de stabiliser l'objet et de limiter la formation des globules de matière touten conservant la décroissance exponentielle du pro�l de densité.Objets de rotation initiale faibleD'après Vitvitska, la distribution de la Figure 4.6 montre que cette catégorie regroupela majorité des objets. En raison du temps de calcul pour cette catégorie d'objets, nousavons considéré une valeur de rotation initiale unique de � = 0:03 .� Morphologie des objets vus de face : Une telle valeur de � implique que seuleune faible fraction d'énergie du système se trouve sous forme d'énergie cinétique. Parconséquent, la force centrifuge initiale exercée sur le gaz est faible et l'e�ondrement initialest violent. Le taux de formation d'étoiles est très élevé durant les premiers millionsd'années. Il implique une consommation rapide du gaz. La faible vitesse de rotationinitiale et le fort sfr aboutissent à la formation d'un objet de petite dimension (environ10 kpc) et de forte densité.La Figure 4.11 présente la distribution de densité de gaz. De la même façon quepour la catégorie � fort, on constate la formation de nombreuse structures globulaires.Toutefois, cette fois, ces structures ne sont pas très denses et la concentration de matièreest moins contrastée par rapport à leur environnement. Elles fusionnement rapidementavec la concentration centrale de matière. Après 2 milliards d'années, aucun globule dematière n'est observable, que ce soit dans le gaz ou dans les étoiles.D'autre part, on observe des structures en anneaux se formant aux environs d'unmilliard d'années. Toutefois, cette structure est éphémère et persiste moins de 200 mil-lions d'années. Au�delà d'un milliard d'années, le gaz du plan galactique est localisédans un rayon de 8 kpc et ne décrit pas de structure particulière. Le disque stellaire
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Fig. 4.11 � Évolution morphologique des simulations avec � faible. En haut le gaz, enbas la composante stellaire.a une extension radiale de l'ordre de 10 kpc et successivement de forme circulaire puisoblongue.Il est nécessaire de faire quelques remarques relatives à la technique numérique em-ployée. Le manque de structure observée dans ces objets n'est pas une conséquence duterme de lissage hydrodynamique du gaz, les valeurs de h étant adaptées spatialementet temporellement. Toutefois, le terme de lissage gravitationnel, lui, est �xe sur toute ladurée de la simulation (voir chapitre 2). Un paramètre de lissage élevé tend à stabiliser ledisque (Romeo 1994 [188]) en inhibant les développements des instabilités. Cette valeurest �xée à la distance moyenne inter�particules de la géométrie initiale (sphère de 100kpc). Pour étudier la question de l'e�et du terme de lissage sur la morphologie de cesobjets, il faudrait augmenter la résolution spatiale. Dans le cadre d'un code à lissagegravitationnel spatialement �xe, ceci reviendrait à augmenter le nombre de particules.Toutefois, la résolution augmente comme n1=3, n étant le nombre de particules de gaz dusystème. Dans notre étude, une augmentation du nombre de particules de gaz conduit àune augmentation du nombre de particules stellaires, la masse d'une particule stellaire



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 117étant imposée proportionnelle à la masse d'une particule de gaz et le taux de formationd'étoiles étant conservé. Dans le cas des objets à faible rotation initiale, le coup numé-rique est déjà très important pour la résolution en masse considérée en raison des échellesde temps imposées par l'hydrodynamique, les zones denses nécessitant des petits pas detemps d'intégration pour être traitées correctement, et du grand nombre de particulesstellaires produites. Le temps de calcul pour un plus grand nombre de particules de gazdevient donc prohibitif et hors de porté de nos simulations. Une solution pour contour-ner ce problème serait d'implémenter un lissage gravitationnel adaptatif, jouant un rôlesimilaire à celui du terme de lissage h pour le sph (voir chapitre 2 et Dehnen 2001 [60])qui éviterait de contraindre la valeur du lissage aux conditions initiales.� Morphologie des objets vus de pro�l : La Figure 4.12 présente la distributiondu gaz et des étoiles ainsi que les pro�ls de densité suivant z.

Fig. 4.12 � Épaisseur des disques respectivement du gaz à gauche et des étoiles à droite.En bas, les pro�ls de densité des disques et en haut la distribution de matière associée.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 118Nous estimons l'épaisseur du disque de la même façon que précédemment. Noustrouvons un échelle caractéristique de 400 pc pour le gaz et 300 pc pour les étoiles. Ledisque est légèrement plus mince que dans le cas de � fort, aussi bien pour la composantegazeuse que stellaire. De la même façon que pour le cas précédent, l'épaisseur du disquereste constante après 1 milliard d'années après la �n de l'e�ondrement initial. On trouveune épaisseur de disque qui est en bon accord avec les valeurs de Ma 2002 [128] pour lagalaxie de type Sc. Le disque a une extension radiale d'environ 8 kpc. Le disque stellaire aune extension radiale plus importante que le disque de gaz (12 kpc). Pour cette catégoriede simulations, la structure reste totalement plane sur les 3 milliards d'années que durela simulation. Comme nous l'évoquions pour la description de la vue de face, il n'apparaîtpas de structure au sein du disque. De ce fait, aucune structure de type barre ne peutconduire à l'éventuelle croissance d'un bulbe.� Pro�l radial de densité : La Figure 4.13 présente l'évolution temporelle du pro�laux temps 1.5, 2 et 2.5 milliards d'années.Le pro�l de densité des étoiles est très stable dans le temps et est très bien ajusté parun pro�l exponentiel. L'échelle caractéristique est de l'ordre de 1.8 kpc. C'est environdeux fois plus faible que l'échelle du disque de la Voie Lactée (de l'ordre de 2.5 à 3.5 kpc(Dehnen & Binney 1998 [59], Hammersley et al. 1999 [90]).La valeur centrale de densité du pro�l stellaire est d'un ordre de grandeur supérieurà celui observé dans le cas des simulations � fort, alors que celle du pro�l de gaz estrestée la même.Contrairement à la première classe de simulations, le pro�l radial de densité de gaza une densité qui n'est pas semblable à celui des étoiles. Le centre du pro�l de densitéadmet une densité centrale relativement constante et qui décroît avec le temps (du faitde conversion de gaz en étoile). Au�delà d'un rayon de 15 kpc le pro�l de densité du gazest très bruité en raison du faible nombre de particules décrivant cette zone. Par ailleurs,la densité de cette zone (de l'ordre de 105 M� kpc�1) est la densité que l'on observe dansla zone en dehors du disque de cet objet.� Conclusion : Nous ne remarquons ni la formation au moment de l'e�ondrementinitiale, ni la croissance au cours du temps, d'une structure centrale de type bulbe. Nossimulations montrent que de faibles valeurs de � conduisent à la formation d'un disquede faible épaisseur. Il est important de garder à l'esprit les di�cultés numériques liéesà la résolution spatiale qui limitent le développement des instabilités et par conséquentl'apparition de structures. D'un point de vue morphologique, cette catégorie est exclue.
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Fig. 4.13 � Pro�ls de densité pour une simulation avec � faible. À gauche le gaz, à droiteles étoiles.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 120Objets avec rotation initiale moyenneLa dernière classe de simulations regroupe les objets ayant un paramètre de rotationinitiale de 0.05 à 0.12. Pour cette catégorie nous avons considéré des simulations avecquatre valeurs du paramètre de rotation � 2 f0:05; 0:08; 0:1; 0:12g. Comme cette catégo-rie développe des structures remarquables (bras, barres, structure boîte/cacahuète) nousavons réalisé un nombre important de simulations, en jouant sur di�érents paramètres(pro�l de densité initial, rayon initiale de la sphère) a�n d'a�ner la détermination desobjets conduisant à des morphologies réalistes. Pour chacun des paragraphes suivants,nous discuterons dans un premier temps le cas standard d'un pro�l en 1=r puis d'unpro�l en 1=r2.� Morphologie des objets vus de face :� Pro�l en 1=r : La Figure 4.14 présente la morphologie typique des composantesstellaires et gazeuses d'une galaxie résultant d'un objet proto�galactique en 1=r, avecRini = 100 kpc.Avec ces valeurs de �, les globules observés dans la catégorie � forte, est faible (� �0:1) voir inexistante (� < 0:1). S'ils apparaissent, ils ne constituent qu'un phénomènetransitoire : aux environs de 1 milliard d'années, la carte de densité stellaire présente desglobules (en haut de l'image). Toutefois, la contre�partie gazeuse a une densité faiblementmarquée par rapport au gaz environnant. À 2 milliards d'années, les globules ont disparu.Par ailleurs, l'e�et de lissage, évoqué pour les objets à faible vitesse de rotation, n'inhibepas dans le cas présent la formation de structure (barres . . . ), le disque galactique,une fois formé, ayant une taille su�samment grande (� 20 kpc). Sur toute la durée dela simulation, une structure spirale faiblement marquée, apparaît dans la composantegazeuse mais sa structure n'est réellement mise en place qu'après 4 milliards d'années.Une structure barrée est observée à 2 milliards d'années, mais n'est réellement bienétablie qu'à 4 milliards d'années. La barre est observée jusqu'à la �n de la simulation à5 milliards d'années. La barre est présentée sur la Figure 4.15 en haut. Les pro�ls en 1=rconduisent à une longueur de la barre (demi�grand axe) de 5 à 7 kpc. Une telle dimensionde barre est supérieure à celle observée dans notre Galaxie (de 3 à 3.5 kpc, Gerhard 2002[81]). Toutefois, le rapport de la longueur de la barre sur l'échelle caractéristique du disqueest de l'ordre de 1.7. Cette valeur est légèrement supérieure à celle des galaxies réelles,qui ont typiquement un rapport compris en 0.5 et 1.5 (Elmegreen & Elmegreen 1985[69]). La dimension de la barre est donc dans le bon ordre de grandeur. Le disque évoluede façon dissymétrique sur le second milliard d'années, et l'objet a une morphologieperturbée qui tend à faire disparaître la barre. À 5 milliards d'années, le disque stellaireest symétrique et une structure barrée est visible au centre.Les objets obtenus avec un pro�l en r�1 et avec Rini = 100 kpc présentent donc desstructures remarquables et persistantes dans le temps. Dans le but de voir la dépendancede ces structures avec les paramètres initiaux, autre que le paramètre de rotation, nousallons à présent faire varier des paramètres géométriques de nos objets proto�galactiques.
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Fig. 4.14 � Évolution morphologique des simulations en 1=r avec � moyen. À gauche legaz, à droite la composante stellaire.
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Fig. 4.15 � Dimension des barres pour les simulations avec 1=r (en haut) et les simula-tions 1=r2 (en bas). À gauche le gaz, à droite les étoiles.� Pro�l en 1=r2 : A�n de stabiliser la structure, nous avons considéré un pro�l initialde matière noire plus piqué. Notre choix se porte sur un pro�l en r�2 pour la matièrenoire et r�1 pour le gaz. Bien que totalement ad hoc, ce choix est inspiré d'une partpar le pro�l de densité radiale auquel tend respectivement la matière noire et la matièrebaryonique dans un e�ondrement auto�similaire (Teyssier, Chièze & Alimi 1997 [233]) etd'autre part, par le pro�l de matière que doit avoir une galaxie a�n d'avoir une courbe derotation plane (l'équilibre rotationnel à vitesse constante impliquant un pro�l de densitéen r�2).Les pro�ls en r�2 conduisent à des structures barrées et spirales très contrastéesau sein du disque. La Figure 4.16 présente la distribution de gaz et d'étoiles de cessimulations. La composante gazeuse présente une structure qui ressemble à un pseudo�anneau de gaz 7. Ces deux bras sont de type `trailing' 8, ce qui est le cas observé pour les7. Par dé�nition un pseudo�anneau correspond à un anneau de matière dé�ni par le prolongementdes deux bras.8. Les bras sont enroulés dans le sens de rotation de la barre.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 123galaxies (Binney & Tremaine 1987 [28]). La contrepartie stellaire des bras est très peumarquée et dé�nit la limite du disque de la galaxie. Les distributions de gaz et d'étoilesdécrivent une structure de type anneaux ayant pour diamètre la barre stellaire.
Fig. 4.16 � Structure annulaire et barrée pour 1=r2 avec Rini = 100 kpc. À gauche le gazet à droite la composante stellaire.La barre obtenue avec un pro�l en 1=r2 a une longueur (demi�grand axe) de 2 à 3kpc. Cette structure est présentée sur la Figure 4.15. Ces dimensions signi�cativementinférieures aux simulations avec un pro�l en r�1 (Figure 4.15) sont comparables auxgalaxies observées (Combes & Elmegreen 1993 [50]). La dimension de la barre de gazdiminue rapidement avec le temps. La Figure 4.17 montre cette évolution : en 0.3 milliardd'années, la barre gazeuse de 8 kpc est réduite à une concentration centrale de l'ordrede 1 kpc à t = 1:6 milliards d'années. On note par ailleurs que la barre de gaz n'est pasaligné à la barre stellaire. Elle précède la barre stellaire dans le sans de rotation de cettedernière.A�n d'obtenir des caractères morphologiques encore mieux dé�nis, nous avons faitvarier le rayon initial de la sphère de matière dé�nissant l'objet proto�galactique tout enconservant le pro�l initial en 1=r2 pour la matière noire.La diminution de Rini à 80 kpc conduit à une structure barre, bras, pseudo�anneautrès marquée dans le gaz (Figure 4.17). Aux extrémités de la barre de gaz sont observéesdeux sur�densités. Les deux sur�densité `tombent' vers le centre de la barre en décrivantla moitié de la barre en 1 milliard d'années. La distribution du gaz dans la partie centraletend vers une concentration centrale dont la taille est signi�cativement inférieure à lataille de l'anneau. La contrepartie stellaire de la barre ne suit pas le mouvement du gaz.Sur toute la durée de la simulation, la barre stellaire a une longueur correspondant audiamètre de l'anneau tel que le présentent certaines galaxies comme NGC1433 (cf. Butaet al. 2001 [35]). Pour Rini = 50 kpc, les mêmes structures sont observées. Toutefois, lesbras dans la composante stellaire sont inexistants.
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Fig. 4.17 � Évolution morphologique des simulations en 1=r2 pour � � moyen. En hautle gaz et en bas la composante stellaire.� Pro�l �xe de matière noire : L'apport des pro�ls en r�2 nous a conduit à consi-dérer des modèles avec un potentiel de matière noire imposé. Les résultats sont illustrésdans la Figure 4.18. Sans formation stellaire, l'e�ondrement de la sphère de gaz conduit àun disque gazeux parfaitement symétrique développant rapidement une structure spirale(Figure 4.18 à gauche). Cette structure spirale devient de moins en moins marquée etdisparaît aux environs de 1.5 milliards d'années (Figure 4.18 à droite). Les structuresobservées dans les simulations avec de la matière noire dynamique (anneau, barre) ne sedéveloppent pas ici. Les simulations avec formations stellaires conduisent à un très forttaux de formation d'étoiles dès les premiers pas de temps de la simulation. Le nombreimportant de particules stellaires ainsi que le pas de temps imposé par la dynamiquedu gaz conduisent à un temps de calcul prohibitif, et ne nous permettent pas de suivrel'évolution d'un tel objet.Par conséquent, nous n'avons pas exploré plus en détails cette piste, et nous sommeslimité à l'étude de systèmes totalement auto�gravitants, d'ailleurs plus réalistes.
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Fig. 4.18 � Simulation avec pro�l de matière noire �xe. Évolution temporelle de la struc-ture spirale du disque de gaz.� Morphologies des objets vus de pro�l: La Figure 4.19 illustre les résultats pourles pro�ls de densité en 1=r en haut et les pro�ls de densité en 1=r2 en bas.� Pro�l en 1=r : La présence de la barre dans les simulations en 1=r fait apparaîtrela structure boîte/cacahuète typique (Combes & Sanders 1981 [47], Combes et al. 1990[49]). A�n de mieux la voir, la Figure 4.20 présente une vue du disque dans le sens dela barre (à gauche) et une vue perpendiculaire à la barre (à droite). Toutefois même sil'apparition de cette structure est remarquable compte tenu de nos conditions initiales,la sur�épaisseur associée à la structure cacahuète reste faiblement contrastée par rapportau reste du disque. En particulier, cette structure tend à disparaître avec le temps sansaboutir à la création d'un sphéroïde central, bien que d'importantes quantités de matièresoient conduites vers le centre de la galaxie sous l'action de la barre (voir chapitre 5).� Pro�l en 1=r2 : Pour le pro�l en 1=r2 nous ne voyons pas de structure boîte/cacahuètemalgré la présence de la barre bien que l'aspect morphologique général de la galaxie soitmieux établi. La barre est probablement trop jeune et trop faible pour faire apparaîtreune telle structure de façon visible. Ainsi, cette dernière catégorie de simulations neconduit pas à l'émergence d'un bulbe, quelles que soient les valeurs de la pente initialedu pro�l de densité de matière noire et du rayon initial de l'objet proto�galactique.De la même façon que pour les catégories précédentes, nous mesurons l'échelle carac-téristique de l'épaisseur du disque (voir Figure 4.21). Pour les pro�ls en 1=r, le disque aune échelle caractéristique de 310 pc pour la composante gazeuse et de 780 pc pour lacomposante stellaire. Pour les pro�ls en 1=r2, le disque à échelle caractéristique de 310pc pour la composante gazeuse et de 340 pc pour la composante stellaire. Les simulationsavec un pro�l en 1=r2 aboutissent donc à des épaisseurs de disque semblable aux deuxautres catégories. Ainsi, de la même façon que la valeur de �, la nature du pro�l (i.e. 1=r
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Fig. 4.19 � Épaisseur des disques respectivement du gaz à gauche et des étoiles à droitesrespectivement, en haut pour r�1 et en bas pour r�2.
Fig. 4.20 � Structure boîte�cacahuète de la barre. À gauche, projection perpendiculaire àl'axe de la barre (boîte), à droite projection dans l'axe de la barre (cacahuète).



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 127ou 1=r2) n'a pas d'in�uence majeure sur l'épaisseur. Seul, la présence de la barre avecla structure cacahuète dans les simulations en 1=r conduit à un épaississement global dudisque dont l'échelle caractéristique dans la composante stellaire se rapproche de l'échelledu disque épais de notre Galaxie (790 pc, selon Ojha et al. 1999 [159], 640 pc, selon Duet al. 2003 [66]). Cette épaisseur de disque correspond à une galaxie Sbc/Sb selon Ma2002 [128].

Fig. 4.21 � Pro�l de densité suivant l'axe z, à gauche pour le gaz et à droite pour lesétoiles. Les �gures correspondent en haut, à un pro�l en 1=r, et en bas à un pro�l en1=r2.� Pro�l radial de densité :� Simulation avec pro�l en 1=r : La Figure 4.22 présente l'évolution temporelle dupro�l aux temps 1.5, 2 et 2.5 milliards d'années De la même façon que pour les simulationsde la catégorie � faible, le pro�l de densité stellaire tend de façon remarquable vers unpro�l exponentiel. Ce pro�l est très stable dans le temps. On note toutefois des légèresévolutions dans le pro�l de densité : le pro�l de densité stellaire est ajusté au mieux parune loi exponentielle aux environs de 2 milliards d'années pour un rayon de 40 kpc. Audelà de 2 milliards d'années, le pro�l de densité stellaire développe une légère sur�densité



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 128au centre qui s'écarte de la loi exponentielle. Toutefois, jusqu'à la �n de la simulation(3 milliards d'années) cette croissance est faible et n'atteint pas un écart d'un ordre degrandeur par rapport à la valeur centrale du pro�l exponentiel. Cette croissance centralepré�gure l'in�uence de la barre que nous verrons mieux avec les pro�ls en 1=r2. Parailleurs, l'échelle caractéristique du disque croît avec le temps. À 1.5 milliards d'années,l'échelle caractéristique est de 2.9 kpc. Sa croissance est de l'ordre de 0.2 kpc tous les500 millions d'années. À 3 milliards d'années, cette échelle tend à se stabiliser à 3.4 kpc.L'échelle caractéristique de la Voie Lactée est de l'ordre de 2.5 à 3.5 kpc (Dehnen &Binney 1998 [59], Hammersley et al. 1999 [90]).La densité stellaire au voisinage solaire (densité à ' 10 kpc du centre de la Galaxie)est de 48�9 M�.pc�2 selon Kuijken & Gilmore 1991 [114], de 52 M�.pc�2 selon Mera etal. 1998 [140] et de 67� 9 M�.pc�2 selon Siebert et al. 2003 [221]. Dans nos simulationsla densité stellaire à une distance équivalente est de 40 M�.kpc�2, ce qui est dans le bonordre de grandeur. Ainsi, le pro�l de densité stellaire obtenu dans ces simulations esten très bon accord avec les observations et ressemble de façon très similaire au pro�l dedensité du disque d'une galaxie telle que la voie lactée.Le pro�l de gaz décroît moins rapidement qu'une loi exponentielle est au dessus de 25à 30 kpc, le pro�l de densité a une densité de l'ordre de 105 M� kpc�1 qui correspond à ladensité observée en dehors du disque ces objets. Le pro�l densité du gaz est typiquementun ordre de grandeur plus faible que le pro�l de gaz au centre du disque et tend vers unedensité identique au-dessus de 10 kpc.� Simulation avec pro�l en 1=r2 : Cette simulation a un pro�l de gaz totalementdi�érent. La Figure 4.23 présente respectivement le pro�l de densité de gaz à gaucheet stellaire à droite. Aux environs de 2 à 5 kpc, on remarque une déplétion dans le gaztrès marquée. Cette forte diminution de la densité de gaz est à mettre en relation avecla barre stellaire qui a une dimension de 3 kpc. Le pro�l de densité met en évidence letransport de gaz vers le centre de la galaxie sous l'action de la barre. On note que ladensité centrale de gaz est très élevée par rapport aux parties externes du disque (r = 20kpc) avec une di�érente de 2 ordres de grandeurs. Entre 10 et 20 kpc, la densité de gaz estrelativement constante et au-dessus de 20 kpc elle décroît vers la valeur correspondantà la zone en dehors du disque de l'objet. La densité stellaire subit aussi l'in�uence dela barre. Comme pour les simulations en 1=r, on retrouve un pro�l bien ajusté par uneloi exponentielle pour les régions externes du disque, avec toutefois une échelle caracté-ristique plus importante, de l'ordre de 5 kpc, qui reste toutefois totalement compatibleavec les observations. La partie centrale présente un fort écart à la loi exponentielle, deprès de 2 ordres de grandeur. Cette forte densité stellaire résulte de la forte densité degaz et à la présence de la barre, qui induit un important taux de formation d'étoiles.Toutefois, cette forte densité centrale n'est pas à confondre avec la présence d'un bulbepuisqu'il n'apparaît pas une telle structure d'après la morphologie des objets.
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Fig. 4.22 � Pro�ls de densité pour une simulation avec � moyen, à gauche le gaz et àdroite les étoiles.
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Fig. 4.23 � Pro�ls de densité pour une simulation pour � moyen et en 1=r2.� Conclusion : Pour l'ensemble des simulations, nous ne constatons pas de croissancede structure de type bulbe quels que soient les paramètres considérés Toutefois, l'épais-seur du disque obtenue pour les simulations en 1=r pourrait masquer l'apparition éven-tuelle d'un bulbe dans nos simulations. De plus, toujours pour les simulations en 1=r,une structure boîte/cacahuète des barres est observée. Elle reste toutefois de très faibleamplitude et ne parvient pas à se di�érencier nettement du disque stellaire. Une tellestructure n'est pas observée dans les simulations en 1=r2 où la barre apparaît avec uneplus faible dimension.Cette non formation de bulbe est constatée de la même façon par Springel 2000 [226]sur des simulations sph à plus haute résolution ou Berczik (Berczik 1999 [23]) à plusfaible résolution et sur 15 milliards d'années.Les simulations en un 1=r et en 1=r2 présentent chacune des caractéristiques impor-tantes. De part, les deux quali�cations suivantes, nous montrerons que les pro�ls en 1=rsont les plus adaptés.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 1314.2.3 Quali�cation cinématiqueDeux propriétés essentielles doivent être observées a�n de quali�er un objet de galaxiedisque : la décroissance exponentielle du pro�l radial de densité et une courbe de rotationplane. Nous avons vu précédemment que nous véri�ons la première propriété, dans ceparagraphe nous allons étudier la seconde.L'étude des courbes de rotation est un outil puissant pour mesurer la distributionde matière dans le plan du disque des galaxies spirales 9. Dès 1914, les toutes premièrescourbes de rotation ont pu être mesurées sur les galaxies proches M31 et M104 (Slipher1914 [214]). Toutefois, c'est au début des années 70, notamment avec l'apport des ob-servations radio de la raie à 21 cm de l'hydrogène neutre (Hi) que l'on admit que lescourbes de rotation des galaxies restaient planes (Rogstad & Shostak 1972 [186]) jus-qu'à de grands rayons, mettant en évidence l'existence d'un halo étendu de matière nonvisible. Actuellement, peu de galaxies présentent des décroissances kepleriennes à grandrayon. Certaines mesures indiquent une possible décroissance keplerienne de la courbede rotation de la Voie Lactée pour des rayons supérieur à 17 kpc (Honma & Sofue 1997[98]). La partie centrale des courbes de rotation présente une zone de croissance de vitesse(de type rotation solide), dont l'extension radiale est délimitée par le rayon de turn�over(rayon au�delà du quel la courbe de rotation s'in�échit pour tendre vers une courbede rotation plane.). Pour les galaxies spirales, les rayons de turn�over bont de quelquescentaines de parsecs quelques kiloparsecs. Bien que les études dans les années 80 � 90annoncaient des rayons de turn�over de l'ordre du kiloparsec (Rubin et al. 1980 [191],Rubin et al. 1985 [192], Persic et al. 1996 [170]), les méthodes plus récentes d'analyse telque l'envellope tracing method (Sofue 1996 [217], Sofue 1997 [218], Sofue et al. 1999 [219])tendent à montrer que le rayon de turn�over est plus limité, avec un ordre de grandeurd'une centaine de parsec.Dans le cadre de notre quali�cation cinématique, nous allons voir dans quelle mesurenos objets ont une courbe de rotation typique des galaxies spirales au niveau du rayonde turn�over et vis à vis de la nature de la courbe de rotation. Dans un premier temps,nous allons montrer la correspondance entre les courbes des étoiles et du gaz, puis nousdiscuterons de l'in�uence des paramètres initiaux sur l'évolution temporelle et sur l'allure�nale des courbes de rotation.Comparaison des deux types de courbes de rotation :La Figure 4.24 compare la courbe de rotation des étoiles à celle du gaz (i.e. la vitesseangulaire moyenne de l'ensemble des étoiles, et du gaz). Les deux courbes ont des alluressimilaires, une amplitude d'environ 280 km.s�1 pour le gaz et 270 km.s�1 pour les étoiles,et un rayon de turn�over comparable également (environ 4 kpc). Cette correspondanceprovient du fait que le gaz et les étoiles sont soumis au même potentiel global. Les partiescentrales que le gaz a tendance à avoir un rayon de turn�over légèrement inférieur à celuiobservé dans la contre�partie stellaire. Toutefois, de façon générale, la courbe de rotationdes étoiles est légèrement inférieure à celle du gaz, une tendance en bon accord avec lesrésultats observationnels (V� < Vg, pour les types précoces, et V� ' Vg pour les typestardifs (Vega Beltrán et al. 2001 [248])). Cette di�érence s'explique par un modèle où legaz se trouve en équilibre rotationnel alors que les étoiles sont soumises à des mouvements9. Pour une revue récente sur les courbes de rotation voir Sofue & Rubin 2001 [220].



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 132aléatoires plus importants (Pignatelli et al. 2001 [173]). Cet e�et est d'autant plus grandque la galaxie présente un bulbe conséquent.
Fig. 4.24 � Courbe de rotation, à gauche pour la composante gazeuse et à droite pour lacomposante stellaire.Compte tenu de la correspondance entre les courbes de rotation du gaz et des étoiles,nous étudierons par la suite exclusivement les courbes de rotation du gaz. Par ailleurs,observationnellement, les études réalisées sur les courbes de rotation se font majoritaire-ment sur le gaz (H�, Hi, co). La mesure des courbes de rotation des étoiles nécessitantun �ux lumineux important, elle se limite généralement à la partie centrale des galaxies(voir Vega Beltrán et al. 2001 [248] pour une mesure des courbes de rotation des étoiles).E�et de la formation stellaireL'ajustement du paramètre c� nous a permis d'obtenir un ensemble de simulationsayant des conditions initiales identiques, mais avec di�érents taux de formation d'étoiles.Nous pouvons donc estimer l'in�uence de la conversion de la matière baryonique de com-posante collisionnelle en composante non collisionnelle. La Figure 4.25 présente troiscourbes de rotations obtenues trois valeurs di�érentes de c� formation. La premièrecourbe correspond à un taux de formation d'étoiles nul, i.e. la simulation ne comprendque du gaz. Les deux autres courbes correspondent à c� = 0:006 et c� = 0:1 respecti-vement. Ces variations de taux de formation d'étoiles conduisent respectivement à desfractions de gaz, moyennées sur l'ensemble du disque, de 100%, �15% et �3%.Nous constatons qu'à la résolution de notre étude, il n'y a pas de di�érence signi�-cative entre les trois courbes de rotation. Leur vitesse de plateau est de 280 km.s�1. Lerayon de turn�over de la simulation avec 100% de gaz a une valeur légèrement inférieureaux autres (1 kpc au lieu 2 kpc).Ainsi, une fois le disque galactique formé, le gaz et les étoiles décrivent le même typede courbe de rotation. Comme nous l'avions montré dans le paragraphe concernant laquali�cation du taux de formation stellaire, la composante stellaire et gazeuse reste dansle plan du disque avec une épaisseur comparable quelle que soit la valeur du paramètrec� que nous avons considéré. Ainsi, le potentiel gravitationnel (dm + disque) vu par
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Fig. 4.25 � Courbes de rotation obtenues pour une simulation sans formation stellaire(à gauche), avec c� = 0:1 (au centre) et c� = 0:006 (à droite).les di�érentes particules ne varie pas signi�cativement d'une simulation à une autre. Undisque de gaz décrit bien la rotation d'une galaxie complète.A�n d'étudier des courbes de rotation sur un large ensemble de simulations, nousavons considéré uniquement le cas 100% de gaz, la vitesse du code numérique étantbeaucoup plus importante sans formation stellaire. Nous allons à présent nous intéresser àl'in�uence des paramètres initiaux, puis à l'évolution temporelle des courbes de rotation.In�uence des paramètres initiauxLa Figure 4.26 présente les courbes de rotations obtenues pour les trois catégories desimulations : faible, moyenne et forte valeurs de � avec Rini = 100 kpc. Les courbes duhaut correspondent au pro�l initial de matière noire en 1=r et les courbes du bas au casen 1=r2. Les courbes de rotations sont présentées à l'instant �nal de la simulation, c'està dire à 3.5 milliards d'années.� Rayons de turn�over : Le rayon de turn�over est de l'ordre de 2 à 4 kpc et estrelativement indépendant de la valeur de �. Toutefois, une légère tendance se dégagepour le pro�l initial. Le rayon de turn�over tend à être plus petit pour les simulationsavec un pro�l en 1=r2 avec une diminution d'environ 40% par rapport aux simulations en1=r. Observationnellement, la zone de rotation solide est de l'ordre de quelques centainesde parsecs à quelques kiloparsecs (Begeman 1991 [21], Sofue et al. 1999 [219]). Ainsi,l'extension spatiale de cette zone, relativement à nos échelles de disque, est compatibleavec la tranche élevée des valeurs observées. Nous avons signalé que les valeurs élevéesde rayon de turn�over correspondent généralement à des observations anciennes et queles observations plus récentes trouvent des échelles plus faibles ce qui suppose un e�etobservationnel de surestimation de cette échelle. Dans nos simulations cette valeur éle-vée peut être consécutive à un e�et similaire, dû au paramètre de lissage du potentielde gravitation. Nous avons réalisé une simulation à plus haute résolution en doublant lenombre de particules. En d'autres termes, nous avons diminué le paramètre de lissage.Aucune variation n'a été constatée. La simulation se déroulant en 3d, doubler le nombrede particules revient à diviser par 21=3 ' 1:25 le paramètre de lissage, ce qui est endé�nitive un gain faible sur la résolution. Pour envisager de voir un e�et, il faudrait pro-
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Fig. 4.26 � Courbe de rotation pour les simulations en 1=r (en haut), en 1=r2 (en bas).Les courbes correspondent à la catégorie des faibles valeurs de � (à gauche), à la catégoriedes moyennes valeurs de � (au centre), à la catégorie des fortes valeurs de � (à droite)bablement augmenter le nombre de particule par un facteur 30 à 1000 a�n de gagner undemi ou un ordre de grandeur sur la résolution spatiale. Toutefois, ce nombre signi�catifde particules est hors de portée de notre outil numérique.� Plateau de vitesse : Au-delà du rayon de turn�over la courbe de rotation, une foisstabilisée présente le plateau de vitesse caractéristique des galaxies spirales.Relativement aux simulations en 1=r, le plateau à une vitesse de 280 km.s�1 pour lessimulations � moyen. Il est remarquablement bien dé�ni jusqu'à un rayon de l'ordre de30 kpc. Au délà de 30 kpc, la courbe de vitesse amorce une décroissance. Les simulations� faible, présente un plateau de vitesse plus élevé d'environ 20% (340 km.s�1) et lessimulations à forte valeur de � présentent un plateau de vitesse plus faible de 10 % (260km.s�1) et comporte plus de �uctuations. La décroissance de vitesse du plateau de vitesseavec l'augmentation de � s'explique par le fait que le disque de matière est d'autant pluscompact que la valeur de � est faible. La décroissance keplerienne est observée dès unrayon de 10 kpc pour les simulations � faible et est rejetée au-delà de 50 kpc pour lessimulations aux fortes valeurs de �, ce qui est une autre manière de montrer que lessystèmes sont plus compacte pour les faibles valeurs de �.Pour les simulations en 1=r2 on retrouve les mêmes tendances, qui sont toutefoisampli�ées du fait que le système est plus compact que pour les simulations en 1=r : leplateau de vitesse est plus élevé, et à des valeurs de 380 km.s�1, 340 km.s�1 et 320



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 135km.s�1. La décroissance keplerienne est particulièrement marquée pour les simulationsà faible de �.La vitesse de rotation des galaxies spirales est généralement comprises entre 150 et350 km.s�1 (Zaritsky et al. 1994 [262], Sofue et al. 1999 [219]) avec une tendance à ceque les galaxies de type tardif tournent moins rapidement que celles de type précoce. Parconséquent, nos simulations correspondent à la tranche élevée des galaxies observées, cequi est une conséquence de notre choix d'objet proto�galactique massif (1012 M� avec10% de gaz). Toutefois, cette valeur est dans le bon ordre de grandeur et est compatibleavec des galaxies de type tardif comme la galaxie de type Sc, NGC4254 (M99), qui a unevitesse de rotation de 288 km.s�1 selon Zaritsky et al. 1994 [262]. On constate que toutescaractéristiques confondues, les simulations en 1=r de la catégorie � moyen forment lescourbes de rotation les plus réalistes.Évolution temporelle des courbes de rotationLa Figure 4.27 présente l'évolution temporelle typique d'une courbe de rotation. Nousprésentons ici la courbe de rotation associée à une simulation en 1=r avec des valeurs de� moyenne.
Fig. 4.27 � Évolution temporelle d'une courbe de rotation (� = 0:1, simulation en 1=r,Rini = 100 kpc).Après un temps dynamique tdyn (i.e. 500 millions d'années), la zone de rotation solideest totalement dé�nie tant au niveau de son extension spatiale (délimitée par le rayon deturn�over) qu'au niveau du gradient de vitesse. Initialement, le plateau de vitesse n'estpas dé�ni et une décroissance quasi�keplerienne est observée dès 10 kpc. Le plateau devitesse se met en place par une croissance de la vitesse externe de la galaxie, qui traduitla relaxation du halo de matière noire. Après 1.5 milliards d'années, le plateau de vitessesest quasiment en place. À 3.5 milliards d'années, le plateau de vitesse n'évolue plus.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 136ConclusionL'ensemble des simulations des trois catégories présente des courbes de vitesse re-présentative d'une galaxie. La vitesse de rotation du disque est toutefois relativementélevée de l'ordre de 280 à 300 km.s�1 . Les courbes de rotation sont plus caractéristiquesd'un disque d'une galaxie précoce (Sab/Sb) mais restent toutefois compatible avec desgalaxies de type tardif Sc. Ce résultat est une conséquence de notre choix d'objet massif(1012 M� dont 10% de matière baryonique).Parmi les simulations de la troisième catégorie, les paramètres initiaux conduisantaux courbes de rotation ayant des caractéristiques les plus proches de celles observéescorrespondent à Rini = 100 kpc et un pro�l en r�1 .



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 1374.2.4 Quali�cation chimiqueLa dernière quali�cation de nos modèles est e�ectuée sur les observables chimiques.De la même façon que pour les quali�cations précédentes, nous nous référons aux troiscatégories de simulation. Dans un premier temps, nous allons étudier les di�érents pro-cessus qui régissent l'évolution du gaz dans une galaxie : le taux de formation d'étoiles,la fraction de gaz et les taux de supernovae. Dans un deuxième temps, nous quali-�erons l'évolution temporelle de l'enrichissement chimique des étoiles et du gaz. Danscette partie, nous comparons les caractéristiques chimiques entre 0 et 3 milliards d'an-née, correspondant à l'intervalle de temps couvert par l'ensemble des trois catégories desimulations.Taux de formation d'étoileLe taux de formation d'étoiles (sfr) est une quantité fondamentale pour l'évolutiond'une galaxie. Le sfr dé�nit le rythme auquel le gaz va être consommé dans la galaxie.Les observations montrent que le taux de formation d'étoiles évolue de façon monotonele long de la séquence d'Hubble, dans le sens où les galaxies de type tardif ont des tauxde formation stellaires plus importants que les galaxies de type précoce (Kennicutt 1998[111]). Dans cette partie nous caractérisons le taux de formation d'étoiles sur l'ensembledes objets a�n de pouvoir le comparer à des études similaires.Bien que la morphologie obtenue pour les trois catégories de simulations soit de naturedi�érente, on trouve une allure semblable pour les taux de formation stellaire. La Figure4.28 présente les trois taux de formation d'étoiles en fonction du temps associés auxtrois catégories d'objets dé�nis au début de ce chapitre. Le taux de formation d'étoilesde nos simulations comporte trois régimes : une phase initiale de croissance rapide dusfr(t), une phase où le sfr(t) atteint une valeur maximum qui selon la valeur de � peutêtre in�niment bref ou durer plus d'un milliard d'années. En particulier, les globulesde sur�densité observés dans les simulations � fort n'a�ectent pas l'allure générale dusfr(t). Pour ces objets, le sfr(t) ne comporte pas de sursaut brusque. Ainsi, le sfr(t)moyen du système est indépendant de la manière dont la matière est distribuée, seule laquantité de gaz disponible sur la totalité du disque conditionne le sfr(t) moyen. Nousallons à présent décrire l'évolution des taux de formation d'étoiles sans distinguer lestrois catégories de simulation.La première phase est une phase de latence où la densité locale du système croît dansle plan de rotation du système, sous l'e�et de l'e�ondrement de la sphère de matière (gaz+ dm) et du refroidissement du gaz. La formation de la première particule stellaire dansle système dé�nit l'instant initial à partir duquel le système va amorcer son évolutionchimique. Elle s'e�ectue aux environs de 150 millions d'années et est indépendante duparamètre de rotation initiale. En e�et, la première particule stellaire se forme au centre,là où la densité initiale est la plus forte, et où, du fait de la rotation solide initiale, lavitesse initiale est nulle et donc indépendante de �.À mesure que le gaz se densi�e dans le plan galactique, le taux de formation d'étoilescroit rapidement en quelques centaines de millions d'années, pour atteindre une valeurmaximale sfrmax qui marque la �n du régime de formation initial. Cette phase de crois-sance est d'autant plus brève que la valeur de � est faible. Cette durée est respectivementde l'ordre de 200 à 300 millions d'années pour les faibles valeurs de �, de 300 à 400 mil-lions d'années pour les valeurs intermédiaires de � et de 400 à 800 millions d'années pour



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 138
Fig. 4.28 � Taux de formation d'étoiles des trois catégories de simulations, � faible, �moyen et � fort, de gauche à droite.les fortes valeurs de �. L'augmentation de cette durée est due à la vitesse à laquelle ladensité du système croît consécutivement à l'e�ondrement moins violent de la sphère del'objet proto�galactique, et à l'augmentation de la dimension spatiale du disque à mesurede � augmente. Nous verrons dans le chapitre suivant quelle est la signi�cation physiquede cette croissance du sfr(t) sur cette brève période.Dans la seconde phase, le sfr(t) est élevé et relativement constant. La zone de for-mation d'étoiles à taux constant est identi�able à une phase de saturation du systèmevis à vis de la formation stellaire : D'une part, l'augmentation de la densité moyenne dusystème due à l'e�ondrement gravitationnel tend à générer un taux de formation propor-tionnel à la densité moyenne du disque, d'autre part, le taux de formation d'étoiles tendà chau�er le gaz par les explosions de supernovae et à faire décroître le taux de forma-tion d'étoiles. Pour les simulations � faible, l'augmentation rapide de la densité imposeun pic de formation stellaire très bref durant lequel une quantité importante d'étoilesest créée. Le régime d'équilibre n'apparaît pas dans ces simulations où d'une part lacomposante gazeuse est consommée rapidement et d'autre part le gaz est chau�é parl'ensemble des supernovae du pic du sfr. Finalement, ces deux phénomènes conduisentà une décroissance immédiate du sfr. Pour les valeurs intermédiaires de �, la durée dela période où le sfr reste constant est de 300 millions à 1 milliard d'années et connaîtde rapides et fortes variations dans le temps, variations de l'ordre de 10 à 20 M� par an,sur des échelles de temps de 100 millions d'années. Pour les valeurs les plus élevées de �,la durée de cette période reste relativement constante, de l'ordre de 1 milliard d'années.Sur l'ensemble de l'intervalle de valeur de �, on peut évaluer que le taux maximal deformation d'étoiles a une dépendance en ��1 (Figure 4.29 à gauche). Cette dépendancenégative est due à la répartition du gaz sur une surface plus grande qui est d'autantplus importante que la vitesse de rotation initiale est élevée. Pour la dernière catégoriede simulation (� fort), la valeur maximale du taux de formation d'étoiles ne semble plussuivre cette loi. Dans la quali�cation morphologique, nous avons signalé que ces objets sedistinguaient par une morphologie anarchique et ne peuvent être considérés comme desobjets uniques. Cette distinction par rapport aux deux autres catégories peut expliquerce changement de régime.Dans la dernière phase, le sfr(t) connaît un période de décroissance régulière avecune variabilité moindre que dans la phase précédente. Une fois l'accrétion de gaz ter-



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 139minée, la consommation de gaz se poursuit et la formation stellaire tend à décroîtresuivant une loi exponentielle de temps caractéristique � qui croit avec � (Figure 4.29 àdroite). La dépendance du taux de formation d'étoiles global en fonction du pro�l (1=rou 1=r2) apparaît faible, et l'augmentation du rayon initiale Rini tend à diminuer letaux de formation d'étoiles initial et à augmenter les échelles de temps des di�érentesphases de façon proportionnelle. Il est important de faire une remarque sur la détermi-nation de la valeur de � . Les simulations étant réalisées sur une durée de 3 milliardsd'années, et les deux premières phases du sfr(t) étant d'autant plus longues que � estimportant, la détermination de � est e�ectuée avec moins de points de mesure pour lesgrandes valeurs de �. Ainsi, les points de mesure pour les grandes valeurs de � sont moins�ables. Les barres d'erreurs sur la �gure traduisent l'écart moyen du sfr(t) par rapportà l'ajustement / exp(�t=�).
Fig. 4.29 � À gauche, valeur du taux de formation maximal en fonction de �, à droite,échelle de temps de la décroissance du sfr estimée à partir d'une loi exponentielle.� Discussion : Nous allons à présent comparer nos résultats à des travaux similairesaux nôtres. Raiteri et al. 1996 [180] obtiennent un sfr(t) plus bruité que les nôtres enraison de leur plus faible résolution (2000 particules de gaz). Toutefois, les trois phasessont présentes. La phase de décroissance est moins marquée en raison de leur méthodede formation d'étoiles. Ils attribuent à la particule stellaire une fraction �xe de masse departicules de gaz (voir paragraphe e�et de la formation stellaire). Cette méthode tend àcréer de grosses particules stellaires dans les premières phases de l'évolution de la galaxie,compromettant la description du sfr(t) des dernière phases. Berczik 1999 [23] obtientun taux de formation d'étoiles similaire au nôtre avec les trois régimes bien marquées.La décroissance exponentielle est visible car sa formation stellaire utilise une prescrip-tion similaire à la nôtre dans le sens où une masse maximum de particules stellaires estdé�nie. Elle correspond à 5% de la masse d'une particule de gaz, contre 7% pour nous.L'approche statistique développée dans Lia et al. 2002 [122] reproduit aussi une décrois-sance exponentielle. Bien que dans leur cas la totalité de la masse d'une particule de gazsoit convertie en étoiles, l'approche statistique réattribue au bout d'un certain temps latotalité de la masse des particules stellaires sous forme de gaz, ce qui donne la liberté au



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 140taux de formation d'étoiles de se dérouler sur une échelle de temps convenable. Le sfr(t)obtenu par Lia et al. ne comporte pas de zone de saturation. On constate que pour nossimulations à � faible, la zone de saturation tend aussi à disparaître, l'augmentation dela densité s'e�ectuant sur une échelle de temps courte. Toutefois, dans Lia et al., le gazétant intégralement converti en étoiles, il y a un biais sur l'e�et de chau�age du gaz parles supernovae à petite échelle spatiale et temporelle, ce qui ampli�e le phénomène etpeut conduire à une sur�estimation du taux local de formation d'étoiles .� Conclusion : Pour la catégorie de simulations la plus appropriée (i.e. � moyen), etselon les deux quali�cations précédentes, le taux de formation d'étoiles a une amplituderaisonnable par rapport à des galaxies de type tardif. Une galaxie Sc à un sfr de l'ordre de20M� par an (selon Kennicutt 1998 [111]). Toutefois, l'amplitude du taux de formationd'étoiles n'est pas un argument en soit, justi�ant que cette catégorie de modèles est laplus adaptée. En e�et, le sfr(t) a été ajusté par le choix de c� et seule la cohérencedes quantités chimiques que nous allons développer par la suite justi�era ou non lesrésultats de la quali�cation morphologique. Nous préciserons dans la partie décrivantla production d'éléments chimiques une estimation quantitative de la sur�estimation del'amplitude du taux de formation d'étoiles.Fraction de gazLa fraction de gaz dé�nit la quantité de gaz disponible dans le disque relativementà sa masse totale (masse baryonique) dans un volume donné. Elle se dé�nie simplementpar : fg = MgazMgaz +Metoiles (4.6)L'évolution spatiale et temporelle de la fraction de gaz dans le disque galactique estrarement discutée dans les expériences similaires aux nôtres. Pourtant, la fraction de gazdisponible dans le disque galactique est un aspect essentiel dans l'évolution d'une galaxieet en particulier son évolution chimique. La présence de gaz est une condition nécessaireà la formation d'étoiles et sa densité est probablement le paramètre majeur dé�nissant lesfr en raison des corrélations observées de type Schmidt (Schmidt 1959 [204], Kennicutt1994 [110]). La fraction de gaz dé�nit aussi de quelle façon la production de métauxpar les étoiles va être diluée dans le milieu interstellaire. Une fraction de gaz élevéeconduira à une augmentation moins rapide de la métallicité. Par ailleurs, d'un point devue observationnel, le type d'Hubble des galaxies est bien corrélé avec la fraction de gazobservée dans le disque (Sommer�Larsen 1996 [216]).Toutefois, bien que ce paramètre soit important pour l'évolution d'une galaxie, ilreste di�cile à mesurer dans notre simulation pour de grands rayons, en raison de ladécroissance rapide du nombre de particules de gaz et d'étoiles avec le rayon. Au-delàde 20 kpc la �uctuation du nombre de particules est telle que nous ne pouvons donnerune valeur �able de ce paramètre. Ainsi, nous limiterons à la quali�cation de la fractiongaz dans le disque à un rayon de 20 kpc.Dans un premier temps, nous allons présenter l'évolution temporelle de la fraction degaz pour les simulations correspondant à la catégorie � moyen. La Figure 4.30 présente



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 141l'évolution de la fraction de gaz radiale en fonction du rayon et du temps, à 0.5, 1, 2 et3 milliards d'années.

Fig. 4.30 � Évolution de la fraction de gaz radiale au cours du tempsLe disque galactique est initialement purement gazeux (fg = 1). La consommationrapide du gaz dans les parties centrales de la galaxie conduit à une fraction fg croissantedu centre vers le bord. En 1 milliard d'années, la moitié du gaz a été convertie enétoiles. La fraction de gaz est toujours croissante du centre vers le bord La totalité dudisque sur 20 kpc présente une densité stellaire. Ainsi, en au plus un milliard d'annéesl'ensemble de la surface du disque est susceptible de former des étoiles (nous préciseronscette constatation dans le chapitre suivant). Au bout de 3 milliards d'années, cette valeurtend à une valeur moyenne de 10%. On peut remarquer que cette valeur de fg correspondtypiquement à ce qui est observé pour une galaxie de type Sbc (cf. Sommer�Larsen 1996[216]).L'évolution temporelle de la fraction de gaz est similaire pour les deux autres ca-tégories de simulation. La Figure 4.31 illustre l'unique di�érence qui les distingue. Ces
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Fig. 4.31 � Fraction de gaz radiale pour la catégorie � faible et � fort.deux graphiques sont à comparer à la �gure à 3 milliards d'années de la série précédente.On constate que pour la catégorie de simulations à � faible (Figure 4.31 à gauche), lafraction fg est de l'ordre de 3%. Au-delà de 13 kpc, les barres d'erreurs illustrent l'in-détermination sur la valeur de fg au grand rayon, les objets de cette catégorie étant defaible dimension spatiale. Pour cette catégorie, le fort taux de formation d'étoiles conduità une consommation rapide du gaz et tend vers un système exclusivement composé degaz. Sans se référer à la morphologie que nous avons obtenue, cette fraction de gaz cor-respond à une galaxie spirale de type précoce Sa/Sab. À droite de la Figure 4.31, nousreprésentons la fraction de gaz obtenue pour une simulation avec � fort. La fraction degaz est élevée, de l'ordre de 15%. De façon opposée au cas précédent, la valeur de lafraction de gaz décroit moins rapidement que le cas � moyen du fait de la faible valeurdu taux de formation d'étoiles. La valeur élevée de fg est typique d'objets tardifs de typeSc (cf. Sommer�Larsen 1996 [216]).Taux de supernovae :Dans notre étude, les supernovae constituent les sites de production de métaux (Fer,Magnésium, Oxygène). Nous avons introduit préalablement les deux types de supernovaeque nous considérons dans notre étude, les supernovae de type II et les supernovae detype Ia. Les deux distinctions principales des ces supernovae sont la durée de vie deleurs progéniteurs respectifs et la production de métaux dans des rapports d'abondancesdi�érents. Ces caractéristiques permettent de dé�nir une observable chimique dé�nissantla vitesse à laquelle le système s'est enrichit. Nous utiliserons cette caractérisation dansle chapitre suivant. Nous quali�ons les taux de supernovae des simulations d'un point devue temporel et d'un point de vue spatial.La Figure 4.32 présente les taux de supernovae associées au trois sfr de la Figure4.28. Les trois lignes représentent respectivement les taux associés aux simulations defaible, moyenne et forte valeur de �. Les �gures de la colonne de gauche représententles taux de supernovae de type II et celle de droite les supernovae de type Ia. De façon
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Fig. 4.32 � Taux de supernovae de type II à gauche, de type Ia à droite. Ces taux sontassociés aux sfr de la Figure 4.28 .



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 144générale les taux de sn II se comportent de la même façon que le sfr : même évolutiontemporelle, même dépendance à la valeur de �. Ceci traduit le fait que les progéniteursdes supernovae de type II ont une durée de vie courte (au plus de 50 millions d'années).Ainsi, les taux de sn II suit la forme du sfr. Pour les supernovae de type Ia, la forme dutaux est beaucoup moins variable que le sfr, en raison de la durée de vue des progéniteursde, 0.6 à plusieurs milliards d'années. La dépendance en � de l'amplitude maximale dutaux d'explosion est identique à celui du sfr et des sn II, et traduit le fait que le tauxde supernovae est totalement contraint par la quantité d'étoiles produites au cours dutemps.La forme des taux de supernovae relativement au sfr est une conséquence des pré-dictions de l'évolution stellaire et en particulier de la durée vie des étoiles. La réellecomparaison par rapport aux études précédentes porte sur l'amplitude du maximumdes di�érents taux de sn relativement à celui du sfr. En e�et, il permet de caracté-riser le modèle d'évolution stellaire utilisé dans le code. Le taux de sn II (RII) est àson maximum en même temps que le sfr, et tel que RII;max ' sfrmax=2 , RII ennombre d'événements par siècle et sfr en masse solaire par an. Le taux de sn Ia piquea une valeur RIa;max ' sfrmax=40 retardé d'un milliard d'années 10 par rapport au sfr(Figure 4.32). Nos relations `sfr/taux de sn' sont identiques chez Raiteri et al. 1996[180], identiques en moyenne à Lia et al. 2002 [122]. Du fait de leur approche statistique,le modèle de Lia et al. 2002 conduit à faire une approximation sur les petites échellesde temps, ce qui induit un décalage temporel sur les explosions des sn II (L'approchestatistique induit une sur�estimation de la durée de vie des sn II par rapport aux pré-dictions de l'évolution stellaire). Carraro et al. 1998 [38] ont un rapport sfr/RII ' 10et sfr/RIa ' 10. Compte tenu que ce rapport est contraint par les modèles d'évolutionstellaire, leur valeur de sn II est clairement sur�estimée, et de sn Ia sous estimé. Parconséquent, le choix de notre modèle chimiques, de part les taux de supernovae, apparaîtêtre en bon accord avec les études similaires.La distribution spatiale de supernovae nous permet de déterminer les lieux ou l'enri-chissement chimique va se produire. Nous présentons dans la Figure 4.33 la distributionspatiale des supernovae pour une simulation de la catégorie � moyen. La distribution desdeux types de supernovae s'explique par la durée de vie des progéniteurs, entre 5 et 50millions d'années pour les supernovae de type II, contre plus d'un milliard d'années pourles supernovae de type Ia. Ainsi, les supernovae de type II tracent préférentiellementles zones de hautes formations d'étoiles correspondant aux étoiles jeunes, alors que lessupernovae de type Ia sont associées à des étoiles anciennes. Après un milliard d'annéesd'évolution, le site de formation d'étoiles est localisé au niveau de la barre et les su-pernovae de type II tracent la barre qui est un site de formation d'étoiles privilégié. Surl'intervalle de temps de nos simulations, les supernovae de type Ia restent principalementlocalisées au centre de la galaxie.10. Durée de vie typique des premières sn Ia.
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Fig. 4.33 � Évolution de la répartition spatiale du taux de supernovae de type II à gaucheet de type Ia à droite, en haut à 1 milliard d'années, en bas à 5 milliards d'années.Élément chimiqueNous quali�ons à présent la quantité de métaux produite par les trois catégoriesde simulations de manière qualitative puis quantitative. Dans cette partie, nous devonsétablir si, d'un point de vue chimique, une catégorie de modèle est plus adaptée pourune extension de simulation au�delà de 3 milliards d'années.La Figure 4.34 présente l'évolution des abondances des étoiles en fonction de leur âge,pour le Fer (panneaux du haut) et le Magnésium (panneaux du bas), pour les 3 catégoriesde simulations (de gauche à droite, faible, moyenne et forte valeur de �). L'ensemble desparticules stellaires créées dans une simulation est représenté sur la �gure et dé�nit despoints de mesures individuels.Qualitativement, les abondances des étoiles en Fer et en Magnésium croissent au coursdu temps. Cela prouve que la métallicité du gaz croît sur l'ensemble du disque et quecelui�ci participe à la formation d'étoiles. Si une partie du disque amorçait subitementsa formation d'étoiles, nous verrions des sous�structures apparaître sur ces graphiques,ce qui n'est pas le cas ici. La dispersion de métallicité décroît avec le temps. Deux
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Fig. 4.34 � Évolution des abondances des étoiles en fonction du temps, pour le Fer (lignedu haut) et le Magnésium (ligne du bas) pour les trois catégories de simulations (degauche à droite, faible, moyenne et forte valeur de �). Les mesures en rouge représententles données d'Evardsson 1993 [70]. Les �èches bleues indiquent l'époque de l'apparitiondes premières supernovae de type Ia (uniquement reportées sur les graphiques de gauches).e�ets sont à l'origine de cette décroissance : d'une part le gaz s'enrichit d'autant plusrapidement que sa métallicité est faible, une supernova faisant évoluer la métallicitédu milieu interstellaire de façon d'autant plus signi�cative que le gaz est pauvre enmétaux. Ceci se traduit par un phénomène de saturation où les abondances du gaztendent asymptotiquement vers une valeur constante. D'autre part, au cours du temps,le disque de la galaxie tend à s'homogénéiser en terme d'enrichissement chimique, ce quifavorise aussi la diminution de cette dispersion.On remarque par ailleurs que l'in�uence des supernovae de type Ia est visible (�èchesbleues sur la colonne de gauche de la Figure 4.34). Sur la colonne de gauche (� faible),cette in�uence est très visible, en particulier pour l'abondance de Fer. À 1 milliard d'an-nées la production de Fer par les premières supernovae de type Ia fait croître brusquementles abondances de Fer dans les étoiles en doublant quasiment la pente locale de croissance(respectivement : transition d'une pente de 0:6 à 1:2 dex par milliards d'années pour leFer, d'une pente de 0:4 à 0:8 dex par milliards d'années pour le Magnésium). Cette tran-sition est visible pour les [Fe/H] des deux autres catégories de simulations avec, toutefois,un e�et moins important dû au sfr plus faible, et à une quantité de gaz plus importanteà 1 milliard d'années, la gaz ayant pour e�et de diluer plus e�cacement les métauxéjectés par les sn. L'e�et de sn Ia est moins marqué dans l'évolution de l'abondance du



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 147Magnésium du fait que les sn Ia produisent plus de Fer que de Magnésium.Quantitativement, nous comparons nos données aux observations d'Edvardsson 1993[70] de la même façon que les études similaires à la nôtre (i.e. Raiteri et al. 1996 [180],Carraro et al. 1998 [38], Berczik 1999 [23]). Les données d'Edvardsson 1993 [70] consti-tuent un échantillon important d'étoiles qui a l'avantage représenter un ensemble dedonnées homogène dé�nissant les abondances de Fer, de Magnésium, ainsi que l'âge desétoiles. Les abondances moyennes sont reportées en rouge sur la Figure 4.34. On constateque de façon générale on aboutit à des étoiles en moyenne plus riches que les observationsà 3 milliards d'années. Et ceci d'autant plus que la valeur de � est faible. Ainsi le tauxde formation des di�érentes catégories est supérieur à celui de la Voie Lactée dans les 3premiers milliards d'années (Nous le montrerons dans le chapitre 5, �5.2.2). Toutefois,il apparaît que les simulations avec � moyen et � fort conduisent à une estimation rai-sonnable de l'évolution des abondances sur les 3 premiers milliards d'années. Pour cescatégories, l'enrichissement chimique de la galaxie se déroule à la même vitesse que lessimulations de Berczik 1999 [23] et Raiteri et al. 1996 [180] qui obtiennent d'ailleurs untaux de formation d'étoiles de même amplitude que le nôtre. Notre modèle chimiqueest donc compatible avec les observations et les études similaires antérieures à la nôtre.Par ailleurs, on note que pour le premier milliard d'années d'évolution de nombreusesparticules stellaires présentent des abondances inférieures aux mesures d'Edvarsson. Ceconstat illustre l'absence d'étoiles de faible métallicité dans le voisinage solaire. Nousdévelopperons ce point dans le chapitre suivant.Gradients d'abondanceDans le voisinage du soleil, on observe un gradient d'abondance [O/H] de l'ordre de�0:06 dex.kpc�1 (Rolleston et al. 2000 [187], Chiappini et al. 2001 [43]) dans le gaz et lesétoiles jeunes. Ce gradient d'abondance a été étudié sur une fraction importante du disque(0<R<18 Kpc) (cf. Rolleston et al. 2000). La littérature présente une grande dispersionsur la valeur des gradients d'abondance. Toutefois, les di�érentes études s'accordent pourdire que le gradient est décroissant avec le rayon pour les di�érents éléments étudiés. Lesdi�érentes études ont une incertitudes de mesure sur le gradient de l'ordre de 0.01 à0.02 dex. Signalons qu'une grande partie de ses études portent sur la détermination dugradient d'Oxygène.Dans nos simulations, nous avons étudié les gradients d'abondances obtenus pourles trois types d'éléments (Fe, Mg, O) à la fois dans la composante gazeuse et dans lacomposante stellaire. Dans un premier temps, nous comparons les résultats des troiscatégories de simulations, puis nous présenterons l'évolution du gradient [O/H] dans legaz.La Figure 4.35 présente le gradient à 3 milliards d'années (temps �nal des simula-tions). De bas en haut, on trouve les gradients respectifs de l'Oxygène, du Fer et duMagnésium dans le gaz. Les �gures de gauche correspondent aux catégories de simula-tions avec de faibles valeurs de �, au centre aux simulations avec de valeurs intermédiaireset à droite aux simulations avec de fortes valeurs.Les gradients des di�érents métaux sont identiques et ceci pour les trois catégoriesde simulations. Nous trouvons un gradient de 0:03� 0:01 dex. On constate toutefois unelégère tendance à ce que les gradients des simulations à faibles valeurs de � soient plusplats que les simulations à fortes valeurs de �. Cette variation faible, de l'ordre de 0.005



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 148

Fig. 4.35 � Gradients respectifs des abondances en Oxygène, Fer et Magnésium dans legaz. Les �gures de gauche correspondent aux catégories de simulations de faibles valeursde �, au centre aux valeurs moyennes de � et à droite aux fortes valeurs de �.dex, constitue un e�et de seconde ordre. Compte tenu de nos incertitudes, la variation dugradient avec � est compatible avec zéro. Les gradients de l'Oxygène et du Magnésiumsont totalement similaires (avec des di�érences inférieures à 0.0001 dex). Le gradientdu fer est de façon générale inférieur à ceux de l'Oxygène et du Magnésium avec unedi�érence faible de l'ordre 0.005 dex (On note toutefois un écart plus important pourla �gure associée à � faible avec un écart de 0.015, mais qui n'est pas signi�catif parrapport à la tendance générale et qui est dû à la taille des barres d'erreurs et à la faibleextension spatiale du gradient (<8 kpc)). Nous montrons ainsi que la valeur du gradientest indépendante de la nature des métaux considérés dans nos simulations.Par ailleurs, nos valeurs centrales d'abondance (9.2 à 9.5 dex pour l'Oxygène) sont



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 149représentatives des galaxies observées (Dutil & Roy 1999 [67], Garnett 1997 [79]) corres-pondant toutefois à la valeur supérieure observationnelle, ce qui con�rme que notre sfrsoit e�ectivement légèrement sur�estimer (nous le justi�erons dans le chapitre suivant).La Figure 4.36 présente le gradient dans la composante stellaire. La disposition des�gures est identique à celle des gradients de gaz.

Fig. 4.36 � Gradients respectifs de l'Oxygène, du Fer et Magnésium dans les étoiles. Les�gures de gauche correspondent aux catégories de simulations de faibles valeurs de �, aucentre aux valeurs moyennes de � et à droite aux fortes valeurs de �.Les gradients d'abondance dans les étoiles sont légèrement plus faibles que ceux dugaz de l'ordre de 0.005 dex. La mesure du gradient d'abondance de l'Oxygène n'estdisponible dans la littérature que pour les étoiles jeunes de type B (cf. Chiappini et al.2001 [43]). Il correspond à celui observé dans le gaz. Des mesures de gradient d'abondancedu Fer ont été réalisées sur des étoiles plus âgées (entre 1 et 10 milliards d'années) (cf.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 150Rolleston et al. 2000 [187]). Nos résultats montrent que la valeur du gradient n'évoluequasiment pas entre la composante stellaire et gazeuse. Nos mesures étant réalisées surtoutes les étoiles de la simulation, cela tend à montrer que la valeur du gradient évoluepeu dans le temps, aussi bien pour le gaz que pour les étoiles.A�n de justi�er notre hypothèse, nous allons à présent étudier l'évolution temporelledu gradient [O/H] dans le cadre de la catégorie � moyen . Le gradient ne dépendant pasde la valeur de �, cette conclusion pourra être généralisée à l'ensemble de la catégorie.

Fig. 4.37 � Évolution du gradient [O/H] en fonction du temps.L'évolution temporelle du gradient [O/H] dans le gaz est donnée de 0.6 à 5 milliardsd'années. L'évolution initiale du gradient est rapide, le gradient passant de �0:07 à �0:03en un milliard d'années. Au-delà d'un milliard d'années, la valeur du gradient se stabiliseà une valeur de �0:03� 0:01 dex. Cette stabilisation rapide après seulement 1 milliardd'années justi�e la valeur observée dans les étoiles, qui reste très proche du gradient dugaz, ce qui établit que le gradient n'évolue pas au cours du temps (ou très légèrementdans le sens de la diminution du gradient).Cette valeur est faiblement dépendante du paramètre de rotation initiale, ce quicon�rme les résultats de Churches et al. 2001 [45] pour leur modèle à 1012 masses solairesavec `taux de formation d'étoiles élevé'. De la même façon que Churches et al. nous nepouvons reproduire le gradient observé dans la Voie Lactée (de l'ordre de �0:06 dexkpc). Toutefois, les valeurs de gradient observées dans nos simulations sont compatiblesavec des galaxies barrées ou non, préférentiellement de type SBb/Sb (Dutil & Roy 1999[67] pour le gradient d'Oxygène).



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 151ConclusionLa quali�cation chimique des modèles montre que l'ensemble des catégories évoluede façon convenable par rapport au grandeur observées dans la Voie Lactée. Par ailleursle taux de formation d'étoiles a été optimisé vis à vis de la catégorie � moyen. Nousconstatons que, bien que l'amplitude et la forme du taux de formation d'étoiles estdépendant de �, la quantité de métaux produite dans l'ensemble des simulations resteen bon accord avec les observations. Du point de vue chimique, les trois catégories sontréalistes, avec toutefois une production de métaux plus importante que la Voie Lactéepour la catégorie � faible.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 1524.3 Résumé des quali�cationsNous résumons ci�dessous les résultats des di�érentes quali�cations :� Catégorie � faible :1. Morphologie(a) Vue de face : Formation d'un disque compact et sans structure remar-quable.(b) Vue de pro�l : Structure plane d'épaisseur en accord avec les observations.(c) Pro�l radial de densité : Décroissance exponentielle avec une échelle ca-ractéristique inférieur à 2 kpc.(d) Conclusion : Structure disque mais e�et probable de résolution numé-rique. Non adaptée à notre étude.2. Cinématique(a) Rayon de turn�over un ordre de grandeur supérieur aux observationsrécentes mais en accord avec les anciennes observations (e�et probable derésolution).(b) Courbe de rotation plane jusqu'à R ' 10 kpc. Valeur du plateau dans latranche haute des observations.(c) Conclusion : Chute trop rapide de la courbe de rotation. Non représen-tatif d'une galaxie spirale.3. Chimie(a) Pic de sfr à 150 M� par an. Valeur à 3 milliards d'années typique d'unegalaxie Sa/Sb.(b) Fraction de gaz faible de l'ordre de 3%.(c) Gradients de �0:03 dex pour O, Fe et Mg, dans le gaz et les étoiles, plusplats que celui de la Voie Lactée pour l'Oxygène, mais compatible avecles observations (gradient [O/H]) d'autres galaxies spirales.(d) Production d'éléments supérieur à la Voie Lactée.(e) Conclusion : Relativement représentatif d'une galaxie spirale mais avecun fort taux de formation d'étoiles (enrichissement chimique rapide).� Catégorie � moyen :1. Morphologie(a) Vue de face : Pro�l en 1=r, formation d'un disque avec formation de struc-ture barrée (dimension de l'ordre de 10 kpc) et spirale faiblement marquée.Pro�l en 1=r2, formation d'un disque avec formation de structure barrée(dimension de l'ordre de 4 kpc) et spirale marqué.(b) Vue de pro�l : Structure plane d'épaisseur en accord avec les observations.Formation d'un structure boîte cacahuète pour les simulations en 1=rmaispas en 1=r2.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 153(c) Pro�l radial de densité : Décroissance exponentielle avec une échelle ca-ractéristique de l'ordre de 3 à 4 kpc, typique d'une galaxie telle que laVoie Lactée.(d) Conclusion : Structure de galaxie spirale. Adaptée à notre étude.2. Cinématique(a) Rayon turn�over un ordre de grandeur supérieur aux observations ré-centes, mais en accord avec les anciennes observations (e�et de résolu-tion).(b) Courbe de rotation plane jusqu'à R ' 30 kpc. Valeur du plateau dans latranche haute des observations.(c) Conclusion : Courbe de rotation représentative d'une galaxie spirale.3. Chimie(a) Pic de sfr à 40 M� par an. Valeur à 3 milliards d'années typique d'unegalaxie Sc ou irrégulière.(b) Fraction de gaz typique d'une Sb (10 %).(c) Gradients de �0:03 dex pour O, Fe et Mg, dans le gaz et les étoiles, plusplats que celui de la Voie Lactée pour l'Oxygène, mais compatible avecles observations (gradient [O/H]) d'autres galaxies spirales.(d) Production d'éléments en accord avec les observations (légèrement supé-rieur à la Voie Lactée).(e) Conclusion : Représentatif d'une galaxie spirale.� Catégorie � fort :1. Morphologie(a) Vue de face : Formation de globules denses.(b) Vue de pro�l : Structure plane d'épaisseur en accord avec les observations.(c) Pro�l radial de densité : Pro�l décroissant bruité par les globules surdenses.(d) Conclusion : Structure non identi�able à une galaxie spirale.2. Cinématique(a) Rayon turn�over un ordre supérieur aux observations récentes mais enaccord avec les anciennes observations (e�et de résolution).(b) Courbe de rotation plane jusqu'à R > 50 kpc. Valeur du plateau dans latranche haute des observations.(c) Conclusion : Représentatif d'une galaxie spirale.3. Chimie(a) Pic de sfr à 40 M� par an. Valeur à 3 milliards d'années typique d'unegalaxie Sc ou irrégulière.(b) Fraction de gaz élevé(c) Gradients de �0:03 dex pour O, Fe et Mg, dans le gaz et les étoiles, plusplats que celui de la Voie Lactée pour l'Oxygène, mais compatible avecles observations (gradient [O/H]) d'autres galaxies spirales.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODÈLES 154(d) Production d'éléments en accord avec les observations (légèrement supé-rieur à la Voie Lactée)(e) Conclusion : Représentatif d'une galaxie spirales.4.4 Conclusion : Modèle de référencePour l'étude des populations stellaires, nous allons nous baser sur les résultats de lasimulation la plus pertinente vis à vis des trois quali�cationsL'étude des e�ets des paramètres nous a conduit à choisir un modèle de référenceavec c� = 6� 10�3 et M� =Mgini=15 (rapport de masse de 7%).Le choix de M� garantit que la majorité des particules de gaz restent localisées dansle disque de la galaxie. Cette localisation nous assure d'avoir une résolution spatialesu�samment importante pour suivre correctement l'évolution chimique de nombre objet.La valeur de c� permet d'ajuster le taux de formation d'étoiles a�n d'avoir uneconsommation du gaz su�samment lente pour voir une réelle in�uence des supernovaede type Ia.Le modèle de référence est choisi tel que � = 0:12, véri�ant les trois quali�cations.Les simulations en 1=r2, bien que présentant des caractéristiques pertinentes, sontaussi coûteuses en temps de calcul. De plus, elles ne présentent pas le caractère évolutifde la création d'une structure boîte/cacahuète des simulations en 1=r. Pour ces raisons,nous allons donc choisir comme modèle de référence les simulations avec un pro�l en1=r, Rini = 100 kpc. A�n de pouvoir étudier la galaxie sur un intervalle de temps plusimportant, nous avons poursuivi la simulation jusqu'à 5 milliards d'années, qui impliquedéjà un temps important d'heures de calcul (4100 heures, cf. Tableau 3.5).



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 155Chapitre 5Étude spatiale des populationsstellairesUne galaxie spirale comprend di�érentes populations stellaires. Historiquement, lespopulations stellaires ont été introduites en constatant la di�érence de couleur entreles étoiles du bulbe et celles du disque de la Voie Lactée et de M31 (Baade 1944 [17]).Ses observations lui ont suggéré que les étoiles géantes du bulbe sont rouges alors qu'ilexiste des étoiles géantes bleues dans le disque. Cela implique des âges di�érents pour lesétoiles de ces deux composantes. La population du bulbe est quali�ée de Population IIet correspond à des étoiles vieilles, la population du disque est quali�ée de Population I.De façon plus précise, une population stellaire est dé�nie par un ensemble d'étoiles ayantles mêmes caractéristiques chimiques et cinématiques (âge, abondances des élémentschimiques, dispersions de vitesses). Comment apparaissent de telles di�érences entre lesétoiles d'une même galaxie? Quel en est le processus dominant? L'évolution intrinsèqued'une galaxie peut-elle expliquer l'apparition de di�érentes populations stellaires? A�nd'aborder ces questions, nous allons, dans ce chapitre, utiliser la simulation de référence.Dans un premier temps nous allons préciser le cadre dynamique dans lequel se formentles étoiles, puis nous étudierons leur composition chimique dans di�érentes zones de lagalaxie.Dans cette partie, les étapes de mon travail ont été :� Étude du champ de vitesse et implications sur la chimie� Étude des étoiles de faibles masses� Étude du rapport [Mg/Fe]� Étude de la propagation de la formation d'étoiles



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 1565.1 Champ de vitesse et implication chimiqueDans cette partie, nous allons présenter les relations entre la dynamique de la galaxieet l'enrichissement chimique du gaz et des étoiles. Nous allons nous baser sur les pro-priétés de notre simulation de référence prise à son dernier pas de temps, à 5 milliardsd'années. Dans un premier temps, nous présenterons les champs de vitesses, et les di�é-rences entre la composante stellaire et la composante gazeuse, puis nous discuterons dela localisation spatiale de la formation stellaire et, pour �nir, de la distribution spatialedes éléments chimiques dans les étoiles et le gaz.5.1.1 Morphologie de la galaxieLa Figure 5.1 rappelle les caractéristiques morphologiques de la simulation de réfé-rences à 5 milliards d'années.

Fig. 5.1 � Carte de densité du gaz et des étoiles à 5 milliards d'années. La partie su-périeure de la �gure présente les densités en masse, le cadrant du bas est la carte deluminosité.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 157La partie supérieure gauche de la Figure 5.1 présente la distribution spatiale de ladensité surfacique du gaz, vue de face. Une structure spirale se dégage nettement etprolonge la partie centrale dans laquelle le gaz est distribué le long de la barre. La partiesupérieure droite de la Figure 5.1 présente la densité stellaire. La barre apparaît de façontrès marquée mais les bras sont faibles, la sur�densité stellaire restant faible par rapportau pro�l exponentiel moyen du disque. La partie inférieure de la Figure 5.1 est unecarte de luminosité stellaire. Nous avons utilisé les rapports Masse/Luminosité (m/l) deBica, Arimoto & Alloin 1988 [27]. Les rapports sont donnés pour des amas d'étoiles enfonction de leur âge. Ils sont donc directement applicables aux particules stellaires dessimulations. Le rapport m/l est d'autant plus petit que l'amas stellaire est jeune et lacarte de luminosité indique que les bras sont tracés par des zones de formation d'étoilesrécentes. Observationnellement, les étoiles jeunes sont plus visibles en ultra�violet alorsque les étoiles vieilles sont plus visibles en infrarouge. Ainsi, la structure spirale apparaîtde façon plus marquée dans l'uv que dans l'ir (cf. Windhorst 2002 [258] et Marcum etal. 2001 [130] pour l'uv et Jarrett 2000 [102] pour l'ir).5.1.2 Champ de vitesseA�n de comprendre comment apparaît la morphologie de notre objet, nous avonsétudié le champ de vitesse dans le gaz et les étoiles. Les champs de vitesse des deuxcomposantes sont présentés sous la forme de deux cartes dé�nissant respectivement lavitesse angulaire v� et la vitesse radiale vr. Ils sont présentés dans la Figure 5.2. Les étoilessont placées à gauche et le gaz à droite. La vitesse angulaire des deux composantes estprésentée dans les deux panneaux supérieurs. Au�dessous se trouve la vitesse radiale.Pour des raisons de lisibilité des images, nous avons pris pour convention que la vitesseradiale soit positive quand la matière se déplace vers le centre de la galaxie.Le champs de vitesse angulaire du gaz présente d'importantes variations en fonctionde la position relative des particules par rapport aux bras spiraux. Au niveau des bras,la vitesse angulaire équivaut à la vitesse moyenne de la courbe de rotation obtenue dansle chapitre 4 �4.2.3, soit ' 270 kms�1, avec une amplitude d'environ 60 kms�1. Cettevariation de vitesse angulaire est observée dans les galaxies avec une amplitude plusfaible d'au plus un facteur deux (cf. Amram et al. 1998 [8]). Nous obtenons donc le bonordre de grandeur. Cette variation est décrite dans le cadre des ondes de densité induitespar un potentiel tournant (Roberts 1969 [184], Lin & Shu 1966 [124]).La vitesse angulaire de la composante stellaire ne présente pas une variation si nette.La vitesse angulaire moyenne est de ' 270 km.s�1. On devine une très légère variation(< 15 km.s�1). Dans le centre de la galaxie, la vitesse angulaire moyenne est plus faibledans la direction du demi�grand axe de la barre. La Figure 5.3 est une reprise du champde vitesse angulaire des étoiles avec un code de couleurs di�érent, qui met en évidence leralentissement des étoiles au moment de leur passage dans les bras spiraux. Elle possèdeun code de couleur recentré sur 270 km.s�1 avec une amplitude de 20 km.s�1 (soit270 � 20 km.s�1). Elle permet de voir plus précisément que les étoiles ont des vitessesangulaires plus faibles dans les bras spiraux (Flèches blanches sur le panneau droit de laFigure 5.3). Les étoiles y créent une zone de sur�densité, puisqu'elles passent davantagede temps dans ces régions. Cette diminution de la vitesse angulaire est toutefois assez
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Fig. 5.2 � Champs de vitesse angulaire et radiale. Les deux �gures du haut correspondentau champs de vitesse angulaire de la composante stellaire (à gauche) et du gaz à (droite).Les deux �gures du bas correspondent au champs de vitesse radiale de la composantestellaire (à gauche) et du gaz à (droite).faible (� 15 km.s�1). C'est la raison pour laquelle les bras de nos modèles apparaissentfaiblement marqués dans la composante stellaire.La cartes de vitesse radiale du gaz et des étoiles dans les parties externes de la galaxieprésentent une forte dissymétrie, que nous négligerons dans un premier temps. Nous nousintéressons au mouvement de chute des particules vers le centre de la galaxie. Les partiesen noire correspondent aux zones de vitesse radiale nulle ou négative. La composantegazeuse présente deux zones où la matière `chute' vers le centre de la galaxie. Elles sont depart et d'autre de la barre. Les points où s'annule la vitesse du gaz sont situés à l'intérieurde la barre stellaire, toutefois légèrement décalés par rapport à l'axe de la barre, avecun angle négatif par rapport au sens de rotation du système. Ainsi, la barre induit une
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Fig. 5.3 � La �gure représente le champ de vitesse angulaire stellaire avec une intervallede couleur choisie pour mettre en évidence le ralentissement des étoiles lors de leurpassage dans le bras (zone repérée par les tirets blanc sur la �gure à droite).accrétion de gaz vers le centre de la galaxie. La zone d'accrétion correspond à la régionpour laquelle la vitesse angulaire du gaz est inférieure à la vitesse angulaire moyenne àun rayon donné. Les sur�densités de gaz dessinant les bras spiraux correspondent à lalimite des zones d'accrétion. Elles correspondent, par ailleurs, à une zone d'accélérationde la vitesse angulaire. Le champ de vitesse radiale des étoiles est très di�érent. Seulesles étoiles constituant la barrent présente une variation de vitesse : La vitesse radialemoyenne des étoiles est nulle suivant le grand axe de la barre, et devient négative dansle sens de rotation de la barre, et positive de la direction perpendiculaire.La dissymétrie du champ de vitesse radiale � une partie (gauche) de la galaxie aune vitesse moyenne positive et une partie (droite) de la galaxie à une vitesse moyennenégative �, a une origine di�cile à étudier dans notre simulation. Elle est probablementdue à une variation de la vitesse verticale (vz), peut�être due à un léger gauchissementdu plan de la galaxie qui biaise la détermination de la vitesse radiale. La Figure 5.4présente cette fois une simulation en 1=r2, destinée à appuyer cette hypothèse. Cettesimulation est présentée à 2 milliards d'années. Bien que les deux simulations ne soientpas présentées aux mêmes pas de temps, elles correspondent à la même phase d'évolution,les pro�ls en 1=r2 conduisant à la formation plus rapidement d'une barre que les pro�ls en1=r. Elle présente un disque avec une barre marquée dès les premiers milliards d'années,et ne semble pas avoir d'instabilité verticale. De ce fait, le champ de vitesse radiale estmoins perturbée que précédemment, le gaz est accrété symétriquement de part et d'autrede la barre.Les mouvements de gaz dans nos galaxies sont présentés schématiquement dans laFigure 5.5.
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Fig. 5.4 � Champ de vitesse radiale du gaz (à gauche) mettant en évidence une zoned'accrétion symétrique rapport à la barre stellaire (à droite), elle même centrée dans lagalaxie (simulation 1=r2, Rini = 50 kpc).
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Fig. 5.5 � Schéma du champ de vitesse du gaz. La convention prise pour les vitessesradiales est telle que les valeurs positives correspondent à un déplacement vers le centrede la galaxie.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 1615.1.3 Formation d'étoiles et abondances chimiquesLa carte de luminosité des étoiles montre que les amas stellaires jeunes tracent lesbras de notre galaxie simulée. La Figure 5.6 présente le taux de formation d'étoiles dansla galaxie à un instant t. La partie supérieure illustre le cas de notre modèle de référence.Si l'on compare avec la Figure 5.1 (panneau du haut à gauche), on voit que les zones deforte formation stellaire sont associées aux zones de densité de gaz élevée que constituentles bras (localisation de l'onde de choc due à la propagation de l'onde de densité) et labarre. La barre constitue un site de formation stellaire importante en raison de la fortequantité de gaz accrétée vers le centre de la galaxie.

Fig. 5.6 � En haut, le taux de formation d'étoiles de la simulation de référence. Laformation d'étoiles a lieu principalement dans les bras et la barre. En bas, la simulationen 1=r2 avec Rini = 50 kpc présente une très forte formation d'étoiles au niveau de labarre (�gure de gauche) en raison de la forte densité locale de gaz (�gure de droite). Lasimulation en 1=r2 est présentée pour comparaison avec notre modèle de référence.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 162Le bas de la Figure 5.5 reprend le cas de la simulation avec un pro�l en 1=r2, a�nd'illustrer un comportement di�érent du cas de référence. Au niveau de la barre, laformation stellaire est particulièrement visible dans les simulations en 1=r2 qui présenteune structure barrée marquée et très riche en gaz, et qui constitue le site de formationstellaire principal.5.1.4 Abondances chimiquesLa Figure 5.7 présente la distribution spatiale des trois éléments chimique que nousavons considérés : le Fer, le Magnésium et l'Oxygène. La colonne de gauche correspondaux abondances moyennes mesurées dans le gaz, la colonne de droite aux abondancesmesurées dans les étoiles. De façon générale, les distributions des trois éléments sonttotalement corrélées pour une composante donnée (gaz ou étoiles).La distribution des métaux dans la composante stellaire présente une large structurespirale. Cette structure spirale correspond à un ensemble d'étoiles d'abondances plusélevées que le reste du disque. Cette zone correspond aux étoiles nouvellement formées.D'après la Figure 5.7, à un instant donné, les abondances de gaz sont plus élevées que lesabondances moyennes des étoiles du disque. Les étoiles de longue durée de vie conserventla valeur de la métallicité du gaz qui les a créées sur un long intervalle de temps. Lamétallicité moyenne du disque stellaire augmente avec le temps mais, en moyenne, restetoujours plus faible que la métallicité moyenne du gaz. Ainsi, les étoiles nouvellementformées, qui ont une métallicité proche de celle du gaz, vont tracer la zone située àproximité de la zone de formation d'étoiles, principalement localisée au niveau du bras,et faire augmenter localement la métallicité moyenne du disque stellaire. Cette moyenneest principalement pondérée par les nouvelles générations d'étoiles qui restent localiséesau niveau des bras.La composante gazeuse ne présente pas de structure similaire à la composante stel-laire. Bien que les abondances du gaz présentent de nombreuses structures à de petiteséchelles, nous pouvons globalement considérer que le gaz est bien mélangé et relative-ment homogène (variation d'au plus 0.1 dex pour un rayon donné). Contrairement auxétoiles, la métallicité du gaz augmente à chaque instant par l'ensemble des étoiles, sonenrichissement chimique n'étant pas localisé au niveau des sites de formation stellaire.
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Fig. 5.7 � À gauche les abondances (Fe, Mg, O) dans la composante stellaire, à droite lesmêmes abondances pour le gaz. On note que seule la composante stellaire présente unestructure spirale dans la distribution des abondances. Le code de couleurs des di�érentescartes couvre une même longueur d'intervalle. Pour chaque carte, la valeur maximum del'intervalle est choisie a�n de ne pas saturer la zone centrale.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 1645.1.5 ConclusionNous avons montré que la composante stellaire et le gaz du modèle de référenceavaient des comportements chimiques et dynamiques di�érents. Les étoiles présententpeu de mouvements radiaux en moyenne. Les mouvements radiaux des étoiles ne sontobservés qu'au niveau de la barre. La vitesse angulaire des étoiles est plus faible dansles zones des bras et permet ainsi de créer une sur�densité traçant les bras stellaires(toutefois peu contrastés). Le contraste, bras stellaires / densité moyenne n'apparaîtréellement qu'en tenant compte de la luminosité des amas d'étoiles qui varie avec l'âgede ces derniers. Pour la composante gazeuse, la vitesse angulaire au niveau des brascorrespond à la vitesse moyenne dé�nie par la courbe de rotation à un rayon donné.La zone précédent les bras est limitée à l'anti�bras associées constituent une zone où legaz tend à se déplacer vers les zones externes de la galaxie, les zones suivant les bras etlimitée par l'anti�bras associé, constitue une zone où le gaz tend à aller vers les zonescentrales de la galaxie. Ceci est en accord avec la présence d'onde de densité induitepar le potentiel tournant dû à la barre. Les abondances chimiques des étoiles sont plusélevées dans la structure spirale que dans le reste du disque. Cette zone d'abondancesplus élevées n'a pas de contre�partie dans le gaz. Ceci met en évidence que les élémentschimiques semble moins mélangés dans la composante stellaire que dans le gaz.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 1655.2 Distribution des abondances et de leurs rapportsL'histoire de la galaxie est enregistrée dans les caractéristiques cinématiques et chi-miques des étoiles. L'étude des populations stellaires permet d'apporter d'importantescontraintes sur l'histoire de la formation d'une galaxie. L'introduction de l'évolution chi-mique de manière cohérente avec la dynamique de la galaxie nous permet de réaliser uneétude des populations stellaires de notre simulation. Nous allons utiliser deux caracté-ristiques chimiques, connues pour être di�érentes entre le bulbe et le disque, du pointde vue observationnel : la distribution en métallicité des étoiles et les rapports d'abon-dances. En raison de leur proximité, les populations stellaires de la Voie Lactée, sontles mieux connues et nous serviront d'éléments de comparaison. Nous distinguons dansnotre approche une population stellaire pour le bulbe et une population stellaire pour ledisque.5.2.1 Distribution en métallicité des étoilesLes observations du voisinage solaire ont mis en évidence un manque d'étoiles depetites masses à faible métallicité ([Fe/H]' �1). Cet e�et est connu sous le nom de`problème des naines g' (g drawf problem) : un modèle chimique dit `simple', c'est àdire faisant l'hypothèse d'un système clos et du recyclage instantané, prédit une fractiond'étoiles de faible métallicité qui n'est pas observée (Schmidt 1963 [205], Pagel & Patchett1975 [165]). En e�et les naines g, et plus généralement les étoiles de faible masse (nainesm et k), ont une durée de vie su�samment longue pour qu'aucune de ces étoiles 1 n'aitdisparue depuis la formation de la Galaxie. Une fraction signi�cative de ses étoiles devraitdonc avoir [Fe/H]< �1, ce qui n'est pas observé.De nombreuses solutions ont été proposées, remettant en question les di�érenteshypothèses du modèle simple (Chiappini, Matteucci & Gratton 1997 [42], Prantzos &Silk 1998 [175], Martinelli & Matteucci 2000 [131]). La solution la plus communémentacceptée est la formation des étoiles du disque galactique à partir de gaz pré�enrichi.Ainsi, les étoiles du disque se forment à partir d'un gaz qui n'est plus primordial.Par ailleurs, les études de Rich et McWilliam (Rich 1988 [183], McWilliam & Rich1990 [132], McWilliam & Ritch 1994 [133]) ont montré que les étoiles du bulbe de lagalaxie ne sou�rait pas d'un tel problème.Qu'en est�il dans nos simulations? Les objets proto�galactiques que l'on considèreont une densité initiale de gaz en 1=r. La formation stellaire va donc s'amorcer plusrapidement au centre de la galaxie que dans les parties externes. Dans notre modèle,est�il possible que les régions internes de la galaxie aient enrichies les parties externesdu disque avant la formation d'étoiles?Les études d'Haywood 2001 [91] pour le voisinage solaire et de Zoccali et al. 2003[263] pour le bulbe, nous donnent les distributions de métallicité les plus récentes.La distribution d'Haywood 2001 (Figure 5.8, à gauche), basée sur 218 étoiles, estconstruite en utilisant les mesures de parallaxes d'Hipparcos, ce qui n'est pas le casde Wyse & Filmore 1995 [261], Rocha�Pinto & Maciel 1996 [185]). La mesure précisedes parallaxes, en d'autres termes des distances, permet de construire un échantillonpropre, assurant une sélection précise d'étoiles de durée de vie longue. Il en résulte une1. Leur durée de vie est supérieure à l'âge de l'Univers.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 166distribution [Fe/H] très �able dont le pic est à [Fe/H]= 0 dex avec un intervalle de�1 <[Fe/H]< 0:5 .La construction d'un diagramme similaire est plus di�cile a réaliser pour les étoilesdu bulbe. À cause de la distance du bulbe, on ne peut observer spectroscopiquementque des étoiles brillantes. McWilliam & Rich 1994 [133] est la seule étude publiée baséesur des spectres à haute résolution spectrale 2 (R = 17000). Ils ont observé un ensemblede 11 étoiles géantes k. Les autres études de mesures spectroscopiques de metallicitéont été réalisées à résolution spectrale moyenne (de R ' 1000 à R ' 5000) (cf. Rich1988 [183] Sadler et al. 1996 [196], Ramírez et al. 2000 [181]). L'étude de McWilliam& Rich 1994 a servi à recalibrer la mesure d'abondance de Fer des 88 étoiles géantesrouges de Rich 1988, ce qui à permis de déterminer de façon plus précise le pic de ladistribution en [Fe/H] des étoiles du bulbe. La distribution de Zoccali et al. 2003 estbasée sur une étude photométrique de diagramme Couleur�Magnitude et d'ajustementd'isochrones. (Figure 5.8). Leurs mesures d'abondance leur a permis de constituer unedistribution de métallicité directement comparable avec celle obtenue pour le voisinagesolaire. Leur échantillon comprend 503 étoiles. Cette haute statistique est compatibleavec la distribution de Rich & MacWilliam 1994, et retrouve leur pic de distribution à[Fe/H]' �0:15 dex et permet de déterminer l'intervalle d'abondance [Fe/H] des étoilesdu bulbe (�2:6 <[Fe/H]< 0:4).
Fig. 5.8 � Distribution des étoiles en fonction de leur abondance en Fer, à gauche pour levoisinage solaire (d'après Haywood 2001 [91]), et à droite pour le bulbe (d'après Zoccaliet al. 2001 [263]).2. La résolution spectrale est dé�nie par R = �=��, où � est la longueur d'onde centrale de l'intervalle�� de longueur d'onde observé.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 167Dans le cas de notre modèle, la simulation chimico�dynamique a été réalisée jusqu'à5 milliards d'années. L'évolution du modèle de référence de 5 à 15 milliards d'annéesmettrait plus de 8 mois pour être réalisée. Ainsi, a�n de pouvoir comparer nos résultatsaux données observationnelles, nous ne devons considérer que les étoiles qui seront pré-sentes à 15 milliards d'années, c'est�à�dire celles de masse d'au plus 0.9 M�. Par ailleurs,compte tenu de la normalisation par rapport à l'ensemble des étoiles, la nature de l'imf(forme et intervalle de masse) n'a pas d'importance. En e�et, pour un intervalle donnéde valeur d'abondance, la fraction f d'étoiles est telle que :f =  njXi=1Mij Z 0:9mlow �(m)dm!0@ nXj=1 njXi=1Mij Z 0:9mlow �(m)dm1A�1 (5.1)équivalent à : f =  njXi=1Mij!0@ nXj=1 njXi=1Mij1A�1 (5.2)mlow est la masse minimale qu'une étoile peut avoir.nj est le nombre de particules stellaires dans l'intervalle j.Mij est la masse de la particule i de l'intervalle j.� est l'imf.n est le nombre d'intervalles considérés pour l'échantillonnage de la distributiond'abondance.L'imf et l'intervalle de masse n'interviennent pas lors de la détermination des frac-tions d'étoiles. En particulier, le choix de la valeur de mlow n'a pas de conséquence. Pourune comparaison avec les distributions des étoiles de la Figure 5.8, il n'est pas nécessairede reprendre la valeur considérée par les observations. Nous pouvons donc directementutiliser la masse des particules stellaires pour construire une distribution équivalente.A�n de réaliser une comparaison directe sur les distributions des étoiles en fonction de[Fe/H], nous utilisons le même échantillonnage que Haywood 2001 et Zoccali et al. 2003,soit 0.1 dex. Nous considérons deux zones distinctes de la galaxie a�n de comparer auxcaractéristiques observées dans le bulbe de la Voie Lactée, et dans le voisinage solaire. LaFigure 5.9 présente la dé�nition de ces deux zones. La zone centrale (zone 1) a un rayonde 2 kpc. Bien que nous ne formions pas de bulbe au sens d'une structure triaxiale, il estintéressant de comparer cette région à la région centrale de la Voie Lactée. La deuxièmezone (zone 2) est une couronne de 2 kpc de largeur localisée à une distance de 10 � 1kpc du centre de la galaxie. La localisation de la zone 2 n'a pas d'importance mais ellecorrespond ici à la position du voisinage solaire. Pour les deux zones, nous considéronsune épaisseur de 2.5 kpc de part est d'autre du plan galactique. Cette épaisseur englobela majorité des étoiles (D'après �4.2.2, l'échelle caractéristique du disque de la simulationde référence est de 780 pc).La Figure 5.10 présente la fraction d'étoiles par intervalle d'échantillonnage de [Fe/H].La distribution issue de la zone 1 ajuste bien les caractéristiques observées dans le bulbede la Galaxie. En particulier, on remarque que les étoiles de faible abondance [Fe/H] (i.e.[Fe/H]< �1), sont en bon accord avec les données de Zoccali et al. 2003, l'hypothèse
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Zone 1
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Fig. 5.9 � Dé�nition des deux zones considérées pour la caractérisation des propriétésdes étoiles. La zone centrale (zone 1) a un rayon de 2 kpc et est identi�ée au bulbe denotre Galaxie. La zone 2 est une couronne de 2 kpc de largeur localisée à une distancede 10� 1 kpc et est identi�ée au voisinage solaire.

Fig. 5.10 � Distribution des abondances en Fer des étoiles. À gauche, comparaison de lazone 1 et du bulbe de la Galaxie. À droite comparaison de la zone 2 avec le disque de laGalaxie.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 169de créer un bulbe à partir d'un gaz n'ayant pas subi d'enrichissement chimique étantparfaitement justi�ée pour la zone centrale de la galaxie. Les étoiles de forte abondance[Fe/H] sont moins nombreuses dans notre simulation et ceci peut signi�er que notre tauxde formation d'étoiles est plus faible dans cette région par rapport à ce qu'a connu lebulbe de la Voie Lactée. Toutefois, seule la distribution d'étoiles avec [Fe/H]< �0:7 estréellement �able. En e�et, des particules stellaires peuvent être créées après 5 milliardsd'années. Par ailleurs, la Figure 4.34 du �4.2.4 montre que les étoiles au�delà de 5 mil-liards d'années auront une abondance en Fer supérieure à �0:7 dex. Ainsi, les étoiles secréant après 5 milliards d'années seront telles que [Fe/H]> �0:7 dex et n'a�ecteront pasla forme de la distribution d'étoiles pour les valeurs d'abondances inférieures.La distribution issue de la zone 2 est en désaccord avec les observations des étoilesdu voisinage solaire. Au-delà du simple fait que notre simulation a été e�ectuée jusqu'à5 milliards d'années et que, probablement, les étoiles de plus forte abondance [Fe/H]n'ont pas eu le temps de se former, on note que nous formons beaucoup d'étoiles à[Fe/H]< �1. L'existence d'un nombre important d'étoiles à une telle valeur de [Fe/H]indique une di�érence fondamentale entre l'histoire de l'enrichissement chimique de notreobjet et celui de la Voie Lactée.La Figure 5.11 compare les distributions de la zones 1 et 2. Les deux distributionssont identiques. Contrairement à la Voie Lactée, les étoiles des zones internes et externesde notre objet ont des distributions d'abondance en Fer similaires. Cela montre que lesparties internes de la galaxie n'ont pas pré�enrichi le gaz des parties externes de la galaxieavant la formation de ses premières étoiles.
Fig. 5.11 � Distribution de l'abondance en Fer des étoiles. Comparaison des deux popula-tions de la zone 1 et de la zone 2. Les deux distributions sont identiques. En particulier,la zone 2 ne présente pas de problème de naine g.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 170Il nécessaire de préciser que l'existence du problème des étoiles de faible masse (pro-blème des naines g) est encore débattue. En e�et, Haywood 2001 [91] en utilisant unmodèle d'évolution chimique de type `boîte fermée' avec ou sans recyclage instantané, amontré que l'accumulation des di�érents biais observationnels (calibration, échantillon-nage), peut rendre compte de la distribution d'abondance observée dans les étoiles duvoisinage solaire, sans évoquer l'introduction de gaz pré�enrichi (i.e. infall). Toutefois,ce n'est pas une réjection dé�nitive de l'infall puisqu'il est invoqué pour expliquer larelation âge�metallicité des étoiles du voisinage solaire.Bien que le problème des étoiles de faible masse soit souvent évoqué comme unedistinction remarquable entre l'évolution du bulbe et du disque, nous voyons que ceproblème est encore di�cilement contraint observationnellement. Une caractérisationplus �ne des di�érences chimiques des populations stellaires du bulbe et du disque est lamesure des rapports d'abondance.5.2.2 Rapport d'abondances : Cas du Magnésium et du FerLe suivi de la production de Fer et de Magnésium a été choisi dans le but d'établirun diagnostique sur l'échelle de temps de formation des structures dans nos galaxies. Surune �gure présentant [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H], l'apparition de supernovae de typeIa se traduit par une transition de régime. Pour les faibles valeur de [Fe/H], le gaz estuniquement enrichi par les supernovae de type II, ce qui conduit à un rapport [Mg/Fe] del'ordre de 0.5 . Les supernovae de type Ia quant à elles, vont contribuer à faire décroîtrece rapport jusqu'à des valeurs de [Mg/Fe]� 0:0 dans le voisinage solaire. L'abondancemoyenne en Fer étant croissante avec le temps (cf. Figure 4.34), la mesure de [Fe/H] sertd'étalonnage temporel. Connaissant la durée de vie des progéniteurs des premières sn Ia,nous avons une information sur la vitesse d'enrichissement chimique du gaz et des étoiles.Une faible vitesse d'enrichissement chimique (i.e. un faible sfr) conduira à une valeurde [Fe/H] faible au moment des premières sn Ia (McWilliam 1997 [135]). La mesuredu rapport [Mg/Fe] est une forte contrainte sur la nature des populations stellaires. Lerapport [Mg/Fe] déterminé dans le bulbe de la galaxie est de 0.35 dex (McWilliam &Rich 1994 [133]). Cela implique que la formation du bulbe s'est déroulée sur une échellede temps courte par rapport à la durée de vie des sn Ia. Le même rapport à une valeurproche de 0 dex dans le voisinage solaire (McWilliam 1997 [135]). Ceci implique uneéchelle de temps de formation plus longue pour le bulbe.Nous comparons nos résultats avec des études spectroscopiques déterminant à la foisl'abondance du Fer et celle du Magnésium, réalisées à haute résolution spectrale (22000 <R < 61000) et comprenant des étoiles du voisinage solaire pour les étoiles d'abondance[Fe/H]> �1 (Edvardsson 1993 [70]), et des étoiles du halo et d'amas globulaires pour lesfaibles abondances �4 <[Fe/H]< �1 (Ryan et al. 1996 [194], McWilliam 1995 [134] etShetrone 1996 [212]).Dans un premier temps nous allons utiliser les résultats des simulations chimico�dynamiques jusqu'à 5 milliards d'années pour une étude complète de ce rapport. Puisnous extrapolerons l'évolution chimique de notre système jusqu'à 15 milliards d'années.Compte tenu du nombre de particules stellaires produites, la simulation de référence anécessité plus de 4000 heures de calcul et nécessiterait 8 mois à 1 an supplémentaire pouraller jusqu'à 15 milliards d'années. Cette durée prohibitive justi�e l'emploi d'un modèlechimique pur pour estimer les caractéristiques de la galaxie à 15 milliards d'années.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 171Modèle complet� E�et di�érencié des SN II et SN Ia : La Figure 5.12 présente l'évolution durapport [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H] pour la simulation de référence. Chaque pointreprésente une particule stellaire. La totalité des particules stellaires est représentée.L'implémentation des sn Ia et II nous permet de reproduire de façon très satisfaisantel'évolution du rapport [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H] observée dans la Voie Lactée.
Fig. 5.12 � À gauche, les rapports [Mg/Fe] des étoiles de la simulations (en gris) com-parés aux observations (en noir). À droite, les mêmes données sous�forme de barres dedispersion. Les données simulées sont en bon accord avec les observations tant au niveaudes deux régimes dû à l'e�et des sn Ia (transition à [Fe/H]� �1) qu'au niveau de ladispersion du rapport [Mg/Fe] pour une valeur de [Fe/H].Nous observons les deux régimes de façon très nette, [Mg/Fe]' 0:5 pour une valeurinférieur à [Fe/H]� �1, et au�delà, [Mg/Fe] qui décroît . L'intervalle de masse et lanature de l'imf ([0.05 M�, 50 M�], imf de Salpeter) est donc totalement justi�é. Ene�et, une imf favorisant la production d'étoiles massives tend à augmenter la valeur de[Mg/Fe] pour les faibles abondances en [Fe/H] (McWilliam 1997 [135]). Pour les valeurs[Fe/H]< �1, nos données ajustent bien les observations, ce qui montre que notre sfrglobal est compatible avec celui de la Voie Lactée. Toutefois, nous préciserons l'amplitudedu sfr dans le paragraphe suivant.La modélisation dynamique nous apporte l'information supplémentaire de la disper-sion de la valeur [Mg/Fe] pour un [Fe/H] donné. Cette dispersion est une traduction dela combinaison des e�ets spatiaux et temporels. Durant son mouvement dans la galaxie,la particule stellaire, par les explosions de supernovae, va enrichir le gaz avec di�érentesvaleurs de rapport [Mg/Fe]. Les supernovae de type II produisent du Fer et du Magné-sium en proportions di�érentes en fonction de la masse du progéniteur. La proportion deMagnésium produite par rapport à la production de Fer croît avec la masse de l'étoile.L'e�et de la variation d'enrichissement chimique par les sn II est d'autant plus visible



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 172que les abondances du gaz sont faibles, l'apport des métaux d'une unique supernovaétant signi�catif pour du gaz dépourvu de métaux. Pour l'intervalle de masse que nousconsidérons, les étoiles les plus massives (50 M�) produisent un rapport [Mg/Fe]' 1:1alors que les progéniteurs de sn II les plus légers (10 M�) produisent un [Mg/Fe]' �0:8.Sur la Figure 5.12 panneau de gauche, nous voyons e�ectivement que les étoiles à faiblevaleur de [Fe/H] ([Fe/H]< �2:5), ont un rapport [Mg/Fe] compris entre �0:8 et 1:1.L'enrichissement chimique du gaz est bien décrit de façon cohérente avec le mouvementdes étoiles dans la galaxie. Nous constatons que nos données reproduisent la dispersionobservée des valeurs [Mg/Fe] aussi bien pour les étoiles de faible que de forte abondancesen Fer. Le panneau de droite présente les mêmes donnée mais sous forme de barre d'écarttype sur les valeurs de [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H]. La dispersion décroît avec [Fe/H]à mesure que les abondances chimiques de la galaxie s'homogénéisent. En e�et, avec letemps, les abondances chimiques tendent asymptotiquement vers une valeur constante,la croissance des abondances devenant d'autant di�cile que le gaz est riche en métaux.Nous observons une dispersion résiduelle de l'ordre de 0.2 pour [Fe/H]> �1, identique àcelle des données observationnelles.�Mesure de la valeur de transition : La détermination de la valeur de transitionde régime n'est pas triviale compte tenu de la dispersion important du rapport [Mg/Fe]à une valeur de [Fe/H] donnée. En e�et, dans nos simulations, nous observons l'ensembledes étoiles de la galaxie, ce qui n'est pas le cas pour les observations qui sont nécessai-rement restreintes à un nombre limité d'étoiles. A�n d'établir un critère objectif sur ladétermination de la valeur de [Fe/H] où les premières supernovae de type Ia apparais-sent, nous ajustons deux droites sur les �gures du type Figure 5.12 panneau de droite. Lapremière droite est ajustée sur l'intervalle [�3:5; v] dex, la seconde sur l'intervalle [v; 0].La valeur v est variable entre �2 et �0:25 dex et est déterminée a�n de minimiser le�2 total des deux ajustements. L'intersection des deux droites nous donne la valeur detransition du rapport [Mg/Fe].Pour la simulation de référence, nous trouvons une valeur de transition de [Fe/H]=�0:8 dex. De façon générale, l'ensemble des simulations conduit à une faible variationde cette valeur. Pour un paramètre de rotation variant de 0:05 à 0:16, on trouve unevaleur de transition entre �0:9 et �0:5 dex, les plus petites valeurs correspondant auxvaleurs de � les plus grandes. Cette faible variabilité est due à ce que la valeur du sfrmoyen avant le temps d'explosion des premières sn Ia, varie d'au plus un facteur 3 entreles di�érentes simulations considérées (Figure 5.13).La valeur de transition dans le rapport [Mg/Fe] du voisinage solaire vaut [Fe/H]= �1.Le sfr global de nos simulations est donc en bon accord avec celui observé, avec toutefoisune sur�évaluation d'un facteur d'au plus 3, ce qui reste dans le bon ordre de grandeur.
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Fig. 5.13 � Valeur moyenne du sfr pour des simulations dans lesquelles 0:05 < � < 0:16.La ligne en tiret�point localise la durée de vie moyenne de la première série de progéniteurde sn Ia. Le sfr moyen varie d'au plus un facteur 3 entre les di�érentes simulations aumoment de l'explosion de ces supernovae.� Évolution temporelle de [Mg/Fe] dans deux régions distinctes de la ga-laxie :L'évolution du rapport moyen [Mg/Fe] est mesurée pour la zone 1 et la zone 2 (cf.Figure 5.9).� Évolution temporelle : La Figure 5.14 présente l'évolution temporelle du rapportd'abondance [Mg/Fe] dans les zones 1 et 2. Les deux courbes sont très similaires. Le rap-port [Mg/Fe] est initialement élevé, indiquant un enrichissement chimique dû uniquementaux sn II. Après 1 milliard d'années, les supernovae de type Ia font décroître lentementcette valeur jusqu'à [Mg/Fe]' 0:3 au bout de 5 milliards d'années. La di�érence entreces deux courbes est de moins de 0.05 dex.Ainsi, les deux populations d'étoiles obtenues ne pourraient être distinguées obser-vationnellement par la valeur de [Mg/Fe]. Dans nos simulations, le gaz transporté versla partie centrale de la galaxie conduit à une formation d'étoiles enrichies par les su-pernovae de type Ia. Jusqu'à 5 milliards d'années, il n'apparaît aucune distinction entreles régions internes et externes de la galaxie. L'ensemble de la galaxie évolue au mêmerythme, et l'émergence d'une population au centre de la galaxie se distinguant nettementdes parties externes n'est pas constaté.
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Fig. 5.14 � Évolution temporelle du rapport d'abondance [Mg/Fe] moyen. À gauche,rapport [Mg/Fe] pour la zone 1. À droite, le même rapport pour la zone 2. Les deuxcourbes sont identiques à moins de 0.05 dex près, et ne peuvent donc être distinguéesobservationnellement.� Carte bidimensionnelle : La Figure 5.15 présente la carte bidimentionnelle durapport [Mg/Fe] mesurée dans les étoiles. Le choix de la palette de couleurs ampli�eles faibles variations de [Mg/Fe] dont la valeur est globalement constante sur la totalitédu disque. Les écarts à la valeur moyenne (0.31 dex) sont faibles, de l'ordre �0:03 dex.Bien que les �uctuations de cette valeur ne soient pas observables, il est remarquable deconstater que les plus faibles valeurs de [Mg/Fe] sont localisées au niveau de la barre degaz de la galaxie. Dans ces zones, le gaz est plus fortement concentré, ce qui induit uneprobabilité de formation stellaire plus importante à ce niveau, conduisant à la formationd'étoiles à partir d'un gaz ayant subi un enrichissement chimique plus important des snIa. Cet e�et est faible et reste du second ordre.Modèle chimique indépendant de la dynamiqueL'évolution du rapport d'abondance [Mg/Fe] a été étudiée jusqu'à 5 milliards d'an-nées avec le code chimico�dynamique complet. Toutefois, compte tenu du temps de calculde notre simulation de référence, nous avons prédit la valeur de ce résultat en mettanten place un modèle d'extrapolation purement chimique. L'extrapolation à 15 milliardsd'années de nos résultats sur la chimie va nous permettre de savoir s'il est possible dedistinguer chimiquement la région centrale et les régions externes de la galaxie.La méthode d'extrapolation repose sur l'utilisation d'un code de chimie purementanalytique. Ce code correspond à notre propre implémentation du modèle de Kobayashiet al. 2000 [112]. Ce modèle inclut l'ensemble des équations présenté dans le chapitre 3,ainsi que le modèle de supernovae de type Ia. Ce code a été validé en reproduisant lesrésultats du tableau Tab.2 de Kobayashi et al. 2000 [112]. Par ailleurs, nous avons utiliséce code a�n de tester notre implémentation de la chimie dans le code dynamique. Les
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Fig. 5.15 � Représentation bidimentionnelle du rapport d'abondance [Mg/Fe] des étoiles.La structure spirale apparaît par une légère diminution de [Mg/Fe], qui reste un e�et dusecond ordre.tabulations des quantités liées à l'évolution chimique (durée de vie des étoiles, produc-tion de métaux. . . ) étant identiques dans les deux codes, nous pouvons utiliser le coded'évolution chimique a�n d'extrapoler les résultats du modèle complet. La dynamiquedu système est prise en compte par un échange de matière entre deux sous�systèmes,ainsi que par la forme du sfr. Nous considérons les deux zones de la galaxie présen-tées précédemment. A�n de tenir compte des transferts de matière entre ces zones, nousavons déterminé les �ux de matière entrant et sortant de la zone 1 en utilisant une zoned'observation de 0.5 kpc localisée entre les zones 1 et 2. La détermination de la naturedu �ux de matière comprend sa masse ainsi que sa composition chimique (abondancesen Fer et en Magnésium) (cf. Figure 5.16).A�n d'utiliser notre modèle chimique, nous faisons l'approximation supplémentairequ'il n'y pas de �ux de matière dans le sens zone 1 vers zone 2, et que la zone 2 perdpeu de masse (relativement à sa masse totale). Cette approximation permet de traiterl'évolution chimique des deux zones de façon indépendante. Ainsi, nous avons réalisédeux modèles successifs. Le premier modèle détermine l'évolution de la zone 2. Le secondmodèle détermine l'évolution de la zone 1 en utilisant les résultats de l'évolution chimiquede la zone 2. Cette approximation ne peut conduire qu'à ampli�er les di�érences pouvantexister entre les deux systèmes. En e�et, le �ux de matière allant de la zone 1 vers la zone2 ne peut que favoriser l'homogénéisation des deux zones. Notre approche conduit doncà une majoration des di�érences qui peuvent exister entre les deux zones. Ainsi, si nousobtenons une composition chimique identique pour un sous�système, cette approximationpermet de conclure sans ambiguïté à l'égalité des abondances des zones 1 et 2.Nous imposons le sfr de la simulation dynamique. Nous avons déterminé le sfr pourchacune des zones. La Figure 5.17 présente les modèles de sfr utilisé dans le modèle dechimie simple. Ces deux sfr sont normalisés (sfrn) en fonction de la masse totale �nale
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Fig. 5.16 � Évolution temporelle des données du modèles chimique. En haut à gaucheévolution temporelle de la masse de gaz accrétée dans la zone 1. En haut à droite, évo-lution temporelle de la masse de la zone 1 normalisée à la masse totale �nale. Les deux�gures du bas présentent l'abondance du gaz accrété. Au�dessus de 4 milliards d'annéesla masse accrétée est tellement faible qu'on la considère nulle. Nous �xons les abondancesde Fer et de Magnésium à leur valeur à 4 milliards d'années.des sous�systèmes auquels ils sont associés, a�n de pouvoir être utilisé dans le code dechimie, ce code étant basé sur des fractions de masse :SFRn = d(M=Mtot)dt = 1Mtot dMdt = SFR=Mtot (5.3)Le taux de formation d'étoiles pour les galaxies Sa tend vers � 0 (Kennicutt 1998[111]). Ainsi, pour l'évolution des sfr au�delà de 5 milliards d'années, nous les extrapo-lons par une décroissance linéaire jusqu'à une valeur nulle à 15 milliards d'années.Bien que ce modèle soit simple, nous reproduisons les évolutions du rapport d'abon-dance du Fer et du Magnésium sur les 5 premiers milliards d'années du modèle dyna-
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Fig. 5.17 � sfr normalisés des zones 1 et 2.mique complet, avec des écarts faibles d'au plus 0.05 dex 3 sur l'évolution des rapports[Mg/Fe] (cf. Figure 5.14 et Figure 5.18). L'extrapolation montre que les deux sous sys-tème évoluent de façon similaire. D'un point de vue observationnel, nous ne pourrionsles distinguer par la mesure du rapport d'abondance [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H].Ainsi, du point de vue du rapport [Mg/Fe], les deux populations stellaires restentidentiques sur 15 milliards d'années.

Fig. 5.18 � Évolution du rapport d'abondance [Mg/Fe] dans les zones 1 et 2 et pour deuxmodèle de sfr. Le modèle sfr1 correspond au taux déterminé à parti de la simulationde référence, et le modèle sfr2 correspond à un sfr divisé par 2. Pour les deux sfrconsidérés, on note que les zones 1 et 2 présentent une évolution de [Mg/Fe] identique.De plus, nous constatons que les évolutions des deux systèmes restent semblables3. Cet écart est inférieur aux barres d'erreurs observationnelles pour la mesures d'un tel rapport.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 178si l'on modi�e le taux de formation d'étoiles. Cette caractéristique n'est donc pas laconséquence d'un régime particulier de sfr par apport à la dynamique du système. Leséchanges de matière d'une zone à une autre sont su�sants pour homogénéiser la totalitéde la galaxie.ConclusionLes caractéristiques générales du rapport [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H] sont remar-quablement bien reproduites dans nos simulations. Toutefois, l'étude détaillée comparantla zone centrale de la galaxie avec le reste du disque montre qu'il n'y pas de distinctionentre les di�érences parties de la galaxie. Une traduction de cette constatation est lavaleur identique de la pente des gradients en [Fe/H] et [Mg/H] présentée dans la cha-pitree�et �4.2.4. Les données observationnelles suggèrent que de nombreuses étoiles duvoisinage solaire ont un rapport [Mg/Fe]' 0:0. Le rapport [Mg/Fe] est évalué à 0.35dans le bulbe. Ainsi, deux populations très distinctes existent dans la Voie Lactée. Dansnos simulations, l'ensemble du disque évolue de la même façon et cette variation de lavaleur [Mg/Fe] entre les zones internes et externes de la galaxie simulée n'est pas mise enévidence. Ceci en met avant une di�érences entre l'évolution chimique de notre modèlede référence et celle d'une galaxie tel que la Voie Lactée.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 1795.2.3 Propagation de la formation d'étoilesComme nous l'avons signalé dans le chapitre 4 �4.2.4, le taux de formation d'étoilesde nos objets est initialement marqué par une croissance brusque dans les premièrescentaines de millions d'années. Ce régime initial correspond à la propagation du taux deformation d'étoiles dans le disque.L'augmentation de la densité de gaz dans le plan du disque galactique se fait ducentre vers le bord. Pour les premières centaines de millions d'années d'évolution, lefacteur limitant de la prescription de formation d'étoiles est la densité critique. Dansla zone du disque à laquelle nous nous intéressons (R<20 kpc correspond à plus de 5fois l'échelle caractéristique soit plus de 95% de la masse totale du disque) la durée dela propagation de la formation d'étoiles est de 400 millions d'années. La Figure 5.19,présente la vitesse de propagation pour la simulation de référence et les deux simulationsavec le pro�l en 1=r (respectivement Rini = 80 kpc, et Rini = 50 kpc).
Fig. 5.19 � Propagation de la formation d'étoiles dans le disque. La courbe représentel'évolution du rayon maximal à un instant t où se déroule la formation stellaire (Simu-lation � ' 0:12, de gauche à droite, pour un rayon initial de 100, 80 et 50 kpc).L'ensemble de nos simulations montre que ce temps diminue avec � et avec Rini,mais reste dans le même ordre de grandeur, entre 0.2 et 0.8 milliard d'années, pour lesdi�érentes simulations. Ainsi, la formation d'étoiles débute quasiment au même momentsur l'ensemble du disque stellaire. Cette constatation est indépendante du choix de lavaleur de la densité critique choisie pour la formation stellaire (�crit = 1:67 � 10�25g.cm�3 cf. chapitre 2 �2.5). En e�et, nous avons fait varier la valeur de la densité critiqued'un facteur 1 à 1000 sans constater de changement remarquable entre le moment oùla partie centrale et la partie externe du disque commencent leur formation d'étoiles.Nous en concluons que la formation d'un disque galactique par le procédé considéré dansnotre étude conduit nécessairement à une propagation rapide de la formation stellaire surl'ensemble du disque. Cette propagation de la formation d'étoiles, extrêmement rapide etdans toutes les parties de la galaxie, explique pour une part l'indi�érenciation de la zone1 et de la zone 2, et surtout la présence d'une population stellaire de faible métallicitédans le disque.



CHAPITRE 5. ÉTUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 1805.3 ConclusionNous avons étudié la nature chimique des étoiles dans notre modèle de référence. L'ob-jectif de cette étude était de connaître, d'une part, la nature des populations stellairesde la galaxie simulée, et d'autre part, de savoir s'il pouvait apparaître des populationsstellaires di�érentes entre les parties internes et les parties externes d'une galaxie forméepar e�ondrement monolithique d'un objet en rotation.Le cadre dynamique dans lequel se déroule l'évolution chimique a été caractériséet présente une structure spirale, d'ailleurs compatible avec la présence d'une onde dedensité. La barre crée une accrétion de matière vers les parties centrales en raison demouvements non circulaires observés dans le gaz. L'amplitude du phénomène constatédans la simulation et du même ordre de grandeur que les observations. Les bras spiraux etla barre, qui sont des zones riches en gaz, sont les principales sites de formations d'étoiles.Nous en concluons que la dynamique de l'objet crée par un e�ondrement monolithiqueen rotation est en bon accord avec les observations, et adapté à l'étude de l'évolution despopulations stellaires.Par ailleurs, nous mettons en évidence une di�érence entre la distribution spatialedes abondances du gaz et celles des étoiles. Les abondances stellaires dans les bras sontplus élevées en moyenne que dans le reste du disque. L'étude de la distribution de lamétallicité montre que l'on ne peut distinguer les étoiles de la partie centrale et de lapartie externe de la galaxie. En particulier, nous ne constatons pas de problème d'étoilede faible masse pour les parties externes de la galaxie. En outre, l'étude du rapportd'abondance [Mg/Fe] montre que les étoiles au centre de notre objet ont subit le mêmetype d'enrichissement chimique que les étoiles de la partie externe. Ainsi, la formationde la partie centrale et de la partie externe de notre objet se déroule sur des échelles detemps comparable, l'ensemble de la population stellaire de notre galaxie simulée évolueau même rythme, quelque soit le rayon. La formation d'une population stellaire uniformeest due à la propagation rapide de la formation stellaire sur la totalité du disque. Ceci nedépend pas de la valeur du paramètre de densité critique considérée pour la formationstellaire.Nous en concluons que la formation d'un disque galactique suivant un e�ondrementmonolithique en rotation conduit nécessairement à la formation d'une population stellaireuniforme, et que cette population n'est pas transformée par action de la barre.



CHAPITRE 6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES 181Chapitre 6Conclusions et perspectivesNous avons réalisé une étude numérique chimico�dynamique de galaxies spirales iso-lées, dans un cadre auto�cohérent, auto�gravitationnel et tridimensionnel.Nos résultats con�rment ceux obtenus par les études antérieures de Raiteri et al. 1996[180], Carraro et al. 1998 [38], Berczik 1999 [23], Buonomo et al. 2000 [34], Lia et al. 2000[121] Lia et al. 2002 [122] et Lia et al. 2002 [123] : formation d'une structure plane d'uneépaisseur caractéristique typique d'une Sc � Sbc, pro�l radial de densité en décroissanceexponentielle avec une échelle caractéristique typique des galaxies, présence de gradientsd'abondances, courbes de rotation plane. De plus, notre étude morphologique détailléeet le traitement précis de la formation stellaire et de l'enrichissement chimique permet demettre en évidence que la galaxie issue du modèle de référence développe une structurebarrée perdurant pendant au moins un milliard d'années et est visible dans le gaz et lesétoiles. Elle constitue une zone de forte concentration des gaz très active au niveau dela formation stellaire. Une structure spirale est observée dans le disque de la galaxie. Sanature est compatible avec la présence d'une onde de densité. Nous constatons la forma-tion d'un gradient d'abondance de l'ordre de �0:03 dex.kpc�1, rapidement mis en placeet n'évoluant plus au-delà de 1 à 2 milliards d'années après la formation des premièresétoiles. Ce gradient est identique pour le gaz et les étoiles et indépendant de l'élémentconsidéré (Oxygène, Fer ou Magnésium). Ainsi, nous montrons que de nombreuses carac-téristiques des galaxies spirales peuvent être reproduites, ceci malgré l'hypothèse fortede pouvoir isoler une galaxie totalement de son environnement dès les étapes précocesde sa formation.Toutefois, par rapport à une galaxie telle que la Voie Lactée, nous montrons que desdi�érences existent : de façon générale la galaxie ainsi formée ne sou�re pas de l'absenced'étoile de faible métallicité (problème de naine g). Par ailleurs, la partie centrale de lagalaxie est un site actif de formation stellaire, ce qui n'est pas le cas dans une galaxietelle que la Voie Lactée (cf. Portinari & Chiosi 1999 [174]). De part l'étude des rapportsd'abondance, un aspect essentiel, nous montrons que l'e�ondrement monolithique enrotation conduit à la formation d'une population stellaire uniforme du centre aux bordsde la galaxie, ce qui est une contradiction forte par rapport aux observations.Globalement l'hypothèse de d'e�ondrement monolithique apparaît être une approcheconvenable pour la formation de galaxie Sc / Scd � SBc . Bien que hors�modèle hiérar-chique, l'e�ondrement monolithique apparaît être un modèle simpli�é de la réalité qui



CHAPITRE 6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES 182reste compatible avec l'histoire de la formation initiale de certains objets (Kobayashi2003 [113]). Certaines galaxies de type Sc ne semblent pas avoir connu de fusion impor-tant avec d'autres objets. Ferguson 2002 (communication privée) montre que M33 (detype Sc) ne présente pas de traces de fusion avec d'autres objets (Pas de présence desous�structures stellaires dans le disque externe) par opposition au halo est au disqueexterne de M31 (type Sb) (cf. Ferguson et al. 2002 [73]).Relativement à l'hypothèse d'évolution séculaire, nous constatons la formation d'unestructure barrée. Elle conduit du gaz vers la partie centrale de la galaxie, et est le siteprincipal de la formation stellaire. Toutefois, la structure boîte�cacahuète de la barreémerge très di�cilement dans notre objet, et ne semble pas conduire à la formationd'un bulbe massif. Dans l'hypothèse que la structure barrée perdure dans notre objet etaboutit à la formation d'un bulbe, les caractéristiques chimiques (rapport d'abondance[Mg/Fe]) observées à 5 milliards d'années et extrapolées à 15 milliards d'années condui-rent de façon inévitable à la formation d'un bulbe ayant les mêmes propriétés chimiquesque le disque, ce qui est en désaccord avec les observations des populations stellaires.Nos objets montrent, de par les propriétés chimiques, qu'il n'est donc pas possible deformer une galaxie de Type Sb présentant des populations stellaires distinctes (Bulbe etdisque), soulignant la di�culté de passer d'une galaxie de type Sc à une galaxie de typeSb et, plus généralement, de parcourir toute la séquence d'Hubble dans le cadre d'uneévolution isolée.L'uniformité de la population stellaire souligne le biais que l'on crée en considérantl'objet chimiquement et dynamiquement isolé sur toute la durée de son évolution.Dans le cas de la Voie Lactée, l'accrétion de gaz enrichi semble être un moyen simplepour expliquer les di�érences observées entre les populations stellaires du bulbe et dudisque. Par ailleurs, l'accrétion de gaz externe à une galaxie est aussi évoquée pour faireréapparaître une barre pour une galaxie ayant détruit une première barre par accumula-tion de masse en son centre. Bournaud & Combes 2002 [32] présentent un modèle où ledéveloppement de l'instabilité barrée est réactivé grâce à l'accrétion de gaz dans le disquegalactique. L'évolution dynamique et l'évolution chimique semblent ainsi converger à ceniveau pour évoquer un même phénomène : l'accrétion de gaz.En tout état de cause, il apparaît ainsi nécessaire de faire intervenir des événementsextérieurs à l'évolution intrinsèque d'une galaxie pour expliquer son évolution chimique etdynamique. Ces événements externes peuvent apparaître sous deux formes, accrétion degaz (solutionnant le problème des étoiles de faible masse), fusion de galaxie (conduisantà la formation d'un sphéroïde (bulbe) ou apportant des étoiles de nature chimique etcinématique di�érente).Ainsi, l'apparente contradiction mise en avant par la dynamique de la barre allantdans le sens de la création d'un bulbe à parti du disque galactique (évolution séculaire),et l'observation de populations stellaires chimiquement distinctes entre le bulbe et ledisque des galaxies, pourrait provenir d'un mélange subtil entre collision de galaxies,action de la barre et accrétion de gaz.Extension du modèleL'étude d'un objet isolé nous a montré que la formation de populations stellairesdistinctes nécessite d'introduire des processus externes. A�n de palier au problème depopulation stellaire uniforme, une solution pouvant être étudiée avec le type de modèle



CHAPITRE 6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES 183mis en place dans ce travail concerne l'accrétion de gaz par un sphéroïde. Bien que rare-ment observé, ce phénomène semble se dérouler autour de certaines galaxies elliptiques(cf. étude de galaxies elliptiques présentant du gaz Hi, Oosterloo et al. 2002 [160], Józsaet al. 2003 [103]). Par ailleurs, ce phénomène est décrit dans des simulations hiérarchiques(Steinmetz 2002 [231]). L'étude chimico�dynamique d'un tel phénomène permettrait decomprendre le mécanisme par lequel des populations distinctes se forment.Par contra�posée, l'étude de la fusion des deux disques possédant chacune des popu-lations stellaires uniformes pourraient être mise en ÷uvre a�n de se servir de l'évolutionchimique comme traceur et voir si deux populations stellaires peuvent être distinguéesou non dans l'objet issu de la collision.Inclusion de nouveaux processus physiques et améliorations numériquesAu�delà du simple fait de réaliser des simulations à plus haute résolution, de nom-breux processus physiques peuvent être considérés pour comprendre la nature évolutivedes galaxies.Dans notre étude, nous nous sommes restreints à étudier l'in�uence chimique et dy-namique des supernovae. D'un point de vue formel, nous pouvons facilement inclure laproduction d'éléments chimiques autres que ceux que nous avons considérés, et tenircompte de la production de métaux des étoiles de masse intermédiaire (<10 M�) pourétudier des implications sur la production d'éléments tel que le Carbone et l'Azote qui,contrairement aux éléments que nous avons étudié, peuvent être produits par des étoilesde toutes masses, et sont aussi considérés comme un outil clé pour l'études de l'évolutiondes galaxies (Chiappini, Romano & Matteucci 2003 [44]). A�n d'étudier les e�ets de cou-plage plus �ns entre les étoiles et le gaz, des processus tel que la di�usion des élémentsdans le gaz, le vent stellaire ou le chau�age uv des étoiles massives pourraient être facile-ment introduits (cf. Carraro et al. 1998 [38]). L'étude de ces processus pourrait permettrede comprendre pourquoi la formation d'étoiles dans les parties centrales des galaxies (i.e.galaxies sans starburst centraux) est si peu active. De plus, a�n d'étudier des questionstel que la relation Tully�Fisher et l'évolution des couleurs des galaxies, des propriétésspectro�photométriques peuvent être introduites et associées aux caractéristiques desparticules stellaires (Westera et al. 2002 [256] , Abadi et al. 2003 [3]).Par ailleurs, les amas ouverts dans les galaxies constituant des structures s'évaporantpar e�et de marée, des échanges de caractéristiques chimiques entre les particules stel-laires pourraient être introduits. Toutefois, un tel processus reste compliqué à mettre en÷uvre, en raison des dépendances spatiales et temporelles des quantités chimiques, maispourraient apporter un gain sur la résolution spatiale des caractéristiques chimiques dela composante stellaire.Finalement, le développement actuel des codes multiphases (sph + sticky particle),tend à montrer la description pertinente du gaz froid et dense par les sticky particles et dugaz tiède par le sph (Semelin & Combes 2002 [208], Berczik et al. 2003 [24]). Toutefois,par sa nature, une méthode sph qui serait utilisée à très haute résolution (i.e. un nombreimportant de particule de gaz) pourrait dans le principe décrire l'ensemble des phasesdu gaz, les sticky particles constituant une alternative numérique e�cace pour le tempsde calcul. La mise en place d'un code combinant notre modèle chimique avec un codemultiphase permettrait une description plus précise des liens entre la dynamique et lachimie d'une galaxie, et permettrait de préciser l'étude des populations stellaires.



CHAPITRE 6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES 184D'un point de vue numérique, nous avons souligné lors de la présentation du codeet de la quali�cation morphologique de nos objets l'importance du paramètre de lissagegravitationnel. Compte tenu de la morphologie et de l'échelle variable de nos objets,il serait intéressant d'étudier les implications pour la mise en place d'un paramètre delissage gravitationnel adaptatif tel qu'évoqué par Dehnen 2001 [60].Finalement, l'introduction d'une description chimique, tel que réalisée dans ce travail,dans une simulation de type modèle hiérarchique, permettra d'aborder de façon expli-cite le rôle des phénomènes environnementaux dans l'évolution chimique des galaxies.Une étude de ce type est actuellement réalisée par Kobayashi 2003 [113] dans le cadrede condition initiale de type Katz & Gunn 1991 [106] qui, qu'un point de vue des mo-dèles hiérarchiques, reste quelque peu arti�ciel. L'introduction de notre type de modèlechimique dans un cadre plus réaliste, tel que celui décrit dans Steinmetz 2002 [231] etAbadi et al. 2003 [3], permettrait d'apporter des réponses encore plus pertinentes sur lachimie des galaxies. Toutefois, l'inclusion de ces nombreux processus et de l'extension dela résolution spatiale ne pourra se faire sans un traitement massivement parallèle et unra�nement des méthodes numériques.Ces études numériques menées conjointement à l'évolution de la qualité des donnéesobservationnelles permettra d'approfondir notre connaissance et notre compréhension dela nature subtile de la séquence d'Hubble, qui ne pourra se faire que par l'étude conjointeet cohérente de la chimie et de la dynamique.
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CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 187Chapitre 1PrésentationL'étude de l'évolution des galaxies sous�tend d'avoir des données observationnellesaussi bien pour des galaxies évoluées que pour des galaxies plus jeunes. La �nitude de lavitesse de la lumière dans le vide nous fournit un moyen pour observer des galaxies à desâges di�érents. La composante observationnelle de mon travail 1 s'inclut dans le projetediscs (eso Distante Cluster Survey) d'une part au niveau de la préparation et de laréalisation des observations spectroscopiques de ces objets et d'autre part au niveau del'étude morphologique des galaxies 2.1.1 Amas de galaxiesLes galaxies ne sont pas distribuées de façon homogène dans l'Univers. Les galaxiess'organisent de façon hiérarchique comme le montre par exemple les relevés du 2dF(Colless et al. 2001 [46]) ou du Las Campanas Redshif Survey (Lin et al. 1996 [125]). Sicertaines galaxies sont relativement spatialement isolées, d'autres se regroupent en amas.Les amas de galaxies sont les plus grandes structures de l'Univers dé�nissant unensemble gravitationnellement lié, où l'expansion de l'Univers est contrebalancée locale-ment par la gravitation de l'amas. Ils contiennent typiquement de quelques centaines àplusieurs milliers de galaxies. La dispersion de vitesse des galaxies dans un amas est del'ordre de 1000 km.s�1. La forte dispersion de vitesse et la présence de fort e�et de len-tilles gravitationnelles, montrent que les amas de galaxies sont des structures massives,dominées par de la matière noire.Un amas de galaxies permet d'étudier un ensemble de galaxies dans un espace con�néet contient di�érent type de galaxies aussi bien elliptiques, spirales, ou en interaction.Toutefois, la proportion de galaxies elliptiques est plus importante dans un amas, del'ordre de 40% contre 10% pour les galaxies de champ (Dressler 1980 [61], Dressler et al.1997 [64]). En e�et, en raison de la forte densité de galaxies, les e�ets environnementauxjouent un rôle important sur l'évolution des galaxies. Les e�ets des collisions à grandevitesse entre galaxies (E�et de harcèlement (harassment e�ect), Moore et al. 1996 [150],Moore et al. 1998 [151]) et d'e�et de marée pourraient être à l'origine de la destruction1. Parallèlement aux investigations scienti�ques, j'ai mis en place et maintenu le site web d'ediscs,aussi bien au niveau de la présentation du projet au public, qu'à la gestion de la communication interneentre les di�érents protagonistes (http://www.mpa�garching.mpg.de/�ediscs).2. Cette partie est présenté en annexe A.



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 188des morphologies de type tardif conduisant �nalement à des fusions de galaxies (merging)et à la formation de galaxies de type précoce. De plus, la combinaison de l'augmentationde la densité du gaz et de la vitesse des galaxies se rapprochant du centre de l'amasin�uent sur l'évolution des galaxies qui subissent un e�et de pression balayage, sou�antleur gaz vers le milieu intergalactique (Gunn & Gott 1972 [89], Vollmer 2000 [250]).Ces e�ets évolutifs se seraient principalement produits au cours du dernier tiers del'âge de l'Univers (Butcher & Oemler 1978 [36], Butcher & Oemler 1984 [37]), et setraduisent par une évolution de la couleur des galaxies amas, la fraction de galaxiesbleues étant d'autant plus grande que les amas sont distants (e�et Butcher�Oemler). Lanature exacte de l'e�et Butcher�Oemler est encore discutée. De nombreuses études sug-gèrent di�érentes possibilités sur son origine : pression dynamique, collisions de galaxies,sursauts de formation d'étoiles (starburst). . . (cf. Metevier et al. 2000 [141]).Ainsi, les amas de galaxies présentent en leur centre une galaxie elliptique géante(principalement elliptique de type cD, Matthews et al. 1964 [138], Dressler 1984 [62])correspondant à la galaxie la plus brillante de l'amas (bcg) 3.En raison de la taille des amas de galaxies, de l'ordre de 1 Mpc, et de leur distance,les amas de galaxies permettent d'observer une grande diversité de galaxies dans unefaible portion du ciel. Cet e�et géométrique permet de collecter un grand nombre dedonnées tout en limitant le nombre de champs à observer. Il permet aussi d'étudier unepopulation de galaxie à un décalage spectral donné et donc à un âge de l'Univers donné.1.2 Le projet EDisCSLe développement de cadres théoriques permettant d'étudier l'évolution de l'Universdans son ensemble et l'avènement de puissants outils de simulation numérique, autorisentl'étude des amas de galaxies sur une grande part de l'âge de l'Univers. Toutefois, lesdonnées observationnelles d'amas de galaxies distants sont restreintes à des décalagesspectraux de l'ordre de z = 0:4 à z = 0:5 et sont principalement sélectionnés sur desobservations dans le domaine x biaisant les observations vers des amas riches. De plus,l'observation détaillée d'amas de galaxies à de grands décalages spectraux, comparablesaux modélisations numériques, nécessite un temps d'observation de plusieurs heures surdes télescopes de grands diamètres (classe des 8 mètres).L'objectif d'ediscs est de constituer un ensemble de données et d'analyses homogènespour des amas ayant des décalages spectraux compris entre z � 0:5 et z � 0:8, corres-pondant à des galaxies observées quand l'Univers n'avait que la moitié de son âge, soitenviron 7 milliards d'années. La qualité des données observationnelles des amas d'ediscspermettra une comparaison directe avec les amas plus proches étudiés par les relevés du2dF et du Sloan Digital Sky Survey (sdss) à la fois sur la structure des amas et surles galaxies des amas et permettra d'étudier l'évolution des amas durant la moitié d'untemps d'Hubble.L'étude détaillée des amas de galaxies nécessite à la fois des observations photomé-triques (visible et proche infrarouge) et spectroscopiques. L'acquisition de ces donnéespour des objets aussi distants ne pourrait se réaliser sans qu'ediscs soit un Large programde l'eso 4. Ce statut nous permet de garantir l'obtention de l'intégralité des données tout3. bcg : Brighter Cluster Galaxy.4. European Southern Observatory.



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 189en accédant à une large gamme d'instruments.Quatre phases d'observations ont été dé�nies (voir Tableau 1.1). La phase i consistaità con�rmer l'existence des amas (Phase d'imagerie préliminaire), la phase ii était dédiéel'observation photométrique dans le domaine visible des amas sélectionnés (Phase dephotométrie profonde visible). La phase iii portait sur les observations des amas enproche infrarouge (Phase de photométrie profonde proche infrarouge). La phase iv étaitdédié l'observation spectroscopique des galaxies des amas (cf. chapitre 2). Les donnéesproche infrarouge ont été réalisées au New Technology Telescope (nnt) avec la camerasofi, la photométrie dans le domaine visible et la spectroscopie ont été e�ectuées auVery Large Telescope (vlt) avec l'instrument fors2 .But Mode d'observation Période ESOPhase i Con�rmation photométrique Service 66Visiteurs (03/2001) 66Phase ii Photométrie visible Visiteurs (03/2001) 66Service 67Service 68Phase iii Photométrie proche IR Visiteurs (03�04�05/2001) 67Visiteurs (04/2002) 69Visiteurs (03/2003) 70Phase iv Spectroscopie (1) Visiteurs (02/2002) 68Spectroscopie (2) Visiteurs (03/2002) 68Spectroscopie (3) Visiteurs (03�04/2003) 70�71Tab. 1.1 � Phases du projet ediscs.L'extension du projet ediscs dans d'autres domaines de longueur d'onde nous conduità recueillir des données x (Chandra, xmm), radio (vla), des images à grand champ angu-laire (observationwfi) pour quali�er l'environnement de nos amas, et à haute résolutionspatiales (hst).Compte tenu de la grande quantité de donnée à recueillir et à analyser, ce projetne pourrait se faire sans une collaboration internationale. Ainsi, ediscs regroupe 26astronomes de 7 pays (Allemagne, Angleterre, États-Unis, Canada, France, Italie, Pays-Bas) apportant leurs compétences et leurs moyens dans les di�érents domaines abordéspar ce projet.1.3 Sélection des amas de galaxiesLa sélection d'amas de galaxies d'ediscs s'est e�ectuée à partir du catalogue issu duLas Campanas Distant Cluster Survey (lcdcs) (Gonzalez et al. 2001 [84], Gonzalez etal. 2002 [86]). Le lcdcs a généré un catalogue sur des sur�densités lumineuses identi�éescomme étant des amas de galaxies pour notamment mesurer la fonction de corrélation dedistance Amas�Amas (Gonzalez, Zaritsky & Wechsler 2002 [85]). Les relevés du lcdcsnous donnent une indication sur la concentration de galaxies dans un champ donné maisne nous renseigne en rien sur l'existence physique d'un amas.



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 190Ediscs s'est �xé le but d'étudier un nombre de 20 amas de galaxies, une premièremoitié avec un décalage spectral de z = 0:5 et l'autre moitié avec un décalage spectralde z = 0:8. Toutefois, le taux de contamination du lcdcs étant estimé à environ 30%(Gonzalez et al. 2001 [84]) , la sélection préliminaire inclut 10 amas supplémentaires.Un premier échantillon de 30 amas du lcdcs a été sélectionné. À partir des décalagesspectraux estimés par le lcdcs, nous avons retenu 15 amas entre 0:45 < z < 0:55, et 15amas entre 0:75 < z < 0:85 et les plus brillants, tel que le pic de luminosité centrale soitsupérieur à 8� 10�3 coups par seconde et par seconde d'arc carrée, a�n de minimiser lasélection de faux amas.La seconde sélection, qui correspond à la phase i, a été e�ectuée à partir des imagespréliminaires fors2�vlt de 30 amas. Les quatre nuits d'observations allouées à cettephase consistaient à réaliser de courtes expositions de 20 minutes dans chacune desbandes photométriques considérées.Chacun des 30 champs a été observé en deux bandes passantes : R et I, pour les amasavec des décalages spectraux de l'ordre de z = 0:8 et V et I, pour les amas avec des dé-calages spectraux de l'ordre de z = 0:5. Ces bandes photométriques sont choisies a�n depouvoir construire un diagramme couleur�magnitude et de con�rmer ou non l'existencedes amas par la détermination de la position de la séquence rouge des galaxies (cf. daCosta et al. 1999 [53]). L'ensemble des observations a été réalisé avec un seeing 5 meilleurqu'une seconde d'arc. Ces observations préliminaires nous ont permis de con�rmer l'exis-tence des amas et de choisir les 20 meilleurs pour les études en photométrie profonde(voir Tableau 1.2). Amas à z � 0:5 Amas à z � 0:8CL1018-1211 CL1037-1243CL1059-1253 CL1040-1155CL1119-1129 CL1054-1146CL1202-1224 CL1054-1245CL1232-1250 CL1103-1245CL1238-1144 CL1122-1136CL1301-1139 CL1138-1133CL1353-1137 CL1216-1201CL1411-1148 CL1227-1138CL1420-1236 CL1354-1230Tab. 1.2 � Sélection d'amas d'ediscs. À gauche les amas à z � 0:5, à droite les amas àz � 0:8 .5. La qualité du ciel lors des observations est dé�nie par la valeur du seeing correspondant à lalargueur à mi�hauteur de la fonction d'étalement du point (Point Spread Function : psf). La psf est laréponse de l'instrumentation et du ciel, transformant une source ponctuelle en une source étendue lorsde l'acquisition des données.



CHAPITRE 1. PRÉSENTATION 1911.4 Observation en photométrie profondeLes phases ii (10 nuits) et iii (20 nuits) ont été menées en parallèle. Les amas avecdes décalages spectraux de l'ordre de 0.5 ont été observés dans les bandes visibles B,Vet I et proche infrarouge Ks. Les amas avec des décalages spectraux de l'ordre de 0.8 ontété observés dans les bandes visibles V , R, et I et proche infrarouge J et Ks (Figure 1.1).Cet ensemble de bandes photométriques est choisi a�n de couvrir un large intervalle delongueur d'onde et de permettre de caractériser la distribution spectrale d'énergie desgalaxies (sed) 6, ainsi que les masses stellaires et leur taille.Les études basées sur les redshifts photométriques (Bolzonella et al. 2000 [30]) réa-lisées par une équipe d'ediscs (Pelló et al. 2004 [168], Rudnick et al. 2003 [193]) déter-minent le décalage spectral le plus probable pour un objet en ajustant sa distributionspectrale d'énergie à un jeu de modèles et fonction du décalage spectral relativement auxbandes B, V, R, I, J et Ks.Les objets des di�érents champs ont été identi�és à l'aide du logiciel SExtractor (Ber-tin & Arnouts 1996 [26]). La détermination des redshifts photométriques pour chaquesource lumineuse nous permet de connaître une estimation de la valeur du décalage spec-tral d'un objet ainsi que la nature de ce dernier (étoiles, galaxie) grâce à sa distributiond'énergie spectrale dans chacune des bandes étudiées.Dans le second chapitre, nous présenterons la préparation des observations spectro-scopique en se basant sur ces résultats.
Fig. 1.1 � Intervalles de longueur des bandes photométriques utilisées par ediscs.
6. sed : Spectral Energy Distribution.





CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 193Chapitre 2Masques spectroscopiquesLa spectroscopie du projet ediscs (phase iv) est la partie demandant le plus detemps d'observation (22 nuits), nécessitant le plus de préparation et générant les plus dedonnées. Les nuits d'observations ont été réalisées sur trois périodes (cf. Tableau 1.1).La première période fut dédiée à la con�rmation de l'existence des amas de galaxiespar la mesure des décalages spectraux des objets supposés appartenir aux amas. En e�et,bien que les observations photométriques nous aient con�rmé l'existence de concentra-tions de galaxies, par e�et de projection, certaines concentrations ne sont pas des amas,mais des structures de types �lamentaires.Les deuxième et troisième séries d'observations sont dédiées à l'obtention de spectresà haut rapport signal sur bruit dans le but de caractériser les populations stellaires, letaux de formation d'étoiles et les paramètres associés aux courbes de rotation (relationde Tully�Fisher (Tully & Fisher 1977 [244], Plan fondamental et projections associées(Relation de Faber & Jackson 1976 [72], corrélation Dn��0 (Dressler et al. 1987 [63]).Compte tenu du nombre d'amas étudiés par ediscs et la diversité des investigations,l'équipe `spectroscopie' s'est répartie les tâches de préparations et d'analyses des obser-vations.En raison de la quantité d'objets (plusieurs milliers par amas) et des paramètresà étudier pour la réalisation des masques et du délai entre les deux premières phases(cf. Tableau 1.1), il aurait été strictement impossible de réaliser les masques de façonnon�automatisée. Ainsi, la mise en place du programme de réalisation automatique desmasques a été d'une importance crutiale.Mon travail a consisté à réaliser l'intégralité des masques spectroscopiques en vu destrois séries d'observations.Dans cette partie, les étapes de mon travail ont été :� Réalisation des masques spectroscopique1. Étude instrumentale et logicielle associée aux observations vlt�fors22. Écriture du logiciel de réalisation des masques3. Génération et véri�cation des masques� Réalisation d'une partie des observations (Observation avril 2003)



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 1942.1 Contraintes instrumentalesNous utilisons l'instrument vlt�fors2 dans sa con�guration spectroscopique. Lechamp de l'instrument fors2 (6:8�6:8minutes d'arc carrées) est particulièrement adaptéà la dimension de nos amas de galaxies.2.1.1 Modes spectroscopiquesL'instrument fors2 comporte quatre modes pour l'acquisition spectroscopique :� Le mode lss (Long Slit Spectroscopy) permet de positionner 9 longues fentes surle plan focal de l'instrument.� Le mode mos (Multi�Object Spectroscopy) permet de positionner au plus 19 fentesde 20 secondes d'arc de longueur chacune. Les fentes sont espacées de façon ré-gulière. L'utilisateur peut choisir de ne pas utiliser certaines fentes et peut lespositionner librement suivant la direction de dispersion du spectrographe.� Le mode spectphot (Spectro�Photometry) est utilisé pour le contrôle de l'instru-ment dans le cadre de la calibration de fors2.� Le mode mxu (Multi�Object Spectroscopy) permet d'observer un nombre impor-tant d'objets et est totalement con�gurable par l'utilisateur (nombre, position ettaille de chaque fente). Les largeurs des fentes doivent toutefois être comprises entre0.1 et 40 secondes d'arc et leurs longueurs doivent être au plus de 40 secondes d'arc.Pour les observations d'ediscs, nous devons choisir le mode mxu a�n d'observer leplus grand nombre possible de galaxies appartenant aux amas2.1.2 CollimateurDe la même façon que pour la con�guration d'imagerie, le mode spectroscopique defors2 dispose de deux résolutions spatiales. Les observations photométriques ont étéréalisées en utilisant la résolution spatiale standard, nous conservons la même résolution(collimateur coll_sr) a�n de garantir un bon positionnement des fentes par rapportau ciel. Par ailleurs, l'utilisation du mode mxu nous contraint de choisir cette résolutionspatiale.2.1.3 CCD de fors2Durant le déroulement du projet ediscs, le ccd de fors2 a été remplacé au pro�td'un ccd plus performant (sensibilité, résolution spatiale), comportant deux matricesccd. Ce changement s'est produit entre la deuxième et la troisième période de nos ob-servations spectroscopiques. Cette modi�cation matérielle de l'instrument nous a imposédes contraintes de sélection di�érentes entre les deux premières séries d'observations etla dernière.La matrice ccd de fors2 comporte 2048x2048 pixels pour les périodes 68 et précé-dentes. La résolution spatiale standard correspond à environ 0.2 seconde d'arc par pixel 1.1. Exactement 0.20072 seconde d'arc par pixel.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 195Le nouveau ccd est composé de deux matrices comportant chacune 4096x2048 pixels.Le champ de 6.8x6.8 minutes d'arc carrées n'étant pas modi�é par le changement deccd, la nouvelle résolution spatiale standard correspond à 0.126 seconde d'arc par pixel.L'ensemble des nouveaux ccd occupe une surface plus grande que le champ de fors2.Le capteur principal (ccd maître) (master ccd, Figure 2.1) couvre la plus grande partiedu champ . Le second capteur (ccd esclave) (slave ccd, Figure 2.1) complète le champ.Une contrainte géométrique supplémentaire est imposée par ce nouveau ccd. L'exis-tence d'un espace entre les deux matrices du ccd nous impose de ne pas pouvoir faire uneacquisition de spectres à ce niveau. De façon formelle, cela consiste à interdire au pro-gramme de sélection de considérer des objets dans une portion rectangulaire du champde 5.5 secondes d'arc en résolution spatiale standard (Figure 2.1).
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Fig. 2.1 � Géométrie du ccd de la période 68 (à gauche) et le nouveau ccd (à droite).Le point désigne le centre du champ de vue de fors2 en gris.L'acquisition des images des amas avec le nouveau ccd n'est pas nécessaire. Ene�et, le positionnement des fentes lors de la construction des masques ne se référencequ'à l'astrométrie des objets (et non à leur position en coordonnées `pixels' sur le ccd).Ainsi pour la dernière période d'observation, nous utiliserons aussi les images des champsréalisées avec l'ancien ccd.2.1.4 Réseau de di�ractionLors de la sélection des objets, nous nous sommes imposés d'observer les raies H�(�H� = 372:7 nanomètres) et OII (�OII = 410 nanomètres) a�n d'assurer un ensemble deraies et permettre la mesure de courbes de rotation (raies en émission) et l'étude de la po-pulation stellaire (raies en absorption). Ces deux longueurs d'onde dé�nissent l'intervallede longueur d'onde au repos de nos objets. A�n de garantir une marge de sécurité, nousconsidérons l'intervalle de longueur d'onde de 367 à 415 nanomètres. Compte tenu desdécalages spectraux des amas, l'intervalle de longueur d'onde que nous devons observerpour un amas avec un décalage spectral de l'ordre z ' 0:5 est :



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 196[367; 415](z+ 1) = [550; 663]et pour un amas avec un décalage spectral de l'ordre z ' 0:8 :[367; 415](z+ 1) = [660; 747]Notre choix s'est porté sur le Grism gris_600ri+19 qui permet d'acquérir desspectres entre 530 et 800 nanomètres, et assurant une bonne qualité de spectre (ré-solution spectrale de l'ordre de 0.45 nanomètres par pixels pour la période 68 et de 0.25nanomètres par pixels pour les autres). Nous pouvons obtenir ainsi l'intervalle de lon-gueur d'onde au repos aussi bien pour les amas à bas et haut redshift avec le mêmeGrism. La dispersion est de 0.132 nanomètres par pixel pour le ccd de la période 68 etde 0.083 nanomètres par pixel pour le nouveau ccd. La longueur d'onde centrale 2 �0est de 663 nanomètres.Bien que le Grism gris_600ri+19 soit le plus adapté pour nos observations, il sedistingue par une erreur de fabrication. Cette erreur de fabrication a pour conséquencede dévier les spectres sur le plan focal (plan du ccd) suivant l'axe perpendiculaire àl'axe de di�raction du réseau. Cette déviation est de 34:32 secondes d'arc en résolutionspatiale standard (Figure 2.2) vers le bas du ccd. Cette déviation nous contraint de nepas utiliser le haut du champ, aucun spectre ne pouvant être acquis dans cette zone.
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Fig. 2.2 � Déviation du Grism gris_600ri+19.2. Longueur d'onde qui n'est pas déviée lors du passage dans le spectroscope.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 1972.1.5 Distorsion géométriqueLa non platitude du plan focal de fors2 se traduit par des distorsions géométriquessur les images obtenues. Ces distorsions introduisent des erreurs lors de la mesure despositions des objets sur le ciel.Connaître les distorsions géométriques est d'une importance capitale car la créationdes masques se réfère à l'astrométrique d'une image du ciel ayant subie ces distorsions.Le positionnement du télescope lors de l'acquisition de l'image ne sera pas forcément lemême que lors de l'acquisition des spectres. Le positionnement des fentes sur les masquesdoit tenir compte des distorsions optiques lors de l'acquisition des spectres pour que lesobjets observés se trouvent alignés avec les fentes.On modélise ces distorsions par une correction radiale permettant ainsi de s'en af-franchir.
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FORS2Fig. 2.3 � La correction des distorsions optiques permet de retrouver les positions réellesdes objets.La correction est donnée par les expressions polynomiales 3 ci�dessous :En résolution spatiale standard (mode sr) :�r(r) = 2:050 10�9r2 � 1:178 10�6r + 3:458 10�4En haute résolution (mode hr) :�r(r) = 8:540 10�9r2 � 2:464 10�6r + 6:815 10�4L'erreur résiduelle est de l'ordre de 0.05 en résolution spatiale standard et de 0.06pixel en haute résolution.3. Expressions tirées des sources de fims version 2.34



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 1982.2 Contraintes sur les objetsNous devons sélectionner les objets qui nous semblent les plus aptes à nous fournirdes informations pertinentes. Pour cela nous étudions la nature de chaque objet, salocalisation spatiale et son intensité lumineuse.2.2.1 Nature des objetsL'étude photométrique montre que de nombreuses sources lumineuses se trouventdans les champs des amas de galaxies que nous étudions. En e�et, nous comptons del'ordre de 3000 objets par champ (voir Tableau 2.1). Nous n'avons qu'une vision bi�dimensionnelle de notre Univers par e�et de projection. Les objets se trouvant sur laligne de visé des amas sont de natures di�érentes et peuvent être des galaxies de l'amas,mais aussi des étoiles de notre propre Galaxie où des galaxies de champ.Designation Nombre d'objetsdes amas ediscs détectés par SExtractorCL1018-1211 2472CL1037-1243 4172CL1040-1155 4376CL1054-1146 3841CL1054-1245 4374CL1059-1253 2454CL1103-1245 3018CL1119-1129 2341CL1122-1136 3317CL1138-1133 3813CL1202-1224 2975CL1216-1201 4848CL1227-1138 3344CL1232-1250 3467CL1238-1144 3134CL1301-1139 3683CL1353-1137 3556CL1354-1230 3664CL1411-1148 3753CL1420-1236 2602Tab. 2.1 � Nombre d'objets associé à chaque champ.Ainsi, nous devons nous assurer que nous sélectionnons des objets appartenant àl'amas de galaxies. Les types et les décalages spectraux basés sur les redshifts photomé-triques montrent qu'environ 10% à 20% des objets font partie des amas de galaxies.Lors de la construction des masques nous devons tenir compte de la nature des objets.Nous inclinons les fentes des galaxies spirales suivant le grand axe de leur disque dansle but de mesurer leurs rotations. Pour les galaxies elliptiques, nous imposons des fentesverticales pour des raisons de simplicité de réduction des données.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 199Les inclinaisons des disques des galaxies par rapport au plan du ciel sont déterminéesà partir des analyses du logiciel SExtactor. Toutefois, nous contraignons les fentes à avoirune inclinaison inférieure à 45 degrés. En e�et, pour un angle plus grand, nous couronsle risque de superposer des raies du spectre. Ainsi, la limitation de l'angle d'inclinaisonnous garantit de pouvoir extraire des informations pertinentes des spectres.
i

Direction de diffraction du
spectroscope

Fig. 2.4 � À gauche une fente non�inclinée placée sur les galaxies elliptiques. À droiteun fente inclinée d'un angle i placé suivant le grand�axe des disques des galaxies spirales(�45� < i < 45�).La confection des masques pour les observations de mars�avril 2003 nous a conduità une stratégie légèrement di�érente. En e�et, les types spectraux des galaxies déduitesdes études photométriques se réfèrent principalement à la partie centrale des galaxies.Ainsi, la grande majorité des objets sélectionnés en 2002 étaient considérée comme deselliptiques, conduisant à un faible nombre de fentes inclinées. Pour les observations 2003,et a�n d'obtenir un nombre plus important de courbes de rotation, nous avons inclinél'ensemble des fentes quel que soit le type morphologique déduit de la photométrie. Biensur, malgré cette modi�cation, nous conservons toujours la condition sur l'angle limitede 45 degrés pour la raison décrite ci�dessus.2.2.2 Localisation des objetsLes caractéristiques photométriques dé�nissent un sous�ensemble d'objets suscep-tibles d'être observés. Les contraintes géométriques de l'instrument fors2 nous imposentde ne pouvoir observer qu'une fraction de ces objets.Orientation du spectroscope par rapport au plan du cielDe façon générale l'instrument fors2 a la possibilité d'incliner la direction de dif-fraction du réseau par rapport au plan du ciel. Toutefois, la distribution relativementsymétrique des galaxies autour du centre des amas justi�e notre choix de �xer ce degréde liberté en imposant la direction de di�raction du spectroscope parallèle à l'axe desascensions droites. Ainsi, pour la suite de ce paragraphe, nous ne considérons que le casou l'axe des abscisses du ccd est confondu avec l'axe des ascensions droites (de mêmeque l'axe des ordonnées des ccd est confondu avec l'axe des déclinaisons).



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 200Zone de sélectionCompte tenu de la dispersion du spectroscope et de la dimension �nie du ccd, sinous observions des objets en bordure de champ, nous n'obtiendrions qu'une partie del'intervalle de longueur d'onde que nous voulons acquérir.L'orientation du spectroscope dé�nit une fenêtre du ciel rectangulaire où l'on peutacquérir des spectres sur le domaine de longueur d'onde que l'on désire. On désigne cettefenêtre rectangulaire par zone de sélection.Le spectroscope dévie les longueurs d'onde inférieures à la longueur d'onde centralevers la gauche. Un objet dont la longueur d'onde centrale se projetterait à l'extrêmegauche du ccd verrait toutes ses longueurs d'onde plus petites que la longueur d'ondecentrale projetée en dehors du ccd. A�n d'éviter ce cas de �gure, nous dé�nissons unezone de sélection dans le champ considéré tel que tous les objets de cette zone voientl'intervalle de longueur d'onde [�min; �max] se projeter sur le ccd (Figure 2.5).
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Fig. 2.5 � Les spectres placés l'extrême gauche et à l'extrême droite permettent de dé�nirune zone garantissant l'obtention de l'intervalle de longueur d'onde désiré.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 201Remarquons que par dé�nition la longueur d'onde centrale associée au spectre d'unobjet ponctuel se trouve projetée au même endroit que l'image de cet objet. Ainsi, lazone de sélection sur le ccd peut être facilement dé�nie en coordonnées équatoriales parprojection sur le plan ciel.Le point du ciel de coordonnées équatoriales (�telescope, �telescope) (correspondant auxcoordonnées de pointage du télescope) se projette sur le pixel central du ccd.Les objets respectant la condition de l'intervalle de longueur d'onde ont une ascensiondroite (�obj) telle que : �L1 < �obj � �telescope < L2 (2.1)L1 et L2 sont dé�nis sur la Figure 2.5.De plus, nous autorisons les objets observés à ne pas être nécessairement centrés danssa fente dans la direction de la longueur. Pour nos observations, les objets excentrés nedevront pas être à plus de 3 secondes d'arc des bords de la fente, a�n d'obtenir du cielde part et d'autre de l'objet. Or, nous désirons acquérir des spectres dans l'intervalle[�min; �max] sur toute la longueur de la fente. Ainsi, non seulement les centres optiquesdes objets,mais aussi les extrémités des fentes doivent se trouver dans la zone de sélection.Ainsi, nous considérons qu'un objet dont le centre optique se projette sur le pixel decoordonées (x; y) peut être observé si :8><>: �L1 < �obj � �telescope � b < L2�L1 < �obj � �telescope + c < L2 (2.2)avec : b = 12 (l+ (L+ 2a) tan(i)) et c = 12 (l + (L� 2a) tan(i))Les notations sont reportées sur les Figures 2.5 et Figure 2.6.
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lFig. 2.6 � Paramètres géométriques dé�nissant les fentes inclinées



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 202Contrainte due à la longueur de fentePour une fente donnée, la longueur de fente L dé�nit un intervalle de déclinaisonoù l'on ne peut choisir qu'une seule galaxie (a�n de ne pas avoir de recouvrement desspectres). A�n d'obtenir le meilleur rapport signal sur bruit, nous sélectionnons la galaxiela plus brillante sur cet intervalle.Pointage du télescopeLes coordonnées de pointage du télescope sont choisies a�n de maximiser le nombrede galaxies de l'amas pouvant être observées.La contrainte sur la déclinaison n'est liée qu'à l'image du champ servant à la lo-calisation spatiale des objets. Ainsi, on maximise le nombre de galaxies en pointant letélescope sur la déclinaison du centre de l'image obtenue lors des observations photo-métriques. Toutefois pour la période 70 et 71, nous nous donnons la possibilité de faireun décalage en déclinaison de quelques dizaines de secondes d'arc a�n d'optimiser lasélection des objets en évitant la zone interdite par l'espace entre les ccd .Pour l'ascension droite du télescope, nous devons placer la bcg au milieu de la zonede sélection.Les amas de galaxies ayant une symétrie relativement sphérique, nous avons la mêmeprobabilité de trouver une galaxie de part et d'autre du centre de l'amas dé�ni par laposition de la bcg.Le point du ciel d'ascension droite pointé par le télescope se projette au milieu duccd. Ainsi, en prenant les notations de la Figure 2.5, on constate que :L1 = max(0;min(Lciel; 12Lciel + �s�p (�min � �0))L2 = max(0;min(Lciel; 12Lciel + �s�p (�max � �0))�s est la dispersion du spectroscope en nanomètre par pixel.�p est la taille d'un pixel en seconde d'arc par pixel.Lciel est la taille du champ suivant l'axe des ordonnées (axe des ascensions droites)La notation min(x1; x2) dé�nie la valeur minimale entre x1 et x2 et la notationmax(x1; x2) dé�nit la valeur maximale entre x1 et x2.On obtient, 8><>: �min = �telescope � L1�max = �telescope + L2 (2.3)Or, en plaçant la bcg au milieu de la zone de sélection :8><>: �min = �BCG � 12(L1 + L2)�max = �BCG + 12(L1 + L2) (2.4)



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 203D'où : �telescope = �BCG + 12(L1 � L2) (2.5)2.2.3 Magnitude des objets et temps d'expositionLes galaxies doivent avoir une luminosité su�sante a�n d'obtenir des spectres avec unrapport signal sur bruit su�samment grand pour nous permettre d'extraire les informa-tions que nous voulons. La première série d'observations était dédiée à la déterminationdes redshitfs. La détermination du décalage spectral ne nécessite pas d'avoir un spectrede haute qualité. Pour la phase de mesure du décalage spectral, nous désirons des spectresde rapport signal sur bruit S/N= 5. Pour les amas à z ' 0:5 nous sélectionnons 4 toutesles galaxies plus lumineuses que la magnitude 22 en bande I et nous évaluons la duréede temps de pause à 30 minutes grâce au calculateur de temps de pause disponible surle site web de l'eso 5. De même pour les amas à z ' 0:8 nous sélectionnons les galaxiesplus lumineuses que la magnitude 23 en bande I et nous établissons le temps de pause à1h30 par le même procédé. Les magnitudes limites sont choisies a�n d'avoir un nombresu�sant de galaxies d'amas dans chaque champ.Pour les phases ii et iii, nous désirons des spectres de plus haute qualité. Nousdé�nissons, la durée de pose pour les amas à z ' 0:5 à 2 heures, pour un rapport signalsur bruit de 25 et pour les amas à z ' 0:8 à 4 heures pour un signal sur bruit de 10.

4. En plus du critère sur la magnitude, le critère de sélection des galaxies d'amas comprend descaractéristiques issues de l'analyse des redshifts photométriques (voir �2.4.2).5. www.eso.org/observing/etc/



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 2042.3 Contraintes logiciellesOutre la gestion des contraintes astrophysiques et géométriques, a�n de mener à bienla réalisation de ce programme, il a fallut dans un premier temps, étudier le fonction-nement du logiciel usuellement dédié à la réalisation des masques pour les observationsfors. Le paramétrage de l'instrument fors2 en mode mxu est basé sur les �chiers gé-nérés pour la préparation des masques. La réalisation physique des masques pour fors2nécessite trois �chiers contenant la con�guration matérielle, le positionnement du téles-cope et des fentes par rapport au ciel. Ces �chiers sont générés par le logiciel fims (forsIntrumental Mask Simulator) de l'eso.Ainsi, le programme de génération des masques doit non seulement e�ectuer unesélection pertinente des objets, mais aussi générer un �chier ayant un format spéci�queimposé par la version de fims en vigueur pour une période d'observation donnée. Ces�chiers sont utilisés pour la réalisation physique des masques et pour les observations.Dans le but de réaliser le programme de conception automatique de masques, il afallu étudier de façon approfondie le contenu et le format des �chiers générés par fims.(Figure 2.7).
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DonnéesFig. 2.7 � Les masques générés par la sélection manuelle (fims) ou automatique doiventavoir des caractéristiques similaires pour être utilisé avec fors2.2.3.1 Utilisation de fimsLa description de fims correspond aux versions des périodes 68, 70 et 71, pour uneutilisation en mode mxu avec des fentes rectangulaires. Cette con�guration correspondau mode utilisé durant nos observations en 2002 et 2003.Le logiciel fims est une interface graphique permettant de concevoir de façon interac-tive un masque spectroscopique en superposant un champ du ciel à un cadre représentantle masque. Une fois le masque dé�ni graphiquement, fims génère un �chier de sauvegarde(�chiers .�ms), un �chier correspondant à la géométrie des fentes, un �chier concernant



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 205le positionnement du télescope et la con�guration instrumentale, et un �chier servant àla réalisation physique du masque.Pour le nouveau ccd, la déviation due au Grism gris_600ri+19 à pour consé-quence de modi�er la position apparente de l'espace entre les deux matrices. L'interfacegraphique de fims localise l'espace entre les matrices en mode imagerie. Ainsi, en modespectroscopique, la localisation réelle de l'espace inter�matrice est de 34.12 secondes d'arcen�dessous de la position repérée par fims. Notre programme de création de masque tientcompte de ce décalage et a la liberté de placer une fente là où fims place (de façon erro-née) l'espace inter�matrice. Ainsi, nous avons pu acquérir deux spectres supplémentairespar masque soit un gain d'environ 5% sur le nombre total de spectres.2.3.2 Notions de fentes et de cibles de référencesA�n de positionner correctement le télescope sur les objets que nous désirons observer,nous devons sélectionner aussi des étoiles relativement lumineuses qui nous serviront decibles de référence.De plus, nous devons aussi nous assurer que le masque est bien positionné par rapportau télescope et donc par rapport au ciel. Pour la période 68, le principe d'alignementdes masques nécessitait de placer les fentes de référence sur des objets relativementlumineux. Pour les période 70 et 71, les fentes de référence sont imposées et n'utilisentplus de source lumineuse du ciel (l'alignement est fait directement grâce à un systèmeintégré à fors2).Les di�érentes références (étoiles et fentes) doivent se repartir de la façon la plushomogène 6 possible sur le champ a�n de minimiser les erreurs de positionnement.Les cibles de référence sont utilisées avant la mise en place du masque. Par consé-quent, elles n'occupent pas de place sur le masque contrairement aux fentes de référence :Toutefois, pour la période 68 il était recommandé de mettre des fentes de référence surcertaine cibles de référence a�n d'aligner le télescope et le masque sur les mêmes objets.Ainsi, le choix des références doit être e�ectué dans le but d'assurer une certainequalité de positionnement du télescope et du masque sans trop contraindre la mise enplace des fentes sur les objets que l'on désire observer. Toutefois, pour les périodes 70et 71, nous plaçons deux fentes sur des étoiles. L'observation spectroscopique d'une ouplusieurs étoiles permet de faire une mesure de la fonction d'étalement et permet deconnaître la qualité du ciel (mesure du seeing) lors des observations.Optimisation de la distribution des objets de référence sur le champPour la période 68, les étoiles de référence peuvent être placées sur la totalité duchamp de fors2. Pour les périodes 70 et 71, seul le champ de vue master ccd peut êtreutilisé.A�n de garantir une bonne répartition des références, j'ai inclus dans le programmede création des masques la procédure suivante :6. Pour les périodes 70 et 71, les fentes de référence étant imposées, nous ne nous préoccupons pasde leur répartition spatiale.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 206Pour chaque étoile n'ayant pas été encore sélectionnée comme référence, nous dé-terminons la plus grande distance DMaxi entre cette i�ème étoile et les i � 1 étoiles deréférence. DMaxi = maxn2f1::i�1g(d(i; n)) (2.6)d(i; n) est la distance angulaire entre les étoiles i et n.Pour la période 68, nous devons choisir aussi des fentes de références.La procédure est la même que ci-dessus, mais pour des raisons de souplesse dansl'algorithme de sélection, nous conservons les étoiles j telles que :T max((DMaxi);i) < DMaxj < max((DMaxi); i) (2.7)La valeur de T dé�nit la souplesse de l'algorithme de sélection. 0 < T � 1 est dé�nipar l'utilisateur.Pour T = 1 la sélection est stricte, nous considérons toujours l'objet le plus éloigné.Si T > 1 nous considérons l'objet le plus lumineux parmi un ensemble d'objets quisont raisonnablement éloignés des autres.Dans le cadre du positionnement des fentes de référence, l'introduction de T minimisele nombre de suppressions de fentes d'objets si le nombre minimal de fentes de référencen'est pas atteint sans suppression de fentes. En e�et, parmi le sous�ensemble d'étoilesvéri�ant le critère (Equation 2.7), nous privilégions les objets évitant les suppressions.T = 2=3 donne une distribution convenable. Nous �xons T à cette valeur pour l'en-semble de nos masques.2.3.3 Structure des �chiersDe façon générale les �chiers générés par fims comprennent une en�tête suivi desinformations relatives à la nature du �chier.Les données incluses dans le �chier de sauvegarde (�chier .�ms) s'organisent de lafaçon suivante :� Les coordonnées équatoriales que le télescope doit pointer.� L'angle de rotation du masque par rapport au ciel (l'origine est prise suivant l'axedes ascensions droites et orientée de façon trigonométrique).� Le nom du système de coordonnée (dans notre cas, équinoxe 2000).� Le nombre de fentes.� Le nombre de fentes de référence.� Les étoiles de référence.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 207Pour chaque fente, le �chier contient le nom de l'objet observé, le numéro de fentede référence si la fente est une fente de référence, la largeur de la fente, la longueur dela fente, son angle de rotation par rapport au masque et ses coordonnées équatoriales.Le �chier contient les coordonnées équatoriales de chaque étoile de référence.Toutes les coordonnées équatoriales contenues dans ce �chier correspondent aux co-ordonnées des images non corrigées des distorsions optiques.Dans la dernière partie du �chier, on trouve l'intervalle de longueur d'onde que l'ondésire acquérir, le nom du Grism, le nom du �ltre d'ordre de di�raction, le nom et lenuméro du masque et le nom du collimateur.Le �chier dé�nissant la forme et la position des fentes (�chier .p_focf) a la mêmestructure du �chier précédant mais ne comporte que les informations concernant lesfentes. De plus, les coordonnées équatoriales sont ici corrigées des distorsions optiquesen utilisant le polynôme de correction dé�ni précédemment.Le �chier de positionnement et de con�guration de l'instrument (�chier .p_targ)reprend les informations du �chier de sauvegarde en dé�nissant les coordonnées équato-riales pointées par le télescope, l'angle d'inclinaison du masque, ainsi que les positionsdes cibles de référence corrigées des distorsions géométriques.Le format du �chier servant à la réalisation physique du masque (�chier .p_gbr) estplus complexe. Il reprend toutes les informations dé�nissant les positions et les formes desdi�érentes fentes. Dans ce �chier, les fentes sont dé�nies comme des formes géométriquessur un plan cartésien. Les fentes utilisées pour nos observations sont des rectangles (fentesnon inclinées) ou des parallélogrammes (fentes inclinées). Ainsi, quelle que soit la formede nos fentes, elles sont dé�nies dans le plan cartésien du masque par quatre points. Lesdeux coordonnées de chaque point sont inscrites dans le �chier et dé�nissent la forme dela coupe à pratiquer lors de la réalisation du masque.FITSNous décrivons ici succinctement les informations contenues des les �chiers fits etutilisées par fims pour la réalisation des masques. Ces informations seront utilisées dela même façon par le programme de génération automatique des masques.Les informations nécessaires pour la réalisation des masques sont :� Les coordonnées équatoriales (�; �) du pixel origine (x0; y0) servant de référenceaux mesures de position des objets.� La dimension équivalente d'un pixel en seconde d'arc.� La résolution de l'image (Le programme de génération des masques s'adapte auxdeux résolutions de fors2).� La dimension de l'image.� L'instrument ayant réalisé cette image.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 2082.4 Génération des masquesLe programme ffg (fims Files Generator) que j'ai réalisé respecte les di�érentescontraintes de sélection présentées précédemment, en prenant en compte les données des�chiers photométriques des amas ainsi que des images fits associées aux di�érents amaset génère des �chiers de forme identique à ceux de �ms. Deux versions de ffg ont étéréalisées. La première version correspond à la con�guration instrumentale de la période68 avec le ccd � site et à la version de �ms 2.34 . La seconde version réalisée pour lesobservations despériodes 70 et 71 tient compte du nouveau ccd � mit mosaïc et del'existence des fentes de référence imposées et relatives au version 2.36 et 2.37 de fims.2.4.1 Données d'entréeLe fonctionnement de ffg nécessite trois types d'information : coordonnées des ob-jets, nature des objets et décalage spectral de l'amas.Le système de coordonnées associé à l'image fits d'un amas permet de connaître laposition des di�érents objets en coordonnées équatoriales associées au ccd. Les coor-données équatoriales associées au ccd correspondent aux cordonnées réelles des objetsayant subit les distorsions optiques de l'instrument. De la même façon que fims, ffgutilise directement ces coordonnées a�n de garantir le bon alignement des fentes avec lesobjets.De plus, la lecture de �chier fits permet de dé�nir l'instrument utilisé pour la réa-lisation de l'image et qui est indiqué dans les en-têtes des �chiers de sortie de �ms.L'intervalle de longueur d'onde que nous nous imposons d'observer est dé�ni pourun référentiel au repos. Il faut donc indiquer au programme ffg le décalage spectral del'amas de galaxies a�n qu'il puisse dé�nir la zone du ciel appropriée à l'observation de cetintervalle. Pour la première phase d'observation spectroscopique, les décalages spectrauxsont estimés par les redshift photométriques de la troisième colonne du Tableau 2.2. Lapréparation des masques des phases suivantes utilise la valeur exacte du redshift dé�nipar la dernière colonne du Tableau 2.2.Les �chiers photométriques fournissent les coordonnées relatives (coordonnée en pixeldans le plan du ccd) du centre optique des objets déterminer par SExtrator. L'identi�-cation visuelle préalable de la bcg informe ffg de la position du centre de l'amas dansle plan du ccd.Les données photométriques sont réparties en trois �chiers.Le premier �chier regroupe les objets supposés appartenir à l'amas. Sa première lignecontient le nom de la bcg. Les lignes suivantes contiennent les diverses informationsphotométriques associées à chacun des objets de l'amas. Les données nécessaires à lasélection et à la génération des �chiers de sortie sont :� Nom de l'objet� Ascension droite (en pixel par rapport à l'origine de l'image fits)� Déclinaison (en pixel par rapport à l'origine de l'image fits)



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 209Amas �BCG �BCG Redshift Redshiftphotométrique réelCL1018-1211 10h 18m 46.7s -12� 11' 52.7" 0.45 0.472CL1037-1243 10h 37m 52.5s -12� 43' 45.5" 0.62 0.58CL1040-1155 10h 40m 40.4s -11� 56' 04.2" 0.60 0.703CL1054-1146 10h 54m 24.4s -11� 46' 19.5" 0.62 0.694CL1054-1245 10h 54m 43.6s -12� 45' 51.9" 0.75 0.746CL1059-1253 10h 59m 09.5s -12� 53' 19.7" 0.50 0.46CL1103-1245 11h 03m 43.0s -12� 45' 37.1" 0.62 0.700CL1119-1129 11h 19m 16.8s -11� 29' 32.9" 0.47 0.549CL1122-1136 11h 22m 51.8s -11� 36' 32.8" 0.67 0.64CL1138-1133 11h 38m 10.0s -11� 33' 37.9" 0.64 0.48CL1202-1224 12h 02m 43.1s -12� 24' 30.1" 0.40 0.424CL1216-1201 12h 16m 45.3s -12� 01' 17.6" 0.75 0.80CL1227-1138 12h 27m 53.6s -11� 38' 17.3" 0.70 0.64CL1232-1250 12h 32m 30.2s -12� 50' 36.4" 0.48 0.54CL1238-1144 12h 38m 32.9s -11� 44' 30.7" 0.43 0.465CL1301-1139 13h 01m 40.1s -11� 39' 22.9" 0.48 0.485CL1353-1137 13h 53m 01.4s -11� 37' 28.4" 0.52 0.577CL1354-1230 13h 54m 09.7s -12� 31' 01.5" 0.70 0.76CL1411-1148 14h 11m 04.8s -11� 48' 28.7" 0.50 0.48CL1420-1236 14h 20m 19.9s -12� 36' 29.7" 0.50 0.497Tab. 2.2 � Coordonnées des bcg dé�nissant le centre des amas (2ème et 3ème colonne),estimation des redshifts par méthode photométrique (4ème colonne) et redshift réel (5èmecolonne).� Type de l'objet (galaxie elliptique, galaxie spirale)� Magnitude de l'objet (bande I)� Magnitude de l'objet (bande V)� Angle d'inclinaison du grand�axe du disque par rapport au plan du ciel 7� Taille caractéristique de l'objet (en fraction de pixel)Le second �chier contient les étoiles pouvant servir d'objets de référence pour lepositionnement du télescope. Ce �chier comporte une colonne regroupant le nom desétoiles. Les informations associées à chaque étoile seront lues dans le troisième �chier dedonnées photométriques par identi�cation du nom de chaque objet.7. Le nord est pris comme origine et les angles compris entre -90 et +90 degrés sont orientés dans lesens trigonométrique.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 210Le dernier �chier regroupe tous les objets du champ. A�n d'éviter toute redondancede données, nous mémorisons uniquement les objets n'appartenant pas à l'amas. Lesdonnées concernant les étoiles de référence dé�nies par la lecture du second �chier sontlues et dé�nissent leur position et leur magnitude. Les autres objets dont nous tenonscompte dans ce �chier sont les galaxies de champ 8 qui serviront à compléter le masque.Les données lues sont les mêmes que celles présentées pour les galaxies de l'amas.ffg utilise de plus un �chier dé�nissant les objets à observer en priorité et quiregroupe sous forme de colonnes le nom des objets appartenant au champ. Les galaxiesd'amas sont implicitement prioritaires par rapport aux autres objets. Dans notre cas,les objets prioritaires correspondent à des galaxies observées lors de la phase i de laspectroscopie et qui ont été con�rmés comme appartenant à l'amas de galaxies, maisdont le rapport signal sur bruit n'était pas su�sant pour les phases ii et iii.La notion de priorité est relative à l'algorithme d'ordre de positionnement des fentes.Ainsi, la première itération de l'algorithme de ffg consistera à placer les fentes sur cesobjets. On garantit ainsi que les contraintes géométriques dues à la présence des fentessur le masque sont minimales, ce qui maximise la sélection des objets prioritaires.2.4.2 Sélection des galaxies d'amasLa liste des étoiles de référence et l'identi�cation des galaxies d'amas ont été e�ectuéesen amont de ffg. La sélection du �chier d'étoiles de référence s'est e�ectuée sur descritères photométriques et géométriques. Les critères photométriques ont été établis parl'analyse sed déduite du programme de redshift photométrique dé�nissant la probabilitéque la source soit une étoile ou une galaxie. La sélection des galaxies d'amas comprend uncritère sur la magnitude en bande I (cf. �2.2.3) et tient compte du redshift photométriquele plus probable (zbest) de chaque galaxie relativement à celui de l'amas de galaxies(zcluster) de tel façon que : zcluster � 0:2 < zbest < zcluster + 0:2 .A�n de garantir une plus grande �abilité sur la nature des objets, un critère géo-métrique a été dé�ni. Ainsi, nous considérons les objets dont la largeur à mi�hauteur(fwhm) du �ux est inférieure à 4.5 pixels correspondant à la valeur typique de la largeurà mi�hauteur de la fonction d'étalement du point (psf) de l'ensemble de nos observa-tions photométriques. De plus, l'ellipticité de la psf doit être inférieure à 0.1. Ces deuxcritères assurent que les objets tendent vers un objet ponctuel telle qu'une étoile. Lecatalogue d'étoiles de référence comprend des étoiles de magnitude en bande I comprisesentre 17.5 et 19.9 . Cet intervalle de magnitude garantit que les étoiles ne saturent pas leccd lorsqu'elles sont utilisées en mode imagerie (positionnement du télescope) et qu'ellessont su�samment lumineuses pour être observées en mode spectroscopique.La sélection des galaxies est basée uniquement sur la sed des objets, nous indiquantla probabilité qu'un objet appartient ou non à l'amas.Pour les deux premières séries d'observations, la véri�cation visuelle lors de l'éla-boration des masques, puis la con�rmation spectroscopique lors des observations, ontmontré que les distinctions des galaxies et des étoiles étaient satisfaisantes, les erreursde confusion étant d'environ 10%.Toutefois, lors de la troisième série d'observation, les nouveaux résultats des analysesphotométriques (correction du rougissement des objets, données infra�rouge supplémen-8. On regroupe sous ce terme toutes les galaxies n'appartenant pas à l'amas



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 211taires), nous ont conduit à introduire un critère supplémentaire sur l'identi�cation de cer-taines galaxies d'amas. Lors de la véri�cation visuelle des masques, nous avons constatéque certains objets identi�és comme galaxie ressemblaient morphologiquement à desétoiles.L'étude des données spectroscopiques obtenue lors des observations 2002 montre quele critère géométrique utilisé sur les étoiles de référence distingue, à lui seul, relativementbien les étoiles des galaxies d'amas ou d'avant plan. Toutefois, il existe un intervalle delargueur à mi�hauteur où le critère appliqué pour la sélection d'étoiles utilisée sans laphotométrie ne permet pas de distinguer les étoiles des galaxies. Cette indéterminationgéométrique est liée à la variabilité de la forme de la psf sur le champ, et au faitque la valeur moyenne de la psf pour un amas n'est pas parfaitement identique d'uneobservation d'amas à une autre.Ainsi, pour la troisième série d'observations, nous avons établi un critère plus robustepour la sélection des galaxies d'amas, que nous avons directement implémenté dans ffg.A�n d'e�ectuer une distinction pertinente nous avons, dans un premier temps, dimi-nué la zone d'incertitude. Nous avons utilisé le catalogue d'étoiles de référence pourdéterminer la fwhm typique associé à chaque amas (noté fwhm1) puis nous avons dé-terminé une seconde fwhm moyenne sur le sous�ensemble d'étoiles de référence véri�antfwhm(i)<fwhm1 + 2�fwhm1 . La nouvelle valeur seuil fwhm2 conduit à un critère plusconservatif qui garantit que nous diminuons a priori les erreurs de confusion étoile/galaxiepour la dernière série d'observations.Le critère fwhmobjet > fwhm2 + 2�fwhm2 appliqué aux observations 2002 montre quele taux de confusion a posteriori est inférieur à 0.5 %.2.4.3 Sélection des galaxies de champLe �chier de photométrie générale nous permet de dé�nir les objets qui ne sont nides étoiles de référence pour le positionnement du télescope, ni des galaxies d'amas parexclusion de ces objets en utilisant les deux autres �chiers photométriques présentésprécédemment. Les objets restant peuvent être des galaxies ou des étoiles du champ.Dans l'éventualité ou les spectres des galaxies d'amas ne couvrent pas tout le ccd, nouscomplétons le masque spectroscopique par des galaxies d'amas a�n d'optimiser le nombred'objets observés. Pour distinguer étoiles et galaxies du champ, nous utilisons le mêmecritère de sélection que celui utilisé pour les galaxies d'amas, sans considérer le critère surle décalage spectral. Le critère de sélection des galaxies de champ est dé�ni à partir desrésultats des redshifts photométriques. Les redshifts photométriques estiment si un objetest probablement une étoile ns = 2, est peut être une étoile ns = 1 ou n'est probablementpas une étoile ns = 0. De la même façon, La méthode des redshifts photométriques estimesi un objet est probablement une galaxie ng = 2, est peut être une galaxie ng = 1 oun'est probablement pas une galaxie ng = 0. La détermination de la nature de l'objetest plus délicate au�dessus d'une couleur V � I > 2 magnitude, ce qui nous a conduit,en concertation avec l'équipe photométrique d'ediscs, à dé�nir le critère de sélectionsuivant :



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 212Si un objet a une couleur V � I inférieure à 2 magnitudes, nous le sélectionnons entant que galaxie de champ s'il véri�e le critère ng > 0:5 ou ns < 1:5. De la même façon,si un objet a une couleur V � I supérieur à 2 magnitudes, nous le sélectionnons en tantque galaxie de champ s'il véri�e le critère ng > 0:5 ou ns < 0:5.Contrairement à la sélection des galaxies d'amas, cette sélection est directement e�ec-tuée par ffg, la sélection des galaxies d'amas ayant été e�ectuée en amont du programmede conception des masques.2.4.4 Géométrie des fentesCompte tenu des tailles apparentes des objets sur les images des champs, nous avonschoisi, dans un premier temps, d'imposer des fentes de 10 secondes par 1 seconde pourles objets supposés appartenir aux amas. La dimension des fentes est choisie de manièreà ce que l'on ait su�samment de ciel autour des galaxies. En e�et, le spectre du cielobtenu nous sert de référence lors des analyses des spectres des objets et nous permetde supprimer le �ux lumineux n'appartenant pas à la galaxie observée. A�n d'avoir unebonne évaluation de ces di�érentes sources de perturbation du signal, nous devons avoirune zone de ciel de part et d'autre de la galaxie. La qualité de l'analyse spectrale pourraêtre d'autant meilleure que la zone du ciel sera grande. Ainsi, pour certaines galaxies, ilnous a fallu étendre la dimension des fentes au�delà de 10 secondes d'arc (cf. paragraphe`véri�cation visuelle' �2.4.7).
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1"Fig. 2.8 � Caractéristiques des fentes utilisées (fentes de 10 secondes d'arc par 1 seconded'arc espacées d'une seconde d'arc).Pour la période 68, nous avons choisi des fentes de référence de 5 secondes par 1seconde d'arc. Cette dimension de fente nous assure de ne pas perdre trop de place a�nde maximiser le nombre d'observations de galaxies appartenant à l'amas et de pouvoirretrouver facilement des objets servant de référence lors du positionnement du masquea�n de les recentrer.Les fentes de référence des période 70 et 71 sont de faibles dimensions (0.5 seconded'arc) et sont toutes alignées sur une même déclinaison dans le cas que nous considérons(non�rotation du masque par rapport au ciel). A�n de ne pas positionner une fente surla zone occupée par les fentes de référence, nous tenons compte de leurs localisations etextensions spatiales en tant que contraintes géométriques supplémentaires.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 213Une fois que toutes ces fentes sont placées, nous complétons les espaces libres dumasque par des fentes de 7 par 1 seconde d'arc sur d'autres objets du champ et préfé-rentiellement sur des galaxies de l'amas.De plus nous imposons un espace d'une seconde d'arc entre chaque fente, ce qui cor-respond à 5 pixels avec la résolution spatiale standard. Cet espace assure une distinctionclaire des di�érents spectres, en évitant tout risque de recouvrement, les distorsions géo-métriques du plan focal pouvant entraîner par e�et de projection un non�parallèlismedes spectres entre eux.2.4.5 Étapes de construction des masquesLe programme ffg tente de faire la sélection au mieux, donnant priorité aux obser-vations scienti�ques (galaxie d'amas), tout en garantissant les observations nécessairespour le positionnement du télescope.A�n de maximiser le nombre de galaxies de l'amas sélectionné pour le masque, nousavons établi un ordre de sélection des objets :� Période 68 :1. Positionnement de la première fente sur la bcg (option). Si oui (a) sinon(b).(a) Fente sur la bcg. Si on place une fente sur la bcg, on impose au programmede ne pas pouvoir la supprimer dans les étapes suivantes(b) Fente sur une galaxie à proximité de la bcg. La zone de recherche est déter-miné par ffg en fonction de la taille de la bcg et de la fente. On place lesgalaxies à observer en priorité puis les galaxies d'amas (De la même façon quepour la bcg, on impose au programme de ne pas pouvoir supprimer ces fentesdans les étapes suivantes).2. Positionnement des fentes sur les galaxies de l'amas à observer en priorité (à causedes contraintes géométriques, il se peut que certaines galaxies prioritaires ne soientpas sélectionnées).3. Positionnement des fentes sur les galaxies non prioritaires de l'amas.4. Sélection des fentes de référence positionnées sur des étoiles de référence. On ensélectionne un nombre minimal (dé�ni par l'utilisateur) même s'il faut pour celasupprimer des fentes positionnées sur des galaxies de l'amas (ces fentes de référenceétant indispensables pour le positionnement du masque par rapport au ciel).5. Sélection des étoiles de référence a�n de compléter la sélection réalisée dans l'étape4, avec pour objectif d'atteindre le nombre d'étoiles de référence dé�ni par l'utili-sateur.6. Sélection de fentes de référence a�n de compléter le nombre maximal dé�ni parl'utilisateur. Le programme suit les étapes 6.x jusqu'à atteindre ce nombre :(a) Sur des étoiles sans suppression de fente.(b) Sur des galaxies elliptiques sans suppression de fente.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 214(c) Si le nombre minimal de fentes de référence n'est pas atteint, nous sélec-tionnons des fentes de référence soit sur des étoiles ou soit sur des galaxieselliptiques lumineuses en supprimant des fentes.7. On complète les espaces du masque entre les fentes par des objets non sélectionnées :(a) Avec des galaxies de l'amas.(b) Avec des galaxies du champ.� Périodes 70�71 :1. Positionnement de la première fente sur la bcg (option). Si oui (a) sinon(b).(a) Fente sur la bcg. Si on place une fente sur la bcg, on impose au programmede ne pas pouvoir la supprimer dans les étapes suivantes.(b) Fente sur la une galaxie à proximité de la bcg. La zone de recherche estdéterminée par ffg en fonction de la taille de la bcg et de la fente. On placeles galaxies à observer en priorité puis les galaxies d'amas (De la même façonque pour la bcg, on impose au programme de ne pas pouvoir supprimer cesfentes dans les étapes suivantes).2. Positionnement des fentes sur les galaxies à observer en priorité (à cause descontraintes géométriques, il se peut que certaines galaxies prioritaires ne soientpas sélectionnées).3. Positionnement des fentes sur les galaxies non prioritaires de l'amas.4. Sélection des étoiles de référence (elles n'occupent pas de place sur le masque).5. Sélection de fentes sur des étoiles (Utilisées pour la mesure du seeing).(a) sans suppression de fente.(b) avec suppression de fente (active seulement s'il n'y pas su�samment d'étoilessélectionnées dans l'étape précédente).6. On complète les espaces du masque entre les fentes par des objets non sélectionnées :(a) Avec des galaxies de l'amas.(b) Avec des galaxies du champ.Pour toutes ces étapes (période 68, 70�71), nous respectons les contraintes imposéespar la con�guration de l'instrument (fors2). Ainsi les galaxies d'amas sont observéesdans un intervalle d'ascension droite imposée par l'intervalle de longueur d'onde que l'ondésire observer. Les fentes de référence ne sont pas contraintes par cet intervalle, mais parl'intervalle en ascension droite imposé par la con�guration de l'instrument (limitationdue à la dimension �nie du ccd).



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 2152.4.6 Utilisation de ffgffg est un programme a deux modes de fonctionnement. Un mode par défaut, corres-pondant à la con�guration utilisée lors des observations ediscs et un mode con�gurablepar l'intermédiaire d'un �chier texte (con�guration instrumentale, du format des �chiersde données . . . ). ffg s'utilise comme une commande en ligne.En plus des �chiers dé�nissant les masques, ffg génère un �chier d'informations(�chier .log) regroupant les options choisies par l'utilisation, les contraintes utiliséespour la génération des masques, les positions et les formes des fentes, la nature et ladésignation des objets .Version Période 68�g -c appelle le mode con�gurable par l'utilisateur.�g 0.5 amas.dat priorite.dat etoile.dat champs.dat image.�ts appelle le mode pardéfaut.Où :� amas.dat est le �chier de données photométriques des galaxies supposées appartenirà l'amas.� Priorite.dat et la liste des noms des galaxies à observer en priorité (ce �chier peutêtre vide).� Champs.dat est le �chier de données photométriques de tous les objets du champ(galaxie de l'amas et objets du champ).� Images.�ts correspond à l'image du champ de vue en format fits.Version Période 70�71�g 0.5 amas.dat priorite.dat etoile.dat champs.dat image.�ts decalage appellele mode par défaut.L'appel de ffg reste identique à celui de la période 68. Toutefois une valeur de`décalage' exprimée en secondes d'arc peut être utilisée a�n de décaler les coordonnéesde pointage du télescope par rapport au centre de l'image, a�n d'optimiser la sélectionde galaxies en évitant l'espace entre les deux matrices ccd.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 2162.4.7 Véri�cation visuelleBien que ffg traite de nombreuses informations a�n d'optimiser la réalisation desmasques, il est limité dans sa sélection par les informations contenues dans les �chiersphotométriques. Ainsi, la con�guration géométrique et l'extension spatiale des objetsn'est pas prise en compte lors de la création des masques. Nous avons donc e�ectuéune véri�cation visuelle pour l'ensemble des masques générés par ffg. Les modi�cationséventuelles ont été réalisées manuellement à l'aide de fims (cf. Figure 2.9). Les modi�-cations ne concernaient que des aspects géométriques et non de sélection d'objets, ffgtraitant correctement cette opération.Pour les objets à proximité d'une intense source lumineuse, nous avons dû modi�erl'orientation de certaines fentes dans le but de garantir une bonne soustraction du ciel lorsde la réduction des données. L'orientation du disque des galaxies, estimée par SExtractor,a été mal déterminée pour certains objets, ce qui nous conduit à modi�er l'inclinaisonde certaines fentes. De même, certaines sources lumineuses n'ont pas été décomposésen deux objets distincts impliquant des erreurs sur la photométrique. De tels objetsont été supprimés des catalogues photométriques a�n de régénérer des masques sans lessélectionner. Finalement, le cas échéant, nous avons opéré à une extension de la tailledes fentes qui le nécessitaient a�n d'avoir du niveau de ciel supplémentaire pour e�ectuerune meilleure soustraction du ciel lors de la réduction des données.
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Supression de
l'objetFig. 2.9 � Illustrations des di�érents problèmes rencontrés lors des véri�cations visuellesdes masques et les solutions apportées. De haut en bas : Gain de ciel, pollution lumineuse,gain de �ux, observation de 2 objets, erreur d'identi�cation de SExtrator)



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 2182.4.8 Construction d'un masqueNous illustrons dans ce paragraphe la réalisation d'un masque à l'aide de ffg pourl'amas CL1103�1245 (observation en période 70)

Fig. 2.10 � Construction d'un masque fors2 de CL1103�1245. De gauche à droite etde haut en bas: Position pointée par le télescope, fente sur la bcg, fente sur les galaxiesprioritaires, sélection des étoiles de références (cercles noires).
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Fig. 2.11 � Construction d'un masque fors2 de CL1103�1245 (suite). De gauche àdroite et de haut en bas: Fentes sur des étoiles, fentes sur les galaxies d'amas, fentespour compléter le champs, corrections manuelles.2.4.9 Conclusionsffg nous a permis de réaliser en quelques jours plusieurs dizaines de masques sur deschamps observationnels comportant plusieurs milliers de sources, tout en respectant lescontraintes que nous nous étions imposées. 20 masques ont été réalisés pour la premièresérie d'observation, 25 masques pour la seconde et 38 masques pour la dernière série.Ainsi, ffg a e�ectué au total une sélection d'environ 2500 objets sur plus de 250000objets. Les comparaisons entre les estimations photométriques et la con�rmation spec-troscopique montrent un taux de détection de l'ordre 50 % en total accord avec nosestimations.
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ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 223Annexe ADécomposition Bulbe�DisqueCette annexe décrit le développement et les tests e�ectués sur un code de décom-position de pro�l bidimensionnel de galaxies. Nous avons mis en place ce code dans lebut de faire une analyse indépendante et comparative des analyses morphologiques dulogiciel Gim2d (Simard 1998 [222]) entreprise dans le cadre des observations d'ediscs.Toutefois, au cours des tests de quali�cation de la robustesse de notre programme, ils'est avéré que, compte tenu de la taille des galaxies d'amas sur les images fors2, uneforte incertitude résidait sur nos résultats. Nous présentons cette partie en annexe carelle n'a pas conduit aux résultats escomptés pour les analyses vlt d'ediscs. Toutefoisce programme garde tout son intérêt et sa pertinence pour des études de galaxies, où larésolution angulaire assure une bonne convergence des algorithmes. Les observations hstd'amas d'ediscs ont permis d'acquérir récemment des images qui rendent en pratiqueaccessible les décompositions bulbe�disque avec ce code.A.1 IntroductionRelativement à la séquence d'Hubble, la morphologie des galaxies peut être décriteen termes de sphéroïdes (bulbe), ellipsoïde (barre) ou de disque (disque galactique).Chacune de ces composantes morphologiques sont plus ou moins présentes dans chaquegalaxie. Ainsi, une galaxie elliptique est identi�ée comme une galaxie sans composantedisque.Certains auteurs (de Jong 1996 [55], Prieto et al. 2001 [177]) modélisent la contribu-tion de la barre. Pour notre étude, nous nous limitons à une modélisation Bulbe�Disquedans le but d'une comparaison avec les résultats de Gim2D qui se limite aussi à ce typede décomposition. De plus, dans le cas de galaxies distantes comme celles d'ediscs, leursfaibles tailles angulaires contraignent à ne pas multiplier la dimension de l'espace desparamètres.L'intérêt de dissocier la composante bulbe de la composante disque d'une galaxie estmultiple. D'une part, ce procédé permet de déterminer de façon reproductible le typemorphologique d'une galaxie en se basant sur le rapport de luminosité du bulbe et dudisque. De cette façon, on s'a�ranchit des critères subjectifs tels que la comparaisonvisuelle avec d'autres galaxies servant de référence (i.e. comparaison avec des cataloguesde galaxies tels que le rc3 (de Vaucouleurs et al. 1992 [58], ou le cag) (Sandage &Bedke 1994 [197])). D'autre part, la décomposition Bulbe�Disque d'une galaxie dans



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 224di�érentes bandes photométriques permet d'accéder aux couleurs individuelles de chaquecomposante, d'accéder à l'in�uence de la longueur d'onde sur l'échelle caractéristiquedu bulbe et du disque. Les diverses caractérisations photométriques du bulbe et dudisque permettent de quali�er leur population stellaire respective. Dans le cadre du projetediscs, une quali�cation automatique des morphologies des objets est indispensablecompte tenu du nombre d'objets et de l'aspect visuel des galaxies, ne permettant pas dedésigner de façon a priori leur morphologie (cf. Figure A.1).
Fig. A.1 � Simulation d'une galaxie elliptique (type E3)et d'une galaxie spirale(type Scd),modèlisant les observations d'ediscs.A.2 Principe des décompositionsNous introduisons préalablement, la notion de pro�l de luminosité uni et bidimen-sionnel. Un pro�l de luminosité unidimensionnel (pro�l 1d) correspond au �ux lumineuxpar unité de surface d'un objet exprimé en fonction de son rayon, l'origine étant prise auniveau du centre optique. Une telle détermination de pro�l nécessite une déprojectionde la galaxie observée, les galaxies n'étant pas toujours vues de face. Par ailleurs, ellesuppose de moyenner sur un rayon donné toutes les asymétries du pro�l. Un pro�l deluminosité bi�dimensionnel (pro�l 2d), considère le problème dans sa globalité en dé-signant le pro�l de l'objet tel qu'il est vu lors de l'acquisition de l'image. Un pro�l 2dcorrespond au �ux lumineux par unité de surface d'un objet exprimé en fonction de sescoordonnées cartésiennes 1 l'origine étant prise au niveau du centre optique. Du point devue de l'acquisition du pro�l, l'observation est réalisée sur un ensemble discret de me-sures de �ux pour chaque pixel des ccd (correspondant au �ux intégré sur un élémentde surface �ni).Le principe de décomposition Bulbe�Disque est de se donner une forme de pro�l deluminosité générique Pk pour chaque sous�composantes Ck. Chaque pro�l dépend d'unjeu de nk paramètres (xkj )j2f1::nkg. Le �ux de luminosité du modèle (L�:arcsec�2) est1. Du point de vue du modèle, nous utilisons une conversion des coordonnées polaires en coordonnéescartésiennes, les images de galaxies étant composées de pixels dont le repérage s'exprime naturellementdans ce système de coordonnées.



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 225évalué pour un nombre discret de points (dans le cas d'une décomposition 1d) oumoyennésur une surface carrée pour un nombre �ni de pixels (dans le cas d'une décomposition2d)La meilleure forme du pro�l (1d ou 2d) est évalué par minimisation du �2 corres-pondant à la minimisation de la somme �2 sur m points de mesure :�2 = mXi=1 1�2i (Pmodi � Pobsi)2 (A.1)Pobs est le pro�l observé que l'on cherche à modéliser.Pmod est le pro�l modèle, valant la somme des pro�ls de luminosité Pk, Pmod =PPk .�i pondère l'incertitude (écart type) sur la valeur du i�ème point de mesure.Le meilleur modèle correspond à :8j 2 f1::nkg; @�2@xkj = 0 (A.2)A.2.1 Modèle 1DLes deux composantes que nous modélisons ont des pro�ls correspondant à la loi dede Vaucouleurs (de Vaucouleurs 1948 [56], de Vaucouleurs 1953 [57]) et la loi exponentielle(Patterson 1940 [164]) respectivement.La loi de de Vaucouleurs s'écrit :�b(r) = �e exp �7:67� rre�1=4! (A.3)�e est la luminosité surfacique centrale du bulbe et re est son échelle caractéristique.re est le rayon à l'intérieur duquel se trouve la moitié de la luminosité de l'objet.La loi exponentielle s'écrit : �d(r) = �0 exp�� rrd� (A.4)�0 est la luminosité surfacique centrale du disque �e et rd est son échelle caractéris-tique.Le pro�l de Sérsic (Sérsic 1968 [210]) généralise l'expression de de Vaucouleurs :�(r) = �e exp �bn "� rre�1=n � 1#! (A.5)re correspond au rayon à l'intérieur duquel se trouve la moitié de la luminosité del'objet. De part cette dé�nition, la valeur de bn est dé�nie par une expression approchée(Ciotti & Bertin 1999 [40]) :



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 226bn ' 2n� 13 + 4405n (A.6)La détermination de bn, en utilisant le terme en n�1, est numériquement problé-matique du fait de la divergence en 0. Ainsi, l'utilisation du pro�l de Sérsic pour unedétermination automatique de pro�l nécessite d'utiliser une formulation di�érente de bnpour les petites valeurs de n de type approximation polynomiale (MacArthur et al. 2003[129]).En modi�ant la forme de l'Equation A.5, on fait apparaître la luminosité centrale�eeb : �(r) = ��eeb� exp �bn � rre�1=n! (A.7)Le pro�l de de Vaucouleurs correspond à n=4.Un nombre croissant d'observations (Andredakis & Sanders 1994 [9], Balcells et al.2003 [18], de Jong 1996 [55], MacArthur et al. 2003 [129]) montrent que de nombreuxbulbes sont mieux paramétrés par un pro�l de Sérsic avec n < 4, que par un pro�l de deVaucouleurs. Toutefois, nous conservons ici n = 4 a�n de limiter le nombre de degrés deliberté du modèle, la loi de de Vaucouleurs restant une estimation raisonnable pour lepro�l du bulbe. Il est à souligner toutefois l'in�uence de l'exposant n. L'estimation durapport de luminosité du bulbe sur celle du disque (rapport b/t) est a�ectée par n. Unevariation de n de 4 à 1 implique une variation de la luminosité du bulbe de plus d'unfacteur 2. D'un point de vue évolutif, des résultats récents avancent que la valeur n = 4serait représentative d'une évolution galactique dominée par les collisions (merging) et lavaleur n = 1, représentative d'une évolution galactique dominée par l'évolution séculaire(Scannapieco & Tissera 2003 [198]).On constate qu'il y a 4 degrés de liberté pour la détermination du pro�l 1d : (�e;�0; re; rd).Le pro�l modèle s'exprime simplement par :�1D(r) = �b(r) + �d(r) (A.8)Pour l'opération de minimisation du �2, il su�t de se donner un nombre discret depoint de mesure dé�nissant les �1D(ri).A.2.2 Modèle 2DLa modélisation 2d permet de traiter directement la morphologie galaxie telle qu'elleapparait sur l'image. L'équivalent des opérations utilisées pour obtenir un pro�l uni-dimensionnel (correction de l'inclinaison, moyen du pro�l pour un rayon donnée) estdirectement inclus dans la modélisation 2d. À la di�érence du modèle 1d, ces opérationssont faites conjointement à la détermination du meilleur pro�l et non de façon a priori.Ainsi, on garde toute l'information de l'image pour la détermination du modèle.



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 227Les galaxies étant des objets tridimensionnels, l'inclinaison de la galaxie sur le plandu ciel modi�e par e�et de projection la forme géométrique des composantes morpholo-giques. Pour notre modèle, on suppose que le disque galactique a la géométrie d'un disquecirculaire in�niment �n (la dimension radiale d'un disque galactique étant plus d'un ordrede grandeur supérieure à son épaisseur) et que le bulbe est un ellipsoïde triaxial. Par e�etde projection, chaque isophote 2 du disque est une ellipse de rapport d'axe cos(i), aveci = 0 correspondant à une galaxie vue de face chaque isophotes du bulbe se transformeen une ellipse d'ellipticité e = 1 � b=a, b et a désignant le rapport d'axe des isophotes.Les informations de la géométrie ellipsoïdale du bulbe sont totalement perdues par e�etde projection. Cet e�et a pour conséquence bien connu de biaiser fortement la classi�-cation morphologique (E0 � E7) des galaxies elliptiques. Ainsi, l'ellipticité du bulbe (etdes galaxies elliptiques) se réfère à la valeur apparente.De plus, les grand�axes des ellipses du disque et du bulbe ne sont pas nécessairementorientés suivant l'axe de l'image. Leurs orientations sont notées �d pour le disque et �bpour le bulbe.Ainsi, la détermination du pro�l 2d nécessite la détermination de 10 degrés de libertés(�e, �0, re, rd, �b, �d, e, i, x0, y0). i correspond à l'inclinaison de la galaxie sur le plandu ciel. La position du centre optique de la galaxie est répéré par (x0, y0) sur le plan del'image.Le pro�l modèle s'exprime par la série d'équations suivantes (de Jong 1996 [55],Schade et al. 1996 [201]) : �x = x� x0 �y = y � y0x0i = (�x cos(�i) + �y sin(�i)) i 2 fd; bgy0d = (��x sin(�d) + �y cos(�d))=cos(i) (A.9)y0b = (��x sin(�b) + �y cos(�b))=(1� e)r = (x02 + y02)1=2�2D(x; y) = �b(r) + �d(r)x et y sont les coordonnées cartésiennes du point où l'on d'étermine le �ux sur leplan de l'image du point de �ux surfacique �2D(x; y) .Paramètres observationnelsOutre l'expression analytique �2D, la modélisation du pro�l nécessite la prise encompte des processus liés à l'instrumentation.2. Isophote : ensemble des points de même luminosité surfacique.
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Fig. A.2 � Modèle géométrique pour une galaxie (Bulbe et disque). Les notations corres-pondent à la série d'Equations A.2.2.� Quanti�cation spatiale du signal : L'expression du pro�l 2d est déterminée parl'expression analytique continue sur le plan de l'image. Toutefois, les images sont consti-tuées d'un ensemble discret d'éléments de résolution (pixels) pavant le plan focal del'instrument.Ainsi, pour reproduire le pro�l observé, nous devons intégrer le �ux lumineux reçupar chacun des pixels (i; j) composant l'image :~�ij = Z Zpixelij �2D(x; y)dxdy (A.10)Les n pixels de l'image dé�nissent n points de mesure pour l'opération de minimisa-tion du �2 (Equation A.1).
Fig. A.3 � Pro�l de luminosité réel du modèle (à gauche) et sa contrepartie en résolution�nie associée à l'observation (à droite).



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 229� PSF : Pour les galaxies de faibles dimensions par rapport au seeing 3 de l'image,le pro�l synthétique doit être convolué par la psf locale associée a�n de reproduirecorrectement l'observable. La non�convolution conduit à un modèle totalement erronédu fait de l'e�et de lissage de la psf (perte de l'information à petite échelle). La psfest représentée par une image dont le �ux total est normalisé à 1. Cette psf est estiméeà partir des étoiles à proximité de la galaxie observée, les étoiles étant ponctuelles à larésolution des observations.
Fig. A.4 � Résultat à droite, de la convolution d'un modèle (à gauche) par une psf(centre).L'opération de minimisation du �2 s'e�ectue ainsi sur les ~�ij correspondant auxvaleurs des pixels de l'image modèle des �ij , convoluée par l'image de la psf.� Niveau du ciel : Le modèle 2d décrit ci�dessus suppose que le �ux de l'imageest uniquement associé à la galaxie étudiée. Toutefois, la luminosité du ciel (di�usionatmosphérique) et le bruit de lecture du ccd ont pour conséquence de créer un niveaude ciel di�érent de zéro. Après la réduction des données observationnelles (soustractiondu décalage (o�set) et division par une plage de lumière uniforme (�at)) ce niveau serapproche e�ectivement de la valeur nulle. Toutefois, il arrive que, localement, il existeun niveau de ciel résiduel. Pour une bonne estimation des pro�ls de luminosité, il estnécessaire de tenir compte le décalage du niveau de ciel. Ainsi, pour chaque analyse, ilfaut au préalable déterminer la valeur du fond de ciel a�n de la soustraire 4 à l'imageobservée.Pour déterminer la valeur du fond de ciel, nous considérons l'ensemble des pixelsde l'image de la galaxie et nous traçons une distribution de pixel en fonction de leurniveau. La majorité des pixels étant des pixels du ciel, la valeur à laquelle pique ladistribution correspond au niveau de ciel recherché. Nous ajustons la gaussienne par laméthode des moindres carrés en déterminant les 3 valeurs dé�nissant la gaussienne, à3. La qualité du ciel lors des observations est dé�nie par la valeur du seeing correspondant à lalargueur à mi�hauteur de la fonction d'étalement du point (Point Spread Function : psf). La psf est laréponse de l'instrumentation et du ciel, transformant une source ponctuelle en une source étendue lorsde l'acquisition des données.4. On suppose cette valeur constante localement autour de la galaxie



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 230savoir sa moyenne, son écart type et son amplitude. La valeur moyenne et l'écart typenous donnent le niveau de ciel et le rapport signal sur bruit de l'image respectivement.� Environnement de la galaxie : Certains objets (galaxies, étoiles) peuvent être àproximité du champ de la galaxie étudiée. Le modèle se référant au pro�l d'une seulegalaxie, il ne peut pas traiter correctement ce cas de �gure et risque d'aboutir sur uneestimation de paramètres totalement erronée. Ainsi, préalablement à l'opération de dé-termination du pro�l, nous réalisons une opération de masquage des objets environnanta�n de conserver uniquement le �ux de la galaxie.Algorithme de minimisationLes tests préliminaires e�ectués sur la détermination des pro�ls 1d synthétiques nousont montré que la méthode de Levenberg�Marquardt (Levenberg 1944 [119], Marquardt1963 [137], Numerical Recipes in Fortan Press et al. 1992 [176]) conduisaient à des ré-sultats encourageant pour une étude de pro�l 2d des galaxies d'ediscs.La méthode de Levenberg�Marquardt est une méthode de type minimisation du �2par le gradient minimum. Ainsi l'implémentation de cette méthode nécessite de détermi-ner les 10 fonctions associées aux dérivées partielles de nos 10 variables. Chaque dérivéepartielle est intégrée sur un pixel puis convolué avec la psf a�n que les images `cartesdes dérivées partielles' puissent être utilisées avec l'image modélisant notre observable.À partir d'un point initial dans l'espace des paramètres, cette méthode détermine leplus petit gradient local pour trouver un meilleur modèle Mn du pro�l. La relation derécurrence entre le n�ième modèle et le n+ 1�ième est donnée par :Mn+1 =Mn + (A+ �nDA)�1 ~r�2(Mn) (A.11)Le vecteur Mn est dé�ni par Mn = (�e;�0; re; rd; �b; �d; e; i; x0; y0).A est la matrice de covariance associée au �2.DA est la matrice, des valeurs diagonales de la matrice A.�n est la valeur du paramètre de contrôle, à la n�ième itération.Si le nouveau modèle conduit à une minimisation du �2, alors �n+1 = 0:1�, dans lecas contraire �n+1 = 10�.Après plusieurs itérations, la méthode converge vers un minimun qui peut être localou absolu. Le critère d'arrêt de convergence est un dépassement de la valeur minimale�min ou maximale �max par le paramètre de contrôle, ainsi �min < �n < �max. L'arrêtde convergence avec le critère de valeur minimale correspond à un critère de sécuritéa�n d'éviter un nombre d'itération trop importante. Cette valeur minimale est toutefoisrarement atteinte. Ainsi le critère d'arrêt est principalement basé par un dépassementde la valeur maximale, ce qui permet de sortir de certains minima locaux et de trouverune meilleure estimation pour le modèle.L'initialisation de la méthode consiste en la détermination d'un modèle raisonnablepour la galaxie. Nous déterminons ce modèle initial en e�ectuant une estimation à partird'un ajustement d'un modèle 1d.



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 231A.3 Quali�cation des décompositionsNous avons e�ectué une série de tests sur la robustesse de notre méthode de décompo-sition Bulbe�Disque. Nous avons généré un ensemble d'images de galaxies synthétiques,bruitées et convoluées avec une psf synthétique. Nous avons évalué le pourcentage d'er-reur sur la détermination des 4 paramètres caractérisant le type morphologique de nosobjets (�e, �0, re, rd), en fonction de rapport signal sur bruit, de la largeur à mi�hauteur(fwhm)de la psf et des échelles caractéristiques du bulbe et du disque. Pour l'ensembledes tests, la dimension d'un pixel de l'image est prise comme l'unité de longueur (distanceangulaire). A�n de quali�er sur un large ensemble de morphologie de galaxie, nous avonsgénéré nos di�érents modèles synthétiques en faisant varier le rapport des luminositésdu bulbe et du disque (rapport b/t).
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( )Fig. A.5 � Synthèse des résultats de quali�cation du programme de décomposition. Ladimension de la taille du pixel est prise comme unité pour re et rd et la fwhm de lapsf. Les triplets de valeurs du tableau correspondent aux erreurs sur la déterminationdes paramètres re, rd et du rapport b/t. Les cases en gris clair correspondent aux casestypiques des galaxies d'amas d'ediscs.La Figure A.5 synthétise l'ensemble des résultats des tests. On constate que quelque soit le type morphologique des galaxies, en d'autres termes quel que soit le rapportb/t, le programme de décomposition donne de bons résultats si la fwhm de la psf et larésolution angulaire de l'échantillonnage de l'image (dimension du pixel) est inférieureaux échelles caractéristiques des composantes (respectivement re et rd).De façon générale, les paramètres du bulbe sont plus di�ciles à déterminer que ceuxdu disque en raison de la rapide décroissance du pro�l de de Vaucouleurs avec le rayon.La moitié de la luminosité du bulbe est comprise dans le rayon re. Pour un bulbe ayant



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 232une échelle caractéristique inférieure à un 0.5 pixel, il y a une totale dégénérescence dansl'évaluation des paramètres du pro�l de de Vaucouleur, la seule information à dispositionétant le �ux total du bulbe / �er2e . Le programme apparait plus robuste aux e�ets dela psf que de de la résolution angulaire.Les échelles caractéristiques des disques des galaxies d'amas d'ediscs sont majoritai-rement inférieures à 4 pixels (typiquement la fwhm des images). Dans ce cas, il apparaîtdi�cile de conclure de façon �able sur la valeur des paramètres trouvée par le programme.Toutefois, la comparaison de nos résultats avec gim2d montre que le �ux total et le �uxdu disque sont bien estimés.A.4 Comparaison avec gim2dgim2d est un logiciel de décomposition Bulbe�Disque basé sur l'algorithme de Me-tropolis (Simard 1998 [222], Metropolis et al. 1953 [142]) qui est particulièrement robusteaux problèmes de minima locaux. Ce problème est à l'origine des erreurs de convergencedes algorithmes de minimisation du �2. Les paramètres du modèle sont identiques à ceuxdécrits ci�avant.

Fig. A.6 � Deux galaxies (en haut) comparant les décompositions de mon programme(1ère et 3ème colonnes) et de gim2d (2ème et 4ème colonnes).



ANNEXE A. DÉCOMPOSITION BULBE�DISQUE 233gim2d a été appliqué à de nombreuses observations sur des amas de galaxies distantsdurant les 5 dernières années ( Marleau & Simard 1998 [136], Simard et al. [223], Tranet al. [242] ), et a été testé sur des milliers de pro�ls synthétiques.Pour 90% des objets, le �ux total que nous obtenons di�ére de moins de 10% (0.1magnitude) avec la valeur donnée par gim2d (Figure A.7). En raison de la faible tailledes galaxies, notre programme ne distingue pas la lumière en provenance des deux com-posantes. Toutefois, il utilise toute l'information de l'image pour e�ectivement convergervers une valeur de �2 faible et proche du �2 minimal.
Fig. A.7 � Magnitude dans la bande I des galaxies d'amas décomposées par gim2d et parnotre programme respectivement.La di�érence de magnitude de la composante disque estimée par les deux programmesdi�èrent de moins de 0.3 magnitudes pour 70% des objets (Figure A.8). Cette di�érenceconduit à de fortes erreurs sur la valeur b/t. En e�et, une erreurs de 0.45 magnitudesur l'une des deux composantes implique l'indétermination totale de la répartition de laluminosité entre le bulbe et le disque.
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Fig. A.8 � Magnitude des disques dans la bande I des galaxies d'amas décomposéesrespectivement par gim2d et par notre programme (à gauche), et les rapports b/t associés(à droite).A.5 ConclusionBien que notre programme de décomposition ne nous ait pas permis de faire uneétude pertinente des galaxies d'amas d'ediscs, les tests e�ectués lors de la validation duprogramme ont montré que cette limitation est uniquement due aux e�ets combinés dela résolution spatiale des observations et du faible rapport signal sur bruit. L'étude degalaxies proches est un domaine accessible à ce programme ainsi que les galaxies pluséloignées, observées à plus de hautes résolutions angulaires par le hst. Par ailleurs, notreprogramme présente l'avantage d'être simple d'utilisation et rapide à prendre en main,ce qui n'est pas le cas de gim2d.Des programmes de décomposition, utilisant la méthode Levenberg�Marquardt sui-vant un schéma identique au nôtre, montrent que cette technique est bien adaptée pourles galaxies proches (Peng et al. 2002 [169]). De part les natures respectives des méthodesde Levenberg�Marquardt et de Metropolis, il est indéniable que la convergence de la mé-thode de Levenberg�Marquardt est moins robuste aux e�ets de bruit et de convolution.Ainsi, l'étude des galaxies distantes à des décalages spectraux de l'ordre z � 0:5 ousupérieur une méthode de type Metropolis est indispensable.



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 235Annexe BGénération des pro�ls de densitéPour nos simulations chimico�dynamique, nous avons considéré di�érents types dedistributions de matière initiale, et particulièrement des distributions de matière suivantune densité en r��.Cette annexe présente diverses techniques pour représenter une densité de matièrecontinue par un ensemble discret de particules. Les méthodes présentées ci�dessous sup-posent que les particules servant à décrire le champ de densité ont des masses identiques.B.1 Génération aléatoireUn pro�l de densité peut être exprimé comme une probabilité d'avoir une masseM dans un volume V donné. Ainsi, distribuer n particules de masse identique (M)suivant une densité de probabilité f(x1; x2; x3) revient à générer un champ de densité�(x1; x2; x3). Ainsi, en coordonnées cartésiennes :�(x1; x2; x3) = dM(x1; x2; x3)=d3v = nMf(x1; x2; x3) =MTf(x1; x2; x3) (B.1)MT est la masse totale du système dans le volume V .À noter que par dé�nition de la densité de probabilité à 3 variables aléatoires u, v, w :ZV f(u1; u2; u3)du1du2du3 = 1 (B.2)Alors que pour la dé�nition de � :ZV �(u1; u2; u3)jJ jdu1du2du3 =MT (B.3)Où J est le Jacobien du changement de variables, de coordonnées cartésiennes (x1,x2,x3)en coordonnées (u1, u2, u3), (Jij) = @xi=@uj.Ainsi, dans un cas de coordonnées quelconques, cette méthode est telle que :f = �jJ jMT (B.4)



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 236De façon générale, le seul générateur à disposition dans les di�èrents langages deprogrammation (c, Fortran,. . . ) est un générateur de densité de probabilité uniforme Usur l'intervalle [0; 1]. Il faut donc réaliser un générateur aléatoire de densité de probabilitéf à partir d'un générateur aléatoire U .Deux méthodes sont communément utilisées, la méthode utilisant un changement devariables aléatoires explicites et la méthode du rejet de Von Neumann.B.1.1 Changement de variables aléatoiresOn considère trois variables aléatoires indépendantes Y1, Y2 et Y3 uniformement dis-tribuées sur [0; 1] (générateur des langages de programmation). Soit g la densité deprobabilité dé�nie par le produit des densités de probabilité de ces 3 variables aléatoires.On recherche le changement de variables aléatoires tel que les triplets (y1; y2; y3)soient transformés en triplet (u1; u2; u3).Ainsi, f(u1; u2; u3) = g(y1; y2; y3)jJ 0j�1 (B.5)J 0 est le Jacobien associé au changement des variables (u1; u2; u3) en (y1; y2; y3).Or, par dé�nition de g :8(y1; y2; y3) 2 [0; 1]3; g(y1; y2; y3) = 1 (B.6)d'où : f(u1; u2; u3)�1 = ������������������������ @u1@y1 @u1@y2 @u1@y3@u2@y1 @u2@y2 @u2@y3@u3@y1 @u3@y2 @u3@y3 ������������������������ (B.7)Génération d'un pro�l en r��Nous considérons le cas où la densité dé�nie en coordonnées sphériques (r, �, �) esttelle que � / r��. Ainsi, jJ j = r2cos(�) et :�(r; �; �) = nM(3� �)4�R3�� r�� � < 3 (B.8)Où R est le rayon de la sphère où sont localisées les n particules de masse M .Ainsi, f(r; �; �) = Ar2��cos(�) (B.9)avec A = (3� �)=(4�R3��).



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 237d'où 1Ar2��cos(�) = ������������������������ @r@y1 @r@y2 @r@y3@�@y1 @�@y2 @�@y3@�@y1 @�@y2 @�@y3 ������������������������ (B.10)Une solution triviale est dé�nie par :1Ar2��cos(�) = ����������� R3��3�� r��2 0 00 2� 00 0 2 cos�1(�) ����������� (B.11)De plus � 2 [0; 2�], � 2 [��=2; �=2] et r 2 [0; R], donc :Ainsi, 8>>>>><>>>>>: r = R 3��py1� = 2�y2� = arcsin(2y3 � 1)
Fig. B.1 � Génération d'une densité en r�1 par changement de variables. Distributiondes points (à gauche), et le pro�l de la densité associée (à droite).Cette méthode est simple dans le principe mais peut devenir très complexe à mettreen ÷uvre en fonction de la forme de la densité de probabilité désirée.



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 238B.1.2 Méthode du rejet de Von NeumannLa méthode du rejet de Von Neumann consiste à rejeter certains tirages pour neconserver que les événements qui suivent la densité de probabilité recherchée. Cetteméthode repose sur le théorème de Von Neumann (Von Neumann 1951 [253]).Pour une densité de probabilité à une variable. Ce théorème s'exprime de la manièresuivante :Soit f la densité de probabilité majorable dé�nit sur [a; b], que l'on désire générer.Soit fm un majorant de f , U1 et U2 deux variables aléatoires uniformes et indépendantessur [0; 1].� Si f(a+ (b� a)u1)=fm � u2 alors � = a+ (b� a)u2, sinon on rejette la valeur.Dans ce cas, d'après le théorème de Von Neumann, � suit la densité de probabilité f .Les ouvrages de méthodes numériques sont généralement peu bavards sur cette mé-thode et sur sa démonstration, et ne considèrent pas le cas densités de probabilité deplus d'une variable aléatoire.Dans notre cas, nous désirons générer une densité dans un espace à trois dimensions,nécessitant l'utilisation d'une densité de probabilité à trois variables aléatoires. Dans unsouci de généralité, je présente ici la démonstration de la méthode avec une densité deprobabilité à n variables aléatoires.Soit � une fonction à valeurs réelles dé�nie positive et continue sur Bn = Qni=1[ai; bi],(ai; bi) 2 R2 dans R telle que �jJ j soit une fonction majorable sur Bn. J est le Jacobiendu passage du système de coordonnées cartésiennes au système coordonnées utilisé pourdé�nir � sur Bn.Soit f la fonction de Bn dans R dé�nie par :8v 2 Bn; f(v) = �(v)jJ jMT h(v) (B.12)avec : M = ZBn �(v)jJ jdv (B.13)De plus, RBn f(v)dv = 1 et f est dé�nie positive sur Bn. Ainsi, f est une densité deprobabilité majorable sur Bn.Soit h une densité de probabilité uniforme sur Bn. Ainsi,8v 2 Bn; h(v) = ;  2 R (B.14)Or RBn h(v)dv = 1, d'où :  =  nYi=1(bi � ai)!�1 (B.15)On recherche une fonction g dé�nie continue de Bn vers [0; 1] telle que



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 239f(v) = Ag(v)h(v) (B.16)A est un réel.On choisi g et A de sorte que : g(v) = �(v)jJ j�mJm (B.17)A = �mJmMT (B.18)Avec �m = maxBn(�) et Jm = maxBn(jJ j).g et A véri�ent bien l'Equation B.16.Soient U et V des variables aléatoires indépendantes et uniformes sur [0; 1] et sur Bnrespectivement.Déterminons h(vju � g(v)) : Soit  la densité de probabilité du couple (U ,V ).Par dé�nition : h(vju � g(v)) = R g(v)0  (u; v)duRBn R g(v)0  (u; v)dudv (B.19)Or 8(u; v) 2 [0; 1]� Bn,  (u; v) = h(v).Ainsi, Z g(v)0  (u; v)du= Z g(v)0 h(v)du (B.20)De plus 8v 2 Bn, 0 � g(n) � 1. Ainsi,Z g(v)0 h(v)du = h(v)g(v) = A�1f(v) (B.21)Ainsi, ZBn Z g(v)0  (u; v)dudv = A�1 ZBn f(v)dv = A�1 (B.22)D'où h(vju � g(v)) = f(v) (B.23)On obtient alors une densité de probabilité f(v) sur Bn à l'aide de générateurs aléa-toires uniformes sur Bn � [0; 1].



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 240Génération d'un pro�l en r��De la même façon que pour la première méthode, nous désirons générer une densitéde probabilité f telle que :f(r; �; �) = 3� �4�R3��r2��cos(�); � < 3 (B.24)On constate que f est majorable sur B3 = [0; R]� [0; 2�]� [��=2; �=2] pour � � 2.Si l'on désire générer un pro�l en r�� pour � > 2 avec cette méthode, il faut serestreindre à B3 = [�; R]� [0; 2�]� [��=2; �=2], � 2]0; R].On dé�nit g sur B3 par :Si � � 2, g(r; �; �) = � rR�2�� cos(�) (B.25)Si � > 2, g(r; �; �) = �r��2�� cos(�) (B.26)Soit U1, U2, U3 et U4 quatre variables aléatoires indépendantes et uniformes sur [0; 1].On dé�nit r = �+ u1(R� �), � = 2�u2 et � = �2 (2u3 � 1).� Si g(r; �; �)� u4, alors � = (r; �; �), sinon on rejette ce triplet.Ainsi, la variable aléatoire des triplets � suit une densité en probabilité f .
Fig. B.2 � Génération d'une densité en r�1 par la méthode de Von Neumann. Distribu-tion des points (à gauche), et pro�l de densité associée (à droite)La méthode du rejet de Von Neumann a l'avantage d'être applicable à un grandnombre de formes de densité et est rapide à mettre en place.



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 241B.2 Génération déterministeLes méthodes basées sur les générateurs aléatoires ont l'inconvénient de créer dessur�densités locales. De plus la convergence vers la densité de matière recherchée peutêtre lente, et nécessite par conséquent un nombre important de particules.Une autre méthode pour générer les pro�ls de densité consiste à déformer un maillagede points.Dans le cadre de mon travail, j'ai utilisé cette méthode pour des distributions dematière à symétrie sphérique. Je me limiterai ici à la déformation de grille appliquée àce genre de distribution.Le principe est de modi�er le rayon d'une coquille de matière d'une densité uniformea�n d'obtenir une distribution de points véri�ant la densité recherchée.Soit R le rayon maximal de la distribution de matière recherchée de densité �. Onnote Mu(r) la masse associée à une densité uniforme sur le volume de rayon R.Ainsi, Mu(r) =Mu(R)� rR�3 (B.27)La masse associée à une densité � est uniforme sur le volume de rayon r, et est dé�niepar : M(r) = 2� Z r0 x2�(x)dx (B.28)Ainsi, M(r) =M(R) R r0 x2�(x)dxRR0 x2�(x)dx (B.29)On recherche la fonction d de [0; R] dans [0; R] dé�nie par d(r) = r0 et 8r 2 [0; R],Mu(r) =M(r0).Une façon simple de générer une densité uniforme est de placer des points suivant unmaillage cartésien régulier. On peut se persuader que d est une opération de déformationradiale de la distribution de points de densité uniforme en une distribution de densité �en considérant l'expression intégrale de la masse.Ainsi, 8r 2 [0; R]; � rR�3 = R r0 x2�(x)dxRR0 x2�(x)dx (B.30)On dé�nit h par : h�r0R� = R r00 x2�(x)dxRR0 x2�(x)dx (B.31)d'où



ANNEXE B. GÉNÉRATION DES PROFILS DE DENSITÉ 242r0 = Rh�1 �(r=R)3� (B.32)De façon générale, la détermination de h�1 peut s'avérer complexe ou non réalisable.Dans la plus part des cas (pro�l nfw ou isotherme par exemple), une simple inversionpar dichotomie su�t.B.2.1 Génération de pro�l en r��Pour une densité en r��, la masse dans un rayon r est donnée par :M(r) =M(R)� rR�3�� (B.33)Ainsi, d'après l'Equation B.32 :r0 = R� rR�3=(3��) (B.34)À noter que pour le cas � = 2, on retrouve l'expression de Evrard 1988 [71].
Fig. B.3 � Génération d'un pro�l en r�1 par déformation de grille. Distribution uniformedes points (à gauche), déformation de la grille (au centre) et pro�l de densité associée àla déformation (à droite).



ANNEXE C. APPROXIMATION DE LA MODÉLISATION NUMÉRIQUE 243Annexe CApproximation de la modélisationnumériqueC.1 Justi�cation de l'expression vectorielle des vitessesLes expressions utilisées dans cette annexe se réfèrent à la première approche de laconservation de l'énergie au moment de l'éjection de gaz due aux explosions de superno-vae. Pour la démonstration équivalente dans la seconde approche, il su�t de remplacer�ij par �ij(1� �ij).Dans le chapitre 3 �3.4, nous avons a�rmé que la nouvelle vitesse attribuée à laparticule de gaz après a�ectation de la fraction d'énergie injectée par la particule stellaireétait : v0j =  mjm0j v2j + �ijM�m0j  v2i +s2fEtotM� !!1=2 (C.1)et : ~v0j = v0j ~uk~uk (C.2)avec : ~u = mjm0j ~vj + �ijM�m0j  ~vi +s2fEtotM� ~rj � ~rik~rj � ~rik! (C.3)A�n d'établir cette relation, montrons l'impossibilité numérique de conserver à la foisla quantité de mouvement et l'énergie cinétique du système.Supposons que nous voulions conserver les deux quantités citées ci�dessus. Pour lesystème "particule de gaz + particule stellaire + gaz éjecté par la particule stellaire",nous avons : 8><>: m0jv0j2 = �ijM�v2i +mjvj2 + �ijM�v2gm0j~v0j = �ijM�~vi +mj~vj + �ijM�~vg (C.4)



ANNEXE C. APPROXIMATION DE LA MODÉLISATION NUMÉRIQUE 244Or ~vg = vg ~rj�~rik~rj�~rik , en raison de la répartition homogène initiale des forces d'éjectiondu gaz à la surface de la supernovae.La seule inconnue dans ce système d'équations est le vecteur vitesse ~v0j .En élevant la seconde expression au carrée et en la soustrayant on trouve le systèmeéquivaeant :8><>: �ijM�v2i +mjvj2 + �ijM�v2g = (�ijM�~vi +mj~vj + �ijM� ~vg)2 =m0jm0j~v0j = �ijM�~vi +mj~vj + �ijM� ~vg (C.5)Or, la première équation du système (C.5) ne comprend aucune inconnue. A priori,la particule stellaire et la particule de gaz ont des caractéristiques (vitesse et masse)totalement indépendantes. Ainsi, de façon générale, il n'y a pas de solution pour lesystème (C.5).Ainsi, on ne peut conserver à la fois l'énergie cinétique et la quantité de mouvement.Cette constatation provient de la résolution �nie de notre modélisation. En e�et, lesystème (C.5) est écrit de façon macroscopique, à l'échelle des particules de gaz et desparticules stellaires. Numériquement nous ne décrivons que les échelles supérieures àcelle des particules et nous ne pouvons décrire l'in�uence des petites échelles. Cela apour conséquence de perturber la description des phénomènes aux échelles supérieures.Connaissant ce phénomène nous pouvons, toutefois, ajuster au mieux la détermina-tion de la vitesse.La conservation de l'énergie étant explicitement calculée dans le code sph, nousdé�nissons la norme de la vitesse en la conservant.D'où l'expression (3.77) du chaptrie 3 �3.4 :v0j =  mjm0j v2j + �ijM�m0j �v2i + 2fEtotM� �!1=2 (C.6)En conservant uniquement la quantité de mouvement, nous trouverions l'expression(C.7) pour le vecteur ~v0j . ~v0j = �ijM�m0j ~vi + mjm0j ~vj + �ijM�m0j ~vg (C.7)La norme de la vitesse déterminée par la conservation de la quantité de mouvementne peut correspondre à la norme de la vitesse déterminée par la conservation de l'énergiecinétique en raison du système incompatible (C.5).On peut toutefois considérer que la direction et le sens de la vitesse recherchée di�è-rent peu du sens et de la direction du vecteur dé�ni par la conservation de la quantitéde mouvement seule. Un vecteur ~u dé�nissant ce sens et cette direction est donné par :



ANNEXE C. APPROXIMATION DE LA MODÉLISATION NUMÉRIQUE 245~u = �ijM�m0j ~vi + mjm0j ~vj + �ijM�m0j ~vg = mjm0j ~vj + �ijM�m0j  ~vi +s2fEtotM� ~rj � ~rik~rj � ~rik! (C.8)D'où �nalement l'expression de la vitesse~v0j = v0j ~uk~uk (C.9)Ce qui établit la relation (3.77) et (3.81) du chapitre 3 �3.4.C.2 E�et de la résolution �nieA�n de justi�er notre a�rmation de l'approximation vectorielle des vitesses et par lamême occasion de justi�er une nouvelle fois notre choix de conserver l'énergie cinétiquetotale calculée dans le code sph, nous allons ici réécrire le système de façon locale a�nde ternir compte des phénomènes à l'échelle microscopique.Le système est dé�ni en considérant un élément de volume élémentaire in�nimentproche de l'étoile au moment de son explosion. On trouve ainsi le système :8><>: �(t+ dt)~v(t + dt)2 = �(t)~v(t)2 + @�@t (~v� + ~vg)2 dt�(t+ dt)~v(t + dt) = �(t)~v(t) + @�@t (~v� + ~vg)dt (C.10)On constate que si on applique la même modi�cation que celle e�ectuée sur le systèmeC.4 on trouve :8>><>>: �(t+ dt)�(t)~v(t)2 + @�@t �~v2� + ~v2g + 2~v�~vg� dt = 1�(t+dt) ��(t)~v(t) + @�@t (~v� + ~vg)dt�2�(t+ dt)~v(t+ dt) = �(t)~v(t) + @�@t (~v� + ~vg)dt (C.11)À présent, et contrairement à la première équation du système C.4, la premièreéquation a deux degrés de liberté donnés par les termes ~v(t)~vg et ~v�(t)~vgOn pose cos(�1) = ~v�~vg=(v�vg) et cos(�2) = ~v�~vg=(v�vg)On peut donc déterminer les angles �1 et �2 de façon à conserver impulsion et énergiecinétique. On dé�nira ainsi l'expression locale du vecteur vg, puisque l'on connait sanorme dé�nie par l'hypothése de repartition uniforme de l'énergie de l'explosion.On constate qu'il n'existe pas de terme similaire dans le système C.5.Pourquoi n'a t-on pas ce terme dans l'approche numérique?Rappelons avant toute chose que l'échelle caractéristique d'une étoile au moment deson explosion est de l'ordre de 106 à 109 km (soit 10�13 à 10�10 kpc) et que la dimensiond'une particule stellaire et de gaz est de l'ordre de 0.1 à 1 kpc .



ANNEXE C. APPROXIMATION DE LA MODÉLISATION NUMÉRIQUE 246Ainsi, quel que soit l'échelle de résolution accessible par une simulation numérique,la source d'énergie due à une supernovae reste ponctuelle.L'énergie cinétique du gaz éjecté doit donc être considérée comme provenant d'unesource ponctuelleOr, compte tenu de la répartition uniforme initiale de masse éjectée par la supernovae,l'énergie cinétique élémentaire totale du gaz éjectée à t vaut :dEc = d� Z 2�0 Z �2��2 (~vg + ~v�)2 d�d� (C.12)ce qui est équivalant à :dEc = 4�2d� �v2g + v2��+ 2vgv�d� Z 2�0 Z �2��2 cos(�) sin(�)d�d� (C.13)On voit que le dernier terme, est celui qui introduit les degrès de liberté de l'équation(1) de C.11 par rapport à l'équation (1) de C.4.Or, si on calcule la valeur de ce terme on constate que :Z 2�0 Z �2��2 cos(�) sin(�)d�d� = 0 (C.14)Ainsi, la nature ponctuelle des supernovae à l'échelle des particules supprime le termenécessaire pour conserver à la fois énergie cinétique et quantité de mouvement.Remarquons de plus que si l'on augmentait la résolution de notre modèle numérique,on ne ferait pas apparaître, pour autant, un terme dans l'équation. Pour introduire untel terme il faudrait pouvoir considérer les équations du système C.11.Or, considérer ce système impliquerait que la dimension caractéristique d'une par-ticule de gaz soit très inférieure à la dimension caractéristique de la particule stellaire.Or, dans un code tel que le nôtre, la taille des particules de gaz sont du même ordre degrandeur que celle des particules stellaires quel que soit la résolution.Pour pouvoir utiliser l'Equation C.12 dans un cadre sph, il faudrait modéliser lesétoiles non plus comme des particules stellaires mais comme un ensemble de particulesde gaz composant l'étoile.Bien entendu, dans le cadre de l'étude d'une galaxie dans son ensemble, une tellemodélisation est impossible, compte tenu de la puissance de calcul disponible.
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RésuméCette thèse traite de l'évolution des galaxies. A�n de comprendre la nature évolutivedes galaxies spirales, nous étudions les relations entre la chimie et la dynamique. Nousavons mis en place une étude numérique couplant chimie et dynamique dans un schématotalement auto�gravitant, auto�cohérent et tridimensionnel, et incluant l'enrichissementchimique en Fer, Oxygène et Magnésium, dû aux supernovae de type Ia et de type II.A�n d'aborder la question de l'évolution intrinsèque d'une galaxie, nous considérons unefamille d'objets proto�galactiques conduisant par e�ondrement monolithique à la forma-tion de disque galactique. La caractérisation morphologique, cinématique et chimique deces objets montre la validité d'une telle approche. Ces galaxies développent une struc-ture spirale due à l'onde densité induit par la présence d'une barre possédant une faiblestructure boîte/cacahuète. Nous ne constatons pas la croissance d'un bulbe sur la duréedes simulations. Nous montrons que ces galaxies présentent des gradients d'abondanceset une population stellaire uniforme. Nous en concluons la nécessité de phénomènes ex-trinsèques aux galaxies pour expliquer les di�érentes populations stellaires.Par ailleurs, nous sommes impliqués dans la photométrie et la spectroscopie d'amasde galaxies distants du projet ediscs. Nous avons eu l'importante responsabilité de laréalisation des masques spectroscopiques pour l'instrument vlt�fors2 par la mise enoeuvre d'un programme de sélection automatique des galaxies devant être observées.Nous avons de plus développé un programme de décomposition bidimensionnelle dupro�l de luminosité des galaxies.Mots clés : Galaxies, Simulations numériques, Évolution chimico�dynamique.AbstractThis thesis investigates the evolution of galaxies. To understand the evolutionarynature of spiral galaxies, we investigate the relations between the chemistry and thedynamics. We have implemented a numerical code coupling chemistry and dynamics ina way fully self-gravitational, self-consistent and tridimensional, and including the Iron,Oxygen and Magnesium chemical enrichment, due to the supernovae of type Ia and typeII. To investigate the question of the intrinsic evolution of a galaxy, we consider a set ofproto�galactic objects leading by monolithic collapse to a galactic disc. Themorphological,kinematical and chemical characterization of these objects show the validity of suchan approach. These galaxies develop a spiral structure due to the density wave led bythe presence of a bar possessing a weak box/peanut structure. We do not detect thegrowth of a bulge during the course of our simulations. We show that these galaxiescontain abundance gradients and a uniform stellar population. We conclude that exter-nal in�uences are important in the formation of the di�erent stellar populations of agalaxy.Furthermore, we are involved in the photometry and the spectroscopy of distantgalaxy clusters of the ediscs project. We have had key responsibility for the productionof the spectroscopic masks for the instrument vlt�fors2 by the implementation of aprogram to automatically select galaxies to be observed. We have in addition developeda program to perform a two-dimensional decomposition of the galaxy luminosity pro�le.Keywords : Galaxies, Numerical simulations, Chemico�dynamical evolution.


