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Introduction générale

Les galaxies sont des objets fédérateurs de notre regard sur I’Univers. Chacune d’entre
elles, regroupe et organise des milliards d’étoiles ainsi que tous les objets astrophysiques
rattachés a Dexistence des étoiles. Parallélement, a I’échelle cosmologique, les galaxies
sont vues comme des briques fondamentales qui se groupent suivant de grandes structures
filamentaires, nous dévoilant ainsi la profonde organisation de I’Univers sur ’ensemble
de ses échelles.

Entre étoiles et grandes structures, les galaxies occupent un roéle central. Toutefois,
malgré cette position privilégiée, une galaxie reste un objet mal connu. Comment se
forme une galaxie? Comment évolue—t—elle? Quelle est ’origine de leur diversité mor-
phologique? Comment coexistent les galaxies entre elles?

La difficulté de répondre a ces différentes questions résulte précisément de I’échelle
intermédiaire qu’occupent les galaxies. La nature d’une galaxie est contrainte a la fois
par des processus internes se déroulant a petites et moyennes échelles et des influences
environnementales dues aux grandes échelles. Une galaxie est un objet complexe mettant
en jeu de nombreux processus physiques tels que I’hydrodynamique et la chimie du
milieu interstellaire, la formation et I’évolution stellaire, le transfert radiatif dia aux
rayonnements des étoiles et des explosions de supernovae ...De plus, c’est un objet
soumis a sa propre gravitation, mais qui peut aussi subir de fortes influences d’autres
galaxies.

Notion de galaxie

La notion de galaxie définit une vaste classe d’objets. Les améliorations des tech-
niques d’observation rendent de plus en plus complexe la qualification de ces objets.
Toutefois, nous pouvons donner une définition minimaliste de ce qu’est une galaxie: un
vaste ensemble auto—gravitant regroupant plusieurs centaines de millions a plusieurs cen-
taines de milliards d’étoiles, et ayant une masse totale de I'ordre de 107 & 10'2 masses
solaires.

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 Hi1 ou les nuages
d’hydrogéne neutre, d’étoiles et des résidus compacts de I’évolution stellaire que consti-
tuent les étoiles & neutrons et les naines blanches. Toutefois, les études de la dynamique de
notre propre galaxie et des galaxies proches montrent qu'une importe fraction de la masse
n’est pas visible. Zwicky (Zwicky 1933 [264]), en mesurant le mouvement des galaxies de
I’amas de Coma, montra que la masse nécessaire pour expliquer de tels mouvements était
trés supérieure a celle qu’il observait dans le domaine visible. Les courbes de rotation des
galaxies restent planes bien au-deld 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. Différentes explications sont proposées. Des
approches modifiant la loi de gravitation de Newton (théorie MOND) sont évoquées et
consistent & postuler I’existence d’une accélération limite minimale (Milgrom 1983 [146],
Bottema et al. 2002 [31]). Cette approche est purement ad hoc et construite dans le seul
but d’expliquer la forme des courbes de rotation. Au niveau observationnel, les études
MACHO (Alcock et al. 2000 [7]) et EROS (Lasserre et al. 2000 [120]) ont été menées pour
voir si une partie de cette fraction de matiére non visible est tout simplement trop peu
lumineuse pour étre vue. Ces observations, basées sur le principe d’amplification par
micro—lentilles gravitationnelles, ont montré que moins de 20% de la masse non visible
pouvait étre expliquée par ’existence d’objets peu lumineux jusqu’a un rayon d’environ
20 kpc pour le halo de notre galaxie (Gates 1996 [77]).

Parallélement, les études du rayonnement cosmologique et les modéles de nucléosyn-
thése primordiale montrent qu’une grande quantité de matiére ne peut étre sous forme
baryonique. Cette matiére non baryonique serait difficilement détectable en raison de sa
faible interaction avec la matiére baryonique. Le succés des modéles cosmologiques de
type ¢DM tend & montrer que cette matiére, dite matiére noire, est principalement com-
posée de particules massives dont les candidats les plus sérieux sont les particules issues
de la violation cp (Charge-Parité) (Asztalos et al. 2002 [13], Weinberg 1978 [255]) et de
la théorie de la supersymétrie (Gould 2001 [87], Asztalos et al. 2002 [13]). La matiére
noire est supposée étre non collisionnelle. Toutefois, la nature collisionnelle de la matiére
noire a été évoquée (Spergel & Steinhart 2000 [224]) pour expliquer la courbe de rotation
de certaines galaxies naines. Les observations semblent infirmer cette hypothése et confeé-
rent a la matiére noire une dynamique sans collision. L’existence d’un halo de matiére
noire non collisionnelle est aujourd’hui ’hypothése la plus plausible pour expliquer les
courbes de rotation des galaxies.

Diversité morphologique des galaxies

Les 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 traduisant
principalement par le rapport entre la taille du bulbe et celle du disque. La Figure 1
illustre la représentation classique de la séquence d’Hubble.

A gauche, on trouve les galaxies elliptiques classifiées en fonction de leur ellipticité
(e = 1—=1"0/a), a et b désignant respectivement la longueur du petit et du grand axe
de la galaxie). Les galaxies elliptiques sont des objets dépourvus de gaz, sans formation
d’étoiles, composés d’étoiles vieilles et sans rotation. La forme des galaxies elliptiques
provient de la dispersion de vitesse des étoiles la composant.

A droite, on trouve les galaxies spirales, séparées en deux branches: les galaxies
spirales dites normales et les galaxies spirales barrées. En fonction du rapport de taille
entre le bulbe et le disque, les galaxies spirales sans barres sont qualifiées de Sa, Sb, ou
Sc et les galaxies spirales barrées sont qualifiees SBa, SBb, ou SBc (la lettre ¢ désignant
une galaxie ayant un bulbe important, la lettre ¢ désignant les galaxies ayant un bulbe de
faible 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



Fic. 1 - Séquence d’Hubble : a gauche les galaxies elliptiques, @ droite les galaxies spirales
se distinguant en spirales normales (en haut) et spirales barrées (en bas).

le disque), et présentent une courbe de rotation .

Usuellement on utilise la terminologie de type précoce pour les galaxies situées a
gauche de la séquence et de type tardif pour les galaxies localisées a droite de la séquence.
Ces terminologies proviennent de I'interprétation historique de cette séquence, qui était
une évolution morphologique qui s’effectuait dans le sens des morphologies elliptiques
vers les morphologies spirales. Bien que cette interprétation soit aujourd’hui totalement
obsoléte, les qualifications 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 ’aspect morphologique des galaxies. Cette constatation laisse &
penser que la séquence d’Hubble est plus qu'une simple classification morphologique des
galaxies, mais serait également une représentation de leur histoire évolutive. Toutefois, la
dispersion sur les propriétés des galaxies montre aussi que cette histoire n’est pas simple,
et doit combiner des aspects d’évolution intrinséque & la nature des galaxies et des effets
environnementaux.

1. Des courbes de rotation circulaire peuvent toutefois étre établies pour le gaz des galaxies elliptiques
géantes (cf. Gerhard et al. 2001 [80]).



Evolution des galaxies

Les observations (cinématiques, photométriques, spectroscopiques) nous apportent
des informations individuelles & un unique instant dans ’histoire d’une galaxie, et seule
la combinaison statistique des propriétés des galaxies nous permet de reconstituer ’his-
toire de I’évolution des galaxies en tant qu’ensemble. Ainsi, 'outil numérique se révéle
indispensable pour aborder I’étude de I’évolution d’une galaxie sur une durée de 'ordre
de I’age de I’Univers.

La Figure 2 illustre I’évolution d’une galaxie suivant 3 états. Par état, on désigne
’ensemble des caractéristiques de la galaxie (Morphologie, état dynamique, composition
chimique ...).

Etats
N

Evolution Evolution
globale extrinseque

T intrinséque

AN

7
Temps

Fic. 2 — Schéma évolutif d’une galazie.

De fagon générale, une galaxie dans un état initial (état 1) évolue vers un état fi-
nal (état 2). Schématiquement, on peut décomposer cette évolution en distinguant deux
parties. On désigne par le terme évolution intrinséque, la modification de I’état d’une
galaxie ayant pour origine I’ensemble des phénoménes internes & cette derniére (dyna-
miques interne, résonnance, croissance de la barre du bulbe, consommation du gaz) et par
le terme évolution extrinséque I’ensemble des phénoménes provenant de 'environnement
de la galaxie.

Suivant I’histoire d’une galaxie (principalement la nature de son environnement), les
deux canaux évolutifs sont plus ou moins prépondérants.

Le travail présenté dans cette thése aborde I’étude de ’évolution des galaxies. La
premiére partie est consacrée I’évolution intrinséque d’une galaxie, grace a I’étude numé-
rique de I’évolution chimique et dynamique suivant I’effondrement gravitationnel d’objets
proto—galactiques.

La seconde partie est dédiée a I'observation d’amas de galaxies & de grands décalages
spectraux dans le cadre du projet EDiscs (Eso Distant Cluster Survey). Les amas de
galaxies sont des ensembles de galaxies oul les effets environnementaux sont particuliére-
ment importants compte tenu de la densité des galaxies.



Dans la premiére partie, je développerai mon travail de modélisation. Ce travail
aborde une modélisation tridimentionelle totalement auto—gravitante et auto—cohérente
d’une galaxie isolée, en tenant compte de la dynamique non collisionnelle, de ’hydrody-
namique, des processus de chauffage, de refroidissement radiatifs, de formation stellaire
et de ’enrichissement chimique du milieu interstellaire par les supernovae de type la et
de type II. Je présenterai différents résultats portant sur le lien entre la chimie et la
dynamiques des galaxies.

Je présenterai dans la seconde partie les travaux que j’ai effectués au sein du consor-
tium EDiscs. Mon investissement ? dans ce projet porte & la fois sur la photométrie et la
spectroscopie. J’ai préparé 'acquisition des données spectroscopiques en réalisant I'inté-
gralité des masques FORS2 pour les observations d’EDiscs en 2002 et 2003 et j’ai réalisé
les observations spectroscopiques pour les observations 2003. J’ai utilisé les données pho-
tométriques et spectroscopiques pour I’étude morphologique des galaxies composant les
amas de galaxies en utilisant des décompositions bulbe/disque bidimensionnelles.

2. Parallélement aux investigations scientifiques, j’al mis en place et maintenu le site web d’EDiscs,
aussi bien au niveau de la présentation du projet au public, qu’a la gestion de la communication interne
entre les différents protagonistes (http://www.mpa-garching.mpg.de/~ ediscs).
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Chapitre 1

Présentation

Cette premiére partie est consacrée a la formation des galaxies et a I’étude de leur
évolution intrinséque.

Notre objectif est d’utiliser ’évolution chimique des galaxies dans un contexte dyna-
mique afin d’étudier la nature des populations stellaires et d’en déduire des implications
sur I’évolution des galaxies spirales. Nous utilisons un modéle 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 retracant
les progrés réalisés dans la modélisation de la formation et de I’évolution des galaxies.
Nous discuterons principalement des études menées sur les objets isolés en terminant,
toutefois, sur les récents progrés réalisés dans le cadre des modéles hiérarchiques.

1.1 Contexte de I’étude

Les progrés réalisés sur la compréhension théorique de I’évolution des galaxies se
sont effectués avec 'amélioration des moyens informatiques, qui ont permis d’inclure
successivement la dynamique non—collisionnelle des étoiles, la dynamique collisionelle du
gaz, la formation stellaire et I’évolution chimique.

1.1.1 Simulations purement non collisionnelle

Les premiéres simulations numériques ont étudié la dynamique de systémes composés
uniquement d’étoiles (systémes non—collisionnels). Deux raisons justifient cette premiére
approche. D’une part, la composante stellaire constitue la majorité de la masse d’une
galaxie. La masse baryonique d’une galaxie spirale est & 90% a 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 & mettre en ceuvre qu’un code incluant
la dynamique collisionnelle du gaz et nécessite moins de puissance de calcul.

Ainsi, ce type de simulation a évolué principalement grace & 'augmentation du
nombre de particules, ce nombre définissant la résolution a laquelle est effectuée une
simulation !

1. Une galaxie est constituée de plusieurs dizaines/centaines de milliards d’é¢toiles. Il est donc néces-
saire de travailler en résolution finie.
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Des simulations a haute résolution ont pu étre effectuées dés le début des années 70.
Les premiéres études ont été menées sur des systémes 2D. Ces études ont montré qu’un
disque stellaire auto-gravitant est instable et conduit rapidement (en un temps équivalent
a deux rotations) & la formation d’une structure barrée (Miller et al. 1970 [144], Hohl
1971 [99]). Les barres apparaissant dans de tels systémes sont trés marquées et tendent a
englober ’ensemble du disque stellaire initial. La barre apparait comme une instabilité se
développant naturellement dans un disque auto—gravitant. Ostriker & Peebles 1973 [161]
ont souligné que l'introduction d’une composante sphéroidale massive (bulbe ou halo)
stabilise le disque galactique vis & vis de la formation d’une barre. L’introduction d’un
halo massif non visible dans les galaxies se justifia & la méme époque par "observation de
courbes de rotation plates ne présentant pas de décroissance képlerienne (Rubin & Ford
1970 [190], Freeman 1970 [74]). Sellwood 1980 [206] considéra un sphéroide dynamique
tridimensionnel et justifia ainsi que ['utilisation d’un sphéroide rigide (i.e. potentiel de
halo imposé) donnait un résultat similaire vis a vis de la stabilisation du disque. Par la
suite, les études numériques ont principalement utilisé des profils de halo rigide afin de
concentrer la puissance de calcul sur I’évolution du disque galactique et des instabilités
s’y développant.

Les premiéres simulations 3D (début 1980) ont marqué un pas décisif dans la com-
préhension de la formation des structures observées dans les galaxies. Ces simulations
ont mis en évidence la forme tridimensionnelle des barres. Elles montrent que les barres
vues suivant la tranche du disque présentent une morphologie de cacahuéte si elles sont
vues dans le sens de leur longueur et une morphologie de boite si elles sont vues perpen-
diculairement (Combes & Sanders 1981 [47]). Cette structure est crée par la résonance
verticale de Lindblad (Combes et al. 1990 [49]). Avec le temps, la barre tend & se dis-
soudre et & conduire & un sphéroide central identifiable & un bulbe (Norman, Sellwood
& Hasan 1996 [158]). Des études plus récentes ont étudié I’évolution de disques stellaires
en incluant des halos dynamiques de matiére noire a haute résolution. Ils ont montré la
possibilité de faire croitre d’importantes structures barrées avec de forts rapports masse
du halo sur masse du disque en évoquant une instabilité ot le halo stimule (au lieu de
limiter) 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 "augmentation
de la résolution tend & minimiser la décroissance de la vitesse de rotation de la barre et
autorise la barre a persister sur des milliards d’années (Valenzuela & Klypin 2002 [246]).

1.1.2 Milieu interstellaire

La dynamique collisionnelle du milieu interstellaire a été traitée dés le milieu des an-
nées 80. La composante gazeuse apparait étre essentielle pour la formation de structures
spirales (Sellwood & Carlberg 1984 [207]). Observationnellement, on constate qu’une ga-
laxie sans gaz ne présente pas de structure spirale. La modélisation de la composante
gazeuse a été introduite dans les modéles selon deux approches : la premiére approche est
basée sur un constat observationnel montrant que le gaz est principalement présent sous
forme de nuages moléculaires. Cette méthode, nommée sticky particles, aborde le milieu
interstellaire comme un milieu dynamiquement dominé par des nuages denses et froids
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pouvant subir des collisions entre eux (cf. Schwarz 1981 [203], Combes & Gerin 1985
[48]). Les collisions sont alors traités comme un changement de vitesses des particules
quand elles sont proches (voir Bournaud & Combes 2002 [32]). Cette approche phénomé-
nologique présente "avantage de modéliser les zones de fortes densités qui sont associées
aux 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 description
continue du milieu interstellaire en se référant explicitement aux équations de I’hydro-
dynamique, soit suivant une approche Eulerienne (Van Albada & Roberts 1981 [251]),
soit suivant une approche Lagrangienne (méthode sPH? (Gingold & Monagan 1977 [82],
Katz & Gunn 1991 [106]). La méthode sPH a été appliqué dans de nombreuses études.
Contrairement & la méthode des sticky particles, elle ne se base pas sur un constat a
priori de I’état du gaz. Le sPH a une résolution adaptative, qui permet donc d’atteindre
une large gamme de densités. La méthode est plus cotiteuse en terme de quantité de
calcul mais présente 'avantage de reposer sur une réécriture explicite des équations de
I’hydrodynamique. Les deux approches aboutissent sur des résultats similaires vis a vis
de 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 barre
induit 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 étre détruites par la concentration
centrale de masse (croissance du bulbe). Une nouvelle instabilité barrée peut apparaitre
dans le disque galactique par accrétion de gaz externe & la galaxie. Cet apport de gaz
permet d’avoir un rapport masse de disque/sphéroide favorable & la reformation de la
barre (Bournaud & Combes 2002 [32]).

Parallélement, le développement de simulations considérant des objets sphériques
isolés de masse typique d’une galaxie, avec un spectre de densité de type cDM, ont
permis d’aborder la question de la formation initiale des galaxies. Katz & Gunn 1991
[106] ont considéré comme condition initiale une sphére homogéne de matiére noire et
de gaz (Hydrogéne + Hélium) légérement perturbée par un spectre de fluctuations de
densité de type ¢DM. La sphére est mise en rotation pour simuler le gain de moment
angulaire induit par les effets de marée et est soumise a I’expansion de I’Univers. Ce
modéle inclut de plus un processus de refroidissement du gaz. L’évolution de ce modéle
conduit a la formation d’une galaxie spirale présentant un halo de matiére noire et un
disque de gaz. Il reproduit de facon réaliste la courbe de rotation observée dans les
galaxies. Le processus de refroidissement du gaz apparait comme étant essentiel pour
obtenir la structure plane.

Finalement, au cours des derniéres années sont apparus les modéles d’évolution de
galaxies 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 nature
de 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 faible
densité. A I'opposé, I’approche spH permet de modéliser les zones de faible densité mais,
compte tenu de la résolution numérique des simulations, ne peut couvrir toute la gamme
de densité que connait le gaz dans le milieu interstellaire. En particulier, les nuages mo-

2. Smooth Particles Hydrodynamics. Cette méthode sera présentée dans le chapitre 2.
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léculaires sont actuellement hors de portée de 'approche sPH a I’échelle d’une galaxie.
Afin de palier & ce probléme, deux phases de gaz sont utilisées. La modélisation SPH est
utilisée pour la phase chaude du gaz (T > 10* K) de faible densité qui peut se condenser
en une phase froide (T<100K) représenté par les sticky particles.

1.1.3 Formation stellaire

L’implémentation de la formation d’étoiles de facon cohérente avec les conditions
physiques locales du systéme a été introduit par Katz 1992 [107] et Navarro & White
1993 [152] dans un code de type spH. La formation d’étoiles utilisée avec des conditions
initiales type fluctuation cpM 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 disque
d’étoiles jeunes, compatibles avec les observations (Steinmetz & Miiller 1995 [229]). La
prise en considération de la formation stellaire a permis d’introduire des phénomeénes de
chauffage (principalement dus aux supernovae) préservant du sur-refroidissement du gaz
et 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 important

taux de formation d’étoiles et que cette formation stellaire est bien corrélée avec la
densité du gaz (Friedli & Benz 1993 [75]).

1.1.4 Enrichissement du milieu

L’introduction de la formation stellaire a permis d’inclure les processus d’enrichis-
sement chimique des galaxies. L’approche traditionnelle de I’évolution chimique des ga-
laxies est basée sur des méthodes numériques et analytiques dérivés du modéle simple
décrivant une galaxie comme une boite fermée (Pagel & Patchett 1975 [165], Tinsley 1980
[240]). L’évolution des simulations N—corps et des modéles hydrodynamiques permettent
a présent d’aborder le probléme de I’évolution chimique et dynamique des galaxies dans
un cadre totalement auto—cohérent et tridimensionnel.

Les premiéres simulations incluant a la fois dynamique et évolution chimique (Stein-
metz & Miiller 1994 [228]) ont montré la validité d’une telle approche en reproduisant
une évolution réaliste de 'enrichissement chimique d’une galaxie en considérant unique-
ment une recette simple de formation de métaux n’incluant que les effets des supernovae
de type II. Une étude reprenant les mémes conditions initiales a été réalisée plus récem-
ment afin d’étudier le gradient de métallicité (Churches et al. 2001 [45]) et a montré que
ce modéle de chimie simple (ne considérant que des sN II) permet déja d’obtenir une

large gamme de gradient de métallicité compris entre —0.07 et —0.02 dex.kpc=! avec une

distribution de gradients piquée & —0.03 dex.kpc™1!.

Par ailleurs, le développement des modéles chimico—dynamiques a été principalement
axé sur ’étude de Deffondrement d’objets proto—galactiques en rotation avec un profil
en loi de puissance (généralement en 1/r™, n = 0 ou 1) pour une distribution sphérique
ou triaxiale de matiére (Raiteri et al. 1996 [180], Carraro et al. 1998 38|, Curir & Maz-
zei 1999 [52], Berczik 1999 [23]). Ces études considérent un effondrement monolithique
qui sous l'effet du refroidissement et de la rotation axiale conduit & la formation d’une
structure plane. Bien que ces simulations reposent sur des modéles chimiques simples, les
modéles reproduisent les quantités chimiques moyennes observées dans une galaxie telle

que la notre (Berczik 1999 [23]). Toutefois, le modéle de Berczik comprend un halo fixe
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de matiére noire et seule la composante baryonique (gaz et étoiles) est auto-gravitante et
peut s’effondrer. 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 relations
entre évolution chimique et morphologique ne sont pas abordées. L’effondrement monoli-
thique (matiére noire + baryonique) totalement auto-gravitant comprenant la formation
d’étoiles, un modéle 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 [3§],
Buonomo et al. 2000 [34] , Lia et al. 2000 [121] Lia et al. 2002 [122], Lia et al. 2002 [123]).
Dans leur modéle, les auteurs ont porté une attention particuliére & la modélisation des
processus de chauffage et de refroidissement du gaz. Leur modéle chimique repose sur
une prescription simple d’enrichissement chimique par les supernovae de type la et 11.
Afin de contourner les problémes de cotit numérique, une approche statistique de 1’évo-
lution chimique a été utilisée au détriment du schéma auto—cohérent de la formation et
de la dynamique stellaire. Leur modéle permet de reproduire la distribution moyenne
des éléments. Malheureusement, peu de conclusions ont été tirées de la relation entre
I’évolution chimique et I’évolution dynamique de leurs objets.

Contrairement aux études purement dynamiques considérant comme objet initial
un disque préexistant plongé dans un potentiel fixe ou dynamique, les études chimico—
dynamiques, utilisant un effondrement sphérique monolithique comme condition initiale,
ne discutent pas I’apparition et I’évolution de structures de type barre/spirale. Une des
principales limitations de ces modéles est la formation d’un nombre important d’étoiles
qui impose des temps de calcul long. La description de la chimie subit d’importante
approximations (telles que des approches statiques, Lia et al. 2002 [122]) afin de pouvoir
augmenter la résolution spatiale. Une modélisation plus sophistiquée tenant compte des
résultats des modéles d’évolution stellaire et de la production de métaux des supernovae
de type la suivant deux types sortes de progéniteurs a été récemment introduit dans
des codes reprenant les conditions de Katz & Gunn pour I’études de la formation des
galaxies elliptiques (Kawata & Gibson 2003 [104], Kobayashi 2003 [113]).

Peu d’études chimico—dynamiques sont utilisées dans le but de rendre compte des
relations entre les observables dynamiques et chimiques d’une galaxie spirale®.

Observationnellement, les étoiles sont caractérisées par leurs abondances chimiques
et par leur dynamique. Ces deux types de caractéristiques sont donc physiquement liées
et il est fondamental de les étudier de facon cohérente.

1.1.5 Modéles hiérarchiques

Parallélement au développement des études de I’évolution d’objets isolés, les mo-
déles hiérarchiques ont abordé la question de la formation des galaxies. La limitation
numérique des moyens d’études a I’échelle galactique, ainsi que la nature complexe des
processus physiques liés aux galaxies, ont conduit & utiliser principalement, au cours
de la derniére décennie, les modéles semi-analytiques (Kauffmann, White & Guiderdoni
1993 [105], voir aussi Somerville & Primack 1999 [215]). Ces méthodes permettent de te-
nir compte de phénoménes mal connus se déroulant & petite échelle (formation stellaire,
chauffage) en se basant sur la croissance des halos de matiére noire par une approche de

3. Les simulations chimico-dynamiques sont souvant utilisées dans le but de paramétrer les modéles
spectro-photométriques qui sont notamment basés sur la métallicité du milieu Curir & Mazzei 1999 [52],
Westera et al. 2002 [256].
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type Monte Carlo. L’augmentation de la résolution spatiale des simulations hiérarchiques
considérant de grands volumes d’Univers permet aujourd’hui d’aborder le suivi explicite
de I’évolution des galaxies en incluant de fagon auto—cohérente leur environnement. Une
méthode permettant de simuler des échelles galactiques dans une simulation cosmolo-
gique, consiste & réaliser une premiére simulation avec une grande portion d’Univers
(grande boite), puis de resimuler une région de cette boite & plus haute résolution tout
en tenant compte du champ de marée créé par la distribution de matiére de la boite (cf.
Navarro & White 1994 [153], Steinmetz & Navarro 2002 [231]). Bien que, par essence, les
modéles hiérarchiques ne se limitent pas a ’étude d’une galaxie isolée, il est intéressant
de donner un apercu des résultats récents issus de ses modéles et concernant I’évolution
des galaxies.

Les modéles hiérarchiques, sous 'action de 'attraction gravitationnelle, conduisent
& la croissance des structures au cours du temps, les petits objets fusionnant entre eux
pour donner des objets de plus en plus massifs. Ainsi, cette approche aborde le pro-
bléme de la formation des galaxies dans toute sa complexité. Dans le principe, cette
approche permet de reproduire la diversité morphologique des galaxies tant au niveau
de leur type morphologique (spirales, elliptiques, particuliéres) qu’au niveau de leur di-
mension (galaxies géantes, galaxies naines) et leurs distributions spatiales (galaxies de
champs, galaxies d’amas). En contre partie, cette généralité dans I’approche entreméle
les effets d’évolution intrinséque et les effets environnementaux qui marquent I’évolution
des galaxies. Les études réalisées par Steinmetz et al. (Steinmetz & Navarro 2002 [231],
Abadi et al. 2003 [3], Abadi et al. 2003 [2]) présentent |’évolution d’une galaxie subissant
des fusions successives. Les phases de la formation d’une galaxie sont marquées par la
création de disque de faible masse qui conduit par suite de fusion d’objets de méme
masse a la formation d’un sphéroide identifiable a un bulbe. Pour un objet ne subissant
pas de fusion majeure, du gaz va étre accrété autour de ce bulbe pour former un disque
d’étoiles jeunes. Si cet objet subit une fusion importante avec un autre objet, il conduira
a la formation d’une galaxie elliptique, sinon il conservera sa morphologie de galaxie
spirale.

Les modéles hiérarchiques permettent de créer des galaxies se rapprochant de fagon
trés réaliste des galaxies observées. Toutefois des problémes persistent, et notamment
le déficit de moment angulaire de la composante baryonique des galaxies (se traduisant
par une sous—estimation de loi de Tully-Fisher). De plus, la morphologie obtenue dans
les simulations hiérarchique est largement dominée par les galaxies de types précoces (E
/ Sa) consécutif d’un taux de collision important dans les premiéres phases de scénario
tel que les modéeles AcDM, et est pour le moment difficile a concilier avec I'existence
de galaxie de type Sc / Sd (Abadi et al. 2003 [3]). L’apport de I"approche hiérarchique
est indéniable pour la compréhension de la formation et de ’évolution des galaxies. Elle
souligne par ailleurs, I'importance de certaines questions sous—jacentes. Quelle est la part
des effets intrinséques et extrinséques dans I’histoire de I’évolution des galaxies? Dans
quelle mesure et jusqu’a quel point peut-on distinguer ces deux processus?
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1.2 Position de notre étude

Afin d’aborder ces questions, nous allons considérer I’évolution d’une structure d’échelle
galactique tant au niveau dynamique, qu’au niveau chimique. Nous nous plagons dans
le cas extréme ot 'objet est totalement isolé.

Afin de réaliser des diagnostics précis sur la nature des objets qui sont obtenus dans
un tel contexte, la premiére spécificité de mon travail a résidé dans I'attention particuliére
portée a la description de la chimie. La description chimique va nous permettre de définir
si les galaxies obtenues sont des objets réalistes.

De telles hypothéses de travail imposent de fortes contraintes sur les conditions ini-
tiales. Nos objets doivent avoir des propriétés initiales compatibles avec un contexte
cosmologique (composition chimique, moment angulaire ...), et d’autre part nous de-
vons éviter tout effet d’environnement (accrétion de matiére, collision d’objets). De plus,
les conditions initiales doivent étre suffisamment souples. Dans un souci de généralité,
nous ne désirons pas un état initial ot la structure galactique est déja prédéfinie avec,
par exemple, un bulbe ou disque préexistant.

Nous allons donc considérer I'effondrement d’objet proto—galactique afin d’obtenir
une 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 I’évo-
lution chimique et dynamique de ces objets. Nous allons étudier les relations chimiques et
dynamiques des sous structures observées dans les galaxies spirales (bulbes/disque/barre)
en les caractérisant par leur aspect morphologique, dynamique et chimique et par I’étude
de la distribution des populations stellaires.

1.3 Mise en ceuvre du travail

Pour cette premiére partie, mon travail s’est déroulé en trois étapes.

La premiére étape a consisté a modéliser dans un schéma auto-cohérent 1’évolution
dynamique et chimique des objets proto-galactiques considérés par notre étude. Afin de
mener & bien ce projet, j’al utilisé un code dynamique développé antérieurement a ce
travail (Serna, Alimi & Chiéze 1996 [209], Alimi et al. 2003, [6]). Ce code modélise a la
fois les composantes non—collisionnelles (étoiles et matiére noire) et la composante colli-
sionnelle (gaz) des galaxies. Une présentation de ce code sera effectuée en chapitre 2. J’ai
adapté ce code afin d’inclure les aspects associés & ’évolution chimique en incluant la
production des métaux par les étoiles et en définissant les échanges entre la composante
stellaire et gazeuse (cf. chapitre 3). Dans le chapitre 4, je présente I’ensemble des obser-
vables que j’ai étudié et qui m’a permis d’ajuster les paramétres libres du modéle ainsi
que de définir I’ensemble des objets proto—galactiques conduisant & des galaxies spirales
compatibles avec les observations. Cette qualification des modéles me permettra, dans le
chapitre 5, de définir la maniére dont ces objets évoluent au cours du temps. Le dernier
chapitre de cette partie précisera les perspectives issues de ce travail.
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Chapitre 2

Présentation du code tree—SPH

Notre modélisation d’une galaxie comporte trois parties, la modélisation de la gravita-
tion, la modélisation de I’hydrodynamique et la modélisation de la composante stellaire!.
Ces différentes parties influent les unes sur les autres et doivent étre abordées dans un
schéma auto—cohérent.

La géométrie de notre systéme étant variable au cours du temps, nous avons choisi
une méthode numérique qui s’adapte spatialement et temporellement a la distribution
de la matiére afin de conserver le maximum de résolution spatiale aux endroits utiles
pour notre étude. Ainsi, notre choix s’est porté sur un code de type tree-spPH (code en
arbre couplé & la méthode spH (Smooth Particles Hydrodynamics)) couramment utilisé
pour 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 développée
par Serna et al. (Serna, Alimi & Chiéze 1996 [209], Alimi et al. 2003 [6]).

Le modéle considére un ensemble de points sans maillage prédéfini. Une fraction de ses
points représente la matiére noire, une autre fraction représente les étoiles et la derniére
fraction, le gaz. Les particules de matiére noire et stellaires ont une dynamique non—
collisionnelle alors que les particules de gaz ont une dynamique collisionnelle. Chaque
particule posséde un type prédéfini qui ne change pas au cours de la simulation. Je
présenterai dans un premier temps les aspects de la modélisation de la gravitation et
de I’hydrodynamique nécessaire afin de comprendre 'approche de la modélisation de la
formation stellaire et de ’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 'implémentation de I’évolution chimique.

1. Compréhension et adaptation de I'algorithme du code en arbre.

2. Compréhension de la modélisation SPH.

1. Dans cette partie, nous présentons uniquement ’aspect dynamique de la compostante stellaire. Les
processus de formation des étoiles, ainsi que les aspects de leur évolution chimique, seront présentés dans
le chapitre suivant.
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2.1 Code en arbre

L’algorithme central dans ce type de code est le code en arbre ({ree code). 11 est
utilisé & la fois pour l'intéraction gravitationnelle (Barnes & Hut 1986 [19]) et pour la
recherche des particules voisines? de la modélisation spH (Hernquist & Katz 1989 [94]).
Cet algorithme permet de distinguer et de localiser spatialement un ensemble discret
de points. Nous utilisons un code en arbre de type Barnes & Hut 1986 [19], Barnes &
Hut 1989 [20]. Cet algorithme consiste a subdiviser 'espace de fagon itérative en 2"
sous—espaces, n étant la dimension spatiale du systéme.

L’ensemble de nos simulations est tridimensionnel (n = 3). Nous illustrons ici le
principe du code en ordre dans sa version bidimensionnelle dans un souci de lisibilité des
figures.

Pour une distribution de particules données (Figure 2.1 —~1-), on détermine, dans
un premier temps, un volume cubique (surface carrée pour les illustrations) englobant
’ensemble des particules du systéme (Figure 2.1 -2-). Le centre du cube définit le premier
neeud de "arbre nommé racine. Ce volume est subdivisé en 8 parties (Figure 2.1 -3-) .
Le centre de chaque subdivision définit 8 nouveaux neeuds. On réitére jusqu’a ce qu’au
plus une particule se trouve dans chaque subdivision. Le dernier nceud associé a une
particule est la particule elle-méme (Figure 2.1 —4-).

@ . @

® @~

FiGc. 2.1 — Construction d’un arbre en 2 dimensions (cf. texte).

2. Cette notion sera précisée dans la partie ‘Hydrodynamique’.



CHAPITRE 2. PRESENTATION DU CODE TREE-SPH 33

Dans la version originale du tree—code utilisé dans notre code numérique, ’ensemble
des neeuds créé lors de la construction de 'arbre était mémorisé afin de retrouver chaque
particule. Ainsi, si la longueur de ’arréte du cube englobant ’ensemble des particules est
L et si la distance (suivant ’axe 2, y ou z) entre deux particules est [, il faut un nombre
n de nceuds pour distinguer les deux particules tel que:

L)< (2.1)

soit :
n = FElogy(L/)]+1 (2.2)

ol F est la fonction partie entiére.

On constate qu’a mesure que ’on diminue [, n augmente. Au cours d’une simulation,
les distances inter—particules varient. Il faut donc, de facon a priori, allouer un tableau
mémorisant les nceuds suflisamment grand pour supporter le cas de particules proches.

En pratique, il suffit de prendre un tableau trés grand pour éviter dans la plupart
des cas un probléme de dépassement de capacité du tableau. Toutefois, compte tenu du
nombre de simulations et de la variété des conditions initiales utilisées dans le cadre de
ce travail, il a fallut procéder a une modification.

Modification de I’algorithme

La modification que j’ail mise en place consiste a mémoriser uniquement les nceuds
utiles, ¢’est a dire les nceuds qui subdivisent un ensemble de particules (Figure 2.2). Cette
opération supplémentaire permet de conserver toute I'information utile pour distinguer et
repérer les particules entre elles. On peut facilement montrer que cette méthode conduit
a mémoriser au plus n nceuds pour distinguer n particules, ce qui évite tout dépassement
de tableau, et ceci quelle que soit la distance inter—particules au cours de la simulation.

Fia. 2.2 — Modification dans la construction de l'arbre. Les neuds mémorisés respective-
ment dans 'ancienne (G gauche) et la nouvelle méthode (@ droite). Les neeuds mémorisés
sont représentés par des cercles gris.
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La construction de 'arbre avec la nouvelle méthode introduit quelques opérations
supplémentaires. Le surcoit de temps de calcul lors de la construction de 'arbre est
compensé par le parcourt plus rapide de la hiérarchie de ’arbre. La seconde méthode
présente 'avantage de limiter ’allocation de ressource mémoire et est plus robuste aux
différentes configurations géométriques rencontrées durant les simulations.
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2.2 Gravitation

A TDéchelle galactique, I'approche classique de la gravitation reste la plus adaptée.
La nature d’interaction & longue portée de la gravitation impose de fagon stricte de
considérer ’ensemble des masses d’un systéme. La méthode, nommée particule—particule
(PP), consistant & déterminer la force s’exercant sur une particule en sommant I’ensemble
des contributions des autres particules du systéme, est la plus simple mais aussi la plus
cotteuse en temps de calcul. Le temps de calcul de cette sommation directe augmente
comme n(n — 1) soit en O(n?).

2.2.1 Approximation du code en arbre

L’approximation employée en utilisant le code en arbre consiste a faire cette somma-
tion directe uniquement pour des particules proches. Les particules distantes par rapport
a la particule ot 'on désire déterminer la force gravitationnelle sont regroupées en nuage
de particules, et sont vues comme un nuage de points avec un simple développement
quadripolaire de son potentiel (Figure 2.3).

Fic. 2.3 — Approzimation de la force de gravité appliquée & une particule. Les carrés
en traits rouges définissent les différents nuages considérer pour le calcul de la force
gravitationnelle pour la particule la plus proche du centre de la figure.

Le choix de considérer un nuage de points comme un ensemble unique ou comme un
sous—systéme est défini par le paramétre d’ouverture 6 :

o= - (2.3)

s est la dimension caractéristique du nuage de particules et d est la distance entre
le centre de masse du nuage de particules et la particule au niveau de laquelle on désire
calculer la force gravitationnelle.
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Si le paramétre d’ouverture est plus petit qu'une valeur seuil 8,,,,, le nuage sera
considéré comme un ensemble indissociable. Dans le cas contraire, le nuage de points va
étre décomposé en sous systéme suivant la hiérarchie de filiation définie par le code en
arbre (Figure 2.4).

L »
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FiG. 2.4 — Notion de paramétre d’ouverture: les distances s et d se réféerent a I’Equation
2.8. d. est la distance au centre de la cellule, pouvant étre différent de la valeur de la
distance au centre de masse du nuage de point

Un paramétre d’ouverture de 6,,,, = 0 correspond au cas extréme de la méthode pp.
Nous utilisions un paramétre d’ouverture de 6,,,, = 0.7, communément utilisé dans les
tree—code et qui correspond & un bon compromis entre rapidité et précision du calcul
(Hernquist 1987 [93]). Cette approximation permet d’avoir un temps de calcul qui croit
comme nlog(n), et qui est un apport appréciable quand n est grand par rapport aux

méthodes croissant comme n2.

2.2.2 Deétermination de P’accélération gravitationnelle

L’accélération due a la distribution des particules dans un nuage non dissocié de
masse M est estimée en 7 (le repére a pour origine le centre de masse du nuage) par un
développement quadripolaire (Hernquist 1987 [93]) :

bG

- 7o G 7

Q est la matrice carrée quadripolaire sans trace, de dimension 3, définit par:

Nparticules

qi; = Z mp (3$ki$kj — rz&j) (2,5)
k=1

k désigne la k-ieme particule du nuage de coordonnées ;.
d;; est le symbole de Kronecker.
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Il est judicieux de calculer les termes de la matrice associée & un nuage s (de matrice
quadripolaire Q,) par récurrence sur la hiérarchie de sous—nuages définie par le code en
arbre :

Nnuage
Q, = Z (Ql + m1(3R1R1 — Rllg)) (2.6)
=1
m; est la masse du sous—nuage [, R; = X; — X, définit le vecteur entre les centre de
masse du sous—nuage ! et du nuage s. I3 est la matrice unité de dimension 3.

2.2.3 Potentiel lissé

La modélisation de la gravité par un ensemble de particules nécessite de plus une
modification de la loi de Newton a petite échelle. Nous illustrons notre propos pour le
cas d’une particule stellaire mais est généralisable pour le cas des particules de matiére
noire mais aussi de gaz (les effets collisionnels étant exprimés par le terme de pression
modélisée dans la partie sPH du code).

Dans la suite du travail, les particules stellaires représentent des masses nettement
supérieures & celle d’une étoile, le rapport de masse étant de I'ordre de 10° (). Ainsi,
si deux particules sont proches, elles doivent se comporter non plus comme un systéme
ponctuel mais comme un systéme représentant des ensembles d’étoiles. Sans modifier
I’expression de la loi de Newton a petite échelle, on crée un taux de collision artificiel lié
a notre résolution en masse.

Afin de limiter cet effet de déflexion, on introduit un lissage du potentiel associé a
une particule. Le choix de la forme du lissage qui reste encore la plus utilisée dans les
simulations N—corps, consiste & considérer chaque particule comme une distribution de
masse de type sphére de Plummer (Aarseth 1963 [1]). Le systéme se comporte & petite
échelle comme des particules non collisionnelles et & grande échelle asymptotiquement
comme un systéme ponctuel. Considérer une sphére de Plummer permet d’allier la sim-
plicité pour le calcul du modéle et la représentation qualitativement convenable de la
distribution de matiére a petite échelle. Ainsi, on définit le paramétre de lisage ¢ comme
étant I’échelle caractéristique de la sphére de Plummer. Le potentiel dii & une particule
de masse M s’exprime ainsi de la fagon suivante (Plummer 1911 [179]) :

GM
o) = N (2.7)
d’ou ’accélération subie par une particule:
- G M7
a(r_‘) - (7‘2 + 62)3/2 (28)

La détermination du paramétre de lissage optimal reste toujours un sujet de discus-
sion. De nombreux tests, portant principalement sur un lissage type plummer (Merrit
1996 [139], Athanassoula et al. 1998 [14], Athanassoula et al. 2000 [15], Dehnen 2001
[60]), montrent que le paramétre de lissage optimal varie globalement comme nl/3. Cette
dépendance montre que le paramétre de lissage optimal correspond a la distance moyenne

3. Voir le chapitre 4 pour la justification de cette valeur.
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inter—particules. Toutefois, il faut noter que cette dépendance dépend des estimateurs
choisis et donc des buts et du probléme considéré ( Romeo 1998 [189]).

Bien que le lissage de type Plummer soit utilisé de facon standard, de nombreuses
autres 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 la
minimisation des biais induits par le lissage.

De facon générale, le théoréme de Gauss nous donne ’expression lissé de 'accélération
gravitationnelle :

a(r) = _Gl\fr‘/ 47r2p, (r, €)dr (2.9)
r 0

avec :

+oo
/ 4rrip, (r,e)dr =1 (2.10)
0

pn(r, €) est la fonction de lissage identifiable comme le profil de densité normalisé a
symétrie sphérique d’une particule.

Nous utilisons ici un noyau gaussien p,(r,€) x exp ((—r/e)z) qui donne de bons
résultats et qui est cohérent avec la technique spH ( Serna, Alimi & Chiéze 1996 [209]).
De plus, le lissage gaussien a ’avantage de converger plus rapidement vers la forme
newtonienne du potentiel que le lissage de type Plummer (Figure 2.5).

— Smoothed potential

2_I ‘ T T T T '_

Gaussian smoothing

| — — Newtonian potential

— . — Plummer smoothing

(r.e) (GM/€)™"

0.5 |

FiG. 2.5 - Potentiels lissés et potentiel Newtonien. Contrairement au potentiel Newtonien,
les potentiels lissés ne divergent pas & petite échelle. A grande échelle, les potentiels lissés
sont équivalents au potentiel Newtonien.
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L’expression intégrale a pour forme:

/Or A7r?p, (r, €)dr = erf (g) — j/; exp (_(r/e)z) (2.11)

erf est la fonction d’erreur, définie par :

erf(z) = /090 %6_“2 du (2.12)

De plus, le potentiel gravitationnel s’écrit :
GM erf(r/e)

e (2.13)

o(7) =

L’expression (Equation 2.11) est approchée par une interpolation linéaire entre des
valeurs préalablement calculées, afin d’augmenter la vitesse de calcul de 'accélération
lissée.

Il est important d’avoir en mémoire que 'introduction d’un paramétre de lissage n’a
que peu d’influence sur le temps de relaxation (Theis 1998 [236]) qui reste proportionnel
a n/In(n) ( Athanassoula et al. 2000 [15]), n étant le nombre de particules. Le lissage
du potentiel supprime efficacement les rencontres entre les particules (déflexion d’orbite)
or la relaxation a deux corps est aussi une conséquence d’effet & grande échelle (Spitzer
& Hart 1971 [225]). La durée durant laquelle on peut suivre I’évolution d’un systéme en
négligeant les effets de la relaxation est d’autant plus petite que le nombre de particules
représentant ce systéme est faible. Dans le cadre de nos simulations (ayant plus 10° par-
ticules) cette durée est de plus de 15 milliards d’années, et n’est donc pas contraignante
pour notre étude.
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2.3 Hydrodynamique

Tenir compte de la dynamique du gaz nécessite des techniques numériques plus com-
plexes que celles d’un systéme non collisionnel. En effet, la nature collisionnelle introduit
un terme d’accélération supplémentaire (terme de pression V P;/p;) exprimé par [’équa-
tion d’Euler :

dg; VP,

= - a; 2.14
i o T (2.14)

U; est le vecteur vitesse de la particule 7.

P; est la pression au niveau de la particule 7.

p; est la densité au niveau de la particule ¢.

@; est accélération gravitationnelle que subit la particule q.

Dans le cadre de nos simulations, la méthode utilisée pour tenir compte du terme de
pression est |’approche spH (Smoothed Particle Hydrodynamics) développée par Lucy
(Lucy 1977 [127]) et Gingold & Monagan (Gingold & Monagan 1977 [82]) afin d’aborder
I’étude de systémes collisionnels non axisymétriques. Le code que nous utilisons est basé
sur une implémentation de cette méthode réalisée par Alimi et al. tenant compte des
termes VA (Serna, Alimi & Chieze 1996 [209], Alimi et al. 2003 [6]). L’introduction des
termes VA est présentée dans le paragraphe §2.3.3.

Cette méthode particulaire est une description purement Lagrangienne de ’hydro-
dynamique. Nous suivons I’évolution d’une masse de fluide dont le volume peut changer
au cours du temps. Un avantage majeur de la méthode sPH est qu’elle ne nécessite
pas de maillage, contrairement aux approches Euleriennes de la description du fluide
(voir Cen 1992 [39], Teyssier, Chiéze & Alimi 1998 [234]). L’absence de maillage permet
de ne pas contraindre a priori la forme géométrique de notre systéme ni son extension
spatiale. Ainsi, le sPH est une méthode qui s’adapte naturellement aux différentes confi-
gurations géométriques d’un systéme de particules. De plus, la nature adaptative de la
longueur de lissage nous permet d’avoir une résolution qui s’adapte localement. Le sPH
est particuliérement bien adapté pour I’étude que nous réalisons, et qui considére une
géométrie variable? et un large intervalle de densité. L’association d’un code en arbre et
du sPH a été introduite par Hernquist & Katz (Hernquist & Katz 1989 [94]) en raison de
I’adaptabilité géométrique des deux techniques, I’absence de grille et Defficacité de leur
combinaison. Il en résulte une méthode modélisant un fluide collisionnel auto—gravitant
hautement adaptatif.

Le principe de cette méthode repose sur I’approximation d’une fonction continue par
la convolution d’une distribution discréte et d’une fonction de lissage (aussi nommée
fonction noyau) (Figure 2.6).

4. Initialement nous considérons des objets proto—galactiques tri—-dimensionnels qui évoluent en struc-
ture plane (cf. §3.8).
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Par définition, I'intégrale interpolante A; d’une fonction A est:

Aﬂﬁ::A/MﬁﬂVW—fﬂMdﬁ (2.15)

W est la fonction noyau ayant les propriétés suivantes (Equation 2.16 et Equation2.17) :

W(7 =7, h)di =1 (2.16)
.
et
lim W(F—7,h) = 6(F — ) (2.17)
h—0

ol & est la distribution de Dirac.

En considérant un nombre de points suffisamment grand, on peut approcher la valeur
de I'intégrale A; par une somme discréte (approche de type Monte-Carlo) :

A

(%) o
e G0 (2.18)

Aq(F) = Zmz

Ay est la somme des contributions d’un ensemble de particules et est la valeur ap-
prochée de 'intégrale interpolante Ay en 7.

Ainsi, un systéme discret de particules permet de définir par cette approche des
fonctions continues sur 'ensemble de 'espace considéré.

T T T T T T T T T T T
I I Y N =
7/ \
/ \
/ \
/ \
/ \
— / \
éos' / \ i
/ \
/ \
/ \
/ \
/ \
/ \
o-I 1 I_
0 0.5 1
X

Fic. 2.6 — Approzimation d’une fonction constante valant 1 par une distribution discréte
de points de masse identique défint par un peigne de Dirac. La fonction de lissage est
représentée par la ligne discontinue.
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Les propriétés des fonctions, autorise leur dérivation et permet de définir les équations
différentielles régissant 1’évolution physique du systéme.

Les équations de la physique faisant généralement appel & des dérivées premiéres et
secondes, il est naturel, afin de garantir la continuité des grandeurs physiques, que la
fonction noyau soit trois fois dérivable.

Ainsi nous pouvons écrire :

VAR =Y m; AI(f)VW(F— 7, h) (2.19)
et Z
VAR =" m; EL’?)VW(F— i h) (2.20)

De nombreuses formes de noyau peuvent vérifier les conditions (Equation 2.16) et
(Equation 2.17). Un noyau gaussien fut le premier utilisé en raison de son interprétation
physique et sa précision pour la détermination des fonctions interpolantes. D’un point de
vue numérique, ce noyau a le désavantage de ne pas étre a support compact, en raison
de sa décroissance exponentielle avec le carré du rayon. De fagon rigoureuse, estimer
les grandeurs physiques en chaque point de I'espace avec un noyau gaussien revient a
considérer la contribution de I’ensemble des particules du systéme, impliquant un temps
de calcul croissant comme n2. Ainsi, on privilégie usuellement des noyaux & support
compact qui réduise le nombre de particules contribuant aux grandeurs locales, et qui
conduissent & un temps de calcul croissant comme n. Nous utilisons ici un noyau de type
spline, le plus communément utilisé et introduit par Monaghan & Lattanzio (Monaghan
& Lattanzio 1985 [148]).

o 2(Ge-1)ar 1 (0<a<

x =r/h, v est le nombre de dimensions (dans notre cas v = 3).
o, est la constante de normalisation afin que le noyau vérifie I’Equation 2.16. Ainsi,
o1 =2/3,0,=10/(Tr) et 03 = 1/7.

L’utilisation du formalise sPH ne conduit pas a une transformation unique des équa-
tions de la physique. Toutefois, le choix de la réécriture des équations de la physique avec
le formalisme sPH implique la conservation de certaines quantités (énergie, masse) et la
non conservation d’autres (Monaghan 1992 [149]). Le choix est plus ou moins adapté
suivant le probléme physique posé. Dans un systéme tel qu’une galaxie isolée (pas d’ac-
crétion de masse, pas de chauffage externe), le choix du formalise porte naturellement sur
les expressions qui conservent de fagon formelle la masse, I’énergie totale, les moments
linéaires et angulaires.

Ainsi, on modifie I’écriture de ’équation d’Euler de la fagon suivante:

dw; - (P P = .
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D’aprés ’Equation 2.19, 'expression (Equation 2.22) devient :

d; P
ar = 2 (—; +
i P;

Toutefois, afin de décrire correctement la dynamique du gaz, il est nécessaire d’intro-

b -
—2) VW (7 — 7, h) (2.23)

K3

duire un terme supplémentaire dans I’équation ci—dessus et qui correspond a un terme de
viscosité. L’origine de la viscosité étant due & la résolution finie de ’approche numérique,
elle est désignée par le nom de viscosité artificielle.

Différentes formes de viscosités artificielles ont été proposées (Lucy 1977 [127], Evrard
1988 [71]). La forme la plus utilisée (Gingold & Monaghan 1983 [83], Monaghan &
Lattanzio 1985 [148]) consiste & ajouter des termes de pression visqueuse en substituant
le rapport P/p? de la fagon suivante:

. (1 —a (L) +s (ﬁ)) (2.24)

c est la vitesse du son. Pour une transformation adiabatique réversible ¢? = v P/p.
De plus on considére un gaz parfait monoatomique, ainsi v = 5/3.

1= hVu, si VF < 0, pest nulle dans le cas contraire. h est la plus petite échelle du
systéme, typiquement la longueur de lissage du noyau. o et 3 sont deux constantes de
Iordre de 'unité.

On reconnait que le terme P3(u/c)? = Bpu® est un terme de pression visqueuse
de type Von Neumann-Richtmyer (Von Neumann & Richtmyer 1950 [252], Wood 1981
[259]). ce terme est nécessaire pour décrire des écoulements & grand nombre de Mach (i.e.,
a grand rapport v/c). Le terme —Pa(u/c) = apep correspond a la pression visqueuse de
type ‘bulk viscosity’ (Lucy 1977 [127]).

On remarque qu’en augmentant la résolution h — 0, les termes de viscosité artificielle
tendent vers 0.

En introduisant 'expression de la vitesse du son dans ’Equation 2.24, on obtient :

P P - 2
LN —apc + pu” (2.25)
p p p

Sous le formalisme spH, 'opération (2.25) consiste a faire la substitution (2.26) dans
I’Equation 2.23.

P, P P, B
5+ — 5+ 5+ (2.26)
i P i P

avec :

—apci; + Bu;

- 2.27
Pij ( )

pij = o (2.28)

0 sinon
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Pig =
Cij =

Le paramétre 5 est introduit afin d’éviter les divergences numériques par division par
zéro. n <€ 1. On choisi usuellement n = 0.1
Le passage a la forme sPH utilise I'approximation V& ~ (3ATAR) /(AF)?.

De plus d’aprés I’Equation 2.19, la densité s’exprime de la facon suivante :

p(F) = ZWW(F— riy h) (2.29)

2.3.1 Energie thermique spécifique

Afin de déterminer les termes de pression et la valeur de la température du gaz nous
suivons I’évolution de I’énergie thermique du gaz par unité de masse (énergie thermique

spécifique).
L’expression de la variation adiabatique de I’énergie thermique spécifique u est donnée
par:
du P
— = ——V7 (2.30)
dt p

L’expression de P est définit par P = (y — 1)up.

De plus:
- L 1
Vi = (V(p?) — tVp) p (2.31)

Nous utilisons le formalise non symétrique avec un terme de viscosité et qui décrit
plus correctement I’évolution du systéme que la version symétrique de ’Equation 2.30
(Benz 1990 [22]).

Ainsi, sous le formaliste sSPH les Equations 2.30 et 2.31 deviennent :

du;
dt

S LTI -
Z (,0_2 + 7]) (0; — 0) VW (7= 73, h) (2.32)
j 7

2.3.2 Noyau adaptatif

L’introduction d’une échelle de lissage h variable spatialement et temporellement per-
met de garantir un nombre fixe de particules utilisées pour estimer une grandeur locale.
Ceci nous permet de garantir une estimation raisonnable des grandeurs locales en accord
avec les hypothéses du formaliste sPH (Equation 2.18). Fixer le nombre de particules
contribuant a ’estimation des quantités au voisinage d’une particule revient & modifier
la résolution numérique et a 'accroitre 14 ou la dynamique du gaz le demande. Usuel-
lement, on considére qu’une trentaine de particules contribuent aux quantités locales
associés A une particule. Ces particules, nommeées voisines, sont recherchées a proximité
d’une particule donnée en utilisant la hiérarchie définie par le code en arbre. L’utilisa-
tion du formalisme présenté ci—dessus avec la variabilité de la taille du noyau entre les
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différentes particules conduit a une violation de la troisiéme loi de Newton (Evrard 1988
[71]), (Hernquist & Katz 1989 [94]). Afin de respecter le principe de réciprocité, deux
schémas ont été proposés. Hernquist & Katz 1989 proposent de remplacer le noyau par
la 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 garantissent
la conservation des quantités discutées ci-dessus et conduisent a des résultats similaires.
Pour des raisons de temps de calcul, nous retenons la seconde méthode, qui ne nécessite
qu’une simple moyenne arithmétique. Ainsi,

1
Wij =W (F— Ty §(h2 + h])) (2.33)

Le formalisme décrit ci-dessus reste identique et il suffit de remplacer les W (#— 7, h)
par ’expression de Wj;.

2.3.3 Corrections associées aux variations spatiales de &

Les Equations 2.23 et 2.32 ont été écrites dans le cas ou I’échelle de lissage h n’était
pas variable d’une particule & une autre. La variation spatiale de h implique une variation
spatiale de la forme du noyau W. L’introduction de la variation spatiale de h conduit a
une mauvaise conservation de I’entropie (Hernquist 1993 [96], Serna, Alimi & Chiéze 1996
[209] ). Afin de ternir compte des variations h et d’assurer une meilleure conservation de
I’entropie, il faut introduire les dérivées spatiales de la fonction noyau (0W/0h) par des
termes de corrections, nommés ‘termes Vh’. Ces termes de corrections sont additionnés
dans les membres de droite des Equations 2.23 et 2.32. Ces termes ont été déterminés par
Nelson & Papaloizou 1993 [155] pour la symétrisation du type (h; + h;)/2 (i.e. Equation
2.33). Elles peuvent étre mises sous forme plus compacte, proposé par Serna et al. (Serna,

Alimi & Chiéze 1996 [209], Alimi et al. 2003 [6]) :

v k=1

4 \p;  p}) Ohy Ima pi o pi) Ohj

a;; est le terme VI & introduire dans I’Equation 2.23.

= (7= )/ - 7|

d;; est le symbole de Kronecker.

im est la particule voisine, au sens du sPH, la plus distante de la particule 7.

_ mi P oW L L
Us; = TJE ah”] (U“’m.eiim + ejjm.vjjm) (2.35)

u;; est le terme VA & introduire dans I’Equation 2.32.

Remarquons que la formulation de Nelson & Papaloizou introduit toutefois des va-
riations dans le champ de densité. Ces différences, toutefois faibles, peuvent étre réduites
par une formulation différente, proposée par Springel & Hernquist 2002 [227].
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2.4 Fonction de refroidissement

L’Equation 2.30 ne tient pas compte du refroidissement radiatif du gaz. Compte
tenu de la densité que peut atteindre localement le gaz dans un disque galactique, les
phénomeénes de refroidissement non—adiabatique sont d’une importance capitale. En effet,
c’est dans les zones froides et denses que se forment les étoiles. De plus, ’évolution du
milieu interstellaire est fortement liée & I’évolution d’une galaxie dans son ensemble
(Hensler 1987 [92]).

Les processus de refroidissement sont traduits par 'ajout du terme %uf“’l a I’Equa-
tion 2.32:
du; IR - d ool
T ZJ: (E t 3 ) (@ = @)VW (= 7y h) + (2.36)
Ou:
d A(T;
—ufeh = — () (2.37)
dt pi
A est la fonction de refroidissement du gaz.
T; est la température de la particules i. T; est lié & us°®! par I’expression :
Ty = (y = )Mk~ g™ (2.38)

k est la constante de Boltzmann et M, la masse atomique moyenne du gaz.

Pour des raisons de rapidité de calcul et de simplicité, nous considérons un gaz
optiquement fin et en équilibre collisionnel. Dans la version initiale la fonction de re-
froidissement correspond & un milieu sans métaux composé de 76% d’hydrogéne et de
24% d’hélium, incluant de plus le refroidissement par bremsstrahlung ( Serna, Alimi &
Chiéze 1996 [209]) (Figure 2.7). J'introduirai dans le chapitre suivant une fonction de
refroidissement dépendante de la métallicité.

— Cooling function —
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Fia. 2.7 — Fonction de refroidissement avec 76% d’Hydrogéne et 24% d’Hélium et en
incluant le bremsstrahlung.



CHAPITRE 2. PRESENTATION DU CODE TREE-SPH 47

2.5 Formation d’étoiles

La formation d’étoiles est un événement essentiel dans I’étude de I’évolution d’une
galaxie. Localement, la formation d’une étoile se traduit par la transformation d’une
masse de gaz en masse stellaire. Toutefois, la résolution spatiale de nos simulations
ne permet pas d’atteindre explicitement I’échelle a laquelle se forment les étoiles. Notre
résolution spatiale est de 'ordre de 0.1 a 1 kpc. L’échelle typique d’une étoile est de I’ordre
de 1071% kpe. Ainsi, nous devons établir une prescription de formation, une régle & priori,
qui nous permet d’évaluer la formation d’une étoile & petite échelle. Une prescription
doit rester cohérente avec le modéle et le phénoméne physique auquel elle est associée.
Toutefois, cette condition autorise de nombreux choix quant a la solution qui sera retenue.

Les différentes 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 ces
prescriptions ont en commun un critére sur la densité du gaz découlant plus ou moins
indirectement des travaux de Schmidt 1959 [204] et Kennicutt 1994 [110]. De fagon gé-
nérale, I'implémentation de la prescription de formation stellaire varie d’'un auteur a
lauteur 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 place
par Katz. Cette prescription utilise des critéres a la fois sur la masse du gaz (Longueur
de Jeans), la divergence de sa vitesse, son temps de refroidissement, son temps d’effon-
drement et de la sur—dentité du gaz par rapport a la densité moyenne du gaz.

La condition sur la longueur de Jeans (Weinberg 1972 [254]) exprime le fait que I'on
doit avoir une masse suffisante dans un certain volume (ici le volume d’une particule) pour
que la matiére s’effondre de facon certaine en ce que I’on nommera ‘particule stellaire’.

La condition sur la divergence de la vitesse du gaz assure que le gaz a bien commencé
sa contraction locale (divergence négative). D’aprés les Equations 2.19, 2.20 et 2.31, la
divergence de la vitesse s’exprime en formalise SPH par:

\EDY minW(F— 7y h) (2.39)
z Ps

Le critére sur temps de refroidissement (tcooring) vérifie qu’il doit étre inférieur au
temps dynamique (t7f). Il assure que le gaz aura suffisamment refroidi avant la fin
de leffondrement du gaz, effondrement caractérisé par le temps dynamique. Ces deux
quantités doivent étre positives afin que 'on considére bien un gaz qui se contracte
tout en se refroidissant. L’expression du temps de refroidissement est donnée par la
valeur de I’énergie thermique sur sa dérivée par rapport au temps. L’expression du temps
dynamique est construite suivant le méme principe (densité sur sa dérivée par rapport
au temps).

Finalement, le critére sur la densité (p > p.ri;) assure que la matiére va subir une
contraction importante, afin d’atteindre une grande valeur de densité pour former une
étoile (Padmanabhan 1993 [162]). De cette fagon, nous assurons le fait que nous allons
bien créer une particule suffisamment dense et massive (~ 106M@). Perit = 1.67 x 1072
g.cm™? (cf. Katz, Weinberg & Hernquist 1996 [108], Alimi et al. 2003 [6]).

Une fois qu’une particule de gaz vérifie ces critéres, nous lui donnons une probabilité
de se transformer en étoiles (Katz & Gunn 1991 [106], Katz et al. 1996 [108], Alimi et
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al. 2003 [6]) :

—c At
P(G— S)=1-exp ( - ) (2.40)
Ly
¢, est le paramétre de proportionnalité entre le temps caractéristique de la formation
stellaire et £7;. At est le pas de temps de la simulation (i.e. la résolution temporelle).

2.5.1 Conservation de masse

Une fois que la formation d’une particule stellaire est validée une masse m, de la
particule de gaz est convertie sous la forme d’une nouvelle particule stellaire.

Les nouvelles masses des particules de gaz et stellaires sont respectivement données
par:

m;az = Mgaz — M
(2.41)

Metojle = M

Le choix de m, sera discutée en chapitre 4.

2.5.2 Cinétique initiale des particules stellaires

Le choix doit se faire en conservant ’énergie totale du systéme. Nous considérons ici
deux formes d’énergie : ’énergie cinétique et I’énergie thermique.

D’autre part, nous choisissons de conserver la quantité de mouvement. Ainsi, on se
place dans le cas ou 'on désire attribuer une quantité de mouvement a la particule
stellaire en conservant la quantité de mouvement du systéme (gaz; gaz + étoiles) ainsi
que I’énergie cinétique et I’énergie thermique, sans conversion entre les deux formes
d’énergie.

Soit ]5)7 M, la quantité de mouvement initiale et la masse initiale du gaz et ]3’, M, les
mémes quantités aprés la formation de la particule stellaire. On associe ]36,50”6 et Meioile
a la particule stellaire.

Le systéme régissant la conservation de ’énergie cinétique, de la quantité de mouve-
ment et de la masse est donc:

ﬁ:ﬁ/+ﬁetoile

o ) 5
B2 Py Pl (2.42)
M M’ Metoile

M =M + Metoile

d’oti, en adimensionnant les différentes quantités, c’est—a—dire en posant: ¢ = ]5)/]37
d=P'/P' b= Pusite/Petoite, « = M' /M et = Meyoi1 /M, on obtient :
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itb=¢
§+%:1 (2.43)
a+pG=1
En résolvant le systéme (2.43) on trouve:
a® + o* — 2aacos(vy) = 0 (2.44)

Q
O

avec cos(y) =

Q

C
Comme nous recherchons une solution physique, d’oti le discriminant doit étre positif.
Ainsi,
4a*(cos*(y) — 1) > 0 <= cos®(y) =1 (2.45)
D’aprés (2.45), il apparait donc que @ est colinéaire & ¢ et d’aprés I'équation @+ b=cdu

systéme (2.43) il apparait que b est colinéaire a ¢. Ainsi, les trois vecteurs sont colinéaires
entre eux.

D’ott V' colinéaire a V7 et colinéaire & Vigie, vitesses respectives du gaz a 'instant
initial, du gaz a 'instant final, et de la particule stellaire.

Or, M = M" + Meyite d'ott MV = (M’ + Meyoie)V
D’oti, d’aprés le systéme (2.42)
Metoite (Vetoite = V) = M'(V = V)
Metoile(veztoue - V2) = M’(VZ - V/Z) (2.46)
M = M'"+ Mctoie
ce qui est équivalent a
Metoite (Vetoite = V) = M'(V = V)

—

Metoile (vetoile - ‘7) (vetoile + ‘7) = M/(‘? - ‘7/) (‘7 + V/) (247)

M =M + Metoile

On se place dans le cas ol ’on connait les masses M, M’ et M ;... Ces masses sont
supposées non nulles. On justifiera par la suite que M’ # 0 du fait que 'on prend une
faible fraction de masse de gaz pour former la particule stellaire. Une solution triviale
de ce systéeme est donc ‘76,50”6 =V =V
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Supposons Vetoite #* V. D’aprés la premiére équation du systéme (2.47) cette hypo-
thése est équivalente a V' # V'’ (Les masses étant non nulles par hypothése).
Or, on a montré précédemment que les trois vecteurs sont colinéaires, d’oti le systéme :

Metoile(‘?etoile - ‘7) = M/(‘? - ‘7/)
vetoile + ‘7 = ‘7/ + ‘7 (248)

M =M + Metoile

Or, d’apreés la seconde équation de (2.48) on trouve ‘76,50”6 = V. En réinjectant ce
résultat dans la premiére équation du méme systéme on trouve:

Metoite (‘7/ - ‘7) = M/(‘? - ‘;/) (249)

Or M_io5. et M' sont strictement positives, d’ott V! = V = V., ce qui est en
contradiction avec ’hypothése qui, par conséquance, est fausse.
Ainsi, 'unique solution est :

—

Vetoile = ‘7/ = ‘7 (250)
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2.6 Adaptation du pas de temps

Le pas de temps numérique At doit toujours étre petit par rapport au temps carac-
téristique du systéme modélisé. Cette régle d’or dans la modélisation numérique est la
conséquence d’intégrer un jeu d’équations différentielles qui régit I’évolution physique, en
faisant I’approximation que 'opérateur de dérivation % est identifiable & une différence
finie %.

Le code que nous utilisons adapte le pas de temps au cours de la simulation et
spatialement en fonction des conditions physiques locales. Ainsi, pour chaque particule
nous calculons un pas de temps individuel. Chaque particule a un pas de temps indivi-
duel d’une valeur minimale At,,;,. La valeur du pas de temps minimal est imposée afin
d’éviter une durée de calcul trop importante. L’ensemble des particules est synchronisé
réguliérement afin de sauvegarder la configuration physique du systéme de fagon cohé-
rente au plus grand pas de temps du systéme (Figure 2.8). A chaque synchronisation, le
prochain temps de synchronisation est défini par le plus grand pas de temps du systéme.

Particule 4
F’articule3 ) >
Particule2 > > >

i \ N
Particule , v 4 >

>
Pas de temps t
tO syncr

F1G. 2.8 — Synchronisation des pas de temps. Le plus grand pas de temps a to (ici li€ a
la particule 4) définit le prochain temps de synchronisation tey,.,. Toutes les particules
du systéme ont une somme de pas de temps valant le plus grand pas de temps a to entre

o et tsyncr .

Le pas de temps associé a chaque particule est défini par la valeur minimale des
échelles de temps imposé par la dynamique du systéme (mouvement des particules, condi-
tion de Courant-Friedrichs-Lewy, condition de viscosité) et la condition due & la forma-
tion stellaire (temps dynamique local), et le temps caractéristique associé a ’éjection de
matiére et d’énergie du a ’évolution stellaire (supernovae).

Le pas temps dii au mouvement des particules est exprimé en fonction de la résolution
locale. Le temps de traversée d’une particule de rayon r avec une accélération a; constante
pendant At est tel que r ~ a(At)?. Ainsi, on définit la condition de pas de temps dt au
mouvement par ’expression :

Aty =2/~ (2.51)

r = h; pour le cas d’une particule de gaz, et r = ¢; pour le cas d’une particule stellaire
ou d’une particule de matiére noire.



CHAPITRE 2. PRESENTATION DU CODE TREE-SPH 52

La condition due a ’hydrodynamique du gaz est définie par la condition de Courant—
Friedrichs-Lewy 1928 [51] combinée & la condition liée a la viscosité artificielle (Mo-
naghan 1985 [148], Monaghan 1992 [149]) et qui se traduit par le temps de traversée
At ~ h/v; d’une particule & la vitesse v¢, correspondant & la somme de la vitesse du son
local ¢; et d’une vitesse déduite de ’expression de la viscosité. La seconde condition est
définie par:

B 0.3h;
© 1.2(ae; + Bmax; (i) + ¢

L’index j correspond aux particules contribuant aux quantités locales associées a la
particule 7.

At.

(2.52)

La formation stellaire repose sur la valeur du temps dynamique (voir paragraphe
§2.5). Ainsi, une fois qu’une particule de gaz vérifiz les critéres de formation d’une parti-
cule stellaire, la valeur du pas temps a la contrainte supplémentaire d’étre inférieure au
temps dynamique local en vérifiant la condition :

Aty < (4Gmp;) "2 (2.53)
Le pas de temps associé a la particule ¢ est :

At; = max (Atmm, min(At,, At,, Atf)) (2.54)

Si la particule n’est pas une particule de gaz, At., n’est pas considéré dans I’équation
2.54.

Pas de temps spécifique a la fonction de refroidissement

Les processus de refroidissement s’effectue généralement sur des échelles de temps
courtes. Ces échelles de temps sont plus courtes que le pas de temps exigé par les processus
physiques décrits ci-dessus.

Afin de ne pas limiter de fagon contraignante le temps de calcul, il est possible
d’intégrer ’équation régissant le refroidissement d’une particule de fagon individuel pour
chaque particule de gaz suivant le schéma décrit par Thomas & Couchman 1992 [237]
(voir aussi Serna, Alimi et Chiéze 1996 [209]). Le principe est d’intégrer ’Equation 2.37
durant 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 p;, associée a la
particule de gaz ¢, varie peu. Ainsi, d’aprés I’Equation 2.37:

/ui+Auin du;y, . Aty (2 55)

in A(Ti ) N Pi
Aty = et /(dug, /dt) = epiug, A(Ti,) 7L, e < 1.
€ = 0.02 assure une bonne convergence.

Par itération successive, on détermine I’ensemble des Aw;, tel que >, At;,, = At,.
Ainsi, >, Aug, correspond & la variation de w; durant le pas de temps Af;.
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Afin d’éviter des phénoménes de sur—refroidissement, la condition d’équilibre de pres-

sion est imposée au front de refroidissement (Anninos & Norman 1994 [11], voir aussi
Serna, Alimi et Chiéze 1996 [209])).
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Chapitre 3

Mise en place de la chimie et
adaptation du code

Le but de ce travail est d’étudier ’évolution chimico—dynamique d’un objet
auto—gravitant isolé. Des études similaires ont été effectuées au cours des 5 derniéres
années avec toutefois une chimie plus simple que celle que nous allons décrire (Berczik
1999 [23], Churches et al. 2001 [45]) ou effectuant des approximations statistiques (Lia
& Carraro 2000 [121]). Ce travail se distingue par son attention portée & la description
et & I’étude de la chimie dans un modéle dynamique auto—cohérent, en suivant au cours
du temps I’évolution chimique et les supernovae de type la et de type 1.

A partir du code tree—sPH présenté dans le chapitre précédent, j’ai mis en place une
description précise de I’évolution chimique. L’inclusion de la chimie a aussi impliqué une
adaptation du code, aussi bien au niveau de la dynamique, de par les échanges de matiére
et d’énergie entre les étoiles et le gaz (équations de conservation) et de I’hydrodynamique
de par la modification 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 I’évolution chimique.

1. Etude des équations analytiques de I’évolution chimique.
2. Adaptation de ces équations a la modélisation SPH.
3. Modélisation de I’évolution chimique de la composante stellaire et du gaz.

4. Conservation de masse et d’énergie.
— Adaptation du code

1. Adaptation du pas de temps.

2. Mise en place d’une fonction de refroidissement dépendant de la métallicité.

— Mise en place des conditions initiales.
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3.1 Formation stellaire

Le couplage principal entre la chimie et la dynamique s’effectue par la formation
d’étoiles. C’est la dynamique du gaz qui conduit & la formation de sur—densités locales
conduisant & la formation d’étoiles. C’est I’évolution stellaire qui modifie la composition
du milieu interstellaire en I’enrichissant en métaux et qui chauffe le gaz par le rayonne-
ment stellaire et les explosions de supernovae.

3.1.1 Notion d’abondance chimique

La composition d’une particule de gaz est définie par I’abondance des éléments chi-
mique. L’abondance de I’élément chimique ¢ relative a la masse d’une particule de gaz est
le rapport de la masse M; de cet élément dans le gaz sur la masse M, de gaz (Equation
3.1).

2z = M; /M, (3.1)

Ainsi, la conservation de masse des différents éléments impose d’attribuer a la parti-
cule stellaire les abondances que la particule de gaz qui Ia formée z¢toile = 29
Les abondances chimiques stellaires sont usuellement exprimées en [X/H] tel que:

[X/H]|=log(2:/2sy)- 2s, est '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 forme
12 + log(X/H), tel que: 124log(X/H) = 12+4log(z,/M,), ott M, est la masse atomique
de X.

On définit la métallicité comme étant la sommes des abondances des élements plus
lourd que 'Hélium ! .

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 Zg = 0.02 (on trouve aussi dans la littérature Zg = 0.0188,
cf. Schaller et al. 1992 [202], Anders & Grevesse 1989 [10]).

Elément H (12+10g(NX/NH) ‘ (MX NX/NH)

160 8.93 0.0136
24Mg 7.58 0.000912
*6Fe 7.67 0.00261

TaB. 3.1 — Abondances solaires (d’aprés Anders & Grevesse 1989 [10]). Nx et Ny dé-
signent respectivement le nombre d’atomes d’élément X et d’hydrogéne. My désigne la
masse atomique de l’élément X . Les abondances solaires (en fraction de masse) corres-
pondent a la troisieme colonne. Les abondances de ce tableau correspondent aux éléments
que nous utilisons dans notre €tude (cf. §3.3.3).

1. On nomme ‘métaux’ ’ensemble des éléments plus lourd que I’Hélium.
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3.1.2 Position initiale d’une particule stellaire

Pour des raisons de construction de la hiérarchie du code en arbre, toutes les par-
ticules, gaz, étoiles ou matiére noire, doivent avoir des coordonnées différentes. L’expé-
rience montre que cette condition est toujours vérifiée au cours des simulations en raison
des forces de répulsion entre les particules SPH ou de "attraction quasi—nulle de la gravi-
tation & petite échelle en raison du paramétre de lissage. Toutefois, lors de la formation
d’une particule stellaire, de facon stricte, celle—ci devrait initialement avoir les mémes
coordonnées que la particule de gaz en raison de la conservation d’énergie et de la quan-
tité de mouvement totale du systéme. Ainsi, au moment de la formation d’une nouvelle
particule stellaire nous décalons légérement la position des particules (respectivement de
AFyq. et de Afeyoi) tout en conservant leur centre de masse commun.

Myaz (F‘I’ AFgaz)metoile(F‘l’ AFetoile) = (mgaz + metoile)F
(3.2)

—

— Argazﬁ = _Aretoile(metoile/mgaz)u

avec % comme vecteur unitaire.

Pour des raisons de symétrie (une justification sera donnée dans le §3.4.4), nous effec-
tuons ce déplacement dans une direction aléatoire définie par le vecteur #. La distance
entre les deux particules aprés déplacement est proportionnelle & la résolution locale
définie par le paramétre h; de la particule de gaz ¢. On définit Ary,, = dh;. On pose
d = 0.1 afin d’avoir un décalage faible par rapport a la résolution locale et suffisamment
grand pour ne pas ralentir la construction de 'arbre du tree—code (Figure 3.1).

F1G. 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 ¢ est conservé au moment
de lopération de décalage des 2 particules (3).
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3.2 Ejection stellaire

Dans cette partie nous allons déterminer le systéme d’équation décrivant le modéle
physique de ’évolution chimique. Nous présenterons I'implémentation numérique dans
les paragraphes §3.3 et §3.4 .

3.2.1 Equation de conservation du gaz

De facon générale, une équation de conservation a pour forme:

dg
T = —-D, +C, (3.3)

D, est le terme de destruction de g, C; est le terme de création de g.

Ejection des étoiles
/ﬁ \

\ /

——— e —

—
Formation d'étoiles

Fic. 3.2 — Schéma des échanges de matiére entre le gaz et les étoiles.

La schématisation du systéme étudié "Etoiles + Gaz" (voir Figure 3.2) permet d’iden-
tifier les termes de destruction et de création relatifs au gaz. Le terme de destruction
est donc dii A la formation d’étoiles qui retire une certaine masse de gaz afin de former
de nouvelles étoiles. Le terme de création résulte des éjections de gaz dues a I’évolution
stellaire (vent, explosion).

Ainsi,
dM,
dt
M, est la masse de gaz, 1 (t) est la masse d’étoiles formée par unité de temps a
I’instant t.

1 (t) est nommé taux de formation d’étoiles.
E(t) est la masse de matiére éjectée a I'instant ¢.

= —(t)+ E1) (3.4)

Nous allons & présent, expliciter les termes 1 et F dans les paragraphes §3.2.2 et
§3.2.3 respectivement.
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3.2.2 Taux de formation d’étoiles

Le taux de formation d’étoiles v est la masse des étoiles formées par unité de temps.

Schmidt (Schmidt 1959 [204]) proposa une expression de 1 en loi de puissance dépen-
dant de la masse de gaz M,. L’expression (3.5) n’a pas le statut de loi physique (Tinsley
1980 [240]), c’est une paramétrisation du phénoméne physique en fonction de la masse

du gaz (Schmidt 1963 [205]).

b =aMf (3.5)

En considérant un échantillon d’amas ouverts, Schmidt trouva que v avait ’amplitude
la plus adaptée a ses données pour une valeur de # comprise entre 1 et 2. Dans le cas
0 =1, le coeflicient « a pour dimension I’'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 étre aussi exprimé en
fonction de la fraction de gaz f, (3.6), f, étant le rapport de la masse de gaz sur la
masse total "Gaz + Etoiles" (Arimoto & Yoshii 1986 [12], Kobayashi et al. 2000 [112]).

p=a ff (3.6)

L’expression en fonction de la fraction de gaz autorise une étude de I’évolution chi-
mique du systéme "gaz + étoiles" sans connaitre & priori la valeur absolue de la quantité
de gaz.

3.2.3 Masse de matiére éjectée par unité de temps

Nous faisons 'approximation que ces éjections se font uniquement au moment de
I’explosion des étoiles. Cette approximation est justifiable par le fait que les éléments qui
nous intéressent (Fer, Magnésium, Oxygéne)? sont trés majoritairement formés par les
supernovae et donc & I’époque de fin de vie des étoiles (Thielemann 1986 [239], Nomoto
et al. 1990 [157]). En effet, les éléments plus lourds que I’'Oxygéne sont majoritairement
synthétisés au moment des supernovae.

Le temps de vie d’une étoile dépend de sa masse. Ainsi, afin de pouvoir déterminer la
masse de matiére éjectée par un ensemble d’étoiles & un instant donné, il faut connaitre
la distribution en masse de ces étoiles. Cette distribution est définie par la fonction de
masse initiale .

Fonction de masse initiale
La fonction de masse initiale (IMF3), ®(m), nous informe sur la probabilité de former

une étoile de masse m.

Soit dP(m < M < m+ dm), la probabilité élémentaire d’avoir une étoile de masse
m comprise entre m et m + dm.

2. La justification du choix de ses éléments est donnée dans le §3.3.3
3. 1MF : Initial Mass Function
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dP(m <M < m+dm) = ®(m)dm (3.7)

De part sa normalisation (3.8), la fonction de masse initiale ® peut s’interpréter
comme une densité de probabilité.

Mma.’r
/ O(m)dm =1 (3.8)
Min

[Miny Mpas] étant intervalle de masse possible pour une étoile.

M ,ir, est de Pordre de 0.05 Mg, ce qui correspond & la limite de masse pour déclencher
les réactions thermonuclaire de fusion de ’hydrogéne.

La limite maximale M, ,, est moins bien connue. On estime cette valeur entre 50
et 100 masses solaires. Considérer une IMF de type Salpeter et un intervalle de masse
élevé (typiquement de 0.1 & 100 My) conduit généralement & une production de métaux
trop importante (Pagel 2001 [166]). Ainsi, le choix se porte généralement sur la limite
inférieure. Pour la modélisation chimique, nous allons reprendre les données considérées
par Kobayashi et al. 2000 [112] dont les tabulations des quantités chimiques sont établies
de 10 & 70 masses solaires. Nous choisissons une valeur de M,,,, = 50 Mg de la méme
facon que leur étude.

L’IMF est généralement approximée par une loi de puissance en m du type

O(m) = am” (3.9)

z est nommé puissance de I'IMF . Salpeter (Salpeter 1955 [195]) détermina cette
valeur & partir d’observation du voisinage solaire et fixa x = —1.35 .

Il existe des formes plus sophistiquées d’IMF qui sont de facon générale des lois de
type loi de puissance par intervalles (cf. Miller & Scalo 1979 [145], Scalo 1986 [199], Scalo
1986 [200], Kroupa et al. 1993 [117], ). Pour cette étude, nous nous limiterons a I'IMF de
Salpeter.

Nombre d’étoiles de masse m

Nous avons introduit deux fonctions décrivant la formation des étoiles: le taux de
formation ¥ qui définit la masse totale d’étoiles formées par unité de temps a 'instant ¢
et la fonction de masse initiale ® qui détermine la répartition de la masse de ces étoiles.

Ainsi, on peut définir (Equation 3.10) la masse élémentaire totale d’étoiles de masses
comprise entre m et m + dm, et formée par unité de temps, par le produit du taux
formation d’étoiles et de la probabilité élémentaire d’avoir une étoile de masse m.

AMyogare(m, t) = ()P (m)dm (3.10)

D’ot le nombre élémentaire d’étoiles de masse m formées par unité de temps a 'ins-
tant ¢:

dn(m, t) = %¢(t)(l>(m)dm (3.11)
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Nous devons & présent connaitre la masse élémentaire de matiére éjectée par une
étoile de masse m, afin de finalement pouvoir déterminer la masse éjectée par unité de
temps par 'ensemble des étoiles.

Expression de la masse éjectée par une étoile de masse m

Au moment de 'explosion d’une étoile, une fraction de sa masse est éjectée dans le
milieu interstellaire et le reste de cette fraction est confinée dans un résidu, qui peut
étre une naine blanche ou une étoile & neutron (voir Figure 3.3). Pour les étoiles entre
3 et 8 masses solaires, le résidu sera une naine blanche (Nomoto 1987 [156]). Une naine
blanche a une masse limite de 1.44 Mg (Masse de Chandrasekhar). Les étoiles possédant
une masse supérieure a 8 masses solaires conduiront & la formation d’étoiles & neutron
(Nomoto 1987 [156]) . Pour former une étoile & neutron le cceur de I’étoile doit dépasser
les 1.44 Mg,. Toutefois, la masse de ’étoile & neutron dépend de I’énergie de ’explosion de
la supernovae. Pour des étoiles de masse inférieure & environ 13 masses solaires, ’étoile
a neutron peut avoir une masse inférieure a 1.44 Mg (Nomoto 1987 [156]).

Fraction de I'étoile
éjectée sous forme gaz

™\

1-w

Fraction de I'étoile
constituant le résidu
aprés explosion

Fia. 3.3 — Schéma d’une étoile

Ainsi, la masse M, ¢jc.t(m) de matiére éjectée par une étoile de masse m s’écrit de
fagon générale :
My cject(m) = (1 — w(m))m (3.12)

w(m) étant la fraction de masse restant confinée dans le reste de I’étoile.
Intéressons—nous a présent a 'ensemble des étoiles.

Expression de la masse éjectée par ’ensemble des étoiles

On définit 7(m) comme étant la durée de vie d’une étoile de masse m.

A T'instant t, les étoiles de masse m formées par unité de temps a l'instant ¢ — 7(m)
explosent et éjectent une masse élémentaire dF de gaz. Les étoiles de masse m, ayant
une durée de vie 7(m), ont été formées a l'instant ¢t — 7(m).

Le nombre élémentaire d’étoiles de masse m formées a t — 7(m) est dn(m,t — 7(m)),
d’ou Pexpression de dF :
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dE(t,m) = My cject(m)dn(m,t — 7(m)) (3.13)
D’ot, d’aprés les équations (3.10) et (3.12):

dE(t,m)=(1- w(m))m%Qb(t —7(m))®(m)dm (3.14)

ce qui est équivalent a:

dE(t,m) = (1 —w(m))(t — 7(m))®(m)dm (3.15)

En intégrant sur tout l'intervalle de masses, nous pouvons écrire la masse éjectée par
unité de temps par I’ensemble des étoiles. D’ou :

Mmae
E(t)= /M | (1 —w(m))(t — 7(m))®(m)dm (3.16)

3.2.4 Abondances du gaz

Nous avons jusqu’a présent étudié I’évolution du gaz de fagon générale mais sans se
préoccuper de sa composition chimique. Nous allons a présent définir les équations de
conservation pour chaque élément présent dans le gaz. Ces équations de conservation
nous conduiront a introduire la quantité de métaux éjectés par les étoiles.

Equations de conservations des métaux

Nous avons introduit la notion d’abondance z; dans le paragraphe §3.1.1, comme
étant z; = M;/M,.
Ainsi, ’équation de conservation de I’élément ¢ est similaire a ’équation de conser-
vation (3.4) du gaz puisque nous considérons ici une fraction de la matiére éjectée.
dé‘fﬁ = d(z]yg) = —zb(t) + Ei(t) (3.17)
Le terme de destruction est z;3(¢) car nous ne considérons que la fraction de gaz

correspondant & I’élément 7. Nous allons a présent expliciter le terme F; relatif a ’éjection
de I’élément 1.

Expression de la masse de métaux é&jectés

On considére le ¢-iéme élément parmi ’ensemble des différents éléments synthétisés
par une étoile au cours de sa vie. De fagon générale, seule une fraction de la masse initiale
de I’étoile va étre transformée en élément ¢. Schématiquement, on peut donc distinguer
la masse du métal ¢ éjectée en deux sous-ensembles (Figure 3.4) :

— Une masse d’élément ¢ synthétisée durant la vie des étoiles et éjecté au moment de
’explosion des étoiles & I'instant ¢. Cette masse a pour valeur mp;(m).

— Une masse d’élément 7 éjectée a 'instant ¢, contenue dans du gaz ayant la méme
abondance en 7 que le gaz ayant formé I’étoile. Cette masse a pour valeur :

m(l—w— (3 pi))z = m(l — a(m))z. On définit a(m) comme étant la fraction
de masse du coeur d’Hélium (Helium CORE) pour une étoile de masse m.
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Fraction non transformée, de méme
abondance en i que le gaz ayant
formé I'étoile

Elément i synthétisé
par I'étoile

Eléments synthétisés
autre que i

Fraction de I'étoile
constituant le résidu
aprés explosion

Fia. 3.4 — Schéma de la constitution d’une étoile en élément ¢

Ainsi, la contribution élémentaire dF; d’une étoile de masse m a la masse d’élément
1 éjectée par ’ensemble des étoiles est :

dE; = (1 — a(m))z(t — 7(m)) + pi(m))dm (3.18)

De la méme fagon que pour la masse de matiére éjectée (équation 3.16), on trouve les
expressions de la masse d’élément 7 éjecté par ’ensemble des étoiles par unité de temps.

Momaa
Ei(t) = /M - ((P=a(m)zi(t = 7(m)) + pi(m)) (L = 7(m))@(m)dm (3.19)

3.2.5 Supernovae

Les supernovae sont répertoriées en deux grandes catégories. Les supernovae de type
I présentent une absence d’hydrogéne dans leurs spectres contrairement aux supernovae
de type IL

Les supernovae de type Il résultent de 'effondrement du noyau d’une étoile de plus
de 8 masses solaires marquant ainsi la fin de vie de I’étoile.

Les sN I se subdivisent aussi en différentes catégories. Parmi les différents types de
sN I, les sN la sont les plus fréquemment observées et les mieux comprises. Ainsi, pour
notre étude, nous considérons uniquement ce type de sN 1. L’explication standard des
SN la est ’explosion d’une naine blanche. La naine blanche accréte de la matiére de son
étoile compagne jusqu’a dépasser la masse de Chandrasekhar et & exploser en libérant
une grande quantité d’énergie. Les sN Ib et SN Ic se distinguent des sN la par une
courbe 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 lc. Ces
deux derniers types de sN | auraient des progéniteurs de type Wolf-Rayet (Nomoto et
al. 1990 [157]).
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Ejections dues aux supernovae de type II

La production de métaux due aux supernovae de type Il est directement prise en
compte par les équations présentées précédemment. En effet, de part sa nature, la su-
pernovae de type II marque la fin de vie d’une étoile et conduit donc a I’éjection d’une
fraction de la masse de I’étoile dans le milieu interstellaire.

Ejections dues aux supernovae de type Ia

Une supernovae de type la est due a ’explosion d’une naine blanche. L’explosion d’un
résidu de I’évolution stellaire n’est pas prise en compte dans les équations précédentes.
Il faut donc modifier les équations de conservation (Equation 3.4 et (Equation 3.17).

Aprés ’explosion de la naine blanche, I’étoile qui composait le couple progéniteur
de la sN la se retrouve seule. Elle continue donc d’évoluer & la maniére de toute autre
étoile de masse m et s’intégre sans distinction dans le cas traité dans les paragraphes
précédents.

Ainsi, la considération des sN la dans un modéle chimique conduit juste a une nouvelle
source de gaz et de métaux, qui s’additionne avec les termes de création des Equations
3.4 et 3.17.

— Modification des équations de conservation: De part la nature des supernovae
la, nos équations de conservation (Equation 3.4) et (Equation 3.17) deviennent :

dé\fg =)+ E{t)+ Ep, (3.20)
dé\fi = —z(t) + Ei(t) + iy, (3.21)

FE;, est la masse de matiére éjectée par unité de temps par ’ensemble des sNe la.

E;,, est la masse d’élément 7 éjectée par unité de temps par I’ensemble des sne Ia.

— Expression des termes de création due aux SN Ia: Nous avons choisi de
suivre le formalisme proposé par Kobayashi et al. 2000 [112]. Le modéle de Kobayashi
et al. 2000 se distingue des autres modéles chimiques par I'introduction d’un modéle de
supernovae de type la basé sur I’hypothése sp (Simple Dégénérescence, i.e. accrétion de
gaz par une naine blanche) et considérant 2 type de progéniteurs de supernovae de type
la (cf. paragraphe suivant). L’hypothése concurrente bp (Double Dégénérescence, i.e.
collision de deux naines blanches) était autrefois évoquée pour expliquer le phénoméne
de sN la. Toutefois, ’hypothése DD ne peut rendre compte de ’enrichissement chimique
de la galaxie. Actuellement, I’hypothése sD est la plus probable.

Kobayashi et al. supposent la masse de matiére éjectée par les supernovae comme
étant directement proportionnelle au nombre de supernovae. Ainsi,

Er, = aRyp, (3.22)

FEi,, = api; R, (3.23)

Pi,, est le rapport entre la masse d’élément 7 éjectée et la masse totale éjectée.
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Le taux de supernovae de type la (Rj,) issue de ce formalise sera présenté ci-aprés.

La dimension du coefficient « est une masse, et s’interpréte comme la masse moyenne
éjectée par une supernova. Cette masse vaut la masse moyenne iy p d’une naine blanche
avant d’exploser (Kobayashi et al. 2000 [112]). mwp ~ 1.38 Mg.

3.2.6 Taux de supernovae

Deux types de progéniteurs de sN la sont considérés. Le premier type de progéniteur
correspond aux couples ‘étoile géante rouge et naine blanche’ (noté RG+wD pour Red
Giant and White Drawf) . La seconde catégorie de progéniteur correspond aux couples
‘étoile de la séquence principale et naine blanche’ (noté Ms+wbD pour Main Sequence
and White drawf). Pour chaque type de progéniteur, on suppose que la répartition en
masse, relativement a la formation d’un tel couple, est décrit par la fonction de masse
Gy, By, est défini en fonction de la masse de I’étoile associée a une naine blanche et est
normalisée a 1 sur U'intervalle de masse [mgq;, mq,] (voir Tableau 3.2). La fonction de
masse initiale ®4, est une loi de puissance tel que ®4, oc m =935,

Les progéniteurs des naines blanches ont des masses comprises entre m,; et my ,,
avec my,; =3 Mg et m,, =8 Mg.
Ainsi, le taux de supernovae est défini par :

L q)(%m) S [ ) 2 2

Mpy T =1 Mz mn

R[a(t) = (

Les valeurs de b; normalisent la probabilité de former respectivement des couples
RG+WD et MS+WD.

| ma | maui | bi
RG+WD (i=1) H 0.9 ‘ L5 ‘ 0.02
1.8

2.5 10.05

TaB. 3.2 — Tableau des caractéristiques des supernovae, d’aprés Kobayashi et al. 2000

[112].

De la méme facon que pour les supernovae de type la, nous définissons le taux de
supernovae de type Il. Le taux de supernovae n’a pas besoin d’étre directement explicité
pour la détermination de la production d’éléments mais sera utilisé dans le paragraphe
(§3.4) pour le détermination du chauffage du milieu interstellaire. Le nombre de super-
novae de type Il par unité de temps (Rj;) s’exprime simplement comme étant le nombre
d’étoiles en fin de vie et produites dans 'intervalle de masse progéniteur de supernovae
de type II:
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Rult) = / Mt — ) 2 (3.25)

M, m
avec M; =8 Mg et My, = Myya5-

— SNe rate — =0.02

Zstar

10k ]

Eul PR PR | P P | i1 bl
1073 0.01 0.1 1

Time (Gyr)

F1G. 3.5 — Taux de supernovae a métallicité solaire (Z7=0.02). Le premier pic correspond
aux progéniteurs des supernovae de type 11, dont leur durée de vie est courte. Les deuxiéme
et trowsieme pics sont dus aux supernovae de type la.
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3.3 Modélisation de la composante stellaire

Afin d’inclure les équations de I’évolution chimique présentées précédemment, je pré-
sente dans ce paragraphe une transformation de type ssp (Single Stellar Population) que
j’al pratiqué.

Les équations d’évolution chimique nous donnent ’expression de la masse éjectée
par un ensemble d’étoiles par unité de temps (Equation 3.16). Cette expression ne met
pas en évidence explicitement la masse M de la particule stellaire et encore moins sa
masse initiale Mg. Dans cette partie, nous allons introduire la masse My et décrire
ainsi I’évolution de la masse d’une particule stellaire au cours du temps. De plus, nous
établirons 'expression de la quantité de métaux rejetée par une particule stellaire au
cours du temps.

3.3.1 Ensemble d’étoiles nées au méme moment

Nous considérons dans ce paragraphe un ensemble fini d’étoiles de masses diverses et
qui se forment toutes au méme instant tg. Afin que la durée de vie des étoiles ne dépende
que de la masse nous supposons que les étoiles ont une composition chimique identique .

Taux de formation associé a cet ensemble

De facon générale, la masse d’un ensemble d’étoiles qui se forme pendant une durée
t a partir de I’époque tg, est déterminée par :

Mmaz pto+t
My = /Mm /t ® (m)(t)dmdt (3.26)

My est la masse de ’ensemble des étoiles considérées. [M,,in, Mia.] st Uintervalle
de masse associé a la fonction de masse initiale.

La fonction de masse initiale est supposée indépendante du temps ainsi :

Mmaz to+t
My = / O(m)dm [ w(t)dt (3.27)

Mmin to

Soit f le taux formation d’étoile normalisé & la masse totale de ’ensemble f = My).
De plus, par définition de la fonction de masse initiale nous obtenons :

to4t
My = Mo / F()dt (3.28)

to

d’ou

to+t
/ Fydt =1 (3.29)

to

Le taux de formation d’étoiles normalisé f(t) associé a I’ensemble des étoiles consi-
dérées, a une intégrale finie, valant 1, et la durée de formation de '’ensemble d’étoiles est

4. La durée de vie d’une étoile dépend aussi de sa métallicité (cf. paragraphe Durée de vie d’une
étoile). Dans un amas, les étoiles se formant a partir du méme nuage de gaz ont une composition
chimique sensiblement identique.
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infiniment bréve par rapport aux échelles de temps considérées dans la simulation. Ces
contraintes impliquent que f tend vers une distribution de Dirac 8. Ainsi:

(1) = (1 — to) My (3.30)

Durée de vie des étoiles

La durée de vie 7 des étoiles introduite précédemment est une fonction qui dépend
principalement de la masse mais aussi de la métallicité (Z) des étoiles. Nous approximons
les données de Kodama & Arimoto 1997 [115] par un ajustement analytique. Contraire-
ment a Berczik 1999 [23], j’évite d’utiliser un ajustement en log(Z) afin d’obtenir une
fonction non—divergente a faible métallicité. L’ajustement analytique choisi est le suivant
(voir Figure 3.6) :

log(r(m)) = a(Z) (log(m))* + b(Z) log(m) + ¢(Z) (3.31)
avec:
a(Z)= —40.1107Z% + 55097 + 0.7824
b(Z) = 141.9297% — 15.8897 — 3.2557 (3.32)
c(Z)= -261.3657% + 17.073Z + 9.8661
— Star lifetime Z=0.02 — — Nomalized star lifetime —
1015 I-I T T T I-l 2 _I 035 T T T I_
10" | 3 .
10"E 3 N® 0.50
3 o 15 " E
> F ] £
:>>1o‘2 E p E
gw" E y i 1 000 g
:q:,‘ 10| 3 ]
4 10? F E \‘D/ 0.25
EosF 4
10% 4 B
107 | E 5 -_1:)2?:
108 I'I 1 1 1 I1 0 _I 1 1 1 I_
0.01 0.1 1 10 100 0.01 0.1 1 10 100
Mass (Mg) Mass (Mg)

FiG. 3.6 — Durée de wvie des étoiles en fonction de la métallicité. L’ajustement est basé
sur les données Kodama & Arimoto 1997 [115]. A gauche, on trouve la durée de vie des
étoiles pour une métalicitté solaire, a droite on trouve la durée de vie des étoiles pour
différentes métallicité (log(Z/7Zz) € {—10,—1,-0.25,0.0,0.25,0.5} ). Ces durées de vie
sont normalisées par rapport a la figure de gauche.
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Evolution de la masse de cet ensemble

L’ensemble perdant une masse F par unité de temps, nous pouvons écrire :

dM (1)
dt

M (t) étant la masse totale des étoiles & l'instant ¢ .

- —F (3.33)

Par intégration entre I'instant de formation des étoiles ¢y et 'instant ¢;, nous obte-
nons :

t1 t1
/ M = [ —Ea (3.34)
to t

0

En explicitant F, ainsi que le premier membre de ’égalité :

t1 pMmaz
M) — M(0) = — My /t /M (1= w(m)s(t — to — T(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, & métallicité
fixée, est décroissante.

On peut donc définir deux intervalles disjoints de masses [M,,in, M10(t)[ et [M710(t), Mynaz]
tels que:

Vm € [Muin, M10(t)[, Vi, t € [to, t] t —to # 7(m) (3.36)
et

VYm € [MTO (t), Mmaac]y Elt,t € [to, tl] \ t—1p = T(m) (337)

A noter que Mro(t) est la masse stellaire m telle que 7(m) = t; — to .

Soit Izll—|—12

L= /]Z:O() /tt (1 — w(m))d(t — to — 7(m))®(m)dtdm (3.38)
e [ [0 o s 659
Mro() Jto

Compte tenu des propriétés de I'impulsion de Dirac, nous obtenons :

L =0 (3.40)
et

Mmax
I = / (1 = w(m))®(m)dm (3.41)
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d’ou finalement, I = I, et

Mmax
M) — M(0) = — My /M (1= w(m)@(mydn (3.42)

équivalent a:

Mmax
M) = Mo (1 _ / (1- w(m))cp(m)dm) (3.43)

Mro

3.3.2 Application a une particule stellaire

En considérant une particule stellaire comme étant un ensemble d’étoiles nées au
méme instant tg, nous pouvons directement appliquer les résultats démontrés ci—dessus.

En soustrayant la grandeur M (t) a M (¢ + At) nous obtenons la variation de masse
da a la fin de vie des étoiles d’une particule stellaire :

AMr(t) = My / Mol w(m) b (m)dm (3.44)

Mrotarn

Il faut ajouter la perte de masse My, due aux explosions de naines blanches lors des
supernovae de type la. Les expressions du taux de supernovae de type la de 'Equation
3.24 et du taux de formation d’étoiles associé a une particule stellaire nous donnent
le nombre Ny, de supernovae de type la associé & une particule stellaire durant At.
L’Equation 3.23 nous donne finalement :

AMj, (t) = mWDNIa(t) (3.45)
avec
M B(m) ) 22 e au(m)
Nr (t) = M, / —=dm bi/ ——2dm 3.46
(t) = Mo ( v m ; s T (3.46)

m;q = max(mTo (t + At), My M)
m; o = min(Mro(t), Mg ;)

Dans la perspective du paragraphe §3.4.3 sur la répartition de I’énergie des super-
novae, nous exprimons dés a présent, d’aprés 'Equation 3.25, le nombre de supernovae
pendant At par:

Nir(t) = My / Mro® e(m) (3.47)

mi m

avec my = max(mro(t + At), Mj).

Ainsi, nous obtenons la variation de masse d’une particule stellaire & chaque pas de
temps At:
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Mt + At) = M(t) — AMs(t) — AMya (1) (3.48)

De la méme maniére, & partir de ’Equation 3.19 , nous obtenons les expressions de
la production de métaux a 'instant ¢ :

Mrpo(t) Mrpo(t)
/ (1 = a(m))®(m)dm + pk(m)@(m)dm) (3.49)

Mrotarn Mrotarn

My, (t) = Mo (Zko

2, » métallicité du gaz ayant formé la particule stellaire.

A cette production de métaux, il faut ajouter la contribution des supernovae de type
la. L’Equation 3.23 nous donne:

AMy,, (t) = mwppir, Nia(t) (3.50)

On définit : AMy = AMy,, + AMy,,,

AM,, est la masse d’élément k éjectée par la particule stellaire entre ¢ et t + At.

3.3.3 Eléments chimiques considérés dans les simulations

Nous considérons trois éléments chimiques dans nos simulations.

Afin de caractériser le gaz, nous considérons I’Oxygéne dont I’abondance est observa-
tionnellement mesurable (Shaver et al. 1983 [211], Afflerbach et al. 1997 [4], Gummers-
bach et al. 1998 [88]).

Pour les étoiles nous considérons le Fer et le Magnésium. Le Magnésium est parmi les
éléements «(®), I’élément le plus synthétisé lors des sN la. Parmi I’ensemble des éléments,
le Fer est le plus synthétisé lors des sN la. Ces deux éléments permettent de distinguer
I’enrichissement chimique des sN 11 et la. En effet, ’ensemble des progéniteurs de super-
novae de type Il conduisent & un rapport [Mg/Fe]= 0.5, alors qu’une supernova de type
la produit un rapport [Mg/Fe|= —1.5.

Ces trois éléments sont majoritairement synthétisés par les étoiles de plus de 10
masses solaires (i.e. par les supernovae). Ainsi, pour notre étude nous ne traitons pas la
production de métaux pour les étoiles intermédiaires. Toutefois les éjections de gaz sont
considérées pour ’ensemble de masse de I'IMF afin de tenir compte des effets de dilution
et de pertes de masses des particules stellaires. De plus, nous considérons la métallicité
produite par les étoiles de plus 10 masses solaires et qui sera utilisé pour la détermination
de la durée de vie des étoiles (cf. Equation 3.31).

Les expressions intégrales des Equations 3.44 et 3.49 sont calculées & partir des don-
nées de I’évolution stellaire (Kodama & Arimoto 1997 [115]) (voir Tableau 3.3, Tableau
3.4 et Figure 3.7). Les données sont interpolées linéairement en fonction de log(m) puis
explicitement intégrées (Figure 3.7, panneau du bas) avec la fonction de pondération

5. Les éléments o sont 2°Ne, 2*Mg, 28Si *28, % A et *°Ca. lls doivent leur nom au fait qu’ils sont formés
par ’addition d’un nombre n de particules o 4 **O (Binney & Merrifield 1998, Galactic Astronomy, p.297

[20]).
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—-1.35

m correspondant & une IMF de Salpeter. La normalisation de 'IMF n’est pas consi-

dérée a ce niveau de la tabulation des données afin de pouvoir choisir I'intervalle de masse

de @ sans devoir redéterminer les quantités intégrales.

Masse stellaire (M) || Fer (°®)Fe | Magnésium (**Mg) | Oxygeéne (*°0) | Métaux

10 0.00 0.00 0.0 0.0
13 1.50 x10~1 | 9.23 x1073 1.51 x10~1! 4.51 x1071
15 1.44 x1072% | 3.16 x1072 3.55 x1071 8.20 x1071
18 7.57 x107% | 3.62 x1072 7.92 x107! 1.45
20 7.32 x107% | 1.47 x107! 1.48 x107! 2.28
25 5.24 x1072 | 1.59 x10~! 2.99 4.28
40 7.50 x107% | 3.54 x10! 9.11 11.47
70 7.50 x1072 | 7.87 x107! 21.4 26.71

SN Ia 6.30 X107 | 1.6 x1072 1.3 x107! 1.38

TaB. 3.3 — Masses des métauzr (en masse solaire) produit en fonction de la masse de
Uétoile (d’aprés Tsujimoto et al. 1995 [243]). La derniére ligne correspond a la masse
des métaux produit lors d’une SN Ia en supposant un masse de naine blanche de 1.38
Mg. D’aprés Twamoto et al. 1999 [101].
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Masse stellaire (Mg) || Résidu | Ceeur d’Hélium
0.80 0.459 0.459
1.00 0.473 0.473
1.50 0.480 0.480
1.75 0.487 0.487
2.00 0.404 0.404
2.50 0.501 0.501
3.00 0.508 0.508
3.50 0.515 0.515
4.00 0.550 0.550
4.30 0.620 0.620
4.60 0.675 0.675
4.80 0.730 0.730
5.00 0.870 0.870
6.00 1.010 1.010
8.00 1.120 1.120
10.0 1.150 1.150
13.0 1.500 3.300
15.0 1.500 4.000
18.0 1.500 5.000
20.0 1.600 6.000
25.0 2.000 8.000
40.0 2.300 16.000
70.0 2.500 32.000

TaB. 3.4 — Masse des résidus et des ceurs d’Hélium (en masse solaire),en fonction de
la masse stellaire. Les données correspondent a celles utilisées par Kobayashi et al. 2000
[112] (communication privée).
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Fic. 3.7 — Représentation graphique du tableau des quantités chimiques issues de [’évo-
lution stellaire (4 gauche) et des expressions intégrales associées (@ droite).
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3.4 Equations de conservation, premiére approche

Nous allons présenter dans ce paragraphe et le suivant (§3.5) deux fagons d’implé-
menter les échanges de masses entre les particules stellaires et les particules de gaz. Dans
chaque partie, nous présenterons leurs avantages et inconvénients.

A chaque pas de temps, la particule stellaire &jecte une certaine quantité de gaz
possédant une certaine énergie. Afin que le gaz environnant la particule stellaire voit ses
métallicités évoluées, il est nécessaire d’effectuer un mélange entre les caractéristiques
du gaz éjecté et celles du gaz environnant. Avant de distribuer le gaz sur les particules
de gaz environnantes, il faut se donner un moyen de les identifier.

3.4.1 Deétermination des particules de gaz recevant de la matiére

Dans la méthode spH, la densité p(r;) a la position r; de la particule ¢ est approximée
par la somme suivante :

pri) =D mW(ri —rj, hij) (3.51)
J
oll m; est la masse de la particule j.
r; est sa position, h;; est définie par h;; = (h;+h;)/2, h; étant la longueur de lissage
de la particule j. W est la fonction noyau.
En posant p;; = m;W (r; — r;, h;;), on peut réécrire 'expression sous la forme:
p(r) = pij (3.52)
J

On définit «;; par:

aij = pij/p(ri) (3.53)
Le terme «;; qualifie I'importance relative de la particule de gaz a la contribution a
la valeur locale de la densité en ¢ par rapport & 'ensemble des particules.

Ainsi, au niveau de la particule stellaire 7, il existe un ensemble de particules de
gaz tel que a;; # 0, et qui sont donc présentes au niveau de ’éjection de gaz due a la
particule stellaire 7 . Il semble donc naturel que chacune de ces particules contribuant a
la densité en ¢ recoivent une fraction du gaz éjecté par .
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3.4.2 Reépartition des masses

Soit Am,; la masse attribuée a la particule de gaz j par la particule stellaire ¢. En
raison de la conservation de masse, les variations des masses aprés répartition des masses
sont telles que:

Am; ==Y Am; (3.54)
J
On note My, = Z]‘ Amg;
My, est donc la masse de gaz éjectée par 1.
De facon générale, on peut écrire que:
Amy; = ¢;; My, (3.55)
avec ) ¢y =1

L’importance relative des particules de gaz étant définie par les «a;; et leur somme
valant 1, on peut choisir les ¢;; tels que ¢;; = ay;.

D’ou finalement,

m; =m;+ Amij =m; + Oéi]‘Mz (3.56)

!

Avec m j

masse de la particule de gaz j aprés la redistribution de masse.

En ce qui concerne les métallicités, I’équation de conservation de I’élément & s’écrit :
Z m;zy, = zpMs + Z m;zy, (3.57)
j j

! ’ . . ’ ., ~ . ~ . . .
zy,; est la nouvelle métallicité de k associée a j aprés redistribution,
zk; est la métallicité de k associée a j avant redistribution,
zx est la métallicité de k associée au gaz éjecté.

Or my; = m; — Amij et My = Zj Amij

D’ou
Z m;z;% =7 Z Amy; + Z m;zk] — Z Amijzy, (3.58)
J J J J

D’ou par identification des termes:

! !

m;zy, = zkAmi; + m;zk] — Amyjzy, (3.59)

. . ! .
et en divisant par m;, on obtient :

/ 1
2, = 2k + (—Amijzk] + ZkAmZ']‘) W (3.60)

J
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Or, pour la création d’élément k, nous avons:

My zp, = AM; (3.61)
et Amij = Oéi]‘Mz
D’ot:
Amyjzp = a AMy (3.62)
Ainsi,
/ 1
2, = 2k + (—Amijzk] + OéijAMk) W (3.63)
j
Equivalent &,
/ Amy; Am;;
Zp, = 2k, (1 — - ]) + zp—2 (3.64)
m; j

3.4.3 Répartition de ’énergie

Le modéle spH utilisé distingue deux énergies :

— Pénergie cinétique F; associée a la vitesse de la particule j
— I’énergie thermique spécifique U; associée a la température de la particule j .

Il existe différentes sources d’énergie d’origine stellaire chauffant le gaz: les vents
stellaires, le rayonnement ultraviolet et les explosions de supernovae (Carraro et al. 1998
[38]). Le phénoméne qui renvoie le plus d’énergie sont les supernovae (Buonomo et al.
2000 [34]). Compte tenu de l'incertitude sur I’énergie totale rejetée par les supernovae
(incertitude d’au moins un ordre de grandeur) (voir Thornton et al. 1998 [238]), nous
considérons ici uniquement l'effet des supernovae.

Au moment de I’explosion d’une étoile, la supernovae injecte du gaz dans le milieu
interstellaire, & une certaine vitesse et & une certaine température. A ce gaz est donc as-
socié une certaine énergie cinétique . et une certaine énergie thermique Eip,. Ces deux
énergies sont véhiculées par la matiére éjectée. Ceci nous guidera lors de I'identification
des termes de variation d’énergie (cinétique et thermique) associés a chaque particule de
gaz.

On considére généralement que ’énergie totale ey, associée & une supernova est
constante d’une supernova & une autre et est de lordre de 10°! ergs (10** joules) (Thorn-
ton et al. 1998 [238]). On définit F;,; comme étant I’énergie totale de ’ensemble des
supernovae entre les instants ¢ et ¢t + At.

FEi = esn (N[a(t) + N[[(t)) (3.65)

On suppose de plus que 'explosion de supernovae est parfaitement symétrique a
I'intérieur d’une étoile et donc, par condition limite, a sa surface. Ainsi, la répartition
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des énergies, des forces d’éjection du gaz et de la vitesse d’éjection des gaz admettent la
méme symétrie a la surface de la supernova.

En supposant que la répartition entre les différentes énergies est identique d’une
supernova & une autre, on peut écrire :

Ecg — fEtot (366)
et

Eihg = Eiot = Eoy = (1 = [) Etoy (3.67)

ol f est une constante tel que f € [0, 1]

On suppose que la répartition de I’énergie d’éjection du gaz est homogeéne a la surface
de la supernova au moment de I'explosion. Ainsi, la norme de la vitesse d’éjection est
constante.

Ainsi, nos particules stellaires injectent initialement deux types d’énergie dont les
expressions sont :

1
E. = §M2U§ (3.68)

et

Uy, = Eu,,/Ms (3.69)

ol v, est la norme de la vitesse du gaz éjecté et U, I’énergie thermique spécifique de
celui—ci.

Energie cinétique

Dans cette partie, nous allons définir la répartition de I’énergie cinétique éjectée par
une particule stellaire 7.

>_;jaij =1, donc:
1
E., = §v§ > My (3.70)
J

Donc en posant AFE, ., la variation d’énergie cinétique de la particule j due a la
répartition du gaz de la particule stellaire ¢, la conservation d’énergie cinétique nous
donne :

> (B, + AE,) + B, = S B, +E. + E, (3.71)

J J

E. et Eél sont respectivement, I’énergie cinétique de la particule stellaire ¢ avant et
aprés I’éjection des gaz.

La répartition de I’énergie d’éjection du gaz de la particule stellaire étant supposée
homogéne a la surface de la supernova, les forces initiales d’éjection du gaz sont radiales et
leurs normes sont identiques. D’aprés le principe d’Action-Réaction, les forces s’exercant
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sur la particule stellaire sont radiales et leurs normes sont identiques. Ainsi, compte tenu
de I’hypothése de répartition uniforme sur la surface de ’étoile de 1’énergie injectée et
la symétrie sphérique de cette derniére, la somme de ces forces est nulle. Ainsi, d’aprés
le principe fondamentale de la dynamique, la vitesse de la particule stellaire n’est pas
modifiée. La variation d’énergie cinétique de I’étoile est donc uniquement due a la perte
de masse.

Dot (3.71) est équivalent a:

1 1
Z AECU = §M2 Z 042']‘1]2'2 + 51]3 Z Oéi]‘Mz (3.72)
J J J
Par identification des termes on obtient :
1 2 2
AECU = 5042']‘M2 (Ug + v; ) (3.73)
Or
1 2

E. = 305 (3.74)

en posant Eéj la nouvelle énergie cinétique de la particule j aprés répartition du gaz,
on a,

!

1
E, =FE, + §aijMz(v§ + v?) (3.75)

C
ce qui est équivalent a:

m;vaQ = m;v? + a;; Ms (v + v}) (3.76)

avec v; pour la nouvelle vitesse de la particule j.

On peut donc définir la nouvelle norme v; de la vitesse de la particule de gaz j par:

m M i

! ; >

v; = (mf v} + aijﬁ(vgz + v?)) (3.77)
J J

or B, = fFEi, et d’aprés I'équation(3.68), on a:

2nytot
vy =1/ L (3.78)

1/2
V) = (mf v+ il (vf + QfE’fO’f)) (3.79)

ainsi,

m; m; M,

Le sens et la direction de la vitesse sont définis par (voir justification en annexe C):

!

! !
vy =1

-

i (3.80)

=
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avec

Lomy L M 2f Lo T, — 75

i = T4+ —L |7+ A 3.81
! ( Ms |75 — 7] 35

Energie thermique spécifique

Nous déterminons & présent la répartition de I’énergie thermique spécifique. L’équa-
tion de conservation de I’énergie thermique s’écrit :

Som(U; + AUG) =Y myUs + MsU, (3.82)
J J

Avec AUj; la variation d’énergie thermique spécifique U; de la particule de gaz j due
a la répartition de gaz éjecté par la particule stellaire 1.

or My = Z]« Amg;
Ainsi,

ST(U, - Up)Amy =3 miAU;; (3.83)
J J
D’ou, en identifiant les termes associés a chaque particule j:
Amy;
AU = (Uy = Uj) =52 (3.84)

J

Finalement, 'expression de la nouvelle énergie thermique spécifique U]{ associée a la
particule j est donnée par:
/ Am”
J

ce qui est équivalent a:

, Am; Am;
U:Uj(1— ”ff)+Ug i (3.86)

J
m] J

3.4.4 Effet da a la premiére approche

Bien que 'approche décrite ci—dessous semble une approximation raisonnable, elle a
pour conséquence de créer de fortes dissymétries au niveau de I’éjection de matiére (cf.
§3.5). Nous avons considéré 'effondrement sphérique en rotation pour deux systémes
avec les mémes conditions initiales mais se distinguant dans leur sens de rotation. Le
premier systéme sphérique tourne dans le sens trigonométrique, le second dans le sens
inverse. Le systéme physique étant parfaitement symétrique aucune distinction entre
les deux systémes ne peut étre faite. Toutefois nous constatons qu’avec cette approche,
la formation stellaire présente de fortes différences (Figure 3.8) et induit des résultats
différents aussi bien sur la morphologie que sur la chimie.
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Fic. 3.8 — Hllustration des wmplications de la premiére approche. Les taux de formation
d’étoiles sont 1ssus de stmulations ayant les méme conditions initiales mais avec des sens
de rotation inverses.

Bien que l'origine de la dissymétrie du systéme ne provienne pas directement de
I’approche décrite dans ce paragraphe, elle a pour conséquence d’amplifier toute source
de dissymétrie due a la formation stellaire. En effet, la formation stellaire implique que
nous devons légérement déplacer la particule de gaz au moment de la formation de la
particule stellaire. Un déplacement non aléatoire, contrairement au procédé décrit dans
paragraphe §3.1.2, met en évidence les effets indésirables de cette approche et nous a
mené a réfléchir sur une description plus fine des échanges de matiére et d’énergie des
particules stellaires vers les particules de gaz.
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3.5 Equations de conservation, seconde approche

Les équations établies dans le paragraphe précédent assurent la conservation des
masses (gaz et métaux) et des énergies (cinétique et thermique). Toutefois, on peut criti-
quer cette premiére approche au niveau de la répartition de I’énergie cinétique lorsque la
particule stellaire est proche d’une particule de gaz. Une telle configuration est rencontrée
notamment au moment de la création d’une nouvelle particule stellaire.

3.5.1 Nécessité d’une seconde approche

Pour la particule de gaz j attribution de la fraction de la masse du gaz My, éjectée
par I’étoile i, est définie par :

Amy; = o My, (3.87)

Les grandeurs que I’on attribue a la particule correspondent & des grandeurs physiques
moyennées 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 par
le rapport de la masse de métal k et de la masse totale de cette particule. De méme,
I’énergie thermique spécifique est définie par le rapport entre ’énergie thermique d’une
particule et la masse de cette particule.

Ainsi, pour les métaux et I’énergie thermique, les quantités que 'on attribue a la
particule de gaz j ont une pour expression du type:

1
Aa; = —/ pa(z)d®z (3.88)
A v

mij Jv,
avec Am;; = [, pd3z.
J

a étant la fraction de métaux ot ’énergie spécifique. a(z) ne peut pas étre accessible
lors d’une simulation du fait de la limitation en résolution spatiale.

Pour I’énergie cinétique macroscopique la moyenne se fait sur une grandeur vecto-
rielle, d’ou :

2
1
AFE,. = 5(z)d? .
= SAm (/V pi(e) ) (3.89)

J

V; est le domaine spatial défini par le volume du gaz éjecté vers la particule j.

Le champ de vitesse généré par les explosions de supernovae de la particule stellaire
1 est radial et centré sur la particule ¢+ dans le référentiel associé a cette particule.

Dans le cas o1 une particule de gaz j est & une distance nulle de la particule stellaire
i (ce qui revient & dire que la distance entre ¢ et j est faible par rapport aux distances
entre ¢ et les autres particules de gaz considérées), le champ de vitesse de la matiére
attribuée a j est centré sur ¢. Dans ce cas AF., = 0.

Si la particule de gaz j est loin de la particule stellaire i, le champ de vecteur généré
par i n’est plus centré sur j et, en premiére approximation, on peut dire que le champ de
vitesse est constant sur V. Dans ce cas AEC] = %Amzjvz
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Dans l’approche du paragraphe 3.4, cette analyse nous révéle que nous avons im-
plicitement fait I’hypothése que toutes les particules de gaz étaient dans le cas ou
AFE., = %AmijUQ, ce qui implique que nous considérions que les distances "particules de
gaz/étoiles" étaient du méme ordre de grandeur pour I'ensemble des particules recevant
le gaz de I’étoile.

Ainsi, la premiére approche est acceptable pour une distribution de gaz ot les nuages
de gaz recevant les éjections de ’étoile sont distribués de facon relativement homogéne
autour de ’étoile (voir Figure 3.9) et non acceptable dans le cas ou un nuage de gaz se
trouve centré sur la particule stellaire (cas se produisant notamment au moment de la

formation d’une étoile).

FI1G. 3.9 — Deuz configurations de nuages autour d’une étoile. A gauche, les nuages ont
tous une distance a l'étoile comparable, a droite les distances ne sont pas identiques.

Toutefois, la premiére approche reste acceptable pour la redistribution des métaux et
de I’énergie thermique. En effet dans le cas on le nuage de gaz est centré sur I’étoile, ce
dernier doit revoir beaucoup d’énergie thermique et de métaux du fait de sa proximité.

La deuxiéme approche doit différer au niveau de ’attribution de I’énergie cinétique
macroscopique pour les particules proches de I’étoile tout en se comportant relativement
de la méme facon que la premiére approche au niveau de attribution des métaux et de
I’énergie thermique. De plus, pour une distribution relativement homogéne de particules
de gaz autour d’une particule stellaire, la seconde approche doit se comporter de fagon
similaire & la premiére approche. Une contrainte supplémentaire est de ne pas trop com-
plexifier I'algorithme par rapport a la résolution spatiale que 'on a, pour des raisons de
temps de calcul.

3.5.2 Mise en place d’une autre solution

Nous avons vu qu’une particule de gaz centrée sur la particule stellaire ne doit pas
recevoir d’énergie cinétique macroscopique. Un nuage de gaz centré sur une étoile ne
verrait pas la position de son centre de gravité modifié. L’énergie cinétique qu’il recevrait
de Iétoile se traduirait par une I’expansion radiale du nuage.

Dans un code spH la modification de I’extension radiale des particules de gaz est
réalisée pour garantir une bonne répartition des particules sur un volume considéré.
L’énergie cinétique telle qu’elle est définie dans un code SPH ne tient pas compte de cette
notion d’expansion des particules purement liée a la méthode numérique.

Ainsi, on ne peut pas simplement étendre le rayon de la particule de gaz centré
sur D’étoile pour simuler son expansion. Cette opération ne conserverait pas ’énergie
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cinétique globale du systéme et n’aurait pas de sens dans le cadre d’un modéle spPH.

Comme l'illustre la Figure 3.10, en définissant une frontiére sphérique englobant
de facon partielle un nuage de gaz, ’expansion radiale de ce nuage implique qu’il y
a diminution de la masse de gaz dans la zone 1 et une augmentation de la masse a
I’extérieur (zone 2).

g O Ty @

N N

e O g O
e g

Fic. 3.10 — Modélisation d’un nuage en expansion

L’expansion d’'un nuage est donc un transfert de masse entre les régions 1 et 2. La
région 1 peut étre identifiée comme étant une particule ayant perdu de la masse et la
région 2 comme un ensemble de particule ayant gagné de la masse (voir Figure 3.10).
Dans la premiére méthode, la répartition de la masse conduisait & une variation d’énergie
cinétique définie par:

1
AE,, = §aijMz(v§ + v?) (3.90)

L’expansion du nuage de gaz traduit comment I’énergie cinétique se repartit dans ce
nuage. De plus, I'expansion du nuage implique une perte de masse de la particule de gaz.

L’idée est de remplacer le terme «;; définissant la répartition de masse par ya;;(1 —
Bij)-

~ est une constante garantissant la conservation de masse et que I’on explicitera par
la suite.

3;; est une variable dépendant de la distance entre la particule stellaire ¢ et la particule
de gaz j, ﬁij € [07 1]

B;; = 0 si les particules sont éloignées et 3;; = 1 si les particules ont la méme position.
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La variation de la masse devient donc:

Ami; = yaij(1— fi;) Ms (3.91)

et la variation d’énergie cinétique s’écrit :

1
AEe, = Syeij(1 = Bij) Ms (vg + v7) (3.92)

On constate que si les particules sont trés proches, il n’y pas de variation d’énergie
cinétique car 3;; = 1. Si les particules sont distantes 3;; = 0, et on retrouve I’expression
définie par la premiére approche.

B;; traduit la perte de masse de la particule j induite par la forme du champ de
vitesse dii aux supernovae.

L’expression de la variation de la masse pour une particule de gaz donne le résultat
que ’on désirait en ce qui concerne la variation d’énergie cinétique.

Toutefois si ’on raisonne de la méme facon pour la détermination de la répartition
des métaux et de I’énergie thermique, on constate que la particule centrée sur la particule
stellaire ne recoit pas de masse et donc pas de métaux et d’énergie thermique spécifique.
La particule de gaz doit étre chauffée et enrichie en métaux de fagon importante en raison
de sa proximité a I’étoile.

La masse qui sort de la zone 1 n’a aucune raison d’avoir la méme composition chi-
mique que la matiére éjectée par I’étoile. De facon générale, c’est un mélange entre le gaz
initialement dans la zone 1 et le gaz éjecté par I’étoile. 1l nous faut donc tenir compte
de ce mélange de gaz dans nos équations.

Avant d’écrire les équations de conservation qui nous donneront la forme finale de la
répartition de masse et d’énergie, remarquons que pour le moment nous n’avons raisonné
que sur la configuration ot seulement une seule particule est beaucoup plus proche de
’étoile que les autres particules de gaz. Si deux (ou plus) particules se trouvent proches
des I’étoiles par rapport aux autres particules de gaz, il faut traiter les deux particules
de facon similaire et donc effectuer une répartition des masses des particules de gaz due
& I’expansion induite sur chacune des particules.

N’ayant pas la résolution spatiale nécessaire pour connaitre explicitement les échanges
microscopiques des particules de gaz entre elles lors de 1’éjection de gaz, nous nous
donnons une régle a priori: nous supposons que tout se passe comme si le gaz que les
particules de gaz ont eu en trop suivant la premiére approche est redistribué a ’ensemble
des particules de gaz proportionnellement & «;;. Nous allons voir que nous retrouvons la
formulation de la répartition de masse décrite ci—dessus avec une distribution des métaux
et de I’énergie thermique acceptable.

3.5.3 Conservation de masse et d’énergie cinétique

, . ! , . . . . “ .
On définit My comme étant la masse effective redistribuée entre les différentes par-
p)
ticules de gaz. D’aprés la conservation de masse nous avons :
' M, M,
my = mj+ oMy, — o3 My,

(3.93)
Mg = My + 3 a;j3ij My,
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aijﬁijM/E est la masse perdue par la particule de gaz au profit des autres particules
de gaz.

Avec 3 aj; = 1.

D’ou,
my = mj + ai;(1 = Bi;) Mg
(3.94)
, -1
My, = (Z]‘ (1 - ﬁij)) My
Ainsi,
B, = Ee, + (1 = Bij) My (v] + v?) (3.95)

~1
En posant v = (Z] ag;i(1— ﬁ”)) , on retrouve ’expression de ’Equation 3.92.

3.5.4 Conservation des métaux et d’énergie thermique

En suivant le méme raisonnement que pour la conservation de masse on trouve:

/
m.z

55K, = Mk, + oy Myz), — Oéijﬁz’lezzkj
(3.96)
Mgz, = Mz, + ¥ aijBij My 21,
Ainsi,
m M/ !
0 = Tan, + a2 (2 — Bijz,)
J ¥l J (397)
z; = 2k + 205 B (2, — 1)
De méme,
3.98
MU, = MUy + 32, i i, My U;
D’ou,
U =20, —|—04~M—é(U/ - Bi;U;)
3 i LV g [V
’ ; (3.99)

Uy = Uy + 32 ij i (Us = Uy)

3.5.5 Forme des termes j3;;

B;; est fonction de la distance d;; entre les particules i et j. Les seules contraintes que
nous nous sommes données sur 3;; sont :

B:;(0) =1 et §;;(d;;) = 0 pour d;; tendant vers l'infini.
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Les particules recevant les éjections d’une particule stellaire sont telles que:
0 <d;; < hj+h;, hj et h; étant respectivement les longueurs de lissage de i et j.

On pose hij = 3(h; + hy).

Etant donné qu’il n’y pas raison de définir B:; en dehors de l'intervalle [0, 2h;,], nous
nous imposons 3;;(2h;;) = 0.

B;; traduit le fait que I’on moyenne sur un volume une quantité vectorielle dont le
champ est radial par rapport & 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 ;; continue et décroissante sur [0, 2h;;].

Finalement, pour des raisons de simplicité, nous prenons 3;; comme étant la fonction
spline du profil de densité des particules de gaz, qui est une fonction correspondant aux
critéres.
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3.6 Adaptation du pas de temps

J’ai été mené a réaliser deux modifications sur la version initiale du code pour la
détermination du pas de temps du code numérique.

D’une part, afin d’éviter des accumulations d’erreurs de troncation dans la valeur des
pas de temps (ces erreurs peuvent avoir des répercussions sur la sauvegardes des pas de
temps), j’utilise une valeur de pas de temps quantifiée par la valeur du pas de temps
minimal At,,;,.

D’autre part, les masses et ’énergie éjectées des particules stellaires vers les particules
de gaz sont dépendantes du temps en raison de la durée de vie des progéniteurs des
supernovae. Une particule stellaire nouvellement formée éjecte beaucoup de masse et
d’énergie sur une échelle de temps courte®, contrairement aux particules stellaires plus
anciennes. Ainsi, dans le but de déterminer précisément le lieu ol une particule stellaire
doit éjecter une fraction de sa masse et de I’énergie, nous devons tenir compte de I’échelle
de temps sur laquelle se déroule ces phénoménes.

La contrainte due aux supernovae sur le pas de temps ne provient pas de la perte
de masse d’une particule puisque nous intégrons de facon explicite la perte de masse
d’une particule stellaire au cours du temps. Cette contrainte est uniquement relative aux
échanges (énergie et matiére) des particules stellaires vers les particules de gaz.

L’éjection de la matiére des supernovae d’une particule est déterminée par I’Equa-
tion 3.100. On définit le temps caractéristique d’éjection de la matieére par tcje. =

(dF/dt)(dF?/d?t)~L, avec :

F(t) = /M’"”u — w(m))®(m)dm

mro

My ) =2 mai P
+ mwp (/ ! %dm) bi/ ! Mdm (3.100)

M 1 ™mi1 m

p,l 7
De la méme facon I’éjection d’énergie des supernovae d’une étoile de masse est définie

par la somme de la contribution N des supernovae de type II et Ia.

N(t) = (/Mp’“ Mdm) Z:%b /md’l’i q)d(m)der/MTO(t) ) g (3101)

Mp,l m =1 ™mi1 m mi1 m

Le temps caractéristique d’éjection de I’énergie est défini par tsy = (dN/d¢)(dN?/d?t)~1L.
Les notations sont identiques a celles des équations Equation 3.23, 3.24 et 3.25.

Les deux temps caractéristiques sont minorés par la fonction analytique At. (Figure
3.11):

At, = %G(T) G(r) = (1 + (5 106/]))3)_1 (3.102)

7 est 'age de la particule stellaire.

p = max(7(Mpaz), 7), p en millions d’années.

T(Mpaz) est ’age de la particule stellaire correspondant au temps de vie de I’étoile
de masse maximale (M,,,..) définie par I'intervalle de masse de I’ IMF.

6. Les étoiles les plus massives éjectent beaucoup de masse et d’énergie, et ont une durée de vie courte.
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— Time Step —

(Time Step)/(Star lifetime)

0 5
Log,o(Time (Gyr))

Fic. 3.11 — Temps caractéristique associé aux particules stellaires, définie comme étant le
mintmum entre teje. et tsy pour des métallicité [Z/Zg) de -10 a 0.5. La ligne discontinue
correspond a la fonction G (Equation 3.102).
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3.7 Fonction de refroidissement

Dans notre étude, le milieu interstellaire est enrichi en métaux au cours du temps
par les explosions de supernovae. Afin d’avoir une description cohérente nous considérons
une fonction de refroidissement A dépendant de la métallicité :

d AT, Z
_uqool__ ( ’ )

gl = ; (3.103)
De facon générale, aucune étude ne considére la description de la fonction de refroi-
dissement sur tout l'intervalle de température que ’on peut rencontrer dans le milieu
interstellaire et intergalactique. Ceci est di a la diversité des processus physiques qui
interviennent successivement ou conjointement suivant la température 7. Pour une tem-
pérature inférieure & 10* K, les processus de refroidissement dus aux molécules sont
dominants. 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 densité
de particules n, n? = 10 particules?.cm~¢. De la méme facon que Carraro et al. 1998 [3§],
nous présentons la fonction de refroidissement (Figure 3.12) avec une densité de particules
n, n? = 1 particules?.cm ™%, afin de s’ajuster sur les valeurs initiales des différents auteurs
a Porigine des courbes de refroidissement.

Les processus de refroidissement moléculaire des molécules de Hy et CO sont domi-
nants pour des températures inférieures & 10* K (Carraro et al. 1998 [38]). L’hydrogéne
moléculaire refroidit efficacement un gaz par les états excités de rotation et de vibration
dus & la collision avec un atome d’hydrogéne ou une autre molécule d’hydrogéne. Entre
100 K et 10* K, le refroidissement de I’hydrogéne moléculaire est totalement dominant,
et on peut négliger la dépendance de la fonction de refroidissement avec la métallicité
du gaz. Le refroidissement moléculaire de I’hydrogéne que nous considérons, correspond
aux études de Hollenbach et McKee 1979 [97]. Pour des températures en dessus de 100
K, 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 CO
est paramétrisée par une dépendance en loi de puissance en fonction de I'abondance du
Fer, [Fe/H], et de la température T :

A(CO) = 3.2 x 1073 10/ HIV/T  ergem®s™? (3.104)

Au-dessus de 10* K nous considérons la fonction de refroidissement déterminée par
Sutherland & Dopita 1993 [232] et qui décrit le refroidissement d’un plasma en équilibre
collisionnel sur l'intervalle 10* & 103 K, avec une dépendance en métallicité paramétrisée
par I"abondance du Fer pour —3 <[Fe/H|< 0.5, et & métallicité nulle par [Fe/H|= —10.
La fonction de refroidissement inclut les effets de recombinaison des ions des métaux les
plus abondants ainsi que le Bremstralung. L’approximation par la paramétrisation des
courbes par ’abondance du Fer suppose que la métallicité correspond a celle calculée
avec 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 que
I’enrichissement chimique en provenance de supernovae de type 1. Pour [Fe/H|= —0.5
une moyenne des deux est considérée.



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

— Cooling function —

|
N
o
T
]

|
N
(6]
T

log(erg em™ s71)

|
(]
o

T

log(A)

uul PRI EETETEETTTY B AR ETTT BETAEETIT BTN BETSTR T BT AN T
10 100 1000 10* 10® 10® 10’ 10%

T (K)

F1G. 3.12 — Fonction de refroidissement A(T, 7). Les différentes courbes correspondent,
du bas vers le haut, a des abondances [Fe/H| de (-10, -3, -2.5, -2, -1.5, -1, -0.5, 0.0,0.5).

J’al implémenté la fonction de refroidissement A(T, Z) sous la forme d’une tabula-
tion bi—dimentionnelle. En effet, une approximation analytique des différentes courbes,
en reprenant les expressions des différents auteurs, conduit a un nombre conséquent
d’opérations impliquant un temps de calcul trés onéreux. Parmi les différentes méthodes
considérées, I’approche la plus rapide (gain d’un facteur 6 en temps de calcul par rap-
port & 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(7') et
en [Fe/H].

Si le milieu interstellaire atteint une abondance en Fer supérieure & 0.5, nous considé-
rons que le gaz se refroidit comme un gaz avec une abondance en Fer de 0.5 afin d’éviter
une extrapolation en dehors des valeurs tabulées. Lors de nos simulations, la majorité
des systémes considérés ne comportait pas de gaz avec un tel enrichissement chimique
en Fer.
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3.8 Conditions initiales

Notre étude porte sur I’évolution intrinséque d’objets auto—gravitant isolés. Afin
d’étudier I’évolution précoce d’une galaxie, nous considérons des conditions initiales qui
s’affranchissent un maximum de configurations morphologiques prédéfinies telles qu’un
bulbe ou un disque stellaire ou de gaz ou une distribution de métaux préexistante. Nous
désirons aboutir sur une structure disque de galaxie de type tardif afin de voir a priori la
croissance d’un bulbe. Les simulations de formation de galaxies considérant des condi-
tions du type fluctuation ¢cDM aboutissent de fagon générale a des galaxies de types
précoce (Abadi et al. 2003 [3]). Les simulations du type effondrement monolithique abou-
tissent a des galaxies disques identifiables a des galaxies de type tardif (Berczik 1999 [23]).
Ainsi, pour notre étude nous allons considérer ce deuxiéme type de conditions initiales.

Nos objets doivent avoir des propriétés initiales compatibles avec un contexte cos-
mologique : composition chimique, profil de densité, température du gaz, composition
chimique, moment angulaire.

3.8.1 Composition proto-galactique

Le rapport de la masse de la matiére baryonique sur la masse de la matiére noire
(QBnm/Qpm) est de Nordre de 0.1 (cf. Turner 1999 [245]).

Ainsi, la composition initiale de nos objets correspond, en terme de masse, a 90%
de matiére noire et 10% de gaz. Le gaz a la composition déduite de la nucléosynthése
primordiale” et est constitué en fraction de massique de 76% d’Hydrogéne (X = 0.76)
et de 24% d’Hélium (Y = 0.24) et ne comporte aucun métal (Z = 0).

3.8.2 Géométrie du systéme et profil de densité

Nous choisissons une géométrie sphérique. La simplicité de la géométrie permet de
ne pas faire d’hypothése a priori, d’une part, sur ’existence d’un disque galactique, et
d’autre part, sur la création, ou non, d’une structure centrale de type bulbe, une fois
I’'objet effondré.

On suppose que la matiére est distribuée suivant une symétrie sphérique exprimée
par un profil de densité radiale p. Nous considérons différents types de profils en loi de
puissance définis par :

Miotal(3 — o
p(r) = ”(I;E_a) )

(3.105)
4in R

O
mne r

Miotar est la masse & l'intérieur du rayon R;,; (que 'on nommera rayon initial).

Les profils sont générés par la méthode de déformation de grille (voir Annexe B).
L’étude porte principalement sur une distribution initiale non biaisée de matiére dans le
sens ol initialement le gaz et la matiére noire suivent le méme profil de densité. Dans
la lignée des travaux de Navarro & White 1993 [152], Raiteri et al. 1996 [180], Carraro
et al. 1998 [38], Curir & Mazzei 1999 52|, Lia et al. 2000 [121] et Lia et al. 2002 [122],
nous considérons principalement un profil initial en 1/r. Un tel profil correspond a une

7. Les éléments plus lourds que I’hélium sont en fraction négligeable. Leur contribution individuelle
est de moins de 1077 %) (cf. Reeves 1992 [182], Vangioni-Flam et al. 2000 [247]).



CHAPITRE 3. MISE EN PLACE DE LA CHIMIE ET ADAPTATION DU CODE 93

distribution centrale de matiére de type NFw caractéristique des halos de matiére noire
obtenus dans le cadre des simulations hiérarchiques (Navarro et al. 1996 [154]) et est
aussi représentatif d’un Univers en expansion en raison de la dépendance radiale du
temps de chute libre locale du systéme (Lia et al. 2000 [121], Aguilar & Merrit 1990 [5]).
Par ailleurs, un profil »=% est la forme du profil moyen d’un pic de sur—densités issu de
fluctuations de type cbm (Lokas 2000 [126]).

3.8.3 Température du gaz

La température initiale (7;,;) du systéme peut étre déterminée en supposant un
effondrement adiabatique pour atteindre la configuration initiale de matiére en p o r=%.
De la méme maniére que Steinmetz & Muller 1995 [229], le gaz initial peut étre supposé
uniquement chauffé par le fond diffus, aucune étoile n’ayant encore été créée. Dans ce

cas la température initiale de notre gaz est tel que:

Tii = T(Zim') = T(Z = 0) (1 + Z) (3.106)

Toutefois, on constate que la température du gaz du systéme est principalement
déterminée par le chauffage da aux chocs lors de I'effondrement initial. Comme le montre
la Figure 3.13, la température initiale de gaz influe peu sur les caractéristiques de ’objet
post—effondrement.
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F1G. 3.13 — Température du gaz aprés effondrement. A gauche, la température initiale
du gaz est de 10° K et a droite de 10° K. On constate qu’aprés 1 milliard d’années
d’évolution la distribution de température des particules dans le disque est la méme.

Navarro & White 1993 [152], Lia et al. 2002 [122] choisissent une température initiale
de 10* K, se justifiant par la limite de refroidissement dti & ’hydrogéne moléculaire (re-
combinaison & 13.6 eV). En tenant compte du refroidissement moléculaire de I’hydrogéne
nous pouvons toutefois atteindre des températures plus basses de 'ordre de 100 K. Le
choix de la température initiale n’étant pas crucial, nous choisissons une température
T = 1000 K.
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3.8.4 Paramétre de rotation

Dans le cadre des modéles hiérarchiques, "acquisition du moment angulaire par les
objets proto—galactiques s’effectue par les effets de marées exercés par la distribution de
matiére & grande échelle. Compte tenu de nos hypotheéses, 'effet des grandes échelles
ne peut étre explicitement pris en compte. Afin que nos objets possédent un moment
angulaire, nous imposons & nos objets d’étre en rotation solide autour d’un axe (Lia et
al. 2000 [121]). Il faut toutefois souligner que la mise en rotation de nos objets de cette
facon ne modélise que partiellement une mise en rotation par effet de marée. En effet, la
théorie linéaire de la croissance des fluctuations implique qu’un objet sphérique ne peut
pas acquérir de moment angulaire (Steinmetz & Miiller 1995 [229]). Dans le cadre de
notre étude, 'origine de la mise en rotation de nos objets importe peu et seul la présence
d’un moment angulaire est importante.

Le moment angulaire fourni a notre systéme est défini par le paramétre adimensionnel
A nommé paramétre de rotation (spin parameter) (Peebles 1969 [167] ) :

_ LP|E.+ By

2
N = (3.107)

ou:

L est le moment angulaire, F. est I’énergie cinétique, F, est I’énergie potentielle
gravitationnelle et M est la masse.

Le systéme étant en rotation solide initialement, nous pouvons exprimer directement
le moment angulaire J et ’énergie cinétique F,. du systéme en fonction de la vitesse
angulaire w de ’objet :

2 (@)1 + By

eI (3.108)
I est le moment d’inertie.
L’objet étant initialement en effondrement F, + E. < 0, ainsi:
1
NGPM® + 51%4 + IPEw® =0 (3.109)

On constate que le paramétre de rotation est croissant avec la vitesse angulaire et
est lié par une relation proche d’une relation linaire. L’énergie cinétique du systéme
étant faible par rapport a son énergie potentielle (fw? < |2F,|), on montre en premiére
approximation que A o w. (A ~ I(—Eg)'2G=1M5/?0).

3.8.5 Simulations

Le tableau présente les simulations utilisées pour ce chapitre et les suivants. Pour
I’ensemble des simulations, la masse totale (i.e. DM + baryon) est fixé & M = 102 Mg,
De méme, nous fixons la fraction baryonique a 10%, la température initiale du gaz a
1000 K, la composition chimique initiale du gaz et le profil de gaz tel que ayq, = 1.

Le reste des variables sont des quantités que nous avons fait varier, et sont présentées
dans le Tableau 3.5.
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A Rini | apm Cx Nb Nb | Masse Stellaire Durée CPU
(kpe) Gaz | DM 10? années || (Hrs)

0.12 100 | 1 0.1 | 5000 | 3000 | Fraction n,, =4 2.0 180
1" 1" 1" 1" 1" 1" 1" 15 110
1" 1" 1" 1" 1" 1" 1" 10 25
" R " " " Fraction n,, = 10 2.0 430
" L " " " Fixe M,/M.=25% 2.0 270
" L " " " Fixe M,/M.=7% 3.0 1950
1" 1" 1" 0006 1" 1" 1" 50 (*) 4100
016 1" 1" 1" 1" 1" 1" 30 1500
014 1" 1" 1" 1" 1" 1" 30 1550
010 1" 1" 1" 1" 1" 1" 30 1800
008 1" 1" 1" 1" 1" 1" 30 2020
005 1" 1" 1" 1" 1" 1" 30 2230
003 1" 1" 1" 1" 1" 1" 30 2910
0.12 "2 " " " " 2.5 910
1" 80 1" 1" 1" 1" 1" 25 1100
1" 50 1" 1" 1" 1" 1" 20 940
1" 50 2 (**) 1" 1" 1" " 15 9
0.03 100 | 1 / " " / 4.0 120
1" 1" 2 / 1" 1" / 40 125
0.12 "1 / " " / 4.0 40
1" 1" 2 / 1" 1" / 40 42
0.16 "1 / " " / 4.0 30
1" 1" 2 / 1" 1" / 40 35

TaB. 3.5 — Chaque ligne correspond & une simulation. De gauche & droite on trouve:
la valeur du paramétre de rotation A, le rayon initial R;y;, Uexposant du profil initial
de matiére noire oy, le paramétre de proportionnalité (c.) de la formation stellaire
(cf. chapitre suivant), les nombres de particules de gaz et de matiére noire, la méthode
d’assignation de la masse initiale de particules stellaires (cf. chapitre suivant), la durée
physique de la stmulation et son temps de calcul. Les six derniéres lignes correspondent
a des stmulations sans formation stellaire.

(*) Simulation 3+2 milliards d’années. Cette simulation correspond au modéle de réfé-
rence.

(**) Pour cette simulation le profil de matiére noire est figée.
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Chapitre 4

Qualifications des modéles

Dans cette partie, je présente les différentes expériences effectuées afin, d’une part de
contraindre les paramétres libres de la formation stellaire (masse des particules stellaires
et paramétre ¢, ), et d’autre part de définir les valeurs des paramétres physiques de la
simulation (moment angulaire, dimension et profil de densité) conduisant a des objets
morphologiquement et chimiquement compatibles avec des galaxies spirales.

L’ensemble des conclusions de ce chapitre nous permettra de définir un modéle de
référence pour 'application a ’étude de I’évolution des galaxies.

Dans cette partie, les étapes de mon travail ont été:

— Etude de la formation stellaire et de ses implications chimiques.
— Etude de la morphologie et de la dynamique des objets simulés.

— Qualification d’un modéle de référence.
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4.1 Formation d’étoiles

Dans le modéle considéré, la formation stellaire repose sur la prescription de formation
présentée dans le chapitre 3. La prescription permet de déterminer le lieu o la formation
d’étoiles va se produire. Dans ces zones, une fraction de masse des particules de gaz est
transformée en particules stellaires. Nous discutons dans les paragraphes suivants la
maniére dont nous avons choisi la masse des particules stellaires, puis de quelle fagon
nous avons ajusté le taux de formation d’étoiles.

4.1.1 Masse des particules stellaires

On distingue deux approches générales pour assigner une masse aux particules stel-
laires.

La premiére approche consiste a assigner les masses en tenant compte des temps
caractéristiques des processus physiques locaux en jeu lors de la formation stellaire. Une
telle approche a été discutée par Buonomo et al. 2000 [34]: la masse est fonction du
rapport entre le temps dynamique local et le pas de temps d’intégration numérique. La
loi considérée (Equation 4.2) est une exponentielle décroissante qui traduit la masse de
gaz accrétée par la zone de formation stellaire sur la durée d’un pas de temps. Cette
masse correspond & 'expression intégrée de 'Equation 4.1 qui traduit une loi de type
Schmidt (Schmidt 1959 [204]).

B dps _ % _ Py

ot ot b (4.1

My = My [1 — exp (—%)] (4.2)

*

t. est I’échelle temps caractéristique de la formation stellaire. p 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 (At/t. petit) se
voient attribuer une fraction de masse de gaz importante. A 'opposé, les particules stel-
laires formées dans des zones de formation lente (At/t, grand), sont de faible masse.
Ainsi, cette méthode peut potentiellement conduire a la formation en grand nombre de
particules stellaires de petites masses (Buonomo et al. 2000 [34]). Bien que I'interpré-
tation physique de cette méthode soit attractive (tous les groupes d’étoiles n’ont pas
la méme masse), la création d’un nombre conséquent de particules est problématique
du point de vue des ressources numériques. En effet, du point de vue numérique, une
particule stellaire de faible masse demande autant de temps de calcul qu’une particule
de masse plus grande, bien que son influence chimique et dynamique soit moindre.

Pour palier a ce probléme, on définit une seconde méthode qui consiste & définir la
masse des nouvelles particules stellaires indépendamment des échelles de temps locales.
Une premiére solution est de former la nouvelle particule stellaire aprés un délai tem-
porel 7 de telle facon qu'une fraction € de la masse de gaz ait le temps de se convertir
en étoiles (Navarro & White 1993 [152], cas € = 0.5). D’aprés ’Equation 4.2, ceci cor-
respond a un délai de 7 = —In(1 — €)t.. € est identifiable au paramétre d’efficacité de
conversion du gaz en étoiles dans les sites de formation. Cette valeur est mal connue
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et varie observationnellement d’un site de formation stellaire & un autre de 1% a 40%
(Duerr et al. 1982 [65], Wilking & Lada 1983 [257], Krause et al. 2003 [116]). La valeur
de t. est rattachée a la valeur d’une échelle de temps t. mesurable dans les simulations et
qui correspond habituellement au temps de chute libre (Navarro & White 1993 [152]) ou
a la valeur minimum entre le temps de chute libre et le temps de refroidissement (Katz
1992 [107]). Le paramétre ¢, (paramétre de proportionnalité) est défini comme étant le
rapport t./t.. La valeur de ¢, est trés variable d’un auteur & 'autre (c. = 0.01 Tissera
et al. 2000 [241], c. = 0.033 Abadi et al. 2003 [2], ¢, = 0.1 Katz 1992 [107], Tissera et
al. 2000 [241], Alimi et al. 2003 [6], ¢. = 0.2 Raiteri et al. 1996 [180], ¢. = 0.5 Kawata
& Gibson 2003 [104], ¢, = 1 Chiosi 1998 [41]). Il est ajusté pour obtenir des résultats
cohérents avec les observations.

Afin de tenir compte de I'incertitude sur le processus de formation stellaire, le délai
de formation peut étre introduit de facon aléatoire, comme dans Katz 1992 [107]. Le
délai temporel correspond a la probabilité P(G' — S) de former une particule stellaire
aprés un temps At. 1l a pour expression :

(4.3)

—c At
P(G—>S):1—exp< c )

C

C’est la méthode que nous considérons dans notre modéle et qui a été présentée
dans le chapitre 3. En effet, les processus inclus dans le code imposent des durées de
simulations longues (plusieurs centaines d’heures, cf. chapitre 3). Par conséquent, et afin
de réduire le temps de calcul, nous choisissons une méthode dans laquelle les masses sont
indépendantes des échelles de temps locales. De cette facon, nous garantissons d’avoir
des masses de particules stellaires significatives (>105Mp).

Compte tenu des incertitudes sur les valeurs de ¢ et de ¢,, nous avons effectué un
ensemble de simulations afin de fixer ces deux quantités. Nous avons considéré deux
approches : la premiére méthode consiste a attribuer a la particule stellaire une fraction
fixe de la particule de gaz de laquelle est issue. La seconde méthode consiste & garder une
masse initiale constante pour toutes les particules stellaires. Dans les deux cas, la valeur
de la masse de la particule stellaire est définie en terme de fraction de masse de particule
de gaz. Ainsi, la valeur de la masse des particules de gaz nous sert de référence pour
la résolution en masse du modéle. Toutefois, comme nous allons le voir, les implications
respectives des deux méthodes sur ’évolution chimique ne sont pas identiques.

Assignation d’une fraction fixe de masse de gaz

De nombreux auteurs (Raiteri et al. 1996 [180], Steinmetz & Miiller 1994 [228], Alimi
et al. 2003 [6]) assignent une masse a la particule stellaire valant une fraction € de la
masse de gaz dont elle est issue. Cette assignation correspond a I'identification formelle
de la particule de gaz comme étant un nuage de gaz formant un ensemble d’étoiles. Ainsi,
le paramétre € est identifié & I'efficacité de conversion du gaz en étoiles dans les zones de
formation stellaire.

Sans éjection de masse, cette méthode impose une série de masse pour les particules
stellaires de type M,, = My ¢e(1—¢)", ott M,, est la masse de la n—iéme particule stellaire
issue d’une particule de gaz de masse initiale M, . Ainsi, les particules stellaires sont
d’autant plus massives qu’elles ont été formées t6t dans I’histoire de la galaxie. Cette
technique est particulierement adaptée a la phase d’effondrement initiale dans laquelle le
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taux de formation d’étoiles est maximum. Afin de ne pas créer un trop grand nombre de
particules stellaires et de limiter le nombre de particules de petites masses, une particule
de gaz ne peut former qu’un nombre limité de particules stellaires (Raiteri et al. 1996
[180]).

Dans un premier temps nous avons fixé ce nombre, n,,, & 4 et 4 ¢ = 1/3 (Alimi
et al. 2003 [6]). Aprés la phase d’effondrement initiale (¢4, = 500 millions d’années,
plus de 95% des particules se trouvant dans le disque galactique ont déja formé quatre
particules stellaires. Aprés la phase d’effondrement initial, le taux de formation d’étoiles!
(SFR) décroit rapidement. Nous avons voulu évaluer dans quelle mesure la limitation en
nombre de particules stellaires formées influait sur la décroissance du SFR.

Afin de distinguer la décroissance du SFR induite par la dynamique du systéme et
celle induite par le nombre maximum de particules stellaires par particule de gaz, nous
avons augmenté n,, de 4 & 10. La masse d’une particule stellaire formée avec cette
nouvelle valeur est d’autant plus petite que n,, est grand. Le systéme produit davantage
de particules mais leurs masses étant plus faibles (si on néglige les éjections stellaires,
80% de la masse de gaz se trouve dans les 4 premiéres générations et 17% dans les
générations supérieures), la modification du SFR n’est pas significative. Le nombre de
particules ayant formées 10 étoiles est atteint trés rapidement. La Figure 4.1 présente les
deux SFR, respectivement pour n,, valant 4 et 10. La forme du taux de formation d’étoiles
est peu dépendante de ce choix. Les particules sont majoritairement produites autour
de 500 millions d’années. Ainsi, il n’est pas possible de préserver un nombre suffisant de
créations d’étoiles sur 15 milliards d’années, en augmentant simplement le nombre n,,,
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Fic. 4.1 — Tauz de formation d’étoiles associé a n,, = 4 a gauche, et G n,, = 10 a droute.

Dans le cadre d’une étude purement dynamique cette limitation n’est pas réellement
contraignante puisque la conversion du gaz en étoiles est significativement dominée par
le taux de formation au moment de ’effondrement initial. Toutefois, ’étude chimique
apporte une contrainte beaucoup plus importante en raison de ’enrichissement chimique
du systéme. Les particules de gaz susceptibles de former des étoiles limitées par n,, ne
pourront conduire a la formation d’étoiles & des époques avancées de I’évolution de la
galaxie. Dans ce cas, nous empéchons artificiellement de créer des étoiles enrichies en

1. sFR : Star Formation Rate.
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métaux. L’enrichissement chimique moyen du gaz étant croissant avec le temps, cet effet
est accru pour les population d’étoiles riches en métaux. Afin de ne pas biaiser nos études
sur les quantités chimiques, nous ne devons donc pas imposer une limitation explicite
sur le nombre total de particules stellaires formées a partir d’une particule de gaz.

Une solution envisageable serait simplement de supprimer ’existence de n,,. Toute-
fois, cette méthode conduit & des particules stellaires de faible masse 4 mesure que le gaz
est consommeé. Ceci implique la création d’un nombre illimité de particules stellaires et
conduit inévitablement au dépassement des capacités numériques. De plus, pour une telle
solution, la résolution spatiale de I’enrichissement chimique dépend de la génération de
la partie stellaire. Une particule stellaire de premiére génération sera massive et diffusera
ses métaux a une position donnée unique dans le plan galactique, alors que pour une
méme masse stellaire globale, un ensemble de particules de génération suivante aura la
possibilité de diffuser ses métaux individuellement, et donc de conduire & une meilleure
résolution spatiale. On voit ici que la résolution en masse des particules stellaires influe
sur la précision a laquelle I’évolution chimique est suivie lors de I’éjection des métaux.
Ainsi, afin 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 I’assignation
d’une masse initiale fixe.

Assignation d’une masse initiale fixe aux particules stellaires

Nous choisissons une masse de I'ordre de 10° Mg,. Ce choix nous permet d’identifier
les particules stellaires & des amas d’étoiles, cette masse étant typiquement celle d’un
gros amas globulaire. L’identification d’une particule stellaire & un amas d’étoiles permet
d’aborder la description de I’évolution chimique de maniére cohérente en assignant une
fonction de masse initiale? (1MF), un age et une métallicité & chaque particule stellaire.
Comme pour un amas d’étoiles, les étoiles composant une particule stellaire sont issues
de la méme région de la galaxie et donc crées a partir du méme gaz.

Toutefois ’analogie particule stellaire/amas d’étoiles a ses limites qu’il est important
de rappeler. En effet, dans une galaxie telle que la nodtre, on dénombre de 'ordre de
200 amas globulaires, alors que nos simulations produisent 500 fois plus de particules
stellaires. Les observations montrent que les étoiles se forment dans des ensembles moins
massifs et moins compacts que des amas globulaires: les associations d’étoiles ot les
amas ouverts>. Avec le temps, les étoiles perdent leur appartenance aux associations (ou
amas) et évoluent de fagon individuelle. Cependant, 'impossibilité de suivre les étoiles
de facon individuelle dans une simulation numérique justifie la description des particules
stellaires en tant qu’amas massif de type amas globulaire, ce qui correspond & un choix
cohérent avec notre résolution en masse (10 & 107 Mg). Cette analogie a I’avantage
pratique d’étre facile & interpréter tant aux niveau dynamique qu’au niveau chimique.

Afin 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 a la
masse d’une particule stellaire plus une fraction (1%) de sa masse initiale. A la différence
de la méthode précédente (i.e. assignation d’une fraction fixe de masse de gaz), si une
particule de gaz gagne de la masse suite aux éjections stellaires, elle sera susceptible de
former un nombre non—limité de particules stellaires, ce qui assure de former des popula-

2. IMF : Initial Mass Function
3. Il n’est pas certain que les étoiles naissent dans des amas.
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tions d’étoiles riches en métaux. Il est bon de préciser que cette non—limitation n’implique
pas, dans ce cas, un nombre illimité de création de particules stellaires. L'IMF que nous
considérons implique que prés de 3/4 de la masse d’une particule stellaire ne retourne
pas dans le milieu interstellaire sous forme de gaz, mais constitue la masse de résidus
de I’évolution stellaire (naines blanches, étoiles & neutrons). La premiére génération de
particules stellaires a une masse totale correspondant au plus a la masse totale de gaz.
Ainsi, cette premiére génération est, au plus, composée de M,/M, particules stellaires.
La masse totale éjectée tend asymptotiquement vers une valeur d’environ 1/4 pour notre
choix d’IMF. La seconde génération d’étoiles va donc au plus conduire a la formation de
%Mg /M, particules, etc. Le nombre maximal de particules stellaires par génération suit
donc une suite arithmétique dont la somme vaut, a la n—iéme génération :

1 - (1/4)

T~ 1/ <4/3 (4.4)

Ainsi, le nombre maximal de particules stellaires est majoré par %(Mg/M*).

— Choix de la masse: Nous allons a présent montrer I'importance du choix de la
masse des particules stellaires. Afin de pourvoir se référer a la résolution en masse de
la simulation, nous définissons la masse de la particule stellaire en terme de fraction de
masse relative a la masse initiale des particules de gaz (initialement toutes les particules
de gaz ont une masse identique).

Nous allons considérer deux cas. Afin de montrer les conséquences d’un choix non
approprié sur le rapport de masse nous considérons, dans un premier temps, une masse de
particule stellaire correspondant & 25% de la masse initiale d’une particule de gaz. Nous
obtenons ainsi le méme nombre de particules qu’avec n,, = 4. A la résolution en masse
laquelle sont effectuées nos simulations (101 Mg, de gaz repartie sur 5000 particules de
gaz), la masse des particules stellaires est de 5 x 10° M. La conversion de la masse de
gaz en particules stellaires conduit rapidement a des particules de gaz de faibles masses,
valant quelques pourcent de leur masse initiale (~ 10°> Mg). La Figure 4.2 présente les 2
premiers milliards d’années d’évolution d’une galaxie vue par la tranche. Aprés la phase
initiale d’effondrement, du gaz s’échappe a la verticale du plan galactique. Les particules
éjectées du plan du disque sont de faible masse (~ 10° Mg) et correspondent a des
particules ayant formé déja plusieurs particules stellaires. A 2 milliards d’années, plus de
90 % des particules sont hors du plan galactique (|z| > 4 kpc) et seul un faible nombre
de particule de gaz sert & décrire I’évolution du disque galactique. Pour ’étude chimique
de la galaxie, nous désirons avoir une bonne résolution spatiale, mais les régions hors du
disque galactique non pas besoin d’avoir une telle résolution. Malgré le nombre important
de particules éjectées, le halo de gaz reste une zone de faible densité relativement a celle
du disque. Ce choix de masse de particule conduit donc a décrire des zones de faible
densité avec beaucoup de particules de gaz, ce qui n’est pas souhaitable pour notre
étude.

Il apparait donc nécessaire d’éviter de former trop rapidement et en trop grand
nombre des particules de gaz de faible masse. Afin de limiter le nombre de particule de
gaz de faible masse, nous diminuons la masse des particules stellaires d’un demi—ordre de
grandeur (diminution par un facteur 3.16) ramenant la masse de particule stellaire & 7%
de la masse initiale des particules de gaz. Cette valeur correspond & 'ordre de grandeur
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F1G. 4.2 — Evolution de la distribution du gaz sur 2 milliards d’années, pour

M, /M, = 25%.

de la fraction maximum de masse utilisée par Berczik (Berczik 1999 [23])%. La Figure
4.3 présente I’évolution de la galaxie dans le cas de particule stellaire de faible masse
(7%). Elle illustre la distribution du gaz aux mémes temps que dans la Figure 4.2. On
note une trés nette diminution du nombre de particules éjectées. Les particules stellaires
étant plus petites, chacune d’entre elles chauffent moins le gaz alentour, le chauffage est
donc plus homogéne. De plus, les particules de gaz étant statistiquement plus massive,
les supernovae chauffent localement une masse plus importante de gaz, ce qui implique
moins de variation de température par unité de temps. Macroscopiquement, cela revient
a conserver les particules de gaz dans le plan galactique. Nous assurons ainsi une bonne
résolution dans le disque. La Figure 4.4 présente la distribution du gaz et des étoiles dans
la galaxie en fonction de sa distance au plan galactique. Le panneau de gauche montre la
distribution de ’ensemble de la matiére baryonique, en haut pour un rapport de masse
de 25% et en bas pour un rapport de 7% respectivement. L’histogramme montre que la
distribution de la matiére baryonique n’est pas modifiée par le choix du rapport de masse :
80% de la masse (étoiles 4 gaz) est localisé dans les 3 kpc autour du plan galactique. La

4. Berczik 1999 utilise une fraction maximale de 5%.
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F1G. 4.3 — Evolution de la distribution du gaz sur 2 milliards d’années, pour

M, /M, = 7%.

masse de la galaxie n’est donc pas affectée par I’éjection de gaz précédemment décrite, ce
qui montre qu’elle se produit aprés la formation de la majorité de la masse stellaire. Le
panneau de droite montre la distribution du gaz, en haut pour un rapport de masse de
25% et en bas pour un rapport de 7% respectivement. La distribution du gaz dépend bien
plus du choix de la valeur du rapport de masse. D’une part, pour le rapport a 25%, une
fraction importante du gaz est observée au—dela de 5 kpc et correspond aux particules de
faibles masses. D’autre part, il y a 5 fois moins de gaz dans le plan du disque (|z] < 0.5
kpc) par rapport au rapport de 7%. La quantité d’étoiles produite étant sensiblement
identique pour les deux valeurs, il y a plus de masse de gaz éjectée dans le cas 25 %. Le
nombre de particules éjectées ne définit pas uniquement la masse a 'extérieur du disque
mais aussi la résolution spatiale de la composante gazeuse au sein du disque. Ainsi, la
diminution de la résolution favorise d’autant plus I’éjection du gaz en dehors du plan
galactique. Cette dégradation numérique s’additionne au phénoméne de chauffage des
supernovae pour éjecter le gaz hors des zones utiles & notre étude.

Notre choix est guidé par notre approche de la chimie, toutefois il est nécessaire de
remarquer que ce procédé d’assignation d’'une masse initiale fixe aux particules stellaires
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implique que le paramétre d’efficacité € devient variable pour une particule de gaz donnée
en fonction de sa masse (variation de 7% & 99.9%). Ce paramétre étant mal connu, notre
approche reste raisonnable.
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FiG. 4.4 — Distribution de la matiére en fonction de la valeur de My /M. En haut, pour
M, /M, = 25%, distribution (gaz+étoile) & gauche et distribution du gaz seul a droite.
En bas, pour My /M. = 7%, distribution (gaz+étoile) a gauche et distribution du gaz seul
a drotte.

4.1.2 Paramétre de proportionnalité c,

Dans cette partie nous allons fixer la valeur du paramétre c,. Pour ce faire nous
allons étudier I'influence de ce paramétre sur I’évolution chimique de la galaxie. En effet,
I’évolution chimique du systéme est directement liée au taux de formation d’étoiles, lui—
méme paramétré par la valeur de ¢.. Le rapport [Mg/Fe| permet de caractériser les
contributions respectives des sN 1I et des SN la. Nous le choisissons comme critére de
sélection de nos modéles. Nous allons & présent étudier 'influence de la valeur de ¢, sur
I’évolution de la valeur moyenne de ce rapport d’abondance.

Dans une premiére série de simulations, nous avons considéré ¢, = 0.1 comme Katz
1992 [107] et Alimi et al. 2003 [6]. Nous obtenons une trés forte formation stellaire avec
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un pic de formation de 150 Mg, par an, comme on le voit dans la Figure 4.1.2. Une grande
fraction de la masse de la galaxie est produite au moment de I'effondrement initial (aux
environs de 500 millions d’années). En conséquence, I’échelle de temps de formation d’une
grande partie de la masse de la galaxie est courte par rapport & I’échelle de temps des
explosions de supernovae de type la, les premiéres sN la survenant aprées 1 milliard d’an-
nées. La Figure 4.5 panneaux du haut, montre I’évolution du rapport [Mg/Fe| moyenné
sur I'ensemble des particules stellaires. [Mg/Fe| décroit fortement au cours de la pre-
miére centaine de millions d’années. Cette décroissance est due aux explosions d’étoiles
de masses différentes. Plus '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’années
correspondant & la durée de vie des étoiles de 10 masses solaires. Aprés cette premiére
phase, [Mg/Fe| est faiblement décroissant. [Mg/Fe| est quasiment constant, a une va-
leur élevée, incompatible avec notre voisinage solaire que nous devons atteindre aprés 15
milliards d’années d’évolution.
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FiG. 4.5 — En haut: évolution temporelle du rapport d’abondance [Mg/Fe] moyen pour
ce = 0.1 @ gauche et ¢, = 0.006 & droite. En bas: taux de formation stellaire associé
(c. = 0.1 a gauche et ¢, = 0.006 a droite).

La contribution des supernovae type Il est visiblement trop élevée par rapport aux
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supernovae de type la qui génére le Fer aprés 1 milliard d’années. Deux raisons peuvent
étre A Dorigine de cette surévaluation : la production intrinséque de métaux par les su-
pernovae de type la est trop faible, ou la valeur moyenne de [Mg/Fe| est trop fortement
pondérée par les sN 1. Les sN Il ont des progéniteurs de durées de vie courtes (moins de
100 millions d’années) par rapport a ceux des sN la (de l'ordre de 1 milliard d’années),
une formation stellaire trop importante dans les phases initiales de la formation de la
galaxie va conduire, d’une part & la production d’un nombre important de sN 11 dés les
premiers instants de la galaxie conduisant a un rapport élevé (|[Mg/Fe]~ 0.5) et d’autre
part & la diminution rapide de la masse de gaz disponible dans le disque. Ainsi, il n’y
a plus de gaz en quantité suffisante pour produire des étoiles enrichies par les sN la
qui feraient diminuer le rapport [Mg/Fe|. 1l est donc nécessaire de diminuer le taux de
formation d’étoiles du premier milliard d’années.

¢, correspond au rapport entre le temps dynamique et ’échelle de temps local de la
formation stellaire. Sa diminution permet, d’une part, de retarder localement la formation
stellaire et d’autre part de diminuer la probabilité de formation d’une étoile et donc
I’amplitude du srr. Toutefois, I’amplitude du sFr est faiblement dépendante de ¢,, en
raison de la régulation du srFR. En effet, si on forme moins d’étoiles a un instant donné,
deux conditions sont favorisées pour la formation stellaire: si nous formons moins de
masse stellaire & un instant ¢, la densité du gaz reste localement élevée. De plus, le gaz
est localement moins chauffé par les supernovae, leur densité locale étant plus faible.
Ces deux conditions, ‘sur—densité’ et ‘gaz froid’, sont nécessaires a la formation stellaire.
Ainsi, le systéme tend localement a conserver un taux de formation stellaire élevé.

Pour obtenir une évolution chimique convenable, nous diminuons fortement la valeur
de ¢, a 0.006. La valeur maximale du sFRrR est diminuée par un facteur 3 et la valeur
du pic du SFR est a présent de 50 Mg.yr~!. La Figure 4.5 panneaux du bas, montre
le taux de formation pour les valeurs de c. considérées. Les deux courbes présentent
une phase de croissance initiale de SFR similaire. Avec une faible valeur de c,, le pic de
formation stellaire n’apparait plus de fagon marquée. La consommation de gaz se faisant
moins rapidement, le taux de formation d’étoiles est plus étalé dans le temps, ce qui
autorise un effet plus marqué de P’enrichissement chimique du gaz par les supernovae
de type la. Durant la premiére centaine de millions d’années (voir Figure 4.5 panneau
en haut a droite), [Mg/Fe| présente une évolution trés proche de celle avec ¢, = 0.1.
Aprés un milliard d’années, nous constatons une décroissance de [Mg/Fe| significative.
Cette décroissance est continue et permettra d’atteindre une valeur solaire a 15 milliards
d’années. Le choix de ¢, = 0.006 est donc approprié pour notre étude.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODELES 108

4.2 Caractérisation des objets aprés effondrement

Nous allons a présent étudier ’ensemble des simulations que nous avons réalisées,
afin de définir un ensemble de modéles conduisant & des galaxies réalistes. La principale
difficulté de ce travail repose sur la grande liberté de modélisation: nous considérons
des objets isolés sans structure préexistante (bulbe, disque, spirale), sans étoile et sans
enrichissement chimique du gaz a priori. Ainsi, préalablement a I’étude des populations
stellaires qui sera présentée dans le chapitre suivant, nous allons étudier les grandes
caractéristiques propres aux galaxies spirales : morphologie, cinématique et production de
métaux. Afin de clarifier notre discussion, nous allons définir 3 catégories de simulations,
qui ont été définies a posteriori & ’étude de ’ensemble des simulations.

4.2.1 Définition des catégories

Notre stratégie est la suivante:

— Nous allons définir trois classes d’objets en faisant varier le principal paramétre de
notre étude, le paramétre de rotation initiale A. Ce nombre de classes est choisi
afin de définir un intervalle de valeur favorable. Pour cette premiére phase, les
simulations se référent & une sphére de rayon initial 100 kpc avec un profil de

densité en r~!. La masse totale est de 1012 My et la fraction de masse baryonique
est de 10%.

— Aprés avoir défini I’ensemble des objets pertinents, nous allons, dans un deuxiéme
temps, modifier les propriétés de ces objets autres que le paramétre de rotation
(i.e. modification du rayon initial, du profil initial de matiére noire).

La famille de conditions initiales que nous considérons est principalement définie en
fonction du paramétre de rotation initiale. Le paramétre de rotation initiale est parti-
culiérement important pour la formation d’un objet de nature galactique. 1l définit le
rapport entre ’énergie cinétique de 'objet et de son énergie potentielle. Dans le cadre de
nos simulations, nous imposons la valeur de ce paramétre de fagon ad hoc. Toutefois, la
valeur du paramétre de rotation peut étre estimée par une approche cosmologique de la
formation des objets proto—galactiques. L.’acquisition du moment angulaire par un objet
proto galactique se fait par les effets de marée produit par la distribution de matiére
a grandes échelles (Peebles 1969 [167]). Les simulations numériques de modeles de for-
mation hiérarchique des structures de type cDM/ACDM permettent de créer un grand
nombre d’objets proto-galactiques et de définir une densité de probabilité p(A) sur la
valeur du paramétre de rotation initiale bien ajustée par un loi de type log—normal :

p(A) = \/;—;UA exp (—%) (4.5)

Cette loi ajuste la distribution des valeurs du paramétre de rotation tel que 0.03 <
A < 0.05et 0.5 < o) < 0.7. D’aprés la Figure 4.6 tirée de Vitvitska et al. 2002 [249)],
nous avons A ~ 0.04. De nombreuses études ont abordé la question de la valeur X et
s’accordent sur ces valeurs (A = 0.05 d’aprés Dalcanton et al. 1997 [54], Mo et al. 1998
[147] et A = 0.04 d’aprés Gardner 2001 [78]). Cette valeur est environ deux fois plus
faible que la valeur historique de 0.08 proposée par Peebles (Peebles 1969 [167]).
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FiG. 4.6 — Distribution des paramétres de rotation, d’aprés Vitvitska et al. 2002 [249].

Les catégories ont été choisies en fonction des résultats obtenus sur I’ensemble des
simulations et qui sont présentées ci—dessous. Le Tableau 4.1 définit les intervalles de
valeurs retenues :

Catégorie ‘ Vitesse de rotation Intervalle
A Forte A>0.12
B Faible A< 0.05
C Intermédiaire 0.05 <A <0.12

TAB. 4.1 — Définition des différentes catégories de simulations en fonction du paramétre
de rotation A.

Nous qualifions les trois catégories en terme de vitesse de rotation forte, faible ou
intermédiaire, la vitesse de rotation de 'objet a rayon donné étant croissante avec le
paramétre de rotation (cf. Equation 3.109).

Les valeurs limites de chaque catégorie ne définissent pas des transitions marquées
entre les différents régimes, la nature des simulations évoluant continiment avec les
différents paramétres. Ainsi, les valeurs des trois intervalles ne sont pas & prendre au
sens strict mais permettent de définir ’ensemble des simulations les plus adaptées a
I’application chemico—dynamique que nous désirons effectuer.

La correspondance entre les valeurs de transition entre les différentes 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 étre considérée avec
prudence. Pour A > 0.12, la coincidence est remarquable étant donnée les philosophies
trés différentes des simulations. Pour A < 0.05, la coincidence est principalement due a
la limitation des résolutions de nos simulations.
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4.2.2 Qualification morphologique

La premiére qualification que nous réalisons est basée sur "aspect morphologique des
objets. Nous considérons, d’une part, la distribution du gaz et des étoiles (vue de face
et vue par la tranche) et, d’autre part, la forme du profil de densité radiale du disque.
Le profil exponentiel des disques des galaxies spirales est une caractéristique établie et
observée depuis le début des années 40 (M33, Patterson 1940 [164]). Il constitue donc
une caractéristique essentielle qui doit étre vérifiée. Par ailleurs, la vue de face permet
de qualifier ’apparition ou non de structure de type barres, anneaux ou bras dans le
plan de la galaxie. La vue de profil indique I’épaisseur du disque au cours du temps et
également la croissance du bulbe si celui—ci apparait.

Les études chimico—dynamiques d’effondrement monolithique, similaires a la notre
(Raiterie et al. 1996 [180], Carraro et al. 1998 [38], Buonomo et al. 2000 [34], Lia et
al. 2000 [121], 2002 Lia et al. [122]), ne qualifie que trés sommairement la morphologie
des leurs objets en focalisant leurs analyses sur des aspects chimiques et /ou numériques.
Seul Berczik 1999 [23] présente un profil radial de densité, qui par ailleurs ajuste bien le
profil du disque de la Voie Lactée.

Les deux cas extrémes de rotation initiale rapide (A fort) et lente (A faible) aboutissent
a des objets non représentatifs des galaxies spirales. La troisiéme catégorie (A moyen)
correspond aux objets de rotation intermédiaire. Nous allons montrer que cette derniére
catégorie conduit aux objets les plus réalistes.

Objets de forte rotation initiale

D’aprés la Figure 4.6, de tels paramétres de rotations sont associés & des objets ayant
de faibles probabilités de formation. En raison de cette faible probabilité de formation,
d’apreés les modéles hiérarchiques, la valeur maximale des études chimico—dynamiques se
limitant usuellement & une valeur de A = 0.1 (Berczik 1999 [23], Curir & Mazzei 1999
[52], Lia & Carraro 2000 [121]). Ainsi, cette catégorie n’est généralement pas étudiée dans
ce genre de simulation. Dans un souci de généralité et afin d’étudier les conséquences
de tels paramétres de rotation, nous avons considéré des simulations avec A = 0.14 et

A =0.16.

— Morphologie des objets vus de face: Pour ces objets, une fraction importante
de I’énergie totale est sous forme cinétique. La rotation des particules étant initialement
circulaire autour d’un axe, 'effondrement initial est moins violent que ce que nous ob-
servons dans les deux autres catégories, ce qui conduit a une distribution de matiére
étendue dans le plan galactique. Le choc initial conduit & deux structures: une partie
centrale ayant une dimension de 'ordre de 10 kpc et une structure externe de type an-
nulaire. Sur la Figure 4.7 (a gauche), la structure annulaire a un rayon de 'ordre de 40
kpc. Cette structure annulaire correspond a une sur—densité de gaz non homogéne formée
lors du choc initial. Elle présente de nombreuses petites structures en sur—densités ayant
une taille typique d’environ 5 kpc. Les petites structures présentant une forte densité de
gaz conduisent a une formation stellaire localisée au niveau des ces globules de gaz. La
Figure 4.7 (a droite) présente la contre partie en matiére noire. On constate qu’il n’y pas
formation de sur—densité locale, ce qui montre que les globules apparaissent en raison de
la nature collisionnelle du gaz et de sa capacité a se refroidir.
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Malgré le chauffage stellaire et la consommation du gaz, les globules constituent des
sous systémes liés gravitationnellement. La majorité de ces structures existent jusqu’a la
fin de la simulation (3 milliards d’années) et peu d’entre elles sont détruites lors de leur
chute vers les parties centrales de la structure.

L’évolution de ce type d’objet est principalement marquée par ’apparition de struc-
tures au sein de la distribution centrale de matiére et la chute des petites structures vers
la partie centrale. La Figure 4.8 présente deux morphologies typiques, présentant respec-
tivement la distribution du gaz (a gauche) et des étoiles (& droite). Sur la durée de la
simulation, 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 environ
une rotation galactique), la structure centrale présente un anneau visible d’environ 10
kpc de rayon dans la composante gazeuse et stellaire (Figure 4.8 du haut). Au méme ins-
tant, on observe une structure barrée. Cette barre est confinée & 'intérieur de "anneau.
La structure centrale évolue rapidement en moins de 300 millions d’années pour aboutir
a la destruction de ’anneau et de la barre. Aprés 1.5 milliards d’années, I’évolution de la
structure aboutit sur un objet anarchique composé de plusieurs sous-structures (Figure
4.8). A la fin de la simulation (3 milliards d’années), aucune structure caractéristique de
galaxie spirale n’est observée.

— Morphologie des objets vus de profil: L’effondrement gravitationnel et le refroi-
dissement du gaz conduit rapidement a la formation d’un disque de gaz dont la majorité
de la masse est comprise & I'intérieur de 40 kpc.

La Figure 4.9 présente la distribution du gaz et des étoiles, ainsi que le profil de
densité surfacique du disque suivant ’axe z. Le profil de densité est normalisé a sa valeur
centrale finale. Au—dela d’un milliard d’années, I’épaisseur du disque ne varie plus. Afin
de comparer I’épaisseur du disque obtenu avec les observations, nous estimons 1’épaisseur
du disque par une loi exponentielle du type /09 = exp(—r/h), h étant I’échelle carac-
téristique et og la densité centrale. Nous trouvons une échelle caractéristique de 450 pc
pour le gaz et 380 pc pour les étoiles. Pour notre Galaxie, Ojha et al. 1999 [159] trouve
une échelle caractéristique de 240 pc pour le disque mince et une échelle de 790 pc pour
le disque épais. Pour les mémes caractéristiques, Du et al. 2003 [66] trouvent 320 pc et
640 pc respectivement. Ces valeurs concernent les étoiles. Par ailleurs, la valeur typique
de h d’une Sc est de 450 pc et 700 pc pour un Sh, selon Ma 2002 [128]. Nos simulations
ont donc le bon ordre de grandeur®. Aucun globule, présent sur la vue de face n’est
observé en dehors du plan de la galaxie. Les globules restent dans le plan galactique sur
toute la durée de la simulation, ceci malgré 'interaction avec le reste de la structure.
En particulier, on ne note pas 'apparition d’une structure centrale de type bulbe. La
structure reste d’épaisseur constante sur la totalité du plan et durant toute la durée de
la simulation.

5. Pour cette catégorie d’objets, la comparaison est abusive étant donné la morphologie des objets,
mais est réalisée afin de pouvoir comparer avec les deux autres catégories.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODELES 113

t= 2.99 Gyrs — Gas density — t= 2.99 Gyrs — Stellar density —

Merc’Z of Merc’Z

? 1 2 10°
o o
] ]
108 108
o o
107 107
§ §
N 10° N 10°
i _a0 —20 20 40
6= 0 °, ¢= 90° (kpc) 6= 0 °, ¢= 90° (kpc)
t= 2.99 Gyr — GAS — t= 2.99 Gyr — STARS —
T T T T T T
or E or E
— —
o7 'T 7 o7 'T 7
) )
S S
o o
~ ~
2 2
o o
O -2r b O -2r b
3t 4 -3} 4
L L L L L L
-2 0 2 -2 0 2
Z (kpc) Z (kpc)
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— Profil radial de densité: Pour cette catégorie d’objets une description en terme
de profil de densité radiale n’est pas réellement appropriée étant données les fortes dis-
symétries observées. Toutefois, nous présentons ici les profils obtenus afin de pouvoir les
comparer avec les 2 autres catégories qui, comme nous le verrons, donneront des résultats
plus satisfaisants.

La Figure 4.10 présente ’évolution temporelle du profil de densité typique de cette
catégorie d’objets & 1.5, 2 et 2.5 milliards d’années. Nous présentons le gaz & gauche et les
étoiles a droite. En faisant abstraction des pics de sur—densité dus aux petites structures
globulaires, le profil de densité stellaire, déterminé dans le plan du disque, décroit avec le
rayon. Malgré la nature trés bruitée de ce profil, on peut estimer ’échelle caractéristique
du disque stellaire dans le but de le comparer avec les catégories que I'on décrira par la
suite. En considérant I’ensemble du disque, 1’échelle caractéristique® de ce profil est de
5.7 kpc a t = 1.5 milliard d’années et croit légérement avec le temps pour atteindre une

6. Echelle caractéristique en supposant un profil de densité du type a exp(—r/rg), ro étant 1’échelle
caractéristique.
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valeur de 6.2 kpc a la fin de la simulation. Bien que la comparaison soit un peu abusive
dans ce cas, cette valeur caractéristique est plus importante que 1’échelle caractéristique
de la Voie Lactée (de 2.5 & 3.5 kpc d’aprés Mera 1998 [140], Dehnen & Binney 1998
[59], Hammersley et al. 1999 [90]) mais reste compatible avec les échelles caractéristiques
des galaxies observées (de Jong 1996 [55]). Les structures globulaires étant caractérisées
par des pics de sur—densité d’un ordre de grandeur au—dessus de la densité ajustée par
I’exponentielle décroissante.

La pente des profils de densité du gaz est trés similaire & celui des étoiles durant la
totalité des simulations. Les sur—densités associées aux globules de matiére apparaissent
nettement moins contrastées que dans les profils stellaires. Ainsi, les globules de matiére
apparaissent comme des systémes dans lesquelles le gaz a été totalement converti en
étoiles.

— Conclusion: Cette catégorie d’objet conduit & la formation d’une multitude de
petits globules et une structure centrale qui ne présente pas une morphologie stable. La
distribution de matiére, en particulier I'existence des globules de matiéres baryoniques, ne
peut correspondre A un cas plausible de galaxie isolée. D’un point de vue morphologique,
cette catégorie de modéle est donc rejetée.

Nous allons voir par la suite que la diminution de la valeur du paramétre de rotation
va permettre de stabiliser ’'objet et de limiter la formation des globules de matiére tout
en conservant la décroissance exponentielle du profil de densité.

Objets de rotation initiale faible

D’aprés Vitvitska, la distribution de la Figure 4.6 montre que cette catégorie regroupe
la majorité des objets. En raison du temps de calcul pour cette catégorie d’objets, nous
avons considéré une valeur de rotation initiale unique de A = 0.03 .

— Morphologie des objets vus de face: Une telle valeur de A implique que seule
une faible fraction d’énergie du systéme se trouve sous forme d’énergie cinétique. Par
conséquent, la force centrifuge initiale exercée sur le gaz est faible et I’effondrement initial
est violent. Le taux de formation d’étoiles est trés élevé durant les premiers millions
d’années. Il implique une consommation rapide du gaz. La faible vitesse de rotation
initiale et le fort sFR aboutissent & la formation d’un objet de petite dimension (environ
10 kpc) et de forte densiteé.

La Figure 4.11 présente la distribution de densité de gaz. De la méme facon que
pour la catégorie A fort, on constate la formation de nombreuse structures globulaires.
Toutefois, cette fois, ces structures ne sont pas trés denses et la concentration de matiére
est moins contrastée par rapport a leur environnement. Elles fusionnement rapidement
avec la concentration centrale de matiére. Aprés 2 milliards d’années, aucun globule de
matiére 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’un
milliard d’années. Toutefois, cette structure est éphémére et persiste moins de 200 mil-
lions d’années. Au—deld d’un milliard d’années, le gaz du plan galactique est localisé
dans un rayon de 8 kpc et ne décrit pas de structure particuliére. Le disque stellaire
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FiG. 4.11 — Evolution morphologique des simulations avec \ faible. En haut le gaz, en
bas la composante stellaire.

a une extension radiale de I'ordre de 10 kpc et successivement de forme circulaire puis
oblongue.

Il est nécessaire de faire quelques remarques relatives a la technique numérique em-
ployée. Le manque de structure observée dans ces objets n’est pas une conséquence du
terme de lissage hydrodynamique du gaz, les valeurs de h étant adaptées spatialement
et temporellement. Toutefois, le terme de lissage gravitationnel, lui, est fixe sur toute la
durée de la simulation (voir chapitre 2). Un paramétre de lissage élevé tend a stabiliser le
disque (Romeo 1994 [188]) en inhibant les développements des instabilités. Cette valeur
est fixée a la distance moyenne inter—particules de la géométrie initiale (sphére de 100
kpc). Pour étudier la question de l'effet du terme de lissage sur la morphologie de ces
objets, il faudrait augmenter la résolution spatiale. Dans le cadre d’un code & lissage
gravitationnel spatialement fixe, ceci reviendrait & augmenter le nombre de particules.

Toutefois, la résolution augmente comme nl/3 n étant le nombre de particules de gaz du
systéme. Dans notre étude, une augmentation du nombre de particules de gaz conduit a

une augmentation du nombre de particules stellaires, la masse d’une particule stellaire
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étant imposée proportionnelle & la masse d’une particule de gaz et le taux de formation
d’étoiles étant conservé. Dans le cas des objets a faible rotation initiale, le coup numé-
rique est déja trés important pour la résolution en masse considérée en raison des échelles
de temps imposées par I’hydrodynamique, les zones denses nécessitant des petits pas de
temps d’intégration pour étre traitées correctement, et du grand nombre de particules
stellaires produites. Le temps de calcul pour un plus grand nombre de particules de gaz
devient donc prohibitif et hors de porté de nos simulations. Une solution pour contour-
ner ce probléme serait d’implémenter un lissage gravitationnel adaptatif, jouant un role
similaire & 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 profil: La Figure 4.12 présente la distribution
du gaz et des étoiles ainsi que les profils de densité suivant z.
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F1G. 4.12 — Epaisseur des disques respectivement du gaz G gauche et des étoiles a droite.
En bas, les profils de densité des disques et en haut la distribution de matiére associée.
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Nous estimons I’épaisseur du disque de la méme facon que précédemment. Nous
trouvons un échelle caractéristique de 400 pc pour le gaz et 300 pc pour les étoiles. Le
disque est légérement plus mince que dans le cas de A fort, aussi bien pour la composante
gazeuse que stellaire. De la méme fagon que pour le cas précédent, I’épaisseur du disque
reste constante aprés 1 milliard d’années aprés la fin de ’effondrement initial. On trouve
une épaisseur de disque qui est en bon accord avec les valeurs de Ma 2002 [128] pour la
galaxie de type Sc. Le disque a une extension radiale d’environ 8 kpc. Le disque stellaire a
une extension radiale plus importante que le disque de gaz (12 kpc). Pour cette catégorie
de simulations, la structure reste totalement plane sur les 3 milliards d’années que dure
la simulation. Comme nous I’évoquions pour la description de la vue de face, il n’apparait
pas de structure au sein du disque. De ce fait, aucune structure de type barre ne peut
conduire & I’éventuelle croissance d’un bulbe.

— Profil radial de densité: La Figure 4.13 présente ’évolution temporelle du profil
aux temps 1.5, 2 et 2.5 milliards d’années.

Le profil de densité des étoiles est trés stable dans le temps et est trés bien ajusté par
un profil exponentiel. L’échelle caractéristique est de 'ordre de 1.8 kpc. C’est environ
deux fois plus faible que I’échelle du disque de la Voie Lactée (de I'ordre de 2.5 & 3.5 kpc
(Dehnen & Binney 1998 [59], Hammersley et al. 1999 [90]).

La valeur centrale de densité du profil stellaire est d’un ordre de grandeur supérieur
a celui observé dans le cas des simulations A fort, alors que celle du profil de gaz est
restée la méme.

Contrairement a la premiére classe de simulations, le profil radial de densité de gaz
a une densité qui n’est pas semblable a celui des étoiles. Le centre du profil de densité
admet une densité centrale relativement constante et qui décroit avec le temps (du fait
de conversion de gaz en étoile). Au-dela d’un rayon de 15 kpc le profil de densité du gaz
est trés bruité en raison du faible nombre de particules décrivant cette zone. Par ailleurs,
la densité de cette zone (de I'ordre de 10° M, kpe™!) est la densité que I’on observe dans
la zone en dehors du disque de cet objet.

— Conclusion: Nous ne remarquons ni la formation au moment de 'effondrement
initiale, ni la croissance au cours du temps, d’une structure centrale de type bulbe. Nos
simulations montrent que de faibles valeurs de A conduisent a la formation d’un disque
de faible épaisseur. 1l est important de garder a 'esprit les difficultés numériques liées
a la résolution spatiale qui limitent le développement des instabilités et par conséquent
I’apparition de structures. D’un point de vue morphologique, cette catégorie est exclue.
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Objets avec rotation initiale moyenne

La derniére classe de simulations regroupe les objets ayant un paramétre de rotation
initiale de 0.05 & 0.12. Pour cette catégorie nous avons considéré des simulations avec
quatre valeurs du paramétre de rotation A € {0.05,0.08,0.1,0.12}. Comme cette catégo-
rie développe des structures remarquables (bras, barres, structure boite/cacahuéte) nous
avons réalisé un nombre important de simulations, en jouant sur différents paramétres
(profil de densité initial, rayon initiale de la sphére) afin d’affiner la détermination des
objets conduisant & des morphologies réalistes. Pour chacun des paragraphes suivants,
nous discuterons dans un premier temps le cas standard d’un profil en 1/r puis d’un
profil en 1/r2.

— Morphologie des objets vus de face:

e Profil en 1/r: La Figure 4.14 présente la morphologie typique des composantes
stellaires et gazeuses d’une galaxie résultant d’un objet proto—galactique en 1/r, avec
R;,; = 100 kpec.

Avec ces valeurs de A, les globules observés dans la catégorie A forte, est faible (A >
0.1) voir inexistante (A < 0.1). S’ils apparaissent, ils ne constituent qu’un phénoméne
transitoire : aux environs de 1 milliard d’années, la carte de densité stellaire présente des
globules (en haut de I'image). Toutefois, la contre—partie gazeuse a une densité faiblement
marquée par rapport au gaz environnant. A 2 milliards d’années, les globules ont disparu.
Par ailleurs, Ieffet de lissage, évoqué pour les objets & faible vitesse de rotation, n’inhibe
pas dans le cas présent la formation de structure (barres ...), le disque galactique,
une fois formé, ayant une taille suffisamment grande (> 20 kpc). Sur toute la durée de
la simulation, une structure spirale faiblement marquée, apparait dans la composante
gazeuse mais sa structure n’est réellement mise en place qu’aprés 4 milliards d’années.

Une structure barrée est observée a 2 milliards d’années, mais n’est réellement bien
établie qu’a 4 milliards d’années. La barre est observée jusqu’a la fin de la simulation a
5 milliards d’années. La barre est présentée sur la Figure 4.15 en haut. Les profils en 1/r
conduisent & une longueur de la barre (demi-grand axe) de 5 & 7 kpc. Une telle dimension
de barre est supérieure a celle observée dans notre Galaxie (de 3 & 3.5 kpe, Gerhard 2002
[81]). Toutefois, le rapport de la longueur de la barre sur ’échelle caractéristique du disque
est de l'ordre de 1.7. Cette valeur est légérement supérieure a 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 évolue
de facon dissymétrique sur le second milliard d’années, et "objet a une morphologie
perturbée qui tend a faire disparaitre la barre. A 5 milliards d’années, le disque stellaire
est symétrique et une structure barrée est visible au centre.

Les objets obtenus avec un profil en r~! et avec R;,; = 100 kpc présentent donc des
structures remarquables et persistantes dans le temps. Dans le but de voir la dépendance
de ces structures avec les paramétres initiaux, autre que le paramétre de rotation, nous
allons a présent faire varier des paramétres géométriques de nos objets proto—galactiques.
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Fi1G. 4.14 — Evolution morphologique des simulations en 1/r avec X\ moyen. A gauche le

gaz, a 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/r% (en bas). A gauche le gaz, a droite les étoiles.

e Profil en 1/r%: Afin de stabiliser la structure, nous avons considéré un profil initial
de matiére noire plus piqué. Notre choix se porte sur un profil en =2 pour la matiére
noire et r~! pour le gaz. Bien que totalement ad hoc, ce choix est inspiré d’une part
par le profil de densité radiale auquel tend respectivement la matiére noire et la matiére
baryonique dans un effondrement auto-similaire (Teyssier, Chiéze & Alimi 1997 [233]) et
d’autre part, par le profil de matiére que doit avoir une galaxie afin d’avoir une courbe de
rotation plane (I’équilibre rotationnel & vitesse constante impliquant un profil de densité
en r=2).

Les profils en r= conduisent & des structures barrées et spirales trés contrastées
au sein du disque. La Figure 4.16 présente la distribution de gaz et d’étoiles de ces

2

simulations. La composante gazeuse présente une structure qui ressemble a un pseudo—
anneau de gaz . Ces deux bras sont de type ‘trailing’8, ce qui est le cas observé pour les

7. Par définition un pseudo—anneau correspond a un anneau de matiére défini par le prolongement
des deux bras.
8. Les bras sont enroulés dans le sens de rotation de la barre.
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galaxies (Binney & Tremaine 1987 [28]). La contrepartie stellaire des bras est trés peu
marquée et définit la limite du disque de la galaxie. Les distributions de gaz et d’étoiles
décrivent une structure de type anneaux ayant pour diamétre la barre stellaire.
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FI1G. 4.16 — Structure annulaire et barrée pour 1/r? avec R;,; = 100 kpe. A gauche le gaz
et a droite la composante stellaire.

La barre obtenue avec un profil en 1/r% a une longueur (demi—grand axe) de 2 a 3
kpc. Cette structure est présentée sur la Figure 4.15. Ces dimensions significativement
inférieures aux simulations avec un profil en r=! (Figure 4.15) sont comparables aux
galaxies observées (Combes & Elmegreen 1993 [50]). La dimension de la barre de gaz
diminue rapidement avec le temps. La Figure 4.17 montre cette évolution : en 0.3 milliard
d’années, la barre gazeuse de 8 kpc est réduite a une concentration centrale de I'ordre
de 1 kpc & ¢t = 1.6 milliards d’années. On note par ailleurs que la barre de gaz n’est pas
aligné a la barre stellaire. Elle précéde la barre stellaire dans le sans de rotation de cette
derniére.

Afin d’obtenir des caractéres morphologiques encore mieux définis, nous avons fait
varier le rayon initial de la sphére de matiére définissant ’objet proto—galactique tout en
conservant le profil initial en 1/r% pour la matiére noire.

La diminution de R;,; a 80 kpc conduit & une structure barre, bras, pseudo—anneau
trés marquée dans le gaz (Figure 4.17). Aux extrémités de la barre de gaz sont observées
deux sur—densités. Les deux sur—densité ‘tombent’ vers le centre de la barre en décrivant
la moitié de la barre en 1 milliard d’années. La distribution du gaz dans la partie centrale
tend vers une concentration centrale dont la taille est significativement inférieure a la
taille de I’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 au
diamétre de I’anneau tel que le présentent certaines galaxies comme NGC1433 (cf. Buta
et al. 2001 [35]). Pour R;,; = 50 kpc, les mémes structures sont observées. Toutefois, les
bras dans la composante stellaire sont inexistants.
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F1G. 4.17 — Evolution morphologique des simulations en 1/r% pour < A moyen. En haut
le gaz et en bas la composante stellaire.

2 nous a conduit a consi-

e Profil fixe de matiére noire: L’apport des profils en r~
dérer des modéles avec un potentiel de matiére noire imposé. Les résultats sont illustrés
dans la Figure 4.18. Sans formation stellaire, I’effondrement de la sphére de gaz conduit &
un disque gazeux parfaitement symétrique développant rapidement une structure spirale
(Figure 4.18 & gauche). Cette structure spirale devient de moins en moins marquée et
disparait aux environs de 1.5 milliards d’années (Figure 4.18 & droite). Les structures
observées dans les simulations avec de la matiére noire dynamique (anneau, barre) ne se
développent pas ici. Les simulations avec formations stellaires conduisent & un trés fort
taux de formation d’étoiles dés les premiers pas de temps de la simulation. Le nombre
important de particules stellaires ainsi que le pas de temps imposé par la dynamique
du gaz conduisent a un temps de calcul prohibitif, et ne nous permettent pas de suivre
I’évolution d’un tel objet.

Par conséquent, nous n’avons pas exploré plus en détails cette piste, et nous sommes
limité a I’étude de systémes totalement auto-gravitants, d’ailleurs plus réalistes.
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F1G. 4.18 — Simulation avec profil de matiére noire five. Evolution temporelle de la struc-
ture spirale du disque de gaz.

— Morphologies des objets vus de profil: La Figure 4.19 illustre les résultats pour
les profils de densité en 1/r en haut et les profils de densité en 1/r% en bas.

e Profil en 1/r: La présence de la barre dans les simulations en 1/r fait apparaitre
la structure boite/cacahuéte typique (Combes & Sanders 1981 [47], Combes et al. 1990
[49]). Afin de mieux la voir, la Figure 4.20 présente une vue du disque dans le sens de
la barre (a gauche) et une vue perpendiculaire & la barre (& droite). Toutefois méme si
I’apparition de cette structure est remarquable compte tenu de nos conditions initiales,
la sur—épaisseur associée a la structure cacahuéte reste faiblement contrastée par rapport
au reste du disque. En particulier, cette structure tend a disparaitre avec le temps sans
aboutir a la création d’un sphéroide central, bien que d’importantes quantités de matiére
soient conduites vers le centre de la galaxie sous l'action de la barre (voir chapitre 5).

e Profilen 1/r%: Pourle profil en 1/r% nous ne voyons pas de structure boite /cacahuéte
malgré la présence de la barre bien que ’aspect morphologique général de la galaxie soit
mieux établi. La barre est probablement trop jeune et trop faible pour faire apparaitre
une telle structure de fagon visible. Ainsi, cette derniére catégorie de simulations ne
conduit pas a ’émergence d’un bulbe, quelles que soient les valeurs de la pente initiale
du profil de densité de matiére noire et du rayon initial de I'objet proto—galactique.

De la méme facon que pour les catégories précédentes, nous mesurons 1’échelle carac-
téristique de I’épaisseur du disque (voir Figure 4.21). Pour les profils en 1/r, le disque a
une échelle caractéristique de 310 pc pour la composante gazeuse et de 780 pc pour la
composante stellaire. Pour les profils en 1/r2, le disque & échelle caractéristique de 310
pc pour la composante gazeuse et de 340 pc pour la composante stellaire. Les simulations
avec un profil en 1/r? aboutissent donc & des épaisseurs de disque semblable aux deux
autres catégories. Ainsi, de la méme fagon que la valeur de A, la nature du profil (i.e. 1/r
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Uaze de la barre (boite), a droite projection dans 'axe de la barre (cacahuéte).
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ou 1/r?) n’a pas d’influence majeure sur I’épaisseur. Seul, la présence de la barre avec
la structure cacahuéte dans les simulations en 1/r conduit & un épaississement global du
disque dont I’échelle caractéristique dans la composante stellaire se rapproche de 1’échelle
du disque épais de notre Galaxie (790 pc, selon Ojha et al. 1999 [159], 640 pc, selon Du
et al. 2003 [66]). Cette épaisseur de disque correspond a une galaxie Shc/Sb selon Ma

2002 [128].
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Fia. 4.21 — Profil de densité suivant l'axe z, @ gauche pour le gaz et & droite pour les
étoiles. Les figures correspondent en haut, a un profil en 1/r, et en bas & un profil en
1/r%.

— Profil radial de densité:

e Simulation avec profil en 1/r: La Figure 4.22 présente I’évolution temporelle du
profil aux temps 1.5, 2 et 2.5 milliards d’années De la méme fagon que pour les simulations
de la catégorie A faible, le profil de densité stellaire tend de fagon remarquable vers un
profil exponentiel. Ce profil est trés stable dans le temps. On note toutefois des légéres
évolutions dans le profil de densité: le profil de densité stellaire est ajusté au mieux par
une loi exponentielle aux environs de 2 milliards d’années pour un rayon de 40 kpc. Au
dela de 2 milliards d’années, le profil de densité stellaire développe une légére sur—densité
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au centre qui s’écarte de la loi exponentielle. Toutefois, jusqu’a la fin de la simulation
(3 milliards d’années) cette croissance est faible et n’atteint pas un écart d’un ordre de
grandeur par rapport & la valeur centrale du profil exponentiel. Cette croissance centrale
préfigure Iinfluence de la barre que nous verrons mieux avec les profils en 1/r%. Par
ailleurs, ’échelle caractéristique du disque croit avec le temps. A 1.5 milliards d’années,
I’échelle caractéristique est de 2.9 kpc. Sa croissance est de 'ordre de 0.2 kpc tous les
500 millions d’années. A 3 milliards d’années, cette échelle tend a se stabiliser & 3.4 kpc.
L’échelle caractéristique de la Voie Lactée est de 'ordre de 2.5 & 3.5 kpc (Dehnen &
Binney 1998 [59], Hammersley et al. 1999 [90]).

La densité stellaire au voisinage solaire (densité & ~ 10 kpc du centre de la Galaxie)
est de 4849 Mg .pc™? selon Kuijken & Gilmore 1991 [114], de 52 M,.pc™2 selon Mera et
al. 1998 [140] et de 67+ 9 Mg .pc™2 selon Siebert et al. 2003 [221]. Dans nos simulations
la densité stellaire & une distance équivalente est de 40 Mg .kpc ™2
ordre de grandeur. Ainsi, le profil de densité stellaire obtenu dans ces simulations est
en trés bon accord avec les observations et ressemble de facon trés similaire au profil de
densité du disque d’une galaxie telle que la voie lactée.

Le profil de gaz décroit moins rapidement qu’une loi exponentielle est au dessus de 25
a 30 kpc, le profil de densité a une densité de I'ordre de 10° Mg, kpc™! qui correspond a la
densité observée en dehors du disque ces objets. Le profil densité du gaz est typiquement
un ordre de grandeur plus faible que le profil de gaz au centre du disque et tend vers une
densité identique au-dessus de 10 kpec.

, ce qui est dans le bon

e Simulation avec profil en 1/r?: Cette simulation a un profil de gaz totalement
différent. La Figure 4.23 présente respectivement le profil de densité de gaz a gauche
et stellaire a droite. Aux environs de 2 a 5 kpc, on remarque une déplétion dans le gaz
trés marquée. Cette forte diminution de la densité de gaz est & mettre en relation avec
la barre stellaire qui a une dimension de 3 kpec. Le profil de densité met en évidence le
transport de gaz vers le centre de la galaxie sous I’action de la barre. On note que la
densité centrale de gaz est trés élevée par rapport aux parties externes du disque (r = 20
kpc) avec une différente de 2 ordres de grandeurs. Entre 10 et 20 kpc, la densité de gaz est
relativement constante et au-dessus de 20 kpc elle décroit vers la valeur correspondant
a4 la zone en dehors du disque de I'objet. La densité stellaire subit aussi 'influence de
la barre. Comme pour les simulations en 1/r, on retrouve un profil bien ajusté par une
loi exponentielle pour les régions externes du disque, avec toutefois une échelle caracté-
ristique plus importante, de I'ordre de 5 kpc, qui reste toutefois totalement compatible
avec les observations. La partie centrale présente un fort écart a la loi exponentielle, de
prés de 2 ordres de grandeur. Cette forte densité stellaire résulte de la forte densité de
gaz et a la présence de la barre, qui induit un important taux de formation d’étoiles.
Toutefois, cette forte densité centrale n’est pas a confondre avec la présence d’un bulbe
puisqu’il n’apparait pas une telle structure d’aprés la morphologie des objets.
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Fia. 4.22 — Profils de densité pour une simulation avec X moyen, a gauche le
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F1G. 4.23 — Profils de densité pour une simulation pour X moyen et en 1/r?.

— Conclusion: Pour I'ensemble des simulations, nous ne constatons pas de croissance
de structure de type bulbe quels que soient les paramétres considérés Toutefois, ’épais-
seur du disque obtenue pour les simulations en 1/r pourrait masquer I’apparition éven-
tuelle d’un bulbe dans nos simulations. De plus, toujours pour les simulations en 1/r,
une structure boite/cacahuéte des barres est observée. Elle reste toutefois de trés faible
amplitude et ne parvient pas & se différencier nettement du disque stellaire. Une telle
structure n’est pas observée dans les simulations en 1/r? ot la barre apparait avec une
plus faible dimension.

Cette non formation de bulbe est constatée de la méme fagon par Springel 2000 [226]
sur des simulations spH & plus haute résolution ou Berczik (Berczik 1999 [23]) a plus
faible résolution et sur 15 milliards d’années.

Les simulations en un 1/r et en 1/r? présentent chacune des caractéristiques impor-
tantes. De part, les deux qualifications suivantes, nous montrerons que les profils en 1/r
sont les plus adaptés.
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4.2.3 Qualification cinématique

Deux propriétés essentielles doivent étre observées afin de qualifier un objet de galaxie
disque : la décroissance exponentielle du profil radial de densité et une courbe de rotation
plane. Nous avons vu précédemment que nous vérifions la premiére propriété, dans ce
paragraphe nous allons étudier la seconde.

L’étude des courbes de rotation est un outil puissant pour mesurer la distribution
de matiére dans le plan du disque des galaxies spirales®. Dés 1914, les toutes premiéres
courbes de rotation ont pu étre mesurées sur les galaxies proches M31 et M104 (Slipher
1914 [214]). Toutefois, c’est au début des années 70, notamment avec "apport des ob-
servations radio de la raie & 21 cm de ’hydrogéne neutre (Hr1) que I'on admit que les
courbes de rotation des galaxies restaient planes (Rogstad & Shostak 1972 [186]) jus-
qu’a de grands rayons, mettant en évidence ’existence d’un halo étendu de matiére non
visible. Actuellement, peu de galaxies présentent des décroissances kepleriennes & grand
rayon. Certaines mesures indiquent une possible décroissance keplerienne de la courbe
de rotation de la Voie Lactée pour des rayons supérieur a 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 I’extension radiale est délimitée par le rayon de turn—over
(rayon au-deld du quel la courbe de rotation s’infléchit pour tendre vers une courbe
de rotation plane.). Pour les galaxies spirales, les rayons de turn—over bont de quelques
centaines de parsecs quelques kiloparsecs. Bien que les études dans les années 80 — 90
annoncaient des rayons de turn-over de I'ordre du kiloparsec (Rubin et al. 1980 [191],
Rubin et al. 1985 [192], Persic et al. 1996 [170]), les méthodes plus récentes d’analyse tel
que "envellope tracing method (Sofue 1996 [217], Sofue 1997 [218], Sofue et al. 1999 [219])
tendent a montrer que le rayon de turn—over est plus limité, avec un ordre de grandeur
d’une centaine de parsec.

Dans le cadre de notre qualification cinématique, nous allons voir dans quelle mesure
nos objets ont une courbe de rotation typique des galaxies spirales au niveau du rayon
de turn—over et vis & 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 nous
discuterons de I'influence des paramétres initiaux sur I’évolution temporelle et sur ’allure
finale des courbes de rotation.

Comparaison des deux types de courbes de rotation:

La Figure 4.24 compare la courbe de rotation des étoiles a celle du gaz (i.e. la vitesse
angulaire moyenne de I’ensemble des étoiles, et du gaz). Les deux courbes ont des allures
similaires, une amplitude d’environ 280 km.s™! pour le gaz et 270 km.s~! pour les étoiles,
et un rayon de turn—-over comparable également (environ 4 kpc). Cette correspondance
provient du fait que le gaz et les étoiles sont soumis au méme potentiel global. Les parties
centrales que le gaz a tendance a avoir un rayon de turn—over légérement inférieur a celui
observé dans la contre—partie stellaire. Toutefois, de fagon générale, la courbe de rotation
des étoiles est 1égérement inférieure a celle du gaz, une tendance en bon accord avec les
résultats observationnels (V. < Vj, pour les types précoces, et Vi ~ V, pour les types
tardifs (Vega Beltran et al. 2001 [248])). Cette différence s’explique par un modéle ot le
gaz se trouve en équilibre rotationnel alors que les étoiles sont soumises & des mouvements

9. Pour une revue récente sur les courbes de rotation voir Sofue & Rubin 2001 [220].
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aléatoires plus importants (Pignatelli et al. 2001 [173]). Cet effet est d’autant plus grand
que la galaxie présente un bulbe conséquent.

t= 3.49 Gyr - GAS — t= 3.49 Gyr — STARS —
T T T T T T T T T T
300 | g 300 | g
N N
I L i I L ]
o 200 o 200
S S
e e
N2 N2
/\Qb /\Qb
>°100 [ g >°100 [ g
Vv Vv
of g of g
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1

10

20

Radius (kpc)

30

10

20

Radius (kpc)

30

Fia. 4.24 — Courbe de rotation, G gauche pour la composante gazeuse et a droite pour la
composante 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 (Ha, H1, co). La mesure des courbes de rotation des étoiles nécessitant
un flux lumineux important, elle se limite généralement a la partie centrale des galaxies
(voir Vega Beltran et al. 2001 [248] pour une mesure des courbes de rotation des étoiles).

Effet de la formation stellaire

L’ajustement du paramétre ¢, nous a permis d’obtenir un ensemble de simulations
ayant des conditions initiales identiques, mais avec différents taux de formation d’étoiles.
Nous pouvons donc estimer 'influence de la conversion de la matiére baryonique de com-
posante collisionnelle en composante non collisionnelle. La Figure 4.25 présente trois
courbes de rotations obtenues trois valeurs différentes de ¢, formation. La premiére
courbe correspond & un taux de formation d’étoiles nul, i.e. la simulation ne comprend
que du gaz. Les deux autres courbes correspondent a ¢, = 0.006 et ¢, = 0.1 respecti-
vement. Ces variations de taux de formation d’étoiles conduisent respectivement a des
fractions de gaz, moyennées sur I’ensemble du disque, de 100%, ~15% et ~3%.

Nous constatons qu’a la résolution de notre étude, il n’y a pas de différence signifi-
cative entre les trois courbes de rotation. Leur vitesse de plateau est de 280 km.s™!. Le
rayon de turn—over de la simulation avec 100% de gaz a une valeur légérement inférieure
aux autres (1 kpc au lieu 2 kpc).

Ainsi, une fois le disque galactique formé, le gaz et les étoiles décrivent le méme type
de courbe de rotation. Comme nous ’avions montré dans le paragraphe concernant la
qualification du taux de formation stellaire, la composante stellaire et gazeuse reste dans
le plan du disque avec une épaisseur comparable quelle que soit la valeur du paramétre
¢, que nous avons considéré. Ainsi, le potentiel gravitationnel (DM + disque) vu par
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Fic. 4.25 — Courbes de rotation obtenues pour une simulation sans formation stellaire
(@ gauche), avec ¢, = 0.1 (au centre) et ¢, = 0.006 (a droite).

les différentes particules ne varie pas significativement d’une simulation a une autre. Un
disque de gaz décrit bien la rotation d’une galaxie compléte.

Afin d’étudier des courbes de rotation sur un large ensemble de simulations, nous
avons considéré uniquement le cas 100% de gaz, la vitesse du code numérique étant
beaucoup plus importante sans formation stellaire. Nous allons a présent nous intéresser a
I'influence des paramétres initiaux, puis a I’évolution temporelle des courbes de rotation.

Influence des paramétres initiaux

La Figure 4.26 présente les courbes de rotations obtenues pour les trois catégories de
simulations : faible, moyenne et forte valeurs de A avec R;,; = 100 kpc. Les courbes du
haut correspondent au profil initial de matiére noire en 1/r et les courbes du bas au cas
en 1/r%. Les courbes de rotations sont présentées  l'instant final de la simulation, c’est
a dire a 3.5 milliards d’années.

— Rayons de turn—over: Le rayon de turn—over est de l'ordre de 2 & 4 kpc et est
relativement indépendant de la valeur de A. Toutefois, une légére tendance se dégage
pour le profil initial. Le rayon de turn—over tend a étre plus petit pour les simulations
avec un profil en 1/r? avec une diminution d’environ 40% par rapport aux simulations en
1/r. Observationnellement, la zone de rotation solide est de I'ordre de quelques centaines
de parsecs a quelques kiloparsecs (Begeman 1991 [21], Sofue et al. 1999 [219]). Ainsi,
I’extension spatiale de cette zone, relativement & nos échelles de disque, est compatible
avec la tranche élevée des valeurs observées. Nous avons signalé que les valeurs élevées
de rayon de turn—over correspondent généralement a des observations anciennes et que
les observations plus récentes trouvent des échelles plus faibles ce qui suppose un effet
observationnel de surestimation de cette échelle. Dans nos simulations cette valeur éle-
vée peut étre consécutive & un effet similaire, dii au paramétre de lissage du potentiel
de gravitation. Nous avons réalisé une simulation & plus haute résolution en doublant le
nombre de particules. En d’autres termes, nous avons diminué le paramétre de lissage.
Aucune variation n’a été constatée. La simulation se déroulant en 3D, doubler le nombre
de particules revient a diviser par 21/3 ~ 1.25 le paramétre de lissage, ce qui est en
définitive un gain faible sur la résolution. Pour envisager de voir un effet, il faudrait pro-
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Fia. 4.26 — Courbe de rotation pour les simulations en 1/r (en haut), en 1/r* (en bas).
Les courbes correspondent a la catégorie des faibles valeurs de X (@ gauche), a la catégorie
des moyennes valeurs de X (au centre), a la catégorie des fortes valeurs de X (a droite)

bablement augmenter le nombre de particule par un facteur 30 & 1000 afin de gagner un
demi ou un ordre de grandeur sur la résolution spatiale. Toutefois, ce nombre significatif
de particules est hors de portée de notre outil numérique.

— Plateau de vitesse: Au-deld du rayon de turn—over la courbe de rotation, une fois
stabilisée présente le plateau de vitesse caractéristique des galaxies spirales.

Relativement aux simulations en 1/, le plateau & une vitesse de 280 km.s™! pour les
simulations A moyen. Il est remarquablement bien défini jusqu’a un rayon de 'ordre de
30 kpe. Au déla de 30 kpc, la courbe de vitesse amorce une décroissance. Les simulations
A faible, présente un plateau de vitesse plus élevé d’environ 20% (340 km.s™!) et les
simulations a forte valeur de A présentent un plateau de vitesse plus faible de 10 % (260
km.s™1) et comporte plus de fluctuations. La décroissance de vitesse du plateau de vitesse
avec I'augmentation de A s’explique par le fait que le disque de matiére est d’autant plus
compact que la valeur de A est faible. La décroissance keplerienne est observée dés un
rayon de 10 kpc pour les simulations A faible et est rejetée au-dela de 50 kpc pour les
simulations aux fortes valeurs de A, ce qui est une autre maniére de montrer que les
systémes sont plus compacte pour les faibles valeurs de A.

Pour les simulations en 1/r? on retrouve les mémes tendances, qui sont toutefois
amplifiées du fait que le systéme est plus compact que pour les simulations en 1/r: le
plateau de vitesse est plus élevé, et & des valeurs de 380 km.s™!, 340 km.s™! et 320
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km.s~!. La décroissance keplerienne est particuliérement marquée pour les simulations
a faible de A.

La vitesse de rotation des galaxies spirales est généralement comprises entre 150 et
350 km.s™1 (Zaritsky et al. 1994 [262], Sofue et al. 1999 [219]) avec une tendance & ce
que les galaxies de type tardif tournent moins rapidement que celles de type précoce. Par
conséquent, nos simulations correspondent a la tranche élevée des galaxies observées, ce
qui est une conséquence de notre choix d’objet proto-galactique massif (1012 My, avec
10% de gaz). Toutefois, cette valeur est dans le bon ordre de grandeur et est compatible
avec des galaxies de type tardif comme la galaxie de type Sc, NGC4254 (M99), qui a une
vitesse de rotation de 288 km.s™! selon Zaritsky et al. 1994 [262]. On constate que toutes
caractéristiques confondues, les simulations en 1/r de la catégorie A moyen forment les
courbes de rotation les plus réalistes.

Evolution temporelle des courbes de rotation

La Figure 4.27 présente I’évolution temporelle typique d’une courbe de rotation. Nous
présentons ici la courbe de rotation associée & une simulation en 1/r avec des valeurs de
A moyenne.
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Fia. 4.27 — Evolution temporelle d’une courbe de rotation (A = 0.1, simulation en 1/r,

R, = 100 kpc).

Aprés un temps dynamique ¢, (i.e. 500 millions d’années), la zone de rotation solide
est totalement définie tant au niveau de son extension spatiale (délimitée par le rayon de
turn—over) qu’au niveau du gradient de vitesse. Initialement, le plateau de vitesse n’est
pas défini et une décroissance quasi—keplerienne est observée dés 10 kpc. Le plateau de
vitesse se met en place par une croissance de la vitesse externe de la galaxie, qui traduit
la relaxation du halo de matiére noire. Aprés 1.5 milliards d’années, le plateau de vitesses
est quasiment en place. A 3.5 milliards d’années, le plateau de vitesse n’évolue plus.
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Conclusion

L’ensemble des simulations des trois catégories présente des courbes de vitesse re-
présentative d’une galaxie. La vitesse de rotation du disque est toutefois relativement
élevée de I'ordre de 280 & 300 km.s~! . Les courbes de rotation sont plus caractéristiques
d’un disque d’une galaxie précoce (Sab/Sb) mais restent toutefois compatible avec des
galaxies de type tardif Sc. Ce résultat est une conséquence de notre choix d’objet massif
(1012 Mg, dont 10% de matiére baryonique).

Parmi les simulations de la troisiéme catégorie, les paramétres initiaux conduisant
aux courbes de rotation ayant des caractéristiques les plus proches de celles observées

correspondent & R;,; = 100 kpc et un profil en =1 .
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4.2.4 Qualification chimique

La derniére qualification de nos modéles est effectuée sur les observables chimiques.
De la méme fagon que pour les qualifications précédentes, nous nous référons aux trois
catégories de simulation. Dans un premier temps, nous allons étudier les différents pro-
cessus qui régissent ’évolution du gaz dans une galaxie: le taux de formation d’étoiles,
la fraction de gaz et les taux de supernovae. Dans un deuxiéme temps, nous quali-
fierons I’évolution temporelle de ’enrichissement chimique des étoiles et du gaz. Dans
cette partie, nous comparons les caractéristiques chimiques entre 0 et 3 milliards d’an-
née, correspondant a l'intervalle de temps couvert par ’ensemble des trois catégories de
simulations.

Taux de formation d’étoile

Le taux de formation d’étoiles (SFR) est une quantité fondamentale pour ’évolution
d’une galaxie. Le sFR définit le rythme auquel le gaz va étre consommé dans la galaxie.
Les observations montrent que le taux de formation d’étoiles évolue de facon monotone
le long de la séquence d’Hubble, dans le sens ot les galaxies de type tardif ont des taux
de 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 ’ensemble
des objets afin de pouvoir le comparer & des études similaires.

Bien que la morphologie obtenue pour les trois catégories de simulations soit de nature
différente, on trouve une allure semblable pour les taux de formation stellaire. La Figure
4.28 présente les trois taux de formation d’étoiles en fonction du temps associés aux
trois catégories d’objets définis au début de ce chapitre. Le taux de formation d’étoiles
de nos simulations comporte trois régimes: une phase initiale de croissance rapide du
SFR(t), une phase oti le SFR(t) atteint une valeur maximum qui selon la valeur de A peut
étre infiniment bref ou durer plus d’un milliard d’années. En particulier, les globules
de sur—densité observés dans les simulations A fort n’affectent pas 'allure générale du
SFR(t). Pour ces objets, le SFR(t) ne comporte pas de sursaut brusque. Ainsi, le SFR(t)
moyen du systéme est indépendant de la maniére dont la matiére est distribuée, seule la
quantité de gaz disponible sur la totalité du disque conditionne le sFR(t) moyen. Nous
allons a présent décrire I’évolution des taux de formation d’étoiles sans distinguer les
trois catégories de simulation.

La premiére phase est une phase de latence ou la densité locale du systéme croit dans
le plan de rotation du systéme, sous ’effet de I’effondrement de la sphére de matiére (gaz
-+ DM) et du refroidissement du gaz. La formation de la premiére particule stellaire dans
le systéme définit I'instant initial a partir duquel le systéme va amorcer son évolution
chimique. Elle s’effectue aux environs de 150 millions d’années et est indépendante du
paramétre de rotation initiale. En effet, la premiére particule stellaire se forme au centre,
la ou la densité initiale est la plus forte, et ou, du fait de la rotation solide initiale, la
vitesse initiale est nulle et donc indépendante de A.

A mesure que le gaz se densifie dans le plan galactique, le taux de formation d’étoiles
croit rapidement en quelques centaines de millions d’années, pour atteindre une valeur
maximale SFR,, 4, qui marque la fin du régime de formation initial. Cette phase de crois-
sance est d’autant plus bréve que la valeur de A est faible. Cette durée est respectivement
de lordre de 200 & 300 millions d’années pour les faibles valeurs de A, de 300 & 400 mil-
lions d’années pour les valeurs intermédiaires de A et de 400 & 800 millions d’années pour
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Fic. 4.28 — Taux de formation d’étoiles des trois catégories de stmulations, A\ faible, A
moyen et A fort, de gauche a droite.

les fortes valeurs de A. L’augmentation de cette durée est due a la vitesse a laquelle la
densité du systéme croit consécutivement a l’effondrement moins violent de la sphére de
I’objet proto—galactique, et a I’'augmentation de la dimension spatiale du disque & mesure
de A augmente. Nous verrons dans le chapitre suivant quelle est la signification physique
de cette croissance du SFR(t) sur cette bréve période.

Dans la seconde phase, le SFR(t) est élevé et relativement constant. La zone de for-
mation d’étoiles a taux constant est identifiable & une phase de saturation du systéme
vis a vis de la formation stellaire : D’une part, I’augmentation de la densité moyenne du
systéme due a 'effondrement gravitationnel tend & générer un taux de formation propor-
tionnel a la densité moyenne du disque, d’autre part, le taux de formation d’étoiles tend
a chauffer le gaz par les explosions de supernovae et a faire décroitre le taux de forma-
tion d’étoiles. Pour les simulations A faible, "augmentation rapide de la densité impose
un pic de formation stellaire trés bref durant lequel une quantité importante d’étoiles
est créée. Le régime d’équilibre n’apparait pas dans ces simulations ot d’une part la
composante gazeuse est consommée rapidement et d’autre part le gaz est chauffé par
I’ensemble des supernovae du pic du sFR. Finalement, ces deux phénomeénes conduisent
a4 une décroissance immédiate du sFR. Pour les valeurs intermédiaires de A, la durée de
la période o le SFR reste constant est de 300 millions a 1 milliard d’années et connait
de rapides et fortes variations dans le temps, variations de I'ordre de 10 & 20 Mg par an,
sur des échelles de temps de 100 millions d’années. Pour les valeurs les plus élevées de A,
la durée de cette période reste relativement constante, de 'ordre de 1 milliard d’années.
Sur 'ensemble de l'intervalle de valeur de A, on peut évaluer que le taux maximal de
formation d’étoiles a une dépendance en A™! (Figure 4.29 a gauche). Cette dépendance
négative est due & la répartition du gaz sur une surface plus grande qui est d’autant
plus importante que la vitesse de rotation initiale est élevée. Pour la derniére catégorie
de simulation (A fort), la valeur maximale du taux de formation d’étoiles ne semble plus
suivre cette loi. Dans la qualification morphologique, nous avons signalé que ces objets se
distinguaient par une morphologie anarchique et ne peuvent étre considérés comme des
objets uniques. Cette distinction par rapport aux deux autres catégories peut expliquer
ce changement de régime.

Dans la derniére phase, le SFR(t) connait un période de décroissance réguliére avec
une variabilité moindre que dans la phase précédente. Une fois "accrétion de gaz ter-
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minée, la consommation de gaz se poursuit et la formation stellaire tend a décroitre
suivant une loi exponentielle de temps caractéristique 7 qui croit avec A (Figure 4.29 a
droite). La dépendance du taux de formation d’étoiles global en fonction du profil (1/r
ou 1/r%) apparait faible, et "augmentation du rayon initiale R;,; tend a diminuer le
taux de formation d’étoiles initial et & augmenter les échelles de temps des différentes
phases de facon proportionnelle. 1l est important de faire une remarque sur la détermi-
nation de la valeur de 7. Les simulations étant réalisées sur une durée de 3 milliards
d’années, et les deux premiéres phases du sFR(t) étant d’autant plus longues que A est
important, la détermination de 7 est effectuée avec moins de points de mesure pour les
grandes valeurs de A. Ainsi, les points de mesure pour les grandes valeurs de A sont moins
fiables. Les barres d’erreurs sur la figure traduisent I’écart moyen du sFR(t) par rapport
a l'ajustement o exp(—t/7).
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F1G. 4.29 — A gauche, valeur du taux de formation mazimal en fonction de X, a droite,
échelle de temps de la décroissance du SFR estimée a partir d’une lot exponentielle.

— Discussion: Nous allons & présent comparer nos résultats & des travaux similaires
aux notres. Raiteri et al. 1996 [180] obtiennent un SFR(t) plus bruité que les notres en
raison de leur plus faible résolution (2000 particules de gaz). Toutefois, les trois phases
sont présentes. La phase de décroissance est moins marquée en raison de leur méthode
de formation d’étoiles. Ils attribuent a la particule stellaire une fraction fixe de masse de
particules de gaz (voir paragraphe effet de la formation stellaire). Cette méthode tend a
créer de grosses particules stellaires dans les premiéres phases de I’évolution de la galaxie,
compromettant la description du sFR(t) des derniére phases. Berczik 1999 [23] obtient
un taux de formation d’étoiles similaire au notre avec les trois régimes bien marquées.
La décroissance exponentielle est visible car sa formation stellaire utilise une prescrip-
tion similaire & la notre dans le sens ol une masse maximum de particules stellaires est
définie. Elle correspond & 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 gaz
soit convertie en étoiles, ’approche statistique réattribue au bout d’un certain temps la
totalité de la masse des particules stellaires sous forme de gaz, ce qui donne la liberté au
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taux 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 nos
simulations & A faible, la zone de saturation tend aussi a disparaitre, I’augmentation de
la densité s’effectuant sur une échelle de temps courte. Toutefois, dans Lia et al., le gaz
étant intégralement converti en étoiles, il y a un biais sur 'effet de chauffage du gaz par
les supernovae & petite échelle spatiale et temporelle, ce qui amplifie le phénoméne et
peut conduire a une sur—estimation du taux local de formation d’étoiles .

— Conclusion: Pour la catégorie de simulations la plus appropriée (i.e. A moyen), et
selon les deux qualifications précédentes, le taux de formation d’étoiles a une amplitude
raisonnable par rapport a des galaxies de type tardif. Une galaxie Sc & un sFR de ’ordre de
20 Mg par an (selon Kennicutt 1998 [111]). Toutefois, ’amplitude du taux de formation
d’étoiles n’est pas un argument en soit, justifiant que cette catégorie de modéles est la
plus adaptée. En effet, le sFR(t) a été ajusté par le choix de ¢, et seule la cohérence
des quantités chimiques que nous allons développer par la suite justifiera ou non les
résultats de la qualification morphologique. Nous préciserons dans la partie décrivant
la production d’éléments chimiques une estimation quantitative de la sur—estimation de
I’amplitude du taux de formation d’étoiles.

Fraction de gaz

La fraction de gaz définit la quantité de gaz disponible dans le disque relativement
a sa masse totale (masse baryonique) dans un volume donné. Elle se définie simplement
par:

B Myas
Mgaz + Metoiles

L’évolution spatiale et temporelle de la fraction de gaz dans le disque galactique est
rarement discutée dans les expériences similaires aux nodtres. Pourtant, la fraction de gaz
disponible dans le disque galactique est un aspect essentiel dans I’évolution d’une galaxie
et en particulier son évolution chimique. La présence de gaz est une condition nécessaire
a la formation d’étoiles et sa densité est probablement le paramétre majeur définissant le
SFR en raison des corrélations observées de type Schmidt (Schmidt 1959 [204], Kennicutt
1994 [110]). La fraction de gaz définit aussi de quelle fagon la production de métaux
par les étoiles va étre diluée dans le milieu interstellaire. Une fraction de gaz élevée
conduira a une augmentation moins rapide de la métallicité. Par ailleurs, d’un point de
vue observationnel, le type d’Hubble des galaxies est bien corrélé avec la fraction de gaz
observée dans le disque (Sommer—Larsen 1996 [216]).

Toutefois, bien que ce paramétre soit important pour I'évolution d’une galaxie, il
reste difficile & mesurer dans notre simulation pour de grands rayons, en raison de la
décroissance rapide du nombre de particules de gaz et d’étoiles avec le rayon. Au-dela
de 20 kpc la fluctuation du nombre de particules est telle que nous ne pouvons donner
une valeur fiable de ce paramétre. Ainsi, nous limiterons a la qualification de la fraction
gaz dans le disque a un rayon de 20 kpc.

Dans un premier temps, nous allons présenter ’évolution temporelle de la fraction de
gaz pour les simulations correspondant a la catégorie A moyen. La Figure 4.30 présente

g (4.6)
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I’évolution de la fraction de gaz radiale en fonction du rayon et du temps, & 0.5, 1, 2 et
3 milliards d’années.
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F1G. 4.30 — Evolution de la fraction de gaz radiale au cours du temps

Le disque galactique est initialement purement gazeux (f, = 1). La consommation
rapide du gaz dans les parties centrales de la galaxie conduit & une fraction f, croissante
du centre vers le bord. En 1 milliard d’années, la moitié du gaz a été convertie en
étoiles. La fraction de gaz est toujours croissante du centre vers le bord La totalité du
disque sur 20 kpc présente une densité stellaire. Ainsi, en au plus un milliard d’années
’ensemble de la surface du disque est susceptible de former des étoiles (nous préciserons
cette constatation dans le chapitre suivant). Au bout de 3 milliards d’années, cette valeur
tend a une valeur moyenne de 10%. On peut remarquer que cette valeur de f, correspond
typiquement & ce qui est observé pour une galaxie de type Sbe (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 'unique différence qui les distingue. Ces
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Fic. 4.31 — Fraction de gaz radiale pour la catégorie A faible et A fort.

deux graphiques sont a comparer a la figure a 3 milliards d’années de la série précédente.
On constate que pour la catégorie de simulations a A faible (Figure 4.31 & gauche), la
fraction f; est de l'ordre de 3%. Au-dela de 13 kpc, les barres d’erreurs illustrent I'in-
détermination sur la valeur de f, au grand rayon, les objets de cette catégorie étant de
faible dimension spatiale. Pour cette catégorie, le fort taux de formation d’étoiles conduit
a une consommation rapide du gaz et tend vers un systéme exclusivement composé de
gaz. Sans se référer a la morphologie que nous avons obtenue, cette fraction de gaz cor-
respond & une galaxie spirale de type précoce Sa/Sab. A droite de la Figure 4.31, nous
représentons la fraction de gaz obtenue pour une simulation avec A fort. La fraction de
gaz est élevée, de l'ordre de 15%. De facon opposée au cas précédent, la valeur de la
fraction de gaz décroit moins rapidement que le cas A moyen du fait de la faible valeur
du taux de formation d’étoiles. La valeur élevée de f, est typique d’objets tardifs de type
Sc (cf. Sommer—Larsen 1996 [216]).

Taux de supernovae :

Dans notre étude, les supernovae constituent les sites de production de métaux (Fer,
Magnésium, Oxygéene). Nous avons introduit préalablement les deux types de supernovae
que nous considérons dans notre étude, les supernovae de type Il et les supernovae de
type la. Les deux distinctions principales des ces supernovae sont la durée de vie de
leurs progéniteurs respectifs et la production de métaux dans des rapports d’abondances
différents. Ces caractéristiques permettent de définir une observable chimique définissant
la vitesse & laquelle le systéme s’est enrichit. Nous utiliserons cette caractérisation dans
le chapitre suivant. Nous qualifions les taux de supernovae des simulations d’un point de
vue temporel et d’un point de vue spatial.

La Figure 4.32 présente les taux de supernovae associées au trois SFR de la Figure
4.28. Les trois lignes représentent respectivement les taux associés aux simulations de
faible, moyenne et forte valeur de A. Les figures de la colonne de gauche représentent
les taux de supernovae de type Il et celle de droite les supernovae de type la. De fagon
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de type la a drowte. Ces taux sont
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générale les taux de SN Il se comportent de la méme fagon que le SFR: méme évolution
temporelle, méme dépendance a la valeur de A. Ceci traduit le fait que les progéniteurs
des supernovae de type Il ont une durée de vie courte (au plus de 50 millions d’années).
Ainsi, les taux de sN 1I suit la forme du sFR. Pour les supernovae de type la, la forme du
taux est beaucoup moins variable que le SFR, en raison de la durée de vue des progéniteurs
de, 0.6 & plusieurs milliards d’années. La dépendance en A de "amplitude maximale du
taux d’explosion est identique & celui du sFR et des sN 11, et traduit le fait que le taux
de supernovae est totalement contraint par la quantité d’étoiles produites au cours du
temps.

La forme des taux de supernovae relativement au SFR est une conséquence des pré-
dictions de I’évolution stellaire et en particulier de la durée vie des étoiles. La réelle
comparaison par rapport aux études précédentes porte sur amplitude du maximum
des différents taux de sN relativement & celui du srr. En effet, il permet de caracté-
riser le modéle d’évolution stellaire utilisé dans le code. Le taux de sN II (Rjy) est a
son maximum en méme temps que le SFR, et tel que Rifmae ™ SFRyae/2 , Rip en
nombre d’événements par siécle et SFR en masse solaire par an. Le taux de sN la pique
a une valeur Rrq oz ™ SFRypq,/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 & Lia et al. 2002 [122]. Du fait de leur approche statistique,
le modéle de Lia et al. 2002 conduit a faire une approximation sur les petites échelles
de temps, ce qui induit un décalage temporel sur les explosions des sN Il (L’approche
statistique induit une sur—estimation de la durée de vie des sN II par rapport aux pré-
dictions de I’évolution stellaire). Carraro et al. 1998 [38] ont un rapport SFR/Rj; ~ 10
et SFR/ Ry, ~ 10. Compte tenu que ce rapport est contraint par les modéles d’évolution
stellaire, leur valeur de sN II est clairement sur—estimée, et de sN la sous estimé. Par
conséquent, le choix de notre modéle chimiques, de part les taux de supernovae, apparait
étre en bon accord avec les études similaires.

La distribution spatiale de supernovae nous permet de déterminer les lieux ou ’enri-
chissement chimique va se produire. Nous présentons dans la Figure 4.33 la distribution
spatiale des supernovae pour une simulation de la catégorie A moyen. La distribution des
deux types de supernovae s’explique par la durée de vie des progéniteurs, entre 5 et 50
millions d’années pour les supernovae de type 1I, contre plus d’un milliard d’années pour
les supernovae de type la. Ainsi, les supernovae de type 1l tracent préférentiellement
les zones de hautes formations d’étoiles correspondant aux étoiles jeunes, alors que les
supernovae de type la sont associées a des étoiles anciennes. Aprés un milliard d’années
d’évolution, le site de formation d’étoiles est localisé au niveau de la barre et les su-
pernovae de type Il tracent la barre qui est un site de formation d’étoiles privilégié. Sur
I'intervalle de temps de nos simulations, les supernovae de type la restent principalement
localisées au centre de la galaxie.

10. Durée de vie typique des premiéres sN la.
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F1G. 4.33 — Evolution de la répartition spatiale du taux de supernovae de type II i gauche
et de type la a droite, en haut & 1 milliard d’années, en bas a 5 milliards d’années.

Elément chimique

Nous qualifions & présent la quantité de métaux produite par les trois catégories
de simulations de maniére qualitative puis quantitative. Dans cette partie, nous devons
établir si, d’un point de vue chimique, une catégorie de modéle est plus adaptée pour
une extension de simulation au—dela de 3 milliards d’années.

La Figure 4.34 présente ’évolution des abondances des étoiles en fonction de leur age,
pour le Fer (panneaux du haut) et le Magnésium (panneaux du bas), pour les 3 catégories
de simulations (de gauche & droite, faible, moyenne et forte valeur de \). L’ensemble des
particules stellaires créées dans une simulation est représenté sur la figure et définit des
points de mesures individuels.

Qualitativement, les abondances des étoiles en Fer et en Magnésium croissent au cours
du temps. Cela prouve que la métallicité du gaz croit sur ’ensemble du disque et que
celui—ci participe a la formation d’étoiles. Si une partie du disque amorgait subitement
sa formation d’étoiles, nous verrions des sous—structures apparaitre sur ces graphiques,
ce qui n'est pas le cas ici. La dispersion de métallicité décroit avec le temps. Deux
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Fia. 4.34 — Evolution des abondances des étoiles en fonction du temps, pour le Fer (ligne
du haut) et le Magnésium (ligne du bas) pour les trois catégories de simulations (de
gauche a droite, faible, moyenne et forte valeur de X). Les mesures en rouge représentent
les données d’Fvardsson 1993 [70]. Les fleches bleues indiquent ’époque de Uapparition
des premiéres supernovae de type la (uniquement reportées sur les graphiques de gauches).

effets sont & 'origine de cette décroissance: d’une part le gaz s’enrichit d’autant plus
rapidement que sa métallicité est faible, une supernova faisant évoluer la métallicité
du milieu interstellaire de facon d’autant plus significative que le gaz est pauvre en
métaux. Ceci se traduit par un phénoméne de saturation ot les abondances du gaz
tendent asymptotiquement vers une valeur constante. D’autre part, au cours du temps,
le disque de la galaxie tend & s’homogénéiser en terme d’enrichissement chimique, ce qui
favorise aussi la diminution de cette dispersion.

On remarque par ailleurs que I'influence des supernovae de type la est visible (fléches
bleues sur la colonne de gauche de la Figure 4.34). Sur la colonne de gauche (A faible),
cette influence est trés visible, en particulier pour I’abondance de Fer. A 1 milliard d’an-
nées la production de Fer par les premiéres supernovae de type la fait croitre brusquement
les abondances de Fer dans les étoiles en doublant quasiment la pente locale de croissance
(respectivement : transition d’une pente de 0.6 a 1.2 dex par milliards d’années pour le
Fer, d’une pente de 0.4 & 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 effet moins important dii au SFR plus faible, et & une quantité de gaz plus importante
a 1 milliard d’années, la gaz ayant pour effet de diluer plus eflicacement les métaux
éjectés par les sN. L’effet de sN Ia est moins marqué dans I’évolution de ’abondance du
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Magnésium du fait que les sN la produisent plus de Fer que de Magnésium.

Quantitativement, nous comparons nos données aux observations d’Edvardsson 1993
[70] de la méme fagon que les études similaires & la notre (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 ’avantage représenter un ensemble de
données homogéne définissant les abondances de Fer, de Magnésium, ainsi que ’age des
étoiles. Les abondances moyennes sont reportées en rouge sur la Figure 4.34. On constate
que de fagon générale on aboutit & des étoiles en moyenne plus riches que les observations
a 3 milliards d’années. Et ceci d’autant plus que la valeur de A est faible. Ainsi le taux
de formation des différentes catégories est supérieur & celui de la Voie Lactée dans les 3
premiers milliards d’années (Nous le montrerons dans le chapitre 5, §5.2.2). Toutefois,
il apparait que les simulations avec A moyen et A fort conduisent & une estimation rai-
sonnable de ’évolution des abondances sur les 3 premiers milliards d’années. Pour ces
catégories, ’enrichissement chimique de la galaxie se déroule & la méme vitesse que les
simulations de Berczik 1999 [23] et Raiteri et al. 1996 [180] qui obtiennent d’ailleurs un
taux de formation d’étoiles de méme amplitude que le nétre. Notre modéle chimique
est donc compatible avec les observations et les études similaires antérieures & la notre.
Par ailleurs, on note que pour le premier milliard d’années d’évolution de nombreuses
particules stellaires présentent des abondances inférieures aux mesures d’Edvarsson. Ce
constat illustre ’absence d’étoiles de faible métallicité dans le voisinage solaire. Nous
développerons ce point dans le chapitre suivant.

Gradients d’abondance

Dans le voisinage du soleil, on observe un gradient d’abondance [O/H]| de 'ordre de
—0.06 dex.kpc™! (Rolleston et al. 2000 [187], Chiappini et al. 2001 [43]) dans le gaz et les
étoiles 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 dispersion
sur la valeur des gradients d’abondance. Toutefois, les différentes études s’accordent pour
dire que le gradient est décroissant avec le rayon pour les différents éléments étudiés. Les
différentes études ont une incertitudes de mesure sur le gradient de 'ordre de 0.01 &
0.02 dex. Signalons qu'une grande partie de ses études portent sur la détermination du
gradient d’Oxygéne.

Dans nos simulations, nous avons étudié les gradients d’abondances obtenus pour
les trois types d’éléments (Fe, Mg, O) a la fois dans la composante gazeuse et dans la
composante stellaire. Dans un premier temps, nous comparons les résultats des trois
catégories de simulations, puis nous présenterons ’évolution du gradient [O/H| dans le
gaz.

La Figure 4.35 présente le gradient a 3 milliards d’années (temps final des simula-
tions). De bas en haut, on trouve les gradients respectifs de I’'Oxygéne, du Fer et du
Magnésium dans le gaz. Les figures de gauche correspondent aux catégories de simula-
tions avec de faibles valeurs de A, au centre aux simulations avec de valeurs intermédiaires
et a droite aux simulations avec de fortes valeurs.

Les gradients des différents métaux sont identiques et ceci pour les trois catégories
de simulations. Nous trouvons un gradient de 0.03 £0.01 dex. On constate toutefois une
légére tendance a ce que les gradients des simulations a faibles valeurs de A soient plus
plats que les simulations & fortes valeurs de A. Cette variation faible, de ’ordre de 0.005
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Fic. 4.35 — Gradients respectifs des abondances en Oxygéne, Fer et Magnésium dans le
gaz. Les figures de gauche correspondent aux catégories de stmulations de faibles valeurs
de A\, au centre aux valeurs moyennes de A et & droite aux fortes valeurs de .

dex, constitue un effet de seconde ordre. Compte tenu de nos incertitudes, la variation du
gradient avec A est compatible avec zéro. Les gradients de I’'Oxygéne et du Magnésium
sont totalement similaires (avec des différences inférieures & 0.0001 dex). Le gradient
du fer est de fagon générale inférieur & ceux de I’Oxygéne et du Magnésium avec une
différence faible de I'ordre 0.005 dex (On note toutefois un écart plus important pour
la figure associée a A faible avec un écart de 0.015, mais qui n’est pas significatif par
rapport a la tendance générale et qui est du a la taille des barres d’erreurs et & la faible
extension spatiale du gradient (<8 kpc)). Nous montrons ainsi que la valeur du gradient
est indépendante de la nature des métaux considérés dans nos simulations.

Par ailleurs, nos valeurs centrales d’abondance (9.2 a 9.5 dex pour I’'Oxygéne) sont
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représentatives des galaxies observées (Dutil & Roy 1999 [67], Garnett 1997 [79]) corres-
pondant toutefois a la valeur supérieure observationnelle, ce qui confirme que notre SFR
soit effectivement légérement sur—estimer (nous le justifierons dans le chapitre suivant).

La Figure 4.36 présente le gradient dans la composante stellaire. La disposition des
figures est identique a celle des gradients de gaz.
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Fic. 4.36 — Gradients respectifs de ’Oxygéne, du Fer et Magnésium dans les éloiles. Les
figures de gauche correspondent aux catégories de simulations de faibles valeurs de A, au
centre aux valeurs moyennes de A et @ droite aux fortes valeurs de .

Les gradients d’abondance dans les étoiles sont légérement plus faibles que ceux du
gaz de ordre de 0.005 dex. La mesure du gradient d’abondance de I’Oxygéne n’est
disponible dans la littérature que pour les étoiles jeunes de type B (cf. Chiappini et al.
2001 [43]). 11 correspond & celui observé dans le gaz. Des mesures de gradient d’abondance
du Fer ont été réalisées sur des étoiles plus agées (entre 1 et 10 milliards d’années) (cf.



CHAPITRE 4. QUALIFICATIONS DES MODELES 150

Rolleston et al. 2000 [187]). Nos résultats montrent que la valeur du gradient n’évolue
quasiment pas entre la composante stellaire et gazeuse. Nos mesures étant réalisées sur
toutes les étoiles de la simulation, cela tend a montrer que la valeur du gradient évolue
peu dans le temps, aussi bien pour le gaz que pour les étoiles.

Afin de justifier notre hypothése, nous allons & présent étudier I’évolution temporelle
du gradient [O/H] dans le cadre de la catégorie A moyen . Le gradient ne dépendant pas
de la valeur de A, cette conclusion pourra étre généralisée a ’ensemble de la catégorie.
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Fia. 4.37 — Evolution du gradient [O/H] en fonction du temps.

L’évolution temporelle du gradient [O/H] dans le gaz est donnée de 0.6 & 5 milliards
d’années. [’évolution initiale du gradient est rapide, le gradient passant de —0.07 & —0.03
en un milliard d’années. Au-dela d’un milliard d’années, la valeur du gradient se stabilise
a une valeur de —0.03 £ 0.01 dex. Cette stabilisation rapide aprés seulement 1 milliard
d’années justifie la valeur observée dans les étoiles, qui reste trés proche du gradient du
gaz, ce qui établit que le gradient n’évolue pas au cours du temps (ou trés légérement
dans le sens de la diminution du gradient).

Cette valeur est faiblement dépendante du paramétre de rotation initiale, ce qui
confirme les résultats de Churches et al. 2001 [45] pour leur modéle & 10'% masses solaires
avec ‘taux de formation d’étoiles élevé’. De la méme fagon que Churches et al. nous ne
pouvons reproduire le gradient observé dans la Voie Lactée (de l'ordre de —0.06 dex
kpc). Toutefois, les valeurs de gradient observées dans nos simulations sont compatibles
avec des galaxies barrées ou non, préférentiellement de type SBb/Sb (Dutil & Roy 1999
[67] pour le gradient d’Oxygéne).
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Conclusion

La qualification chimique des modéles montre que I’ensemble des catégories évolue
de fagon convenable par rapport au grandeur observées dans la Voie Lactée. Par ailleurs
le taux de formation d’étoiles a été optimisé vis a vis de la catégorie A moyen. Nous
constatons que, bien que 'amplitude et la forme du taux de formation d’étoiles est
dépendant de A, la quantité de métaux produite dans 'ensemble des simulations reste
en bon accord avec les observations. Du point de vue chimique, les trois catégories sont
réalistes, avec toutefois une production de métaux plus importante que la Voie Lactée
pour la catégorie A faible.
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4.3 Résumé des qualifications
Nous résumons ci—dessous les résultats des différentes qualifications :
— Catégorie A faible:

1. Morphologie

(a) Vue de face: Formation d’un disque compact et sans structure remar-
quable.

(b) Vue de profil : Structure plane d’épaisseur en accord avec les observations.

(c) Profil radial de densité: Décroissance exponentielle avec une échelle ca-
ractéristique inférieur a 2 kpc.

(d) Conclusion: Structure disque mais effet probable de résolution numé-
rique. Non adaptée a notre étude.

2. Cinématique

(a) Rayon de turn-over un ordre de grandeur supérieur aux observations
récentes mais en accord avec les anciennes observations (effet probable de
résolution).

(b) Courbe de rotation plane jusqu’a R ~ 10 kpec. Valeur du plateau dans la
tranche 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 a 150 Mg par an. Valeur a 3 milliards d’années typique d’une
galaxie Sa/Sh.
(b) Fraction de gaz faible de I’ordre de 3%.

Gradients de —0.03 dex pour O, Fe et Mg, dans le gaz et les étoiles, plus
plats que celui de la Voie Lactée pour ’Oxygéne, mais compatible avec
les observations (gradient [O/H]) d’autres galaxies spirales.

—
o
~—

(d) Production d’éléments supérieur & la Voie Lactée.

(e) Conclusion: Relativement représentatif d’une galaxie spirale mais avec
un fort taux de formation d’étoiles (enrichissement chimique rapide).

— Catégorie A moyen :

1. Morphologie

(a) Vue de face: Profil en 1/r, formation d’un disque avec formation de struc-
ture barrée (dimension de I'ordre de 10 kpc) et spirale faiblement marquée.
Profil en 1/r%, formation d’un disque avec formation de structure barrée
(dimension de 'ordre de 4 kpc) et spirale marqué.

(b) Vue de profil : Structure plane d’épaisseur en accord avec les observations.
Formation d’un structure boite cacahuéte pour les simulations en 1/r mais
pas en 1/r%
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(c) Profil radial de densité: Décroissance exponentielle avec une échelle ca-
ractéristique de 'ordre de 3 a 4 kpc, typique d’une galaxie telle que la
Voie Lactée.

(d) Conclusion: Structure de galaxie spirale. Adaptée a notre étude.

2. Cinématique

(a) Rayon turn-over un ordre de grandeur supérieur aux observations ré-
centes, mais en accord avec les anciennes observations (effet de résolu-
tion).

(b) Courbe de rotation plane jusqu’a R ~ 30 kpc. Valeur du plateau dans la
tranche haute des observations.

(¢) Conclusion: Courbe de rotation représentative d’une galaxie spirale.

3. Chimie

(a) Pic de sFR a 40 Mg, par an. Valeur a 3 milliards d’années typique d’une
galaxie Sc ou irréguliére.

(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, plus
plats que celui de la Voie Lactée pour ’Oxygéne, mais compatible avec
les observations (gradient [O/H]) d’autres galaxies spirales.

(d) Production d’éléments en accord avec les observations (légérement supé-
rieur & la Voie Lactée).

(e) Conclusion: Représentatif d’une galaxie spirale.

— Catégorie A fort:

1.

2.

3.

Morphologie

(a) Vue de face: Formation de globules denses.

(b) Vue de profil : Structure plane d’épaisseur en accord avec les observations.

(c) Profil radial de densité: Profil décroissant bruité par les globules sur
denses.

(d) Conclusion : Structure non identifiable & une galaxie spirale.

Cinématique

(a) Rayon turn—over un ordre supérieur aux observations récentes mais en
accord avec les anciennes observations (effet de résolution).

(b) Courbe de rotation plane jusqu’a R > 50 kpec. Valeur du plateau dans la
tranche haute des observations.

(c) Conclusion: Représentatif d’une galaxie spirale.

Chimie

(a) Pic de sFR a 40 Mg, par an. Valeur a 3 milliards d’années typique d’une
galaxie Sc ou irréguliére.

(b) Fraction de gaz élevé

(c) Gradients de —0.03 dex pour O, Fe et Mg, dans le gaz et les étoiles, plus
plats que celui de la Voie Lactée pour ’Oxygéne, mais compatible avec
les observations (gradient [O/H]) d’autres galaxies spirales.
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(d) Production d’éléments en accord avec les observations (légérement supé-
rieur & la Voie Lactée)

(e) Conclusion: Représentatif d’une galaxie spirales.

4.4 Conclusion: Modéle de référence

Pour I’étude des populations stellaires, nous allons nous baser sur les résultats de la
simulation la plus pertinente vis a vis des trois qualifications

L’étude des effets des paramétres nous a conduit a choisir un modéle de référence
avec ¢, = 6 x 1072 et M, = M,, ,/15 (rapport de masse de 7%).

Le choix de M, garantit que la majorité des particules de gaz restent localisées dans
le disque de la galaxie. Cette localisation nous assure d’avoir une résolution spatiale
suffisamment importante pour suivre correctement I’évolution chimique de nombre objet.

La valeur de ¢, permet d’ajuster le taux de formation d’étoiles afin d’avoir une
consommation du gaz suffisamment lente pour voir une réelle influence des supernovae
de type la.

Le modéle de référence est choisi tel que A = 0.12, vérifiant les trois qualifications.

Les simulations en 1/r%, bien que présentant des caractéristiques pertinentes, sont
aussi coliteuses en temps de calcul. De plus, elles ne présentent pas le caractére évolutif
de la création d’une structure boite/cacahuéte des simulations en 1/r. Pour ces raisons,
nous allons donc choisir comme modéle de référence les simulations avec un profil en
1/r, Rini = 100 kpe. Afin de pouvoir étudier la galaxie sur un intervalle de temps plus
important, nous avons poursuivi la simulation jusqu’a 5 milliards d’années, qui implique
déja un temps important d’heures de calcul (4100 heures, cf. Tableau 3.5).
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Chapitre 5

Etude spatiale des populations
stellaires

Une galaxie spirale comprend différentes populations stellaires. Historiquement, les
populations stellaires ont été introduites en constatant la différence de couleur entre
les 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’il
existe des étoiles géantes bleues dans le disque. Cela implique des ages différents pour les
étoiles de ces deux composantes. La population du bulbe est qualifiée de Population 11
et correspond a des étoiles vieilles, la population du disque est qualifiée de Population I.
De facon plus précise, une population stellaire est définie par un ensemble d’étoiles ayant
les mémes caractéristiques chimiques et cinématiques (age, abondances des éléments
chimiques, dispersions de vitesses). Comment apparaissent de telles différences entre les
étoiles d’une méme galaxie? Quel en est le processus dominant? L’évolution intrinséque
d’une galaxie peut-elle expliquer "apparition de différentes populations stellaires? Afin
d’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 forment
les étoiles, puis nous étudierons leur composition chimique dans différentes zones de la
galaxie.

Dans cette partie, les étapes de mon travail ont été:

Etude du champ de vitesse et implications sur la chimie
— Etude des étoiles de faibles masses
~ Etude du rapport [Mg/Fe]

Etude de la propagation de la formation d’étoiles
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5.1 Champ de vitesse et implication chimique

Dans cette partie, nous allons présenter les relations entre la dynamique de la galaxie
et ’enrichissement chimique du gaz et des étoiles. Nous allons nous baser sur les pro-
priétés de notre simulation de référence prise a son dernier pas de temps, & 5 milliards
d’années. Dans un premier temps, nous présenterons les champs de vitesses, et les diffé-
rences entre la composante stellaire et la composante gazeuse, puis nous discuterons de
la localisation spatiale de la formation stellaire et, pour finir, de la distribution spatiale
des éléments chimiques dans les étoiles et le gaz.

5.1.1 Morphologie de la galaxie

La Figure 5.1 rappelle les caractéristiques morphologiques de la simulation de réfé-
rences a 5 milliards d’années.
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Fic. 5.1 — Carte de densité du gaz et des étoiles a 5 milliards d’années. La partie su-
périeure de la figure présente les densités en masse, le cadrant du bas est la carte de
luminosité.
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La partie supérieure gauche de la Figure 5.1 présente la distribution spatiale de la
densité surfacique du gaz, vue de face. Une structure spirale se dégage nettement et
prolonge la partie centrale dans laquelle le gaz est distribué le long de la barre. La partie
supérieure droite de la Figure 5.1 présente la densité stellaire. La barre apparait de fagon
trés marquée mais les bras sont faibles, la sur—densité stellaire restant faible par rapport
au profil exponentiel moyen du disque. La partie inférieure de la Figure 5.1 est une
carte de luminosité stellaire. Nous avons utilisé les rapports Masse/Luminosité (M/L) de
Bica, Arimoto & Alloin 1988 [27]. Les rapports sont donnés pour des amas d’étoiles en
fonction de leur age. Ils sont donc directement applicables aux particules stellaires des
simulations. Le rapport M /L est d’autant plus petit que I’amas stellaire est jeune et la
carte de luminosité indique que les bras sont tracés par des zones de formation d’étoiles
récentes. Observationnellement, les étoiles jeunes sont plus visibles en ultra—violet alors
que les étoiles vieilles sont plus visibles en infrarouge. Ainsi, la structure spirale apparait
de facon plus marquée dans I'Uv que dans I'Ir (cf. Windhorst 2002 [258] et Marcum et
al. 2001 [130] pour 'Uv et Jarrett 2000 [102] pour I'IR).

5.1.2 Champ de vitesse

Afin de comprendre comment apparait la morphologie de notre objet, nous avons
étudié le champ de vitesse dans le gaz et les étoiles. Les champs de vitesse des deux
composantes sont présentés sous la forme de deux cartes définissant respectivement la
vitesse angulaire vg et la vitesse radiale v,. Ils sont présentés dans la Figure 5.2. Les étoiles
sont placées a gauche et le gaz & droite. La vitesse angulaire des deux composantes est
présentée 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 vitesse
radiale soit positive quand la matiére se déplace vers le centre de la galaxie.

Le champs de vitesse angulaire du gaz présente d’importantes variations en fonction
de la position relative des particules par rapport aux bras spiraux. Au niveau des bras,
la vitesse angulaire équivaut & la vitesse moyenne de la courbe de rotation obtenue dans
le chapitre 4 §4.2.3, soit ~ 270 kms™!, avec une amplitude d’environ 60 kms~—'. Cette
variation de vitesse angulaire est observée dans les galaxies avec une amplitude plus
faible d’au plus un facteur deux (cf. Amram et al. 1998 [8]). Nous obtenons donc le bon
ordre de grandeur. Cette variation est décrite dans le cadre des ondes de densité induites
par 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~!. On devine une trés légére variation
(< 15 km.s71). Dans le centre de la galaxie, la vitesse angulaire moyenne est plus faible
dans la direction du demi-grand axe de la barre. La Figure 5.3 est une reprise du champ
de vitesse angulaire des étoiles avec un code de couleurs différent, qui met en évidence le
ralentissement des étoiles au moment de leur passage dans les bras spiraux. Elle posséde
un code de couleur recentré sur 270 km.s™' avec une amplitude de 20 km.s™! (soit
270 4 20 km.s™1). Elle permet de voir plus précisément que les étoiles ont des vitesses
angulaires plus faibles dans les bras spiraux (Fléches blanches sur le panneau droit de la
Figure 5.3). Les étoiles y créent une zone de sur—densité, puisqu’elles passent davantage
de temps dans ces régions. Cette diminution de la vitesse angulaire est toutefois assez
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Fic. 5.2 — Champs de vitesse angulaire et radiale. Les deux figures du haut correspondent
au champs de vitesse angulaire de la composante stellaire (a gauche) et du gaz a (droite).
Les deux figures du bas correspondent au champs de vitesse radiale de la composante
stellaire (@ gauche) et du gaz a (droite).

faible (~ 15 km.s7!). Cest la raison pour laquelle les bras de nos modéles apparaissent
faiblement marqués dans la composante stellaire.

La cartes de vitesse radiale du gaz et des étoiles dans les parties externes de la galaxie
présentent une forte dissymétrie, que nous négligerons dans un premier temps. Nous nous
intéressons au mouvement de chute des particules vers le centre de la galaxie. Les parties
en noire correspondent aux zones de vitesse radiale nulle ou négative. La composante
gazeuse présente deux zones ol la matiére ‘chute’ vers le centre de la galaxie. Elles sont de
part et d’autre de la barre. Les points ot s’annule la vitesse du gaz sont situés a I'intérieur
de la barre stellaire, toutefois légérement décalés par rapport a ’axe de la barre, avec
un angle négatif par rapport au sens de rotation du systéme. Ainsi, la barre induit une
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Fic. 5.3 — La figure représente le champ de vitesse angulaire stellaire avec une intervalle
de couleur choisie pour mettre en évidence le ralentissement des étoiles lors de leur
passage dans le bras (zone repérée par les tirets blanc sur la figure a droite).

accrétion de gaz vers le centre de la galaxie. La zone d’accrétion correspond a la région
pour laquelle la vitesse angulaire du gaz est inférieure a la vitesse angulaire moyenne a
un rayon donné. Les sur—densités de gaz dessinant les bras spiraux correspondent a la
limite des zones d’accrétion. Elles correspondent, par ailleurs, & une zone d’accélération
de la vitesse angulaire. Le champ de vitesse radiale des étoiles est trés différent. Seules
les étoiles constituant la barrent présente une variation de vitesse: La vitesse radiale
moyenne des étoiles est nulle suivant le grand axe de la barre, et devient négative dans
le 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 a
une vitesse moyenne positive et une partie (droite) de la galaxie & une vitesse moyenne
négative —, a une origine difficile & étudier dans notre simulation. Elle est probablement
due & une variation de la vitesse verticale (v,), peut—étre due & un léger gauchissement
du plan de la galaxie qui biaise la détermination de la vitesse radiale. La Figure 5.4
présente cette fois une simulation en 1/r?, destinée & appuyer cette hypothése. Cette
simulation est présentée & 2 milliards d’années. Bien que les deux simulations ne soient
pas présentées aux mémes pas de temps, elles correspondent & la méme phase d’évolution,
les profils en 1/r? conduisant & la formation plus rapidement d’une barre que les profils en
1/r. Elle présente un disque avec une barre marquée dés les premiers milliards d’années,
et ne semble pas avoir d’instabilité verticale. De ce fait, le champ de vitesse radiale est
moins perturbée que précédemment, le gaz est accrété symétriquement de part et d’autre
de la barre.

Les mouvements de gaz dans nos galaxies sont présentés schématiquement dans la
Figure 5.5.
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F1G. 5.4 — Champ de vitesse radiale du gaz (a gauche) mettant en €vidence une zone
d’accrétion symétrique rapport a la barre stellaire (a droite), elle méme centrée dans la
galazie (simulation 1/r%, R;u; = 50 kpc).
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Fic. 5.5 — Schéma du champ de wvitesse du gaz. La convention prise pour les vitesses
radiales est telle que les valeurs positives correspondent @ un déplacement vers le centre
de la galaxie.
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5.1.3 Formation d’étoiles et abondances chimiques

La carte de luminosité des étoiles montre que les amas stellaires jeunes tracent les
bras de notre galaxie simulée. La Figure 5.6 présente le taux de formation d’étoiles dans
la galaxie & un instant ¢. La partie supérieure illustre le cas de notre modéle de référence.
Si 'on compare avec la Figure 5.1 (panneau du haut a gauche), on voit que les zones de
forte formation stellaire sont associées aux zones de densité de gaz élevée que constituent
les bras (localisation de I'onde de choc due & la propagation de 'onde de densité) et la
barre. La barre constitue un site de formation stellaire importante en raison de la forte
quantité de gaz accrétée vers le centre de la galaxie.
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Fic. 5.6 — En haut, le tauz de formation d’étoiles de la simulation de référence. La
formation d’étoiles a lieu principalement dans les bras et la barre. En bas, la stmulation
en 1/r? avec R;n; = 50 kpe présente une trés forte formation d’étoiles au niveau de la
barre (figure de gauche) en raison de la forte densité locale de gaz (figure de droite). La
simulation en 1/r% est présentée pour comparaison avec notre modeéle de référence.
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Le bas de la Figure 5.5 reprend le cas de la simulation avec un profil en 1/r?, afin
d’illustrer un comportement différent du cas de référence. Au niveau de la barre, la
formation stellaire est particuliérement visible dans les simulations en 1/r% qui présente
une structure barrée marquée et trés riche en gaz, et qui constitue le site de formation
stellaire principal.

5.1.4 Abondances chimiques

La Figure 5.7 présente la distribution spatiale des trois éléments chimique que nous
avons considérés : le Fer, le Magnésium et ’Oxygéne. La colonne de gauche correspond
aux abondances moyennes mesurées dans le gaz, la colonne de droite aux abondances
mesurées dans les étoiles. De fagon générale, les distributions des trois éléments sont
totalement corrélées pour une composante donnée (gaz ou étoiles).

La distribution des métaux dans la composante stellaire présente une large structure
spirale. Cette structure spirale correspond & un ensemble d’étoiles d’abondances plus
élevées que le reste du disque. Cette zone correspond aux étoiles nouvellement formées.
D’aprés la Figure 5.7, & un instant donné, les abondances de gaz sont plus élevées que les
abondances moyennes des étoiles du disque. Les étoiles de longue durée de vie conservent
la valeur de la métallicité du gaz qui les a créées sur un long intervalle de temps. La
métallicité moyenne du disque stellaire augmente avec le temps mais, en moyenne, reste
toujours plus faible que la métallicité moyenne du gaz. Ainsi, les étoiles nouvellement
formées, qui ont une meétallicité proche de celle du gaz, vont tracer la zone située a
proximité de la zone de formation d’étoiles, principalement localisée au niveau du bras,
et faire augmenter localement la métallicité moyenne du disque stellaire. Cette moyenne
est principalement pondérée par les nouvelles générations d’étoiles qui restent localisées
au niveau des bras.

La composante gazeuse ne présente pas de structure similaire & la composante stel-
laire. Bien que les abondances du gaz présentent de nombreuses structures a de petites
échelles, nous pouvons globalement considérer que le gaz est bien mélangé et relative-
ment homogéne (variation d’au plus 0.1 dex pour un rayon donné). Contrairement aux
étoiles, la métallicité du gaz augmente & chaque instant par I’ensemble des étoiles, son
enrichissement chimique n’étant pas localisé au niveau des sites de formation stellaire.
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Fia. 5.7 — A gauche les abondances (Fe, Mg, O) dans la composante stellaire, a droite les
mémes abondances pour le gaz. On note que seule la composante stellaire présente une
structure spirale dans la distribution des abondances. Le code de couleurs des différentes
cartes couvre une méme longueur d’intervalle. Pour chaque carte, la valeur mazimum de
[intervalle est choisie afin de ne pas saturer la zone centrale.
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5.1.5 Conclusion

Nous avons montré que la composante stellaire et le gaz du modéle de référence
avaient des comportements chimiques et dynamiques différents. Les étoiles présentent
peu de mouvements radiaux en moyenne. Les mouvements radiaux des étoiles ne sont
observés qu’au niveau de la barre. La vitesse angulaire des étoiles est plus faible dans
les zones des bras et permet ainsi de créer une sur—densité tracant les bras stellaires
(toutefois peu contrastés). Le contraste, bras stellaires / densité moyenne n’apparait
réellement qu’en tenant compte de la luminosité des amas d’étoiles qui varie avec I’age
de ces derniers. Pour la composante gazeuse, la vitesse angulaire au niveau des bras
correspond a la vitesse moyenne définie par la courbe de rotation a un rayon donné.
La zone précédent les bras est limitée & I’anti—bras associées constituent une zone ou le
gaz tend & se déplacer vers les zones externes de la galaxie, les zones suivant les bras et
limitée par I’anti—bras associé, constitue une zone ou le gaz tend a aller vers les zones
centrales de la galaxie. Ceci est en accord avec la présence d’onde de densité induite
par le potentiel tournant da a la barre. Les abondances chimiques des étoiles sont plus
élevées dans la structure spirale que dans le reste du disque. Cette zone d’abondances
plus élevées n’a pas de contre—partie dans le gaz. Ceci met en évidence que les éléments
chimiques semble moins mélangés dans la composante stellaire que dans le gaz.



CHAPITRE 5. ETUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 165

5.2 Distribution des abondances et de leurs rapports

L’histoire de la galaxie est enregistrée dans les caractéristiques cinématiques et chi-
miques des étoiles. L’étude des populations stellaires permet d’apporter d’importantes
contraintes sur I’histoire de la formation d’une galaxie. L’introduction de I’évolution chi-
mique de maniére cohérente avec la dynamique de la galaxie nous permet de réaliser une
étude des populations stellaires de notre simulation. Nous allons utiliser deux caracté-
ristiques chimiques, connues pour étre différentes entre le bulbe et le disque, du point
de 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, sont
les mieux connues et nous serviront d’éléments de comparaison. Nous distinguons dans
notre approche une population stellaire pour le bulbe et une population stellaire pour le
disque.

5.2.1 Distribution en métallicité des étoiles

Les observations du voisinage solaire ont mis en évidence un manque d’étoiles de
petites masses & faible métallicité ([Fe/H]~ —1). Cet effet est connu sous le nom de
‘probléme des naines G’ (G drawf problem): un modéle chimique dit ‘simple’; c’est &
dire faisant I’hypothése d’un systéme clos et du recyclage instantané, prédit une fraction
d’étoiles de faible métallicité qui n’est pas observée (Schmidt 1963 [205], Pagel & Patchett
1975 [165]). En effet les naines G, et plus généralement les étoiles de faible masse (naines
M et K), ont une durée de vie suffisamment longue pour qu’aucune de ces étoiles! n’ait
disparue depuis la formation de la Galaxie. Une fraction significative de ses étoiles devrait
donc avoir [Fe/H]< —1, ce qui n’est pas observé.

De nombreuses solutions ont été proposées, remettant en question les différentes
hypothéses du modéle simple (Chiappini, Matteucci & Gratton 1997 [42], Prantzos &
Silk 1998 [175], Martinelli & Matteucci 2000 [131]). La solution la plus communément
acceptée est la formation des étoiles du disque galactique & partir de gaz pré—enrichi.
Ainsi, les étoiles du disque se forment & partir d’un gaz qui n’est plus primordial.

Par ailleurs, les études de Rich et McWilliam (Rich 1988 [183], McWilliam & Rich
1990 [132], McWilliam & Ritch 1994 [133]) ont montré que les étoiles du bulbe de la
galaxie ne souffrait pas d’un tel probléme.

Qu’en est—il dans nos simulations? Les objets proto—galactiques que ’on considére
ont une densité initiale de gaz en 1/r. La formation stellaire va donc s’amorcer plus
rapidement au centre de la galaxie que dans les parties externes. Dans notre modéle,
est—il possible que les régions internes de la galaxie aient enrichies les parties externes
du 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, & gauche), basée sur 218 étoiles, est
construite en utilisant les mesures de parallaxes d’Hipparcos, ce qui n’est pas le cas
de Wyse & Filmore 1995 [261], Rocha—Pinto & Maciel 1996 [185]). La mesure précise
des parallaxes, en d’autres termes des distances, permet de construire un échantillon
propre, assurant une sélection précise d’étoiles de durée de vie longue. Il en résulte une

1. Leur durée de vie est supérieure a I’age de I’Univers.
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distribution [Fe/H] trés fiable dont le pic est & [Fe/H]= 0 dex avec un intervalle de
—1 <[Fe/H]< 0.5 .

La construction d’un diagramme similaire est plus difficile a réaliser pour les étoiles
du bulbe. A cause de la distance du bulbe, on ne peut observer spectroscopiquement
que des étoiles brillantes. McWilliam & Rich 1994 [133] est la seule étude publiée basée
sur des spectres a haute résolution spectrale? (R = 17000). Ils ont observé un ensemble
de 11 étoiles géantes K. Les autres études de mesures spectroscopiques de metallicité
ont été réalisées & résolution spectrale moyenne (de R ~ 1000 & R ~ 5000) (cf. Rich
1988 [183] Sadler et al. 1996 [196], Ramirez et al. 2000 [181]). L’étude de McWilliam
& Rich 1994 a servi a recalibrer la mesure d’abondance de Fer des 88 étoiles géantes
rouges de Rich 1988, ce qui & permis de déterminer de facon plus précise le pic de la
distribution en [Fe/H] des étoiles du bulbe. La distribution de Zoccali et al. 2003 est
basée sur une étude photométrique de diagramme Couleur—Magnitude et d’ajustement
d’isochrones. (Figure 5.8). Leurs mesures d’abondance leur a permis de constituer une
distribution de métallicité directement comparable avec celle obtenue pour le voisinage
solaire. Leur échantillon comprend 503 étoiles. Cette haute statistique est compatible
avec la distribution de Rich & MacWilliam 1994, et retrouve leur pic de distribution a
[Fe/H]~ —0.15 dex et permet de déterminer 'intervalle d’abondance [Fe/H| des étoiles
du bulbe (—2.6 <[Fe/H]< 0.4).
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Fic. 5.8 — Distribution des étoiles en fonction de leur abondance en Fer, @ gauche pour le
voisinage solaire (d’aprés Haywood 2001 [91]), et a droite pour le bulbe (d’apreés Zoccali
et al. 2001 [263]).

2. La résolution spectrale est définie par R = A/A\, ou ) est la longueur d’onde centrale de I'intervalle
AM de longueur d’onde observé.
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Dans le cas de notre modéle, la simulation chimico—dynamique a été réalisée jusqu’a
5 milliards d’années. L’évolution du modéle de référence de 5 & 15 milliards d’années
mettrait plus de 8 mois pour étre réalisée. Ainsi, afin de pouvoir comparer nos résultats
aux données observationnelles, nous ne devons considérer que les étoiles qui seront pré-
sentes & 15 milliards d’années, ¢’est—a—dire celles de masse d’au plus 0.9 M. Par ailleurs,
compte tenu de la normalisation par rapport & ’ensemble des étoiles, la nature de I'IMF
(forme et intervalle de masse) n’a pas d’importance. En effet, pour un intervalle donné
de valeur d’abondance, la fraction f d’étoiles est telle que:

/= (ZJ: M;; /0.9 @(m)dm) Zn:i:M” /0.9 & (m)dm (5.1)

Miow
équivalent a:

f= (ZJ: Mij) Zn: M;; (5.2)

Mg est la masse minimale qu’une étoile peut avoir.

n; est le nombre de particules stellaires dans I'intervalle j.

M;; est la masse de la particule ¢ de 'intervalle j.

® est I'IMF.

n est le nombre d’intervalles considérés pour I’échantillonnage de la distribution
d’abondance.

L’1MF et 'intervalle de masse n’interviennent pas lors de la détermination des frac-
tions d’étoiles. En particulier, le choix de la valeur de my,,, n’a pas de conséquence. Pour
une comparaison avec les distributions des étoiles de la Figure 5.8, il n’est pas nécessaire
de reprendre la valeur considérée par les observations. Nous pouvons donc directement
utiliser la masse des particules stellaires pour construire une distribution équivalente.

Afin de réaliser une comparaison directe sur les distributions des étoiles en fonction de
[Fe/H], nous utilisons le méme échantillonnage que Haywood 2001 et Zoccali et al. 2003,
soit 0.1 dex. Nous considérons deux zones distinctes de la galaxie afin de comparer aux
caractéristiques observées dans le bulbe de la Voie Lactée, et dans le voisinage solaire. La
Figure 5.9 présente la définition de ces deux zones. La zone centrale (zone 1) a un rayon
de 2 kpc. Bien que nous ne formions pas de bulbe au sens d’une structure triaxiale, il est
intéressant de comparer cette région a la région centrale de la Voie Lactée. La deuxiéme
zone (zone 2) est une couronne de 2 kpc de largeur localisée & une distance de 10 £+ 1
kpc du centre de la galaxie. La localisation de la zone 2 n’a pas d’importance mais elle
correspond ici a la position du voisinage solaire. Pour les deux zones, nous considérons
une épaisseur de 2.5 kpc de part est d’autre du plan galactique. Cette épaisseur englobe
la majorité des étoiles (D’aprés §4.2.2, I’échelle caractéristique du disque de la simulation
de 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 bulbe
de 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, I’hypothése
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Fic. 5.9 — Définition des deux zones considérées pour la caractérisation des propriétés
des étoiles. La zone centrale (zone 1) a un rayon de 2 kpc et est identifiée au bulbe de
notre Galaxie. La zone 2 est une couronne de 2 kpc de largeur localisée a une distance
de 10 £ 1 kpc et est identifiée au voisinage solaire.
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F1G. 5.10 — Distribution des abondances en Fer des étoiles. A gauche, comparaison de la
zone 1 et du bulbe de la Galaxie. A droite comparaison de la zone 2 avec le disque de la

Galazie.
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de créer un bulbe & partir d’un gaz n’ayant pas subi d’enrichissement chimique étant
parfaitement justifiée pour la zone centrale de la galaxie. Les étoiles de forte abondance
[Fe/H] sont moins nombreuses dans notre simulation et ceci peut signifier que notre taux
de formation d’étoiles est plus faible dans cette région par rapport & ce qu’a connu le
bulbe de la Voie Lactée. Toutefois, seule la distribution d’étoiles avec [Fe/H|< —0.7 est
réellement fiable. En effet, des particules stellaires peuvent étre créées aprés 5 milliards
d’années. Par ailleurs, la Figure 4.34 du §4.2.4 montre que les étoiles au—dela de 5 mil-
liards d’années auront une abondance en Fer supérieure & —0.7 dex. Ainsi, les étoiles se
créant aprés b milliards d’années seront telles que [Fe/H]> —0.7 dex et n’affecteront pas
la 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 étoiles
du voisinage solaire. Au-dela du simple fait que notre simulation a été effectuée jusqu’a
5 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 a
[Fe/H]< —1. L’existence d’un nombre important d’étoiles a une telle valeur de [Fe/H]
indique une différence fondamentale entre ’histoire de ’enrichissement chimique de notre
objet et celui de la Voie Lactée.

La Figure 5.11 compare les distributions de la zones 1 et 2. Les deux distributions
sont identiques. Contrairement a la Voie Lactée, les étoiles des zones internes et externes
de notre objet ont des distributions d’abondance en Fer similaires. Cela montre que les
parties internes de la galaxie n’ont pas pré—enrichi le gaz des parties externes de la galaxie
avant la formation de ses premiéres étoiles.
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Fic. 5.11 — Dustribution de Uabondance 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 probléme de naine G.
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I nécessaire de préciser que 'existence du probléme des étoiles de faible masse (pro-
bléme des naines G) est encore débattue. En effet, Haywood 2001 [91] en utilisant un
modéle d’évolution chimique de type ‘boite fermée’ avec ou sans recyclage instantané, a
montré que I"accumulation des différents biais observationnels (calibration, échantillon-
nage), peut rendre compte de la distribution d’abondance observée dans les étoiles du
voisinage solaire, sans évoquer l'introduction de gaz pré-enrichi (i.e. infall). Toutefois,
ce n’'est pas une réjection définitive de 1"infall puisqu’il est invoqué pour expliquer la
relation age-metallicité des étoiles du voisinage solaire.

Bien que le probléme des étoiles de faible masse soit souvent évoqué comme une
distinction remarquable entre 1’évolution du bulbe et du disque, nous voyons que ce
probléme est encore difficilement contraint observationnellement. Une caractérisation
plus fine des différences chimiques des populations stellaires du bulbe et du disque est la
mesure des rapports d’abondance.

5.2.2 Rapport d’abondances: Cas du Magnésium et du Fer

Le suivi de la production de Fer et de Magnésium a été choisi dans le but d’établir
un diagnostique sur I’échelle de temps de formation des structures dans nos galaxies. Sur
une figure présentant [Mg/Fe| en fonction de [Fe/H], 'apparition de supernovae de type
la se traduit par une transition de régime. Pour les faibles valeur de [Fe/H], le gaz est
uniquement enrichi par les supernovae de type 11, ce qui conduit & un rapport [Mg/Fe| de
Pordre de 0.5 . Les supernovae de type la quant & elles, vont contribuer a faire décroitre
ce rapport jusqu’a des valeurs de [Mg/Fe|~ 0.0 dans le voisinage solaire. L’abondance
moyenne en Fer étant croissante avec le temps (cf. Figure 4.34), la mesure de [Fe/H] sert
d’étalonnage temporel. Connaissant la durée de vie des progéniteurs des premiéres SN la,
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 & une valeur
de [Fe/H] faible au moment des premiéres sN la (McWilliam 1997 [135]). La mesure
du rapport [Mg/Fe| est une forte contrainte sur la nature des populations stellaires. Le
rapport [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 échelle
de temps courte par rapport a la durée de vie des sN la. Le méme rapport a une valeur
proche de 0 dex dans le voisinage solaire (McWilliam 1997 [135]). Ceci implique une
échelle de temps de formation plus longue pour le bulbe.

Nous comparons nos résultats avec des études spectroscopiques déterminant a la fois
I’abondance du Fer et celle du Magnésium, réalisées a 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 les
faibles abondances —4 <|[Fe/H]< —1 (Ryan et al. 1996 [194], McWilliam 1995 [134] et
Shetrone 1996 [212]).

Dans un premier temps nous allons utiliser les résultats des simulations chimico—
dynamiques jusqu’a b milliards d’années pour une étude compléte de ce rapport. Puis
nous extrapolerons I’évolution chimique de notre systéme jusqu’a 15 milliards d’années.
Compte tenu du nombre de particules stellaires produites, la simulation de référence a
nécessité plus de 4000 heures de calcul et nécessiterait 8 mois & 1 an supplémentaire pour
aller jusqu’a 15 milliards d’années. Cette durée prohibitive justifie I’emploi d’un modéle
chimique pur pour estimer les caractéristiques de la galaxie & 15 milliards d’années.
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Modéle complet

— Effet différencié des SN II et SN Ia: La Figure 5.12 présente I’évolution du
rapport [Mg/Fe| en fonction de [Fe/H| pour la simulation de référence. Chaque point
représente une particule stellaire. La totalité des particules stellaires est représentée.
L’implémentation des sN la et Il nous permet de reproduire de facon trés satisfaisante
I’évolution du rapport [Mg/Fe| en fonction de [Fe/H] observée dans la Voie Lactée.
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Fia. 5.12 — A gauche, les rapports [Mg/Fe] des étoiles de la simulations (en gris) com-
parés aux observations (en noir). A droite, les mémes données sous—forme de barres de
dispersion. Les données simulées sont en bon accord avec les observations tant au miveau
des deuxr régimes di a Ueffet des sN la (transition a [Fe/HJ~ —1) qu’au niveau de la
dispersion du rapport [Mg/Fe] pour une valeur de [Fe/H].

Nous observons les deux régimes de fagon trés nette, [Mg/Fe|~ 0.5 pour une valeur
inférieur a [Fe/H|~ —1, et au—dela, [Mg/Fe| qui décroit . L’intervalle de masse et la
nature de I''MmF ([0.05 Mg, 50 My]|, IMF de Salpeter) est donc totalement justifié. En
effet, une IMF favorisant la production d’étoiles massives tend a 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 SFR
global est compatible avec celui de la Voie Lactée. Toutefois, nous préciserons ’amplitude
du SFR dans le paragraphe suivant.

La modélisation dynamique nous apporte I'information supplémentaire de la disper-
sion de la valeur [Mg/Fe| pour un [Fe/H| donné. Cette dispersion est une traduction de
la combinaison des effets spatiaux et temporels. Durant son mouvement dans la galaxie,
la particule stellaire, par les explosions de supernovae, va enrichir le gaz avec différentes
valeurs de rapport [Mg/Fe|. Les supernovae de type Il produisent du Fer et du Magné-
sium en proportions différentes en fonction de la masse du progéniteur. La proportion de
Magnésium produite par rapport a la production de Fer croit avec la masse de I’étoile.
L’effet de la variation d’enrichissement chimique par les sN II est d’autant plus visible
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que les abondances du gaz sont faibles, 'apport des métaux d’une unique supernova
étant significatif pour du gaz dépourvu de métaux. Pour I'intervalle de masse que nous
considérons, les étoiles les plus massives (50 Mg) produisent un rapport [Mg/Fe|~ 1.1
alors que les progéniteurs de sN I les plus légers (10 M) produisent un [Mg/Fe|~ —0.8.
Sur la Figure 5.12 panneau de gauche, nous voyons effectivement que les étoiles & faible
valeur 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 fagon cohérente avec le mouvement
des étoiles dans la galaxie. Nous constatons que nos données reproduisent la dispersion
observée des valeurs [Mg/Fe| aussi bien pour les étoiles de faible que de forte abondances
en Fer. Le panneau de droite présente les mémes donnée mais sous forme de barre d’écart
type sur les valeurs de [Mg/Fe| en fonction de [Fe/H]. La dispersion décroit avec [Fe/H]
a mesure que les abondances chimiques de la galaxie s’homogénéisent. En effet, avec le
temps, les abondances chimiques tendent asymptotiquement vers une valeur constante,
la croissance des abondances devenant d’autant difficile que le gaz est riche en métaux.
Nous observons une dispersion résiduelle de 'ordre de 0.2 pour [Fe/H|> —1, identique &
celle des données observationnelles.

—Mesure de la valeur de transition: La détermination de la valeur de transition
de régime n’est pas triviale compte tenu de la dispersion important du rapport [Mg/Fe|
a une valeur de [Fe/H] donnée. En effet, dans nos simulations, nous observons I’ensemble
des étoiles de la galaxie, ce qui n’est pas le cas pour les observations qui sont nécessai-
rement restreintes & un nombre limité d’étoiles. Afin d’établir un critére objectif sur la
détermination de la valeur de [Fe/H] ot les premiéres supernovae de type la apparais-
sent, nous ajustons deux droites sur les figures du type Figure 5.12 panneau de droite. La
premiére 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 afin de minimiser le
Y? total des deux ajustements. L’intersection des deux droites nous donne la valeur de
transition du rapport [Mg/Fe].

Pour la simulation de référence, nous trouvons une valeur de transition de [Fe/H]|=
—0.8 dex. De fagon générale, 'ensemble des simulations conduit a une faible variation
de cette valeur. Pour un paramétre de rotation variant de 0.05 & 0.16, on trouve une
valeur de transition entre —0.9 et —0.5 dex, les plus petites valeurs correspondant aux
valeurs de A les plus grandes. Cette faible variabilité est due a ce que la valeur du sFR
moyen avant le temps d’explosion des premiéres SN la, varie d’au plus un facteur 3 entre
les différentes simulations considérées (Figure 5.13).

La valeur de transition dans le rapport [Mg/Fe| du voisinage solaire vaut [Fe/H|= —1.
Le srRr global de nos simulations est donc en bon accord avec celui observé, avec toutefois
une sur—évaluation d’un facteur d’au plus 3, ce qui reste dans le bon ordre de grandeur.
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<SFR>(,cpy (Mg yr ")

Fic. 5.13 - Valeur moyenne du SFR pour des sumulations dans lesquelles 0.05 < A < 0.16.
La ligne en tiret—point localise la durée de vie moyenne de la premiére série de progéniteur
de SN la. Le SFR moyen varie d’au plus un facteur 3 entre les différentes ssmulations au
moment de ’explosion de ces supernovae.

— Evolution 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).

e Evolution temporelle: La Figure 5.14 présente I’évolution temporelle du rapport
d’abondance [Mg/Fe| dans les zones 1 et 2. Les deux courbes sont trés similaires. Le rap-
port [Mg/Fe| est initialement élevé, indiquant un enrichissement chimique dit uniquement
aux SN II. Aprés 1 milliard d’années, les supernovae de type la font décroitre lentement
cette valeur jusqu’a [Mg/Fe]~ 0.3 au bout de 5 milliards d’années. La différence entre
ces deux courbes est de moins de 0.05 dex.

Ainsi, les deux populations d’étoiles obtenues ne pourraient étre distinguées obser-
vationnellement par la valeur de [Mg/Fe|. Dans nos simulations, le gaz transporté vers
la partie centrale de la galaxie conduit a une formation d’étoiles enrichies par les su-
pernovae de type la. Jusqu’a 5 milliards d’années, il n’apparait aucune distinction entre
les régions internes et externes de la galaxie. [’ensemble de la galaxie évolue au méme
rythme, et ’émergence d’une population au centre de la galaxie se distinguant nettement
des parties externes n’est pas constaté.
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FiG. 5.14 — Evolution temporelle du rapport d’abondance [Mg/Fe] moyen. A gauche,
rapport [Mg/Fe] pour la zone 1. A droite, le méme rapport pour la zone 2. Les deux
courbes sont identiques & moins de 0.05 dex prés, et ne peuvent donc étre distinguées
observationnellement.

e Carte bidimensionnelle: La Figure 5.15 présente la carte bidimentionnelle du
rapport [Mg/Fe] mesurée dans les étoiles. Le choix de la palette de couleurs amplifie
les faibles variations de [Mg/Fe| dont la valeur est globalement constante sur la totalité
du disque. Les écarts a la valeur moyenne (0.31 dex) sont faibles, de 'ordre £0.03 dex.
Bien que les fluctuations de cette valeur ne soient pas observables, il est remarquable de
constater que les plus faibles valeurs de [Mg/Fe| sont localisées au niveau de la barre de
gaz de la galaxie. Dans ces zones, le gaz est plus fortement concentré, ce qui induit une
probabilité de formation stellaire plus importante a ce niveau, conduisant & la formation
d’étoiles & partir d'un gaz ayant subi un enrichissement chimique plus important des sN
la. Cet effet est faible et reste du second ordre.

Modéle chimique indépendant de la dynamique

L’évolution du rapport d’abondance [Mg/Fe| a été étudiée jusqu’a 5 milliards d’an-
nées avec le code chimico—dynamique complet. Toutefois, compte tenu du temps de calcul
de notre simulation de référence, nous avons prédit la valeur de ce résultat en mettant
en place un modéle d’extrapolation purement chimique. L’extrapolation a 15 milliards
d’années de nos résultats sur la chimie va nous permettre de savoir s’il est possible de
distinguer chimiquement la région centrale et les régions externes de la galaxie.

La méthode d’extrapolation repose sur l'utilisation d’un code de chimie purement
analytique. Ce code correspond a notre propre implémentation du modéle de Kobayashi
et al. 2000 [112]. Ce modéle inclut I’ensemble des équations présenté dans le chapitre 3,
ainsi que le modéle de supernovae de type la. Ce code a été validé en reproduisant les
résultats du tableau Tab.2 de Kobayashi et al. 2000 [112]. Par ailleurs, nous avons utilisé
ce code afin 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 apparait par une légére diminution de [Mg/Fe], qui reste un effet du
second ordre.

tabulations des quantités liées a I’évolution chimique (durée de vie des étoiles, produc-
tion de métaux...) étant identiques dans les deux codes, nous pouvons utiliser le code
d’évolution chimique afin d’extrapoler les résultats du modéle complet. La dynamique
du systéme est prise en compte par un échange de matiére entre deux sous—systémes,
ainsi que par la forme du sFR. Nous considérons les deux zones de la galaxie présen-
tées précédemment. Afin de tenir compte des transferts de matiére entre ces zones, nous
avons déterminé les flux de matiére entrant et sortant de la zone 1 en utilisant une zone
d’observation de 0.5 kpc localisée entre les zones 1 et 2. La détermination de la nature
du flux de matiére comprend sa masse ainsi que sa composition chimique (abondances
en Fer et en Magnésium) (cf. Figure 5.16).

Afin d’utiliser notre modéle chimique, nous faisons 'approximation supplémentaire
qu’il n’y pas de flux de matiére dans le sens zone 1 vers zone 2, et que la zone 2 perd
peu de masse (relativement & sa masse totale). Cette approximation permet de traiter
I’évolution chimique des deux zones de facon indépendante. Ainsi, nous avons réalisé
deux modéles successifs. Le premier modéle détermine I’évolution de la zone 2. Le second
modéle détermine I’évolution de la zone 1 en utilisant les résultats de ’évolution chimique
de la zone 2. Cette approximation ne peut conduire qu’a amplifier les différences pouvant
exister entre les deux systémes. En effet, le flux de matiére allant de la zone 1 vers la zone
2 ne peut que favoriser I’homogénéisation des deux zones. Notre approche conduit donc
& une majoration des différences qui peuvent exister entre les deux zones. Ainsi, si nous
obtenons une composition chimique identique pour un sous—systéme, cette approximation
permet de conclure sans ambiguité a ’égalité des abondances des zones 1 et 2.

Nous imposons le sSFR de la simulation dynamique. Nous avons déterminé le SFR pour
chacune des zones. La Figure 5.17 présente les modéles de sFR utilisé dans le modéle de
chimie simple. Ces deux SFR sont normalisés (SFR,) en fonction de la masse totale finale
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F1G. 5.16 — Evolution temporelle des données du modéles chimique. En haut & gauche
évolution temporelle de la masse de gaz accrétée dans la zone 1. En haut & droite, évo-
lution temporelle de la masse de la zone 1 normalisée G la masse totale finale. Les deux
figures du bas présentent abondance du gaz accrété. Au—dessus de 4 milliards d’années
la masse accrétée est tellement faible qu’on la considére nulle. Nous fizons les abondances
de Fer et de Magnésium a leur valeur a 4 milliards d’années.

des sous—systémes auquels ils sont associés, afin de pouvoir étre utilisé dans le code de
chimie, ce code étant basé sur des fractions de masse:

Cd(M/Myy) 1 dM
SFR, = =0 = 51— = SFR/Mu (5.3)

Le taux de formation d’étoiles pour les galaxies Sa tend vers ~ 0 (Kennicutt 1998
[111]). Ainsi, pour I’évolution des sFR au-dela de 5 milliards d’années, nous les extrapo-

lons par une décroissance linéaire jusqu’a une valeur nulle & 15 milliards d’années.

Bien que ce modéle soit simple, nous reproduisons les évolutions du rapport d’abon-
dance du Fer et du Magnésium sur les 5 premiers milliards d’années du modéle dyna-
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Fi1a. 5.17 — SFR normalisés des zones 1 et 2.
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mique complet, avec des écarts faibles d’au plus 0.05 dex? sur 1’évolution des rapports
[Mg/Fe| (cf. Figure 5.14 et Figure 5.18). L’extrapolation montre que les deux sous sys-
téme évoluent de facon similaire. D’un point de vue observationnel, nous ne pourrions
les 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 restent

identiques sur 15 milliards d’années.
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F1G. 5.18 — Evolution du rapport d’abondance [Mg/Fe] dans les zones 1 et 2 et pour deux
modéle de SFR. Le modéle SFR1 correspond au tauxr déterminé a parti de la simulation
de référence, et le modéle SFR2 correspond @ un SFR divisé par 2. Pour les deux SFR
considérés, on note que les zones 1 et 2 présentent une évolution de [Mg/Fe| identique.

De plus, nous constatons que les évolutions des deux systémes restent semblables

3. Cet écart est inférieur aux barres d’erreurs observationnelles pour la mesures d’un tel rapport.
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si 'on modifie le taux de formation d’étoiles. Cette caractéristique n’est donc pas la
conséquence d’un régime particulier de SFR par apport a la dynamique du systéme. Les
échanges de matiére d’une zone a une autre sont suffisants pour homogénéiser la totalité
de la galaxie.

Conclusion

Les caractéristiques générales du rapport [Mg/Fe| en fonction de [Fe/H]| sont remar-
quablement bien reproduites dans nos simulations. Toutefois, I’étude détaillée comparant
la zone centrale de la galaxie avec le reste du disque montre qu’il n’y pas de distinction
entre les différences parties de la galaxie. Une traduction de cette constatation est la
valeur identique de la pente des gradients en [Fe/H]| et [Mg/H] présentée dans la cha-
pitreeffet §4.2.4. Les données observationnelles suggérent que de nombreuses étoiles du
voisinage solaire ont un rapport [Mg/Fe]~ 0.0. Le rapport [Mg/Fe| est évalué a 0.35
dans le bulbe. Ainsi, deux populations trés distinctes existent dans la Voie Lactée. Dans
nos simulations, I’ensemble du disque évolue de la méme fagon et cette variation de la
valeur [Mg/Fe| entre les zones internes et externes de la galaxie simulée n’est pas mise en
évidence. Ceci en met avant une différences entre I’évolution chimique de notre modéle
de référence et celle d'une galaxie tel que la Voie Lactée.



CHAPITRE 5. ETUDE SPATIALE DES POPULATIONS STELLAIRES 179

5.2.3 Propagation de la formation d’étoiles

Comme nous ’avons signalé dans le chapitre 4 §4.2.4, le taux de formation d’étoiles
de nos objets est initialement marqué par une croissance brusque dans les premiéres
centaines de millions d’années. Ce régime initial correspond a la propagation du taux de
formation d’étoiles dans le disque.

L’augmentation de la densité de gaz dans le plan du disque galactique se fait du
centre vers le bord. Pour les premiéres centaines de millions d’années d’évolution, le
facteur limitant de la prescription de formation d’étoiles est la densité critique. Dans
la zone du disque a laquelle nous nous intéressons (R<20 kpc correspond & plus de 5
fois I’échelle caractéristique soit plus de 95% de la masse totale du disque) la durée de
la 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 simulations
avec le profil en 1/r (respectivement R;,; = 80 kpc, et R;,; = 50 kpc).

A=0.12, R;,;=100 Kpc A=0.12, R,,=80 Kpc A=0.12, R,;=50 Kpc
40 g 40 4 40
— — —
Q Q Q
Q Q Q
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Fic. 5.19 — Propagation de la formation d’étoiles dans le disque. La courbe représente
Uévolution du rayon mazimal & un instant t ou se déroule la formation stellaire (Simu-
lation A ~ 0.12, de gauche a droite, pour un rayon initial de 100, 80 et 50 kpc).

L’ensemble de nos simulations montre que ce temps diminue avec A et avec Ry,
mais reste dans le méme ordre de grandeur, entre 0.2 et 0.8 milliard d’années, pour les
différentes simulations. Ainsi, la formation d’étoiles débute quasiment au méme moment
sur ’ensemble du disque stellaire. Cette constatation est indépendante du choix de la
valeur de la densité critique choisie pour la formation stellaire (p..;; = 1.67 x 10~2°
g.cm™? cf. chapitre 2 §2.5). En effet, nous avons fait varier la valeur de la densité critique
d’un facteur 1 & 1000 sans constater de changement remarquable entre le moment ou
la 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 dans
notre étude conduit nécessairement a une propagation rapide de la formation stellaire sur
I’ensemble du disque. Cette propagation de la formation d’étoiles, extrémement rapide et
dans toutes les parties de la galaxie, explique pour une part 'indifférenciation de la zone
1 et de la zone 2, et surtout la présence d’une population stellaire de faible métallicité
dans le disque.
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5.3 Conclusion

Nous avons étudié la nature chimique des étoiles dans notre modéle de référence. L’ob-
jectif de cette étude était de connaitre, d’une part, la nature des populations stellaires
de la galaxie simulée, et d’autre part, de savoir 8’il pouvait apparaitre des populations
stellaires différentes entre les parties internes et les parties externes d’une galaxie formée
par effondrement monolithique d’un objet en rotation.

Le cadre dynamique dans lequel se déroule I’évolution chimique a été caractérisé
et présente une structure spirale, d’ailleurs compatible avec la présence d’une onde de
densité. La barre crée une accrétion de matiére vers les parties centrales en raison de
mouvements non circulaires observés dans le gaz. ’amplitude du phénoméne constaté
dans la simulation et du méme ordre de grandeur que les observations. Les bras spiraux et
la barre, qui sont des zones riches en gaz, sont les principales sites de formations d’étoiles.
Nous en concluons que la dynamique de "objet crée par un effondrement monolithique
en rotation est en bon accord avec les observations, et adapté a I’étude de 1’évolution des
populations stellaires.

Par ailleurs, nous mettons en évidence une différence entre la distribution spatiale
des abondances du gaz et celles des étoiles. Les abondances stellaires dans les bras sont
plus élevées en moyenne que dans le reste du disque. L’étude de la distribution de la
métallicité montre que 'on ne peut distinguer les étoiles de la partie centrale et de la
partie externe de la galaxie. En particulier, nous ne constatons pas de probléme d’étoile
de faible masse pour les parties externes de la galaxie. En outre, ’étude du rapport
d’abondance [Mg/Fe|] montre que les étoiles au centre de notre objet ont subit le méme
type d’enrichissement chimique que les étoiles de la partie externe. Ainsi, la formation
de la partie centrale et de la partie externe de notre objet se déroule sur des échelles de
temps comparable, I’ensemble de la population stellaire de notre galaxie simulée évolue
au méme rythme, quelque soit le rayon. La formation d’une population stellaire uniforme
est due & la propagation rapide de la formation stellaire sur la totalité du disque. Ceci ne
dépend pas de la valeur du paramétre de densité critique considérée pour la formation
stellaire.

Nous en concluons que la formation d’un disque galactique suivant un effondrement
monolithique en rotation conduit nécessairement a la formation d’une population stellaire
uniforme, et que cette population n’est pas transformée par action de la barre.
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Chapitre 6

Conclusions et perspectives

Nous avons réalisé une étude numérique chimico-dynamique de galaxies spirales iso-
lées, dans un cadre auto—cohérent, auto—gravitationnel et tridimensionnel.

Nos résultats confirment 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’une
épaisseur caractéristique typique d’une Sc — Sbe, profil radial de densité en décroissance
exponentielle avec une échelle caractéristique typique des galaxies, présence de gradients
d’abondances, courbes de rotation plane. De plus, notre étude morphologique détaillée
et le traitement précis de la formation stellaire et de 'enrichissement chimique permet de
mettre en évidence que la galaxie issue du modéle de référence développe une structure
barrée perdurant pendant au moins un milliard d’années et est visible dans le gaz et les
étoiles. Elle constitue une zone de forte concentration des gaz trés active au niveau de
la formation stellaire. Une structure spirale est observée dans le disque de la galaxie. Sa
nature est compatible avec la présence d’une onde de densité. Nous constatons la forma-
tion d’un gradient d’abondance de 'ordre de —0.03 dex.kpc~!, rapidement mis en place
et n’évoluant plus au-dela de 1 & 2 milliards d’années apreés la formation des premiéres
étoiles. Ce gradient est identique pour le gaz et les étoiles et indépendant de I’élément
considéré (Oxygeéne, Fer ou Magnésium). Ainsi, nous montrons que de nombreuses carac-
téristiques des galaxies spirales peuvent étre reproduites, ceci malgré ’hypotheése forte
de pouvoir isoler une galaxie totalement de son environnement dés les étapes précoces
de sa formation.

Toutefois, par rapport & une galaxie telle que la Voie Lactée, nous montrons que des
différences existent : de facon générale la galaxie ainsi formée ne souffre pas de ’absence
d’étoile de faible métallicité (probléme de naine G). Par ailleurs, la partie centrale de la
galaxie est un site actif de formation stellaire, ce qui n’est pas le cas dans une galaxie
telle que la Voie Lactée (cf. Portinari & Chiosi 1999 [174]). De part I’étude des rapports
d’abondance, un aspect essentiel, nous montrons que 'effondrement monolithique en
rotation conduit & la formation d’une population stellaire uniforme du centre aux bords
de la galaxie, ce qui est une contradiction forte par rapport aux observations.

Globalement ’hypothése de d’effondrement monolithique apparait étre une approche
convenable pour la formation de galaxie Sc / Sed — SBe . Bien que hors—modéle hiérar-
chique, 'effondrement monolithique apparait étre un modéle simplifié de la réalité qui
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reste compatible avec ’histoire de la formation initiale de certains objets (Kobayashi
2003 [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 (de
type Sc) ne présente pas de traces de fusion avec d’autres objets (Pas de présence de
sous-structures stellaires dans le disque externe) par opposition au halo est au disque
externe de M31 (type Sb) (cf. Ferguson et al. 2002 [73]).

Relativement a I’hypothése d’évolution séculaire, nous constatons la formation d’une
structure barrée. Elle conduit du gaz vers la partie centrale de la galaxie, et est le site
principal de la formation stellaire. Toutefois, la structure boite—cacahuéte de la barre
émerge trés difficilement dans notre objet, et ne semble pas conduire a la formation
d’un bulbe massif. Dans I’hypothése que la structure barrée perdure dans notre objet et
aboutit & la formation d’un bulbe, les caractéristiques chimiques (rapport d’abondance
[Mg/Fe|) observées a 5 milliards d’années et extrapolées a 15 milliards d’années condui-
rent de fagon inévitable a la formation d’un bulbe ayant les mémes propriétés chimiques
que 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 de
former une galaxie de Type Sb présentant des populations stellaires distinctes (Bulbe et
disque), soulignant la difficulté de passer d’une galaxie de type Sc & une galaxie de type
Sb et, plus généralement, de parcourir toute la séquence d’Hubble dans le cadre d’une
évolution isolée.

L’uniformité de la population stellaire souligne le biais que I'on crée en considérant
I’'objet chimiquement et dynamiquement isolé sur toute la durée de son évolution.

Dans le cas de la Voie Lactée, ’accrétion de gaz enrichi semble étre un moyen simple
pour expliquer les différences observées entre les populations stellaires du bulbe et du
disque. Par ailleurs, "accrétion de gaz externe a une galaxie est aussi évoquée pour faire
réapparaitre une barre pour une galaxie ayant détruit une premiére barre par accumula-
tion de masse en son centre. Bournaud & Combes 2002 [32] présentent un modéle ot le
développement de I’instabilité barrée est réactivé grace a ’accrétion de gaz dans le disque
galactique. L’évolution dynamique et I’évolution chimique semblent ainsi converger a ce
niveau pour évoquer un méme phénoméne : 'accrétion de gaz.

En tout état de cause, il apparait ainsi nécessaire de faire intervenir des événements
extérieurs a ’évolution intrinséque d’une galaxie pour expliquer son évolution chimique et
dynamique. Ces événements externes peuvent apparaitre sous deux formes, accrétion de
gaz (solutionnant le probléme des étoiles de faible masse), fusion de galaxie (conduisant
a la formation d’un sphéroide (bulbe) ou apportant des étoiles de nature chimique et
cinématique différente).

Ainsi, 'apparente contradiction mise en avant par la dynamique de la barre allant
dans le sens de la création d’un bulbe a parti du disque galactique (évolution séculaire),
et l'observation de populations stellaires chimiquement distinctes entre le bulbe et le
disque des galaxies, pourrait provenir d’un mélange subtil entre collision de galaxies,
action de la barre et accrétion de gaz.

Extension du modéle

L’étude d’un objet isolé nous a montré que la formation de populations stellaires
distinctes nécessite d’introduire des processus externes. Afin de palier au probléme de
population stellaire uniforme, une solution pouvant étre étudiée avec le type de modéle
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mis en place dans ce travail concerne ’accrétion de gaz par un sphéroide. Bien que rare-
ment observé, ce phénoméne semble se dérouler autour de certaines galaxies elliptiques
(cf. étude de galaxies elliptiques présentant du gaz Hi, Oosterloo et al. 2002 [160], Jozsa
et al. 2003 [103]). Par ailleurs, ce phénoméne est décrit dans des simulations hiérarchiques
(Steinmetz 2002 [231]). L’étude chimico-dynamique d’un tel phénoméne permettrait de
comprendre le mécanisme par lequel des populations distinctes se forment.

Par contra—posée, I’étude de la fusion des deux disques possédant chacune des popu-
lations stellaires uniformes pourraient étre mise en ceuvre afin de se servir de I’évolution
chimique comme traceur et voir si deux populations stellaires peuvent étre distinguées
ou non dans ’objet issu de la collision.

Inclusion de nouveaux processus physiques et améliorations numeériques

Au—dela du simple fait de réaliser des simulations a plus haute résolution, de nom-
breux processus physiques peuvent étre considérés pour comprendre la nature évolutive
des galaxies.

Dans notre étude, nous nous sommes restreints a étudier 'influence chimique et dy-
namique des supernovae. D’un point de vue formel, nous pouvons facilement inclure la
production d’éléments chimiques autres que ceux que nous avons considérés, et tenir
compte de la production de métaux des étoiles de masse intermédiaire (<10 Mg ) pour
étudier des implications sur la production d’éléments tel que le Carbone et I’Azote qui,
contrairement aux éléments que nous avons étudié, peuvent étre produits par des étoiles
de toutes masses, et sont aussi considérés comme un outil clé pour ’études de I’évolution
des galaxies (Chiappini, Romano & Matteucci 2003 [44]). Afin d’étudier les effets de cou-
plage plus fins entre les étoiles et le gaz, des processus tel que la diffusion des éléments
dans le gaz, le vent stellaire ou le chauffage UV des étoiles massives pourraient étre facile-
ment introduits (cf. Carraro et al. 1998 [38]). L’étude de ces processus pourrait permettre
de comprendre pourquoi la formation d’étoiles dans les parties centrales des galaxies (i.e.
galaxies sans starburst centraux) est si peu active. De plus, afin d’étudier des questions
tel que la relation Tully—Fisher et I’évolution des couleurs des galaxies, des propriétés
spectro—photométriques peuvent étre introduites et associées aux caractéristiques des
particules stellaires (Westera et al. 2002 [256] , Abadi et al. 2003 [3]).

Par ailleurs, les amas ouverts dans les galaxies constituant des structures s’évaporant
par effet de marée, des échanges de caractéristiques chimiques entre les particules stel-
laires pourraient étre introduits. Toutefois, un tel processus reste compliqué a mettre en
ceuvre, en raison des dépendances spatiales et temporelles des quantités chimiques, mais
pourraient apporter un gain sur la résolution spatiale des caractéristiques chimiques de
la composante stellaire.

Finalement, le développement actuel des codes multiphases (SPH + sticky particle),
tend & montrer la description pertinente du gaz froid et dense par les sticky particles et du
gaz tiéde par le sPH (Semelin & Combes 2002 [208], Berczik et al. 2003 [24]). Toutefois,
par sa nature, une méthode SPH qui serait utilisée & trés haute résolution (i.e. un nombre
important de particule de gaz) pourrait dans le principe décrire ’ensemble des phases
du gaz, les sticky particles constituant une alternative numérique eflicace pour le temps
de calcul. La mise en place d’un code combinant notre modéle chimique avec un code
multiphase permettrait une description plus précise des liens entre la dynamique et la
chimie d’une galaxie, et permettrait de préciser I’étude des populations stellaires.
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D’un point de vue numérique, nous avons souligné lors de la présentation du code
et de la qualification morphologique de nos objets I'importance du paramétre de lissage
gravitationnel. Compte tenu de la morphologie et de ’échelle variable de nos objets,
il serait intéressant d’étudier les implications pour la mise en place d’un paramétre de
lissage gravitationnel adaptatif tel qu’évoqué par Dehnen 2001 [60].

Finalement, I'introduction d’une description chimique, tel que réalisée dans ce travail,
dans une simulation de type modéle hiérarchique, permettra d’aborder de fagon expli-
cite le role des phénoménes environnementaux dans I’évolution chimique des galaxies.
Une étude de ce type est actuellement réalisée par Kobayashi 2003 [113] dans le cadre
de condition initiale de type Katz & Gunn 1991 [106] qui, qu’un point de vue des mo-
déles hiérarchiques, reste quelque peu artificiel. L’introduction de notre type de modéle
chimique dans un cadre plus réaliste, tel que celui décrit dans Steinmetz 2002 [231] et
Abadi et al. 2003 [3], permettrait d’apporter des réponses encore plus pertinentes sur la
chimie des galaxies. Toutefois, I'inclusion de ces nombreux processus et de extension de
la résolution spatiale ne pourra se faire sans un traitement massivement paralléle et un
raffinement des méthodes numériques.

Ces études numériques menées conjointement a I’évolution de la qualité des données
observationnelles permettra d’approfondir notre connaissance et notre compréhension de
la nature subtile de la séquence d’Hubble, qui ne pourra se faire que par ’étude conjointe
et cohérente de la chimie et de la dynamique.
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Chapitre 1

Présentation

L’étude de I’évolution des galaxies sous—tend d’avoir des données observationnelles
aussi bien pour des galaxies évoluées que pour des galaxies plus jeunes. La finitude de la
vitesse de la lumiére dans le vide nous fournit un moyen pour observer des galaxies a des
ages différents. La composante observationnelle de mon travail' s’inclut dans le projet
EDiscs (Eso Distante Cluster Survey) d’une part au niveau de la préparation et de la
réalisation des observations spectroscopiques de ces objets et d’autre part au niveau de

’étude morphologique des galaxies 2.

1.1 Amas de galaxies

Les galaxies ne sont pas distribuées de fagcon homogéne dans I’Univers. Les galaxies
s’organisent de fagon 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]). Si
certaines galaxies sont relativement spatialement isolées, d’autres se regroupent en amas.

Les amas de galaxies sont les plus grandes structures de I’Univers définissant un
ensemble gravitationnellement lié, ot I’expansion de I’Univers est contrebalancée locale-
ment par la gravitation de ’amas. Ils contiennent typiquement de quelques centaines a
plusieurs milliers de galaxies. La dispersion de vitesse des galaxies dans un amas est de
I'ordre de 1000 km.s~!. La forte dispersion de vitesse et la présence de fort effet de len-
tilles gravitationnelles, montrent que les amas de galaxies sont des structures massives,
dominées par de la matiére noire.

Un amas de galaxies permet d’étudier un ensemble de galaxies dans un espace confiné
et contient différent type de galaxies aussi bien elliptiques, spirales, ou en interaction.
Toutefois, la proportion de galaxies elliptiques est plus importante dans un amas, de
lordre de 40% contre 10% pour les galaxies de champ (Dressler 1980 [61], Dressler et al.
1997 [64]). En effet, en raison de la forte densité de galaxies, les effets environnementaux
jouent un role important sur I’évolution des galaxies. Les effets des collisions a grande
vitesse entre galaxies (Effet de harcélement (harassment effect), Moore et al. 1996 [150],
Moore et al. 1998 [151]) et d’effet de marée pourraient étre & I’origine de la destruction

1. Parallélement aux investigations scientifiques, j’ai mis en place et maintenu le site web d’EDiscCs,
aussi bien au niveau de la présentation du projet au public, qu’a la gestion de la communication interne
entre les différents protagonistes (http://www.mpa-garching.mpg.de/~ ediscs).

2. Cette partie est présenté en annexe A.
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des morphologies de type tardif conduisant finalement & des fusions de galaxies (merging)
et & la formation de galaxies de type précoce. De plus, la combinaison de "augmentation
de la densité du gaz et de la vitesse des galaxies se rapprochant du centre de 'amas
influent sur I’évolution des galaxies qui subissent un effet de pression balayage, soufllant
leur gaz vers le milieu intergalactique (Gunn & Gott 1972 [89], Vollmer 2000 [250]).

Ces effets évolutifs se seraient principalement produits au cours du dernier tiers de
I’age de I’Univers (Butcher & Oemler 1978 [36], Butcher & Oemler 1984 [37]), et se
traduisent par une évolution de la couleur des galaxies amas, la fraction de galaxies
bleues étant d’autant plus grande que les amas sont distants (effet Butcher-Oemler). La
nature exacte de effet Butcher-Oemler est encore discutée. De nombreuses études sug-
gérent différentes 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 c¢D, Matthews et al. 1964 [138], Dressler 1984 [62])
correspondant & la galaxie la plus brillante de 'amas (Bca)®.

En raison de la taille des amas de galaxies, de 'ordre de 1 Mpc, et de leur distance,
les amas de galaxies permettent d’observer une grande diversité de galaxies dans une
faible portion du ciel. Cet effet géométrique permet de collecter un grand nombre de
données tout en limitant le nombre de champs a observer. Il permet aussi d’étudier une
population de galaxie & un décalage spectral donné et donc & un age de I’Univers donné.

1.2 Le projet EDisCS

Le développement de cadres théoriques permettant d’étudier I’évolution de I’Univers
dans son ensemble et I’avénement de puissants outils de simulation numérique, autorisent
I’étude des amas de galaxies sur une grande part de I’age de I’Univers. Toutefois, les
données observationnelles d’amas de galaxies distants sont restreintes a des décalages
spectraux de 'ordre de z = 0.4 & z = 0.5 et sont principalement sélectionnés sur des
observations dans le domaine X biaisant les observations vers des amas riches. De plus,
I’observation détaillée d’amas de galaxies & de grands décalages spectraux, comparables
aux modélisations numériques, nécessite un temps d’observation de plusieurs heures sur
des télescopes de grands diameétres (classe des 8 métres).

L’objectif d’EDisCS est de constituer un ensemble de données et d’analyses homogénes
pour des amas ayant des décalages spectraux compris entre z ~ 0.5 et z ~ 0.8, corres-
pondant & des galaxies observées quand I"Univers n’avait que la moitié de son age, soit
environ 7 milliards d’années. La qualité des données observationnelles des amas d’EDiscs
permettra une comparaison directe avec les amas plus proches étudiés par les relevés du
2dF et du Sloan Digital Sky Survey (spss) a la fois sur la structure des amas et sur
les galaxies des amas et permettra d’étudier ’évolution des amas durant la moitié d’un
temps d’Hubble.

L’étude détaillée des amas de galaxies nécessite a la fois des observations photomé-
triques (visible et proche infrarouge) et spectroscopiques. L’acquisition de ces données
pour des objets aussi distants ne pourrait se réaliser sans qu’EDIsCS soit un Large program
de I’'Eso®. Ce statut nous permet de garantir I'obtention de I'intégralité des données tout

3. BCG : Brighter Cluster Galaxy.
4. European Southern Observatory.
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en accédant & une large gamme d’instruments.

Quatre phases d’observations ont été définies (voir Tableau 1.1). La phase 1 consistait
a confirmer 'existence des amas (Phase d’imagerie préliminaire), la phase 11 était dédiée
I’observation photométrique dans le domaine visible des amas sélectionnés (Phase de
photométrie profonde visible). La phase 111 portait sur les observations des amas en
proche infrarouge (Phase de photométrie profonde proche infrarouge). La phase 1v était
dédié I'observation spectroscopique des galaxies des amas (cf. chapitre 2). Les données
proche infrarouge ont été réalisées au New Technology Telescope (NNT) avec la camera
sOFI, la photométrie dans le domaine visible et la spectroscopie ont été effectuées au
Very Large Telescope (VLT) avec 'instrument FORS2 .

‘ But ‘ Mode d’observation ‘ Période ESO

Phase 1 | Confirmation photométrique | Service 66
Visiteurs (03,/2001) 66
Phase 11 Photométrie visible Visiteurs (03/2001) 66
Service 67
Service 68
Phase 111 Photométrie proche IR Visiteurs (03-04-05/2001) 67
Visiteurs (04,/2002) 69
Visiteurs (03,/2003) 70
Phase 1v Spectroscopie (1) Visiteurs (02,/2002) 68
Spectroscopie (2) Visiteurs (03,/2002) 68

Spectroscopie (3) Visiteurs (03-04,/2003) 70-71

TAB. 1.1 — Phases du projet ED1sCS.

L’extension du projet EDisCs dans d’autres domaines de longueur d’onde nous conduit
a recueillir des données x (Chandra, xMM), radio (VLA), des images a grand champ angu-
laire (observation wFI) pour qualifier ’environnement de nos amas, et & haute résolution
spatiales (HST).

Compte tenu de la grande quantité de donnée a recueillir et & analyser, ce projet
ne pourrait se faire sans une collaboration internationale. Ainsi, EDisCS regroupe 26
astronomes de 7 pays (Allemagne, Angleterre, Etats-Unis, Canada, France, Italie, Pays-
Bas) apportant leurs compétences et leurs moyens dans les différents domaines abordés
par ce projet.

1.3 Sélection des amas de galaxies

La sélection d’amas de galaxies d’EDiscs s’est effectuée & partir du catalogue issu du
Las Campanas Distant Cluster Survey (LcDcs) (Gonzalez et al. 2001 [84], Gonzalez et
al. 2002 [86]). Le LcDCS a généré un catalogue sur des sur—densités lumineuses identifiées
comme étant des amas de galaxies pour notamment mesurer la fonction de corrélation de
distance Amas—Amas (Gonzalez, Zaritsky & Wechsler 2002 [85]). Les relevés du Lcbcs
nous donnent une indication sur la concentration de galaxies dans un champ donné mais
ne nous renseigne en rien sur ’existence physique d’un amas.
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EDpiscs s’est fixé le but d’étudier un nombre de 20 amas de galaxies, une premiére
moitié avec un décalage spectral de z = 0.5 et I'autre moitié avec un décalage spectral
de z = 0.8. Toutefois, le taux de contamination du LcDcCS étant estimé & environ 30%
(Gonzalez et al. 2001 [84]) , la sélection préliminaire inclut 10 amas supplémentaires.

Un premier échantillon de 30 amas du LeDCS a été sélectionné. A partir des décalages
spectraux estimés par le LCDCS, nous avons retenu 15 amas entre 0.45 < z < 0.55, et 15
amas entre 0.75 < z < 0.85 et les plus brillants, tel que le pic de luminosité centrale soit
supérieur & 8 X 1072 coups par seconde et par seconde d’arc carrée, afin de minimiser la
sélection de faux amas.

La seconde sélection, qui correspond & la phase 1, a été effectuée a partir des images
préliminaires FORS2—VLT de 30 amas. Les quatre nuits d’observations allouées a cette
phase consistaient a réaliser de courtes expositions de 20 minutes dans chacune des
bandes photométriques considérées.

Chacun des 30 champs a été observé en deux bandes passantes: R et I, pour les amas
avec des décalages spectraux de l'ordre de z = 0.8 et V et I, pour les amas avec des dé-
calages spectraux de 'ordre de z = 0.5. Ces bandes photométriques sont choisies afin de
pouvoir construire un diagramme couleur-magnitude et de confirmer ou non 'existence
des amas par la détermination de la position de la séquence rouge des galaxies (cf. da
Costa et al. 1999 [53]). L’ensemble des observations a été réalisé avec un seeing® meilleur
qu’une seconde d’arc. Ces observations préliminaires nous ont permis de confirmer I’exis-
tence des amas et de choisir les 20 meilleurs pour les études en photométrie profonde
(voir Tableau 1.2).

Amasaz~0.5 ‘ Amasa z~0.8

CL1018-1211
CL1059-1253
CL1119-1129
CL1202-1224
CL1232-1250
CL1238-1144
CL1301-1139
CL1353-1137
CL1411-1148
CL1420-1236

CL1037-1243
CL1040-1155
CL1054-1146
CL1054-1245
CL1103-1245
CL1122-1136
CL1138-1133
CL1216-1201
CL1227-1138
CL1354-1230

TaB. 1.2 — Sélection d’amas d’EDiscs. A gauche les amas a z ~ 0.5, @ droite les amas &
z~0.8.

5. La qualité du ciel lors des observations est définie par la valeur du seeing correspondant a la
largueur & mi-hauteur de la fonction d’étalement du point (Point Spread Function : PsF). La PSF est la
réponse de I'instrumentation et du ciel, transformant une source ponctuelle en une source étendue lors
de I'acquisition des données.
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1.4 Observation en photométrie profonde

Les phases 11 (10 nuits) et 111 (20 nuits) ont été menées en paralléle. Les amas avec
des décalages spectraux de 'ordre de 0.5 ont été observés dans les bandes visibles B,V
et | et proche infrarouge K. Les amas avec des décalages spectraux de I'ordre de 0.8 ont
été observés dans les bandes visibles V', R, et I et proche infrarouge J et K, (Figure 1.1).
Cet ensemble de bandes photométriques est choisi afin de couvrir un large intervalle de
longueur d’onde et de permettre de caractériser la distribution spectrale d’énergie des
galaxies (SED)®, 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 (Pell6 et al. 2004 [168], Rudnick et al. 2003 [193]) déter-
minent le décalage spectral le plus probable pour un objet en ajustant sa distribution
spectrale d’énergie a un jeu de modéles et fonction du décalage spectral relativement aux
bandes B, V, R, I, J et K.

Les objets des différents champs ont été identifiés a I’aide du logiciel SExtractor (Ber-
tin & Arnouts 1996 [26]). La détermination des redshifts photométriques pour chaque
source lumineuse nous permet de connaitre une estimation de la valeur du décalage spec-
tral d’un objet ainsi que la nature de ce dernier (étoiles, galaxie) grace a sa distribution
d’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.
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Fia. 1.1 — Intervalles de longueur des bandes photométriques utilisées par ED1sCS.

6. sED : Spectral Energy Distribution.
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Chapitre 2

Masques spectroscopiques

La spectroscopie du projet EDiscs (phase 1v) est la partie demandant le plus de
temps d’observation (22 nuits), nécessitant le plus de préparation et générant les plus de
données. Les nuits d’observations ont été réalisées sur trois périodes (cf. Tableau 1.1).

La premiére période fut dédiée a la confirmation de ’existence des amas de galaxies
par la mesure des décalages spectraux des objets supposés appartenir aux amas. En effet,
bien que les observations photométriques nous aient confirmé ’existence de concentra-
tions de galaxies, par effet de projection, certaines concentrations ne sont pas des amas,
mais des structures de types filamentaires.

Les deuxiéme et troisiéme séries d’observations sont dédiées a ’obtention de spectres
a haut rapport signal sur bruit dans le but de caractériser les populations stellaires, le
taux de formation d’étoiles et les paramétres associés aux courbes de rotation (relation
de Tully-Fisher (Tully & Fisher 1977 [244], Plan fondamental et projections associées
(Relation de Faber & Jackson 1976 [72], corrélation D,—og (Dressler et al. 1987 [63]).
Compte tenu du nombre d’amas étudiés par EDisCS et la diversité des investigations,
I’équipe ‘spectroscopie’ s’est répartie les taches de préparations et d’analyses des obser-
vations.

En raison de la quantité d’objets (plusieurs milliers par amas) et des paramétres
& étudier pour la réalisation des masques et du délai entre les deux premiéres phases
(cf. Tableau 1.1), il aurait été strictement impossible de réaliser les masques de facon
non—automatisée. Ainsi, la mise en place du programme de réalisation automatique des
masques a été d’une importance crutiale.

Mon travail a consisté & réaliser I'intégralité des masques spectroscopiques en vu des
trois séries d’observations.

Dans cette partie, les étapes de mon travail ont été:

— Réalisation des masques spectroscopique

1. Etude instrumentale et logicielle associée aux observations VLT-FORS?2
2. Ecriture du logiciel de réalisation des masques

3. Génération et vérification des masques

— Realisation d’une partie des observations (Observation avril 2003)
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2.1 Contraintes instrumentales

Nous utilisons 'instrument VILT-FORS2 dans sa configuration spectroscopique. Le
champ de I'instrument FORS2 (6.8 X6.8 minutes d’arc carrées) est particuliérement adapté
a la dimension de nos amas de galaxies.

2.1.1 Modes spectroscopiques

L’instrument FORS2 comporte quatre modes pour I’acquisition spectroscopique :

— Le mode Lss (Long Slit Spectroscopy) permet de positionner 9 longues fentes sur
le plan focal de I'instrument.

— Le mode mos (Multi-Object Spectroscopy) permet de positionner au plus 19 fentes
de 20 secondes d’arc de longueur chacune. Les fentes sont espacées de fagon ré-
guliére. L’utilisateur peut choisir de ne pas utiliser certaines fentes et peut les
positionner librement suivant la direction de dispersion du spectrographe.

— Le mode sPECTPHOT (Spectro—Photometry) est utilisé pour le controle de I'instru-
ment dans le cadre de la calibration de FORS2.

— Le mode mxuU (Multi-Object Spectroscopy) permet d’observer un nombre impor-
tant d’objets et est totalement configurable par l'utilisateur (nombre, position et
taille de chaque fente). Les largeurs des fentes doivent toutefois étre comprises entre
0.1 et 40 secondes d’arc et leurs longueurs doivent étre au plus de 40 secondes d’arc.

Pour les observations d’EDiscs, nous devons choisir le mode MxU afin d’observer le
plus grand nombre possible de galaxies appartenant aux amas

2.1.2 Collimateur

De la méme fagon que pour la configuration d’imagerie, le mode spectroscopique de
FORS2 dispose de deux résolutions spatiales. Les observations photométriques ont été
réalisées en utilisant la résolution spatiale standard, nous conservons la méme résolution
(collimateur coLL_sR) afin de garantir un bon positionnement des fentes par rapport
au ciel. Par ailleurs, I'utilisation du mode MXU nous contraint de choisir cette résolution
spatiale.

2.1.3 CCD de FORS2

Durant le déroulement du projet EDiscs, le ¢CD de FORS2 a été remplacé au profit
d’un ccp plus performant (sensibilité, résolution spatiale), comportant deux matrices
ccD. Ce changement s’est produit entre la deuxiéme et la troisiéme période de nos ob-
servations spectroscopiques. Cette modification matérielle de 'instrument nous a imposé
des contraintes de sélection différentes entre les deux premiéres séries d’observations et
la derniére.

La matrice ccD de FORS2 comporte 2048x2048 pixels pour les périodes 68 et précé-
dentes. La résolution spatiale standard correspond & environ 0.2 seconde d’arc par pixel L.

1. Exactement 0.20072 seconde d’arc par pixel.
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Le nouveau ccD est composé de deux matrices comportant chacune 4096x2048 pixels.
Le champ de 6.8x6.8 minutes d’arc carrées n’étant pas modifié par le changement de
ccD, la nouvelle résolution spatiale standard correspond & 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 maitre) (master ccp, Figure 2.1) couvre la plus grande partie
du champ . Le second capteur (ccD esclave) (slave ccp, Figure 2.1) compléte le champ.

Une contrainte géométrique supplémentaire est imposée par ce nouveau ¢CD. L exis-
tence d’un espace entre les deux matrices du cCD nous impose de ne pas pouvoir faire une
acquisition de spectres a ce niveau. De facon formelle, cela consiste a interdire au pro-
gramme de sélection de considérer des objets dans une portion rectangulaire du champ
de 5.5 secondes d’arc en résolution spatiale standard (Figure 2.1).
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Fic. 2.1 — Géométrie du ccp de la période 68 (@ gauche) et le nouveau ccD (a 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. En
effet, le positionnement des fentes lors de la construction des masques ne se référence
qu’a l’astrométrie des objets (et non & leur position en coordonnées ‘pixels’ sur le ccp).
Ainsi pour la derniére période d’observation, nous utiliserons aussi les images des champs
réalisées avec ’ancien ccD.

2.1.4 Reéseau de diffraction

Lors de la sélection des objets, nous nous sommes imposés d’observer les raies Hs
(A, = 372.7 nanométres) et Oyy (Ao,,; = 410 nanométres) afin d’assurer un ensemble de
raies et permettre la mesure de courbes de rotation (raies en émission) et ’étude de la po-
pulation stellaire (raies en absorption). Ces deux longueurs d’onde définissent I'intervalle
de longueur d’onde au repos de nos objets. Afin de garantir une marge de sécurité, nous
considérons l'intervalle de longueur d’onde de 367 & 415 nanométres. Compte tenu des
décalages spectraux des amas, I'intervalle de longueur d’onde que nous devons observer
pour un amas avec un décalage spectral de 'ordre z ~ 0.5 est :
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[367,415](z+ 1) = [550, 663]
et pour un amas avec un décalage spectral de '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 des
spectres entre 530 et 800 nanométres, et assurant une bonne qualité de spectre (ré-
solution spectrale de 'ordre de 0.45 nanométres par pixels pour la période 68 et de 0.25
nanométres par pixels pour les autres). Nous pouvons obtenir ainsi l'intervalle de lon-
gueur d’onde au repos aussi bien pour les amas a bas et haut redshift avec le méme
Grism. La dispersion est de 0.132 nanomeétres par pixel pour le ¢cD de la période 68 et
de 0.083 nanomeétres par pixel pour le nouveau ccp. La longueur d’onde centrale? \g
est de 663 nanométres.

Bien que le Grism GRIs 600RI+19 soit le plus adapté pour nos observations, il se
distingue par une erreur de fabrication. Cette erreur de fabrication a pour conséquence
de dévier les spectres sur le plan focal (plan du ccp) suivant 1’axe perpendiculaire a
I’axe de diffraction du réseau. Cette déviation est de 34.32 secondes d’arc en résolution
spatiale standard (Figure 2.2) vers le bas du ccp. Cette déviation nous contraint de ne
pas utiliser le haut du champ, aucun spectre ne pouvant étre acquis dans cette zone.

é Objet observé é

""" \ 'i Mode spectroscopie
Mode imagerie \__Plan du CCD

Fia. 2.2 — Déviation du Grism GRIS_ 600R1+19.

2. Longueur d’onde qui n’est pas déviée lors du passage dans le spectroscope.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 197

2.1.5 Distorsion géométrique

La non platitude du plan focal de FORS2 se traduit par des distorsions géométriques
sur les images obtenues. Ces distorsions introduisent des erreurs lors de la mesure des
positions des objets sur le ciel.

Connaitre les distorsions géométriques est d’une importance capitale car la création
des masques se référe a astrométrique d’une image du ciel ayant subie ces distorsions.
Le positionnement du télescope lors de I’acquisition de I'image ne sera pas forcément le
méme que lors de 'acquisition des spectres. Le positionnement des fentes sur les masques
doit tenir compte des distorsions optiques lors de "acquisition des spectres pour que les
objets observés se trouvent alignés avec les fentes.

On modélise ces distorsions par une correction radiale permettant ainsi de s’en af-
franchir.

. ¢ _ Position de l'objet s'il n'y avait pas
y o _Am de distorsion
Y r .I NI Position de I'objet observé sur le
L CCD
G .
1\ X X
Centre optique de
FORS2

Fic. 2.3 — La correction des distorsions optiques permet de retrouver les positions réelles
des objets.

La correction est donnée par les expressions polynomiales® ci-dessous :
En résolution spatiale standard (mode sR) :

A, (r) =2.050 107%r* — 1.178 107°r + 3.458 10~*
En haute résolution (mode HR) :

A, (r) = 8.540 107%r% — 2.464 10~°r + 6.815 10~*

L’erreur résiduelle est de 'ordre de 0.05 en résolution spatiale standard et de 0.06
pixel en haute résolution.

3. Expressions tirées des sources de FIMs version 2.34
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2.2 Contraintes sur les objets

Nous devons sélectionner les objets qui nous semblent les plus aptes a nous fournir
des informations pertinentes. Pour cela nous étudions la nature de chaque objet, sa
localisation spatiale et son intensité lumineuse.

2.2.1 Nature des objets

L’étude photométrique montre que de nombreuses sources lumineuses se trouvent
dans les champs des amas de galaxies que nous étudions. En effet, nous comptons de
l'ordre de 3000 objets par champ (voir Tableau 2.1). Nous n’avons qu’une vision bi-
dimensionnelle de notre Univers par effet de projection. Les objets se trouvant sur la
ligne de visé des amas sont de natures différentes et peuvent étre des galaxies de 'amas,
mais aussi des étoiles de notre propre Galaxie ol des galaxies de champ.

Designation Nombre d’objets
des amas EDisCs | détectés par SExtractor
CL1018-1211 2472
CL1037-1243 4172
CL1040-1155 4376
CL1054-1146 3841
CL1054-1245 4374
CL1059-1253 2454
CL1103-1245 3018
CL1119-1129 2341
CL1122-1136 3317
CL1138-1133 3813
CL1202-1224 2975
CL1216-1201 4848
CL1227-1138 3344
CL1232-1250 3467
CL1238-1144 3134
CL1301-1139 3683
CL1353-1137 3556
CL1354-1230 3664
CL1411-1148 3753
CL1420-1236 2602

TAB. 2.1 — Nombre d’objets associé a chaque champ.

Ainsi, nous devons nous assurer que nous sélectionnons des objets appartenant a
I’amas de galaxies. Les types et les décalages spectraux basés sur les redshifts photomé-
triques montrent qu’environ 10% a 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 dans
le but de mesurer leurs rotations. Pour les galaxies elliptiques, nous imposons des fentes
verticales pour des raisons de simplicité de réduction des données.
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Les inclinaisons des disques des galaxies par rapport au plan du ciel sont déterminées
a partir des analyses du logiciel SExtactor. Toutefois, nous contraignons les fentes a avoir
une inclinaison inférieure a 45 degrés. En effet, pour un angle plus grand, nous courons
le risque de superposer des raies du spectre. Ainsi, la limitation de I"angle d’inclinaison
nous garantit de pouvoir extraire des informations pertinentes des spectres.

[
o Direction de diffraction du
spectroscope

FiG. 2.4 — A gauche une fente non—inclinée placée sur les galaxies elliptiques. A droite
un fente inclinée d’un angle v placé swivant le grand—axe des disques des galazies spirales

(—45° < i < 45°).

La confection des masques pour les observations de mars—avril 2003 nous a conduit
a une stratégie légérement différente. En effet, les types spectraux des galaxies déduites
des études photométriques se référent principalement a la partie centrale des galaxies.
Ainsi, la grande majorité des objets sélectionnés en 2002 étaient considérée comme des
elliptiques, conduisant & un faible nombre de fentes inclinées. Pour les observations 2003,
et afin d’obtenir un nombre plus important de courbes de rotation, nous avons incliné
I’ensemble des fentes quel que soit le type morphologique déduit de la photométrie. Bien
sur, malgré cette modification, nous conservons toujours la condition sur I’angle limite
de 45 degrés pour la raison décrite ci—dessus.

2.2.2 Localisation des objets

Les caractéristiques photométriques définissent un sous—ensemble d’objets suscep-
tibles d’&tre observés. Les contraintes géométriques de 'instrument FORS2 nous imposent
de ne pouvoir observer qu’une fraction de ces objets.

Orientation du spectroscope par rapport au plan du ciel

De fagon générale I'instrument FORS2 a la possibilité d’incliner la direction de dif-
fraction du réseau par rapport au plan du ciel. Toutefois, la distribution relativement
symétrique des galaxies autour du centre des amas justifie notre choix de fixer ce degré
de liberté en imposant la direction de diffraction du spectroscope paralléle a 'axe des
ascensions droites. Ainsi, pour la suite de ce paragraphe, nous ne considérons que le cas
ou 'axe des abscisses du ccD est confondu avec I’axe des ascensions droites (de méme
que ’axe des ordonnées des ccD est confondu avec ’axe des déclinaisons).
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Zone de sélection

Compte tenu de la dispersion du spectroscope et de la dimension finie du ccp, si
nous observions des objets en bordure de champ, nous n’obtiendrions qu’une partie de
I’intervalle de longueur d’onde que nous voulons acquérir.

L’orientation du spectroscope définit une fenétre du ciel rectangulaire ot I'on peut
acquérir des spectres sur le domaine de longueur d’onde que 'on désire. On désigne cette
fenétre rectangulaire par zone de sélection.

Le spectroscope dévie les longueurs d’onde inférieures a la longueur d’onde centrale
vers la gauche. Un objet dont la longueur d’onde centrale se projetterait a 'extréme
gauche du ccD verrait toutes ses longueurs d’onde plus petites que la longueur d’onde
centrale projetée en dehors du ccp. Afin d’éviter ce cas de figure, nous définissons une
zone de sélection dans le champ considéré tel que tous les objets de cette zone voient
I'intervalle de longueur d’onde [, Apae] se projeter sur le cep (Figure 2.5).

L I‘ciel N
N 7
)‘min )‘max
|————
/"‘ Ao Centre du CCD
Spectres — /
)‘min }\max
I ——
Ao

k>
Largeur de la zone de sélection ’\Q:D
Lo

L%l ;
a : Y max
min télescope

Fia. 2.5 — Les spectres placés Uextréme gauche et a Uextréme droite permettent de définur
une zone garantissant 'obtention de l'intervalle de longueur d’onde désiré.
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Remarquons que par définition la longueur d’onde centrale associée au spectre d’un
objet ponctuel se trouve projetée au méme endroit que 'image de cet objet. Ainsi, la
zone de sélection sur le ccD peut étre facilement définie en coordonnées équatoriales par
projection sur le plan ciel.

Le point du ciel de coordonnées équatoriales (teiescope; Otelescope) (cOrrespondant aux
coordonnées de pointage du télescope) se projette sur le pixel central du ccp.

Les objets respectant la condition de I'intervalle de longueur d’onde ont une ascension
droite (ap;) telle que :

—L1 < Qob; — Qlelescope < Lo (21)

Ly et Ly sont définis sur la Figure 2.5.

De plus, nous autorisons les objets observés a ne pas étre nécessairement centrés dans
sa fente dans la direction de la longueur. Pour nos observations, les objets excentrés ne
devront pas étre a plus de 3 secondes d’arc des bords de la fente, afin d’obtenir du ciel
de part et d’autre de 'objet. Or, nous désirons acquérir des spectres dans I’intervalle
[Amins Amaz] sur toute la longueur de la fente. Ainsi, non seulement les centres optiques
des 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 de
coordonées (z,y) peut étre observé si:

_Ll < Qob; — Otelescope — b < L2
(2.2)
_Ll < Qob; — Utelescope +ec< L2

b= %(Z—I— (L+ 2a)tan(i)) et c= %(Z+(L—2a) tan(z))

Les notations sont reportées sur les Figures 2.5 et Figure 2.6.

Objet observé

Centre de la /
fente

FiG. 2.6 — Parameétres géométriques définissant les fentes inclinées
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Contrainte due a la longueur de fente

Pour une fente donnée, la longueur de fente L définit un intervalle de déclinaison
ol I'on ne peut choisir qu’une seule galaxie (afin de ne pas avoir de recouvrement des
spectres). Afin d’obtenir le meilleur rapport signal sur bruit, nous sélectionnons la galaxie
la plus brillante sur cet intervalle.

Pointage du télescope

Les coordonnées de pointage du télescope sont choisies afin de maximiser le nombre
de galaxies de 'amas pouvant étre observées.

La contrainte sur la déclinaison n’est liée qu’a I'image du champ servant & la lo-
calisation spatiale des objets. Ainsi, on maximise le nombre de galaxies en pointant le
télescope sur la déclinaison du centre de I'image obtenue lors des observations photo-
métriques. Toutefois pour la période 70 et 71, nous nous donnons la possibilité de faire
un décalage en déclinaison de quelques dizaines de secondes d’arc afin d’optimiser la
sélection des objets en évitant la zone interdite par ’espace entre les ¢cD .

Pour I’ascension droite du télescope, nous devons placer la BCG au milieu de la zone
de sélection.

Les amas de galaxies ayant une symétrie relativement sphérique, nous avons la méme
probabilité de trouver une galaxie de part et d’autre du centre de 'amas défini par la
position de la BCG.

Le point du ciel d’ascension droite pointé par le télescope se projette au milieu du
ccD. Ainsi, en prenant les notations de la Figure 2.5, on constate que:

1 s
Ll = maX(O, min(Lcieh _Lciel + a_(Amzn - A0))
2 ay,

L2 = maX(O, min(Lcieh chiel + %(Amal’ - A0))
2 ay,
a, est la dispersion du spectroscope en nanomeétre par pixel.
o, est la taille d'un pixel en seconde d’arc par pixel.
Lier est la taille du champ suivant ’axe des ordonnées (axe des ascensions droites)
La notation min(zq,23) définie la valeur minimale entre z; et 23 et la notation
max(z1,z2) définit la valeur maximale entre 21 et 5.

On obtient,

Qmin = Otelescope — Ll

(2.3)
Umaxr = Qtelescope + L2
Or, en plagant la BCG au milieu de la zone de sélection :
Opmin = apea — 5(L1+ La)
(2.4)

Qae = oG + %(Ll + LQ)
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D’oti:
1
Utelescope — OUBCG + §(L1 - LZ) (25)

2.2.3 Magnitude des objets et temps d’exposition

Les galaxies doivent avoir une luminosité suflisante afin d’obtenir des spectres avec un
rapport signal sur bruit suffisamment grand pour nous permettre d’extraire les informa-
tions que nous voulons. La premiére série d’observations était dédiée a la détermination
des redshitfs. La détermination du décalage spectral ne nécessite pas d’avoir un spectre
de haute qualité. Pour la phase de mesure du décalage spectral, nous désirons des spectres
de rapport signal sur bruit S/N= 5. Pour les amas a z ~ 0.5 nous sélectionnons? toutes
les galaxies plus lumineuses que la magnitude 22 en bande I et nous évaluons la durée
de temps de pause & 30 minutes grace au calculateur de temps de pause disponible sur
le site web de 1’'ESO®. De méme pour les amas & z ~ 0.8 nous sélectionnons les galaxies
plus lumineuses que la magnitude 23 en bande I et nous établissons le temps de pause a
1h30 par le méme procédé. Les magnitudes limites sont choisies afin d’avoir un nombre
suffisant de galaxies d’amas dans chaque champ.

Pour les phases 11 et 111, nous désirons des spectres de plus haute qualité. Nous
définissons, la durée de pose pour les amas & z >~ 0.5 & 2 heures, pour un rapport signal
sur bruit de 25 et pour les amas & z ~ 0.8 & 4 heures pour un signal sur bruit de 10.

4. En plus du critére sur la magnitude, le critére de sélection des galaxies d’amas comprend des
caractéristiques issues de 'analyse des redshifts photométriques (voir §2.4.2).
5. www.eso.org/observing/etc/
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2.3 Contraintes logicielles

Outre la gestion des contraintes astrophysiques et géométriques, afin de mener & bien
la réalisation de ce programme, il a fallut dans un premier temps, étudier le fonction-
nement du logiciel usuellement dédié a la réalisation des masques pour les observations
FORS. Le paramétrage de 'instrument FORS2 en mode MXU est basé sur les fichiers gé-
nérés pour la préparation des masques. La réalisation physique des masques pour FORS2
nécessite trois fichiers contenant la configuration matérielle, le positionnement du téles-
cope et des fentes par rapport au ciel. Ces fichiers sont générés par le logiciel FIMS (FORS
Intrumental Mask Simulator) de I’Eso.

Ainsi, le programme de génération des masques doit non seulement effectuer une
sélection pertinente des objets, mais aussi générer un fichier ayant un format spécifique
imposé par la version de FIMS en vigueur pour une période d’observation donnée. Ces
fichiers 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 a
fallu étudier de fagon approfondie le contenu et le format des fichiers générés par FIiMs.
(Figure 2.7).

Image FITS

1

Données !
photométriques | |

|
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F1G. 2.7 — Les masques générés par la sélection manuelle (FIMs) ou automatique doivent
avoir des caractéristiques stmilaires pour étre utilisé avec FORS2.

2.3.1 Utilisation de FIMS

La description de FIMS correspond aux versions des périodes 68, 70 et 71, pour une
utilisation en mode MXU avec des fentes rectangulaires. Cette configuration correspond
au mode utilisé durant nos observations en 2002 et 2003.

Le logiciel FiMs est une interface graphique permettant de concevoir de facon interac-
tive un masque spectroscopique en superposant un champ du ciel a un cadre représentant
le masque. Une fois le masque défini graphiquement, FIMs génére un fichier de sauvegarde
(fichiers .fims), un fichier correspondant & la géométrie des fentes, un fichier concernant
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le positionnement du télescope et la configuration instrumentale, et un fichier servant a
la réalisation physique du masque.

Pour le nouveau ccD, la déviation due au Grism GRIS 600RI419 & pour consé-
quence de modifier la position apparente de I’espace entre les deux matrices. L’interface
graphique de FIMs localise 'espace entre les matrices en mode imagerie. Ainsi, en mode
spectroscopique, la localisation réelle de ’espace inter—matrice est de 34.12 secondes d’arc
en—dessous de la position repérée par FIMs. Notre programme de création de masque tient
compte de ce décalage et a la liberté de placer une fente 1 ot FIMs place (de facon erro-
née) I’espace inter-matrice. Ainsi, nous avons pu acquérir deux spectres supplémentaires
par masque soit un gain d’environ 5% sur le nombre total de spectres.

2.3.2 Notions de fentes et de cibles de références

Afin de positionner correctement le télescope sur les objets que nous désirons observer,
nous devons sélectionner aussi des étoiles relativement lumineuses qui nous serviront de
cibles de référence.

De plus, nous devons aussi nous assurer que le masque est bien positionné par rapport
au télescope et donc par rapport au ciel. Pour la période 68, le principe d’alignement
des masques nécessitait de placer les fentes de référence sur des objets relativement
lumineux. Pour les période 70 et 71, les fentes de référence sont imposées et n’utilisent
plus de source lumineuse du ciel (’alignement est fait directement grace & un systéme
intégré & FORS2).

Les différentes références (étoiles et fentes) doivent se repartir de la fagon la plus
homogéne® possible sur le champ afin 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 sur
certaine cibles de référence afin d’aligner le télescope et le masque sur les mémes objets.

Ainsi, le choix des références doit étre effectué dans le but d’assurer une certaine
qualité de positionnement du télescope et du masque sans trop contraindre la mise en
place des fentes sur les objets que ’on désire observer. Toutefois, pour les périodes 70
et 71, nous plagons deux fentes sur des étoiles. L’observation spectroscopique d’une ou
plusieurs étoiles permet de faire une mesure de la fonction d’étalement et permet de
connaitre la qualité du ciel (mesure du seeing) lors des observations.

Optimisation de la distribution des objets de référence sur le champ

Pour la période 68, les étoiles de référence peuvent étre placées sur la totalité du
champ de FORS2. Pour les périodes 70 et 71, seul le champ de vue master ccD peut étre
utilisé.

Afin de garantir une bonne répartition des références, j’ai inclus dans le programme
de création des masques la procédure suivante :

6. Pour les périodes 70 et 71, les fentes de référence étant imposées, nous ne nous préoccupons pas
de leur répartition spatiale.
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Pour chaque étoile n’ayant pas été encore sélectionnée comme référence, nous dé-
terminons la plus grande distance Dpy,,; entre cette i-éme étoile et les ¢ — 1 étoiles de
référence.

Dpfog, = ne?lli?il}(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 méme que ci-dessus, mais pour des raisons de souplesse dans
I’algorithme de sélection, nous conservons les étoiles 7 telles que:

T max((Dafagy)i) < Dmax, < max((Darag,)s7) (2.7)

La valeur de T définit la souplesse de ’algorithme de sélection. 0 < T" < 1 est défini
par l'utilisateur.

Pour T' =1 la sélection est stricte, nous considérons toujours 'objet le plus éloigné.

Si T > 1 nous considérons 'objet le plus lumineux parmi un ensemble d’objets qui
sont raisonnablement éloignés des autres.

Dans le cadre du positionnement des fentes de référence, I'introduction de T" minimise
le nombre de suppressions de fentes d’objets si le nombre minimal de fentes de référence
n’est pas atteint sans suppression de fentes. En effet, parmi le sous—ensemble d’étoiles
vérifiant le critére (Equation 2.7), nous privilégions les objets évitant les suppressions.

T = 2/3 donne une distribution convenable. Nous fixons 7" a cette valeur pour I’en-
semble de nos masques.

2.3.3 Structure des fichiers

De facon générale les fichiers générés par FIMS comprennent une en—téte suivi des
informations relatives & la nature du fichier.

Les données incluses dans le fichier de sauvegarde (fichier .fims) s’organisent de la
facon suivante:

— Les coordonnées équatoriales que le télescope doit pointer.

L’angle de rotation du masque par rapport au ciel (I’origine est prise suivant 1’axe
des ascensions droites et orientée de fagon trigonométrique).

Le nom du systéme de coordonnée (dans notre cas, équinoxe 2000).
— Le nombre de fentes.

— Le nombre de fentes de référence.

Les étoiles de référence.
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Pour chaque fente, le fichier contient le nom de 'objet observé, le numéro de fente
de référence si la fente est une fente de référence, la largeur de la fente, la longueur de
la fente, son angle de rotation par rapport au masque et ses coordonnées équatoriales.

Le fichier contient les coordonnées équatoriales de chaque étoile de référence.

Toutes les coordonnées équatoriales contenues dans ce fichier correspondent aux co-
ordonnées des images non corrigées des distorsions optiques.

Dans la derniére partie du fichier, on trouve 'intervalle de longueur d’onde que I’on
désire acquérir, le nom du Grism, le nom du filtre d’ordre de diffraction, le nom et le
numéro du masque et le nom du collimateur.

Le fichier définissant la forme et la position des fentes (fichier .p_focf) a la méme
structure du fichier précédant mais ne comporte que les informations concernant les
fentes. De plus, les coordonnées équatoriales sont ici corrigées des distorsions optiques
en utilisant le polynéme de correction défini précédemment.

Le fichier de positionnement et de configuration de l'instrument (fichier .p_targ)
reprend les informations du fichier de sauvegarde en définissant les coordonnées équato-
riales pointées par le télescope, I’angle d’inclinaison du masque, ainsi que les positions
des cibles de référence corrigées des distorsions géométriques.

Le format du fichier servant a la réalisation physique du masque (fichier .p_gbr) est
plus complexe. Il reprend toutes les informations définissant les positions et les formes des
différentes fentes. Dans ce fichier, les fentes sont définies comme des formes géométriques
sur un plan cartésien. Les fentes utilisées pour nos observations sont des rectangles (fentes
non inclinées) ou des parallélogrammes (fentes inclinées). Ainsi, quelle que soit la forme
de nos fentes, elles sont définies dans le plan cartésien du masque par quatre points. Les
deux coordonnées de chaque point sont inscrites dans le fichier et définissent la forme de
la coupe & pratiquer lors de la réalisation du masque.

FITS

Nous décrivons ici succinctement les informations contenues des les fichiers FITS et
utilisées par FIMS pour la réalisation des masques. Ces informations seront utilisées de
la méme facon par le programme de génération automatique des masques.

Les informations nécessaires pour la réalisation des masques sont :

— Les coordonnées équatoriales (o, d) du pixel origine (zq,yo) servant de référence
aux mesures de position des objets.

— La dimension équivalente d’un pixel en seconde d’arc.

— La résolution de I'image (Le programme de génération des masques s’adapte aux
deux résolutions de FORS2).

— La dimension de I'image.

L’instrument ayant réalisé cette image.
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2.4 Génération des masques

Le programme FFG (FIMS Files Generator) que j’ai réalisé respecte les différentes
contraintes de sélection présentées précédemment, en prenant en compte les données des
fichiers photométriques des amas ainsi que des images FITS associées aux différents amas
et génére des fichiers de forme identique a ceux de fims. Deux versions de FFG ont été
réalisées. La premiére version correspond a la configuration instrumentale de la période
68 avec le ¢CcD — SITE et & la version de fims 2.34 . La seconde version réalisée pour les
observations despériodes 70 et 71 tient compte du nouveau ¢cD — MIT MOSAIC et de
I’existence des fentes de référence imposées et relatives au version 2.36 et 2.37 de FIMS.

2.4.1 Données d’entrée

Le fonctionnement de FFG nécessite trois types d’information : coordonnées des ob-
jets, nature des objets et décalage spectral de 'amas.

Le systéme de coordonnées associé a 'image FITS d’un amas permet de connaitre la
position des différents objets en coordonnées équatoriales associées au ccD. Les coor-
données équatoriales associées au CCD correspondent aux cordonnées réelles des objets
ayant subit les distorsions optiques de 'instrument. De la méme facon que FIMS, FFG
utilise directement ces coordonnées afin de garantir le bon alignement des fentes avec les
objets.

De plus, la lecture de fichier FITs permet de définir 'instrument utilisé pour la réa-
lisation de I"image et qui est indiqué dans les en-tétes des fichiers de sortie de fims.

L’intervalle de longueur d’onde que nous nous imposons d’observer est défini pour
un référentiel au repos. 1l faut donc indiquer au programme FFG le décalage spectral de
I’amas de galaxies afin qu’il puisse définir la zone du ciel appropriée a ’observation de cet
intervalle. Pour la premiére phase d’observation spectroscopique, les décalages spectraux
sont estimés par les redshift photométriques de la troisiéme colonne du Tableau 2.2. La
préparation des masques des phases suivantes utilise la valeur exacte du redshift défini
par la derniére colonne du Tableau 2.2.

Les fichiers photométriques fournissent les coordonnées relatives (coordonnée en pixel
dans le plan du ccp) du centre optique des objets déterminer par SExtrator. L’identifi-
cation visuelle préalable de la BCG informe FFG de la position du centre de ’amas dans
le plan du ccb.

Les données photométriques sont réparties en trois fichiers.

Le premier fichier regroupe les objets supposés appartenir & ’amas. Sa premiére ligne
contient le nom de la BcaG. Les lignes suivantes contiennent les diverses informations
photométriques associées a chacun des objets de 'amas. Les données nécessaires a la
sélection et a la génération des fichiers de sortie sont :

— Nom de I'objet
— Ascension droite (en pixel par rapport a l'origine de I'image FITS)

— Déclinaison (en pixel par rapport a 'origine de 'image FITS)
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Amas 123 Tole] dpca Redshift Redshift
photométrique | réel
CL1018-1211 | 10h 18m 46.7s | -12° 11’ 52.7" 0.45 0.472
CL1037-1243 | 10h 37m 52.58 | -12° 43’ 45.5" 0.62 0.58
CL1040-1155 | 10h 40m 40.4s | -11° 56’ 04.2" 0.60 0.703
CL1054-1146 | 10h 54m 24.4s | -11° 46’ 19.5" 0.62 0.694
CL1054-1245 | 10h 54m 43.6s | -12° 45’ 51.9" 0.75 0.746
CL1059-1253 | 10h 59m 09.5s | -12° 53’ 19.7" 0.50 0.46
CL1103-1245 | 11h 03m 43.0s | -12° 45’ 37.1" 0.62 0.700
CL1119-1129 | 11h 19m 16.8s | -11° 29’ 32.9" 0.47 0.549
CL1122-1136 | 11h 22m 51.8s | -11° 36’ 32.8" 0.67 0.64
CL1138-1133 | 11h 38m 10.0s | -11° 33" 37.9" 0.64 0.48
CL1202-1224 | 12h 02m 43.1s | -12° 24’ 30.1" 0.40 0.424
CL1216-1201 | 12h 16m 45.3s | -12° 01’ 17.6" 0.75 0.80
CL1227-1138 | 12h 27m 53.6s | -11° 387 17.3" 0.70 0.64
CL1232-1250 | 12h 32m 30.2s | -12° 50’ 36.4" 0.48 0.54
CL1238-1144 | 12h 38m 32.9s | -11° 44’ 30.7" 0.43 0.465
CL1301-1139 | 13h 01m 40.1s | -11° 39’ 22.9" 0.48 0.485
CL1353-1137 | 13h 53m 01.4s | -11° 377 28.4" 0.52 0.577
CL1354-1230 | 13h 54m 09.7s | -12° 31’ 01.5" 0.70 0.76
CL1411-1148 | 14h 11m 04.8s | -11° 48’ 28.7" 0.50 0.48
CL1420-1236 | 14h 20m 19.9s | -12° 367 29.7" 0.50 0.497

TaB. 2.2 — Coordonnées des BCG définissant le centre des amas (géme et 3¢Me colonne),
estimation des redshifts par méthode photométrique (€€ colonne) et redshift réel (5¢"€

colonne).

— Magnitude de I'objet (bande V)

Magnitude de I'objet (bande I)

Type de 'objet (galaxie elliptique, galaxie spirale)

— Angle d’inclinaison du grand-axe du disque par rapport au plan du ciel?

Taille caractéristique de 'objet (en fraction de pixel)

Le second fichier contient les étoiles pouvant servir d’objets de référence pour le
positionnement du télescope. Ce fichier comporte une colonne regroupant le nom des
étoiles. Les informations associées a chaque étoile seront lues dans le troisiéme fichier de
données photométriques par identification du nom de chaque objet.

7. Le nord est pris comme origine et les angles compris entre -90 et +90 degrés sont orientés dans le

sens trigonométrique.
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Le dernier fichier regroupe tous les objets du champ. Afin d’éviter toute redondance
de données, nous mémorisons uniquement les objets n’appartenant pas a ’amas. Les
données concernant les étoiles de référence définies par la lecture du second fichier sont
lues et définissent leur position et leur magnitude. Les autres objets dont nous tenons
compte dans ce fichier sont les galaxies de champ® qui serviront a compléter le masque.
Les données lues sont les mémes que celles présentées pour les galaxies de 'amas.

FFG utilise de plus un fichier définissant les objets a observer en priorité et qui
regroupe sous forme de colonnes le nom des objets appartenant au champ. Les galaxies
d’amas sont implicitement prioritaires par rapport aux autres objets. Dans notre cas,
les objets prioritaires correspondent & des galaxies observées lors de la phase 1 de la
spectroscopie et qui ont été confirmés comme appartenant & 'amas de galaxies, mais
dont le rapport signal sur bruit n’était pas suflisant pour les phases 11 et 111.

La notion de priorité est relative a 'algorithme d’ordre de positionnement des fentes.
Ainsi, la premiére itération de ’algorithme de FFG consistera & placer les fentes sur ces
objets. On garantit ainsi que les contraintes géométriques dues & la présence des fentes
sur le masque sont minimales, ce qui maximise la sélection des objets prioritaires.

2.4.2 Sélection des galaxies d’amas

La liste des étoiles de référence et I'identification des galaxies d’amas ont été effectuées
en amont de FFG. La sélection du fichier d’étoiles de référence s’est effectuée sur des
critéres photométriques et géométriques. Les critéres photométriques ont été établis par
I’analyse SED déduite du programme de redshift photométrique définissant la probabilité
que la source soit une étoile ou une galaxie. La sélection des galaxies d’amas comprend un
critére sur la magnitude en bande I (cf. §2.2.3) et tient compte du redshift photométrique
le plus probable (z.5) de chaque galaxie relativement a celui de I'amas de galaxies
(chuster’) de tel fagon que: Zelyster — 0.2 < 2pest < Zeluster + 0.2 .

Afin de garantir une plus grande fiabilité sur la nature des objets, un critére géo-
métrique a été défini. Ainsi, nous considérons les objets dont la largeur & mi-hauteur
(FWHM) du flux est inférieure & 4.5 pixels correspondant a la valeur typique de la largeur
a mi-hauteur de la fonction d’étalement du point (PsF) de I’ensemble de nos observa-
tions photométriques. De plus, Uellipticité de la Psr doit étre inférieure a 0.1. Ces deux
critéres assurent que les objets tendent vers un objet ponctuel telle qu’une étoile. Le
catalogue d’étoiles de référence comprend des étoiles de magnitude en bande I comprises
entre 17.5 et 19.9 . Cet intervalle de magnitude garantit que les étoiles ne saturent pas le
ccD lorsqu’elles sont utilisées en mode imagerie (positionnement du télescope) et qu’elles
sont suffisamment lumineuses pour étre observées en mode spectroscopique.

La sélection des galaxies est basée uniquement sur la SED des objets, nous indiquant
la probabilité qu’un objet appartient ou non a ’amas.

Pour les deux premiéres séries d’observations, la vérification visuelle lors de 1’éla-
boration des masques, puis la confirmation spectroscopique lors des observations, ont
montré que les distinctions des galaxies et des étoiles étaient satisfaisantes, les erreurs
de confusion étant d’environ 10%.

Toutefois, lors de la troisiéme série d’observation, les nouveaux résultats des analyses
photométriques (correction du rougissement des objets, données infra-rouge supplémen-

8. On regroupe sous ce terme toutes les galaxies n’appartenant pas a ’amas
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taires), nous ont conduit & introduire un critére supplémentaire sur I'identification de cer-
taines galaxies d’amas. Lors de la vérification visuelle des masques, nous avons constaté
que certains objets identifiés comme galaxie ressemblaient morphologiquement a des
étoiles.

L’étude des données spectroscopiques obtenue lors des observations 2002 montre que
le critére géométrique utilisé sur les étoiles de référence distingue, a lui seul, relativement
bien les étoiles des galaxies d’amas ou d’avant plan. Toutefois, il existe un intervalle de
largueur a mi-hauteur ou le critére appliqué pour la sélection d’étoiles utilisée sans la
photométrie ne permet pas de distinguer les étoiles des galaxies. Cette indétermination
géométrique est lie a la variabilité de la forme de la PSF sur le champ, et au fait
que la valeur moyenne de la PSF pour un amas n’est pas parfaitement identique d’une
observation d’amas a une autre.

Ainsi, pour la troisiéme série d’observations, nous avons établi un critére plus robuste
pour la sélection des galaxies d’amas, que nous avons directement implémenté dans FFG.
Afin d’effectuer une distinction pertinente nous avons, dans un premier temps, dimi-
nué la zone d’incertitude. Nous avons utilisé le catalogue d’étoiles de référence pour
déterminer la fwhm typique associé a chaque amas (noté fwhmi) puis nous avons dé-
terminé une seconde fwhm moyenne sur le sous—ensemble d’étoiles de référence vérifiant
fwhm (i) <fwhmy 4+ 20fwhm, . La nouvelle valeur seuil fwhmgy conduit & un critére plus
conservatif qui garantit que nous diminuons a priori les erreurs de confusion étoile /galaxie
pour la derniére série d’observations.

Le critere fwhmep;e; > fwhmy + 20¢whm, appliqué aux observations 2002 montre que
le taux de confusion a posteriori est inférieur a 0.5 %.

2.4.3 Sélection des galaxies de champ

Le fichier de photométrie générale nous permet de définir les objets qui ne sont ni
des étoiles de référence pour le positionnement du télescope, ni des galaxies d’amas par
exclusion de ces objets en utilisant les deux autres fichiers photométriques présentés
précédemment. Les objets restant peuvent étre des galaxies ou des étoiles du champ.
Dans I’éventualité ou les spectres des galaxies d’amas ne couvrent pas tout le ¢cD, nous
complétons le masque spectroscopique par des galaxies d’amas afin d’optimiser le nombre
d’objets observés. Pour distinguer étoiles et galaxies du champ, nous utilisons le méme
critére de sélection que celui utilisé pour les galaxies d’amas, sans considérer le critére sur
le décalage spectral. Le critére de sélection des galaxies de champ est défini a partir des
résultats des redshifts photométriques. Les redshifts photométriques estiment si un objet
est probablement une étoile ny, = 2, est peut étre une étoile ngy = 1 ou n’est probablement
pas une étoile n; = 0. De la méme facon, La méthode des redshifts photométriques estime
si un objet est probablement une galaxie n, = 2, est peut étre une galaxie n, = 1 ou
n’est probablement pas une galaxie n, = 0. La détermination de la nature de 1’objet
est plus délicate au—dessus d’une couleur V' — I > 2 magnitude, ce qui nous a conduit,
en concertation avec 1’équipe photométrique d’EDiscs, a définir le critére de sélection
suivant :
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Si un objet a une couleur V — [ inférieure a 2 magnitudes, nous le sélectionnons en
tant que galaxie de champ il vérifie le critére ny, > 0.5 ou n, < 1.5. De la méme fagon,
si un objet a une couleur V' — I supérieur & 2 magnitudes, nous le sélectionnons en tant
que galaxie de champ s’il vérifie le critére n, > 0.5 ou ns; < 0.5.

Contrairement & la sélection des galaxies d’amas, cette sélection est directement effec-
tuée par FFG, la sélection des galaxies d’amas ayant été effectuée en amont du programme
de conception des masques.

2.4.4 Géomeétrie des fentes

Compte tenu des tailles apparentes des objets sur les images des champs, nous avons
choisi, dans un premier temps, d’imposer des fentes de 10 secondes par 1 seconde pour
les objets supposés appartenir aux amas. La dimension des fentes est choisie de maniére
a ce que 'on ait suffisamment de ciel autour des galaxies. En effet, le spectre du ciel
obtenu nous sert de référence lors des analyses des spectres des objets et nous permet
de supprimer le flux lumineux n’appartenant pas a la galaxie observée. Afin d’avoir une
bonne évaluation de ces différentes sources de perturbation du signal, nous devons avoir
une zone de ciel de part et d’autre de la galaxie. La qualité de "analyse spectrale pourra
étre d’autant meilleure que la zone du ciel sera grande. Ainsi, pour certaines galaxies, il
nous a fallu étendre la dimension des fentes au-dela de 10 secondes d’arc (cf. paragraphe
‘vérification visuelle’” §2.4.7).

10"

T

10"

=

1||

F1G. 2.8 — Caractéristiques des fentes utilisées (fentes de 10 secondes d’arc par 1 seconde
d’arc espacées d’une seconde d’arc).

Pour la période 68, nous avons choisi des fentes de référence de 5 secondes par 1
seconde d’arc. Cette dimension de fente nous assure de ne pas perdre trop de place afin
de maximiser le nombre d’observations de galaxies appartenant a I'amas et de pouvoir
retrouver facilement des objets servant de référence lors du positionnement du masque
afin de les recentrer.

Les fentes de référence des période 70 et 71 sont de faibles dimensions (0.5 seconde
d’arc) et sont toutes alignées sur une méme déclinaison dans le cas que nous considérons
(non-rotation du masque par rapport au ciel). Afin de ne pas positionner une fente sur
la zone occupée par les fentes de référence, nous tenons compte de leurs localisations et
extensions spatiales en tant que contraintes géométriques supplémentaires.
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Une fois que toutes ces fentes sont placées, nous complétons les espaces libres du
masque par des fentes de 7 par 1 seconde d’arc sur d’autres objets du champ et préfé-
rentiellement sur des galaxies de ’amas.

De plus nous imposons un espace d’une seconde d’arc entre chaque fente, ce qui cor-
respond a 5 pixels avec la résolution spatiale standard. Cet espace assure une distinction
claire des différents spectres, en évitant tout risque de recouvrement, les distorsions géo-
métriques du plan focal pouvant entrainer par effet de projection un non—parallélisme
des spectres entre eux.

2.4.5 Etapes de construction des masques

Le programme FFG tente de faire la sélection au mieux, donnant priorité aux obser-
vations scientifiques (galaxie d’amas), tout en garantissant les observations nécessaires
pour le positionnement du télescope.

Afin de maximiser le nombre de galaxies de ’amas sélectionné pour le masque, nous
avons établi un ordre de sélection des objets:

— Période 68:

1. Positionnement de la premiére 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 programme
de ne pas pouvoir la supprimer dans les étapes suivantes

(b) Fente sur une galaxie a 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 les
galaxies & observer en priorité puis les galaxies d’amas (De la méme fagon que
pour la BCG, on impose au programme de ne pas pouvoir supprimer ces fentes
dans les étapes suivantes).

2. Positionnement des fentes sur les galaxies de ’amas a observer en priorité (a cause
des contraintes géométriques, il se peut que certaines galaxies prioritaires ne soient
pas sélectionnées).

3. Positionnement des fentes sur les galaxies non prioritaires de ’amas.

4. Sélection des fentes de référence positionnées sur des étoiles de référence. On en
sélectionne un nombre minimal (défini par I'utilisateur) méme 8’il faut pour cela
supprimer des fentes positionnées sur des galaxies de ’amas (ces fentes de référence
étant indispensables pour le positionnement du masque par rapport au ciel).

5. Sélection des étoiles de référence afin de compléter la sélection réalisée dans I’étape
4, avec pour objectif d’atteindre le nombre d’étoiles de référence défini par 'utili-
sateur.

6. Sélection de fentes de référence afin de compléter le nombre maximal défini par
I'utilisateur. Le programme suit les étapes 6.x jusqu’a atteindre ce nombre:

(a) Sur des étoiles sans suppression de fente.

(b) Sur des galaxies elliptiques sans suppression de fente.
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(¢) 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 galaxies
elliptiques lumineuses en supprimant des fentes.

7. On compléte les espaces du masque entre les fentes par des objets non sélectionnées :

(a) Avec des galaxies de 'amas.

(b) Avec des galaxies du champ.

— Périodes 70-71:

1. Positionnement de la premiére 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 programme
de ne pas pouvoir la supprimer dans les étapes suivantes.

(b) Fente sur la une galaxie & proximité de la BCcG. La zone de recherche est
déterminée par FFG en fonction de la taille de la BcG et de la fente. On place
les galaxies a observer en priorité puis les galaxies d’amas (De la méme fagon
que pour la BCG, on impose au programme de ne pas pouvoir supprimer ces
fentes dans les étapes suivantes).

2. Positionnement des fentes sur les galaxies & observer en priorité (a cause des
contraintes géométriques, il se peut que certaines galaxies prioritaires ne soient
pas sélectionnées).

3. Positionnement des fentes sur les galaxies non prioritaires de ’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 suffisamment d’étoiles
sélectionnées dans I’étape précédente).

6. On compléte les espaces du masque entre les fentes par des objets non sélectionnées :

(a) Avec des galaxies de 'amas.

(b) Avec des galaxies du champ.

Pour toutes ces étapes (période 68, 70-71), nous respectons les contraintes imposées
par la configuration de l'instrument (FORsS2). Ainsi les galaxies d’amas sont observées
dans un intervalle d’ascension droite imposée par I'intervalle de longueur d’onde que I’on
désire observer. Les fentes de référence ne sont pas contraintes par cet intervalle, mais par
'intervalle en ascension droite imposé par la configuration de 'instrument (limitation
due a la dimension finie du ccp).
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2.4.6 Utilisation de FFG

FFG est un programme a deux modes de fonctionnement. Un mode par défaut, corres-
pondant a la configuration utilisée lors des observations EDisCs et un mode configurable
par I'intermédiaire d’un fichier texte (configuration instrumentale, du format des fichiers
de données ...). FFG s’utilise comme une commande en ligne.

En plus des fichiers définissant les masques, FFG génére un fichier d’informations
(fichier .log) regroupant les options choisies par l'utilisation, les contraintes utilisées
pour la génération des masques, les positions et les formes des fentes, la nature et la
désignation des objets .

Version Période 68

ffg -c¢ appelle le mode configurable par 'utilisateur.

ffg 0.5 amas.dat priorite.dat etoile.dat champs.dat image.fits appelle le mode par
défaut.

Ou:
— amas.dat est le fichier de données photométriques des galaxies supposées appartenir
a Pamas.

— Priorite.dat et la liste des noms des galaxies a observer en priorité (ce fichier peut
étre vide).

— Champs.dat est le fichier de données photométriques de tous les objets du champ
(galaxie de I'amas et objets du champ).

— Images.fits correspond & I'image du champ de vue en format FITS.

Version Période 70-71

ffg 0.5 amas.dat priorite.dat etoile.dat champs.dat image.fits decalage appelle
le mode par défaut.

L’appel de FrG reste identique a celui de la période 68. Toutefois une valeur de
‘décalage’ exprimée en secondes d’arc peut étre utilisée afin de décaler les coordonnées
de pointage du télescope par rapport au centre de I'image, afin d’optimiser la sélection
de galaxies en évitant I'espace entre les deux matrices cCD.
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2.4.7 Veérification visuelle

Bien que FFG traite de nombreuses informations afin d’optimiser la réalisation des
masques, il est limité dans sa sélection par les informations contenues dans les fichiers
photométriques. Ainsi, la configuration géométrique et I'extension spatiale des objets
n’est pas prise en compte lors de la création des masques. Nous avons donc effectué
une vérification visuelle pour ’ensemble des masques générés par FFG. Les modifications
éventuelles ont été réalisées manuellement & l'aide de FiMs (cf. Figure 2.9). Les modifi-
cations ne concernaient que des aspects géométriques et non de sélection d’objets, FFG
traitant correctement cette opération.

Pour les objets a proximité d’une intense source lumineuse, nous avons di modifier
I’orientation de certaines fentes dans le but de garantir une bonne soustraction du ciel lors
de la réduction des données. L’orientation du disque des galaxies, estimée par SExtractor,
a été mal déterminée pour certains objets, ce qui nous conduit a modifier I'inclinaison
de certaines fentes. De méme, certaines sources lumineuses n’ont pas été décomposés
en deux objets distincts impliquant des erreurs sur la photométrique. De tels objets
ont été supprimés des catalogues photométriques afin de régénérer des masques sans les
sélectionner. Finalement, le cas échéant, nous avons opéré a une extension de la taille
des fentes qui le nécessitaient afin d’avoir du niveau de ciel supplémentaire pour effectuer
une meilleure soustraction du ciel lors de la réduction des données.



CHAPITRE 2. MASQUES SPECTROSCOPIQUES 217

Supression de
I'objet

Fic. 2.9 — Hlustrations des différents problémes rencontrés lors des vérifications visuelles
des masques et les solutions apportées. De haut en bas : Gain de ciel, pollution lumineuse,
gain de fluz, observation de 2 objets, erreur d’identification de SExtrator)
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2.4.8 Construction d’un masque

"amas CL1103-1245 (observation en période

BAI0A

BAI0A

218

Nous illustrons dans ce paragraphe la réalisation d’un masque a ’aide de FFG pour
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Fic. 2.10 — Construction d’un masque FORS2 de CL1103-1245. De gauche a droite et
de haut en bas: Position pointée par le télescope, fente sur la BCG, fente sur les galaxies
prioritaires, sélection des €toiles de références (cercles noires).
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Fig. 2.11 - Construction d’un masque FORS2 de CL1103-1245 (suite). De gauche a
droite et de haut en bas: Fentes sur des étoiles, fentes sur les galaxies d’amas, fentes
pour compléter le champs, corrections manuelles.

2.4.9 Conclusions

FFG nous a permis de réaliser en quelques jours plusieurs dizaines de masques sur des

champs observationnels comportant plusieurs milliers de sources, tout en respectant les

contraintes que nous nous étions imposées. 20 masques ont été réalisés pour la premiére

série d’observation, 25 masques pour la seconde et 38 masques pour la derniére série.
Ainsi, FFG a effectué au total une sélection d’environ 2500 objets sur plus de 250000
objets. Les comparaisons entre les estimations photométriques et la confirmation spec-
troscopique montrent un taux de détection de 'ordre 50 % en total accord avec nos

estimations.
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Annexe A

Décomposition Bulbe—-Disque

Cette annexe décrit le développement et les tests effectués sur un code de décom-
position de profil bidimensionnel de galaxies. Nous avons mis en place ce code dans le
but de faire une analyse indépendante et comparative des analyses morphologiques du
logiciel GiM2D (Simard 1998 [222]) entreprise dans le cadre des observations d’EDiscs.
Toutefois, au cours des tests de qualification de la robustesse de notre programme, il
s’est avéré que, compte tenu de la taille des galaxies d’amas sur les images FORS2, une
forte incertitude résidait sur nos résultats. Nous présentons cette partie en annexe car
elle n’a pas conduit aux résultats escomptés pour les analyses viT d’EDiscs. Toutefois
ce programme garde tout son intérét et sa pertinence pour des études de galaxies, ot la
résolution angulaire assure une bonne convergence des algorithmes. Les observations HST
d’amas d’EDiscs ont permis d’acquérir récemment des images qui rendent en pratique
accessible les décompositions bulbe—disque avec ce code.

A.1 Introduction

Relativement a la séquence d’Hubble, la morphologie des galaxies peut étre décrite
en termes de sphéroides (bulbe), ellipsoide (barre) ou de disque (disque galactique).
Chacune de ces composantes morphologiques sont plus ou moins présentes dans chaque
galaxie. Ainsi, une galaxie elliptique est identifiée comme une galaxie sans composante
disque.

Certains auteurs (de Jong 1996 [55], Prieto et al. 2001 [177]) modélisent la contribu-
tion de la barre. Pour notre étude, nous nous limitons & une modélisation Bulbe—Disque
dans le but d’une comparaison avec les résultats de Gim2D qui se limite aussi a ce type
de décomposition. De plus, dans le cas de galaxies distantes comme celles d’EDiscs, leurs
faibles tailles angulaires contraignent & ne pas multiplier la dimension de I'espace des
paramétres.

L’intérét de dissocier la composante bulbe de la composante disque d'une galaxie est
multiple. D’une part, ce procédé permet de déterminer de fagon reproductible le type
morphologique d’une galaxie en se basant sur le rapport de luminosité du bulbe et du
disque. De cette facon, on s’affranchit des critéres subjectifs tels que la comparaison
visuelle avec d’autres galaxies servant de référence (i.e. comparaison avec des catalogues
de galaxies tels que le rRC3 (de Vaucouleurs et al. 1992 [58], ou le caG) (Sandage &
Bedke 1994 [197])). D’autre part, la décomposition Bulbe-Disque d’une galaxie dans
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différentes bandes photométriques permet d’accéder aux couleurs individuelles de chaque
composante, d’accéder & 'influence de la longueur d’onde sur I’échelle caractéristique
du bulbe et du disque. Les diverses caractérisations photométriques du bulbe et du
disque permettent de qualifier leur population stellaire respective. Dans le cadre du projet
EDiscs, une qualification automatique des morphologies des objets est indispensable
compte tenu du nombre d’objets et de 'aspect visuel des galaxies, ne permettant pas de
désigner de facon a priori leur morphologie (cf. Figure A.1).

Elliptical (E5) Spiral (Scd)

Fic. A.1 - Simulation d’une galazie elliptique (type Fs)et d’une galaxie spirale(type Scd),
modélisant les observations d’EDusCS.

A.2 Principe des décompositions

Nous introduisons préalablement, la notion de profil de luminosité uni et bidimen-
sionnel. Un profil de luminosité unidimensionnel (profil 1D) correspond au flux lumineux
par unité de surface d’un objet exprimé en fonction de son rayon, 'origine étant prise au
niveau du centre optique. Une telle détermination de profil nécessite une déprojection
de la galaxie observée, les galaxies n’étant pas toujours vues de face. Par ailleurs, elle
suppose de moyenner sur un rayon donné toutes les asymétries du profil. Un profil de
luminosité bi-dimensionnel (profil 2D), considére le probléme dans sa globalité en dé-
signant le profil de 'objet tel qu’il est vu lors de 'acquisition de I'image. Un profil 2D
correspond au flux lumineux par unité de surface d’un objet exprimé en fonction de ses
coordonnées cartésiennes! lorigine étant prise au niveau du centre optique. Du point de
vue de acquisition du profil, 'observation est réalisée sur un ensemble discret de me-
sures de flux pour chaque pixel des ccp (correspondant au flux intégré sur un élément
de surface fini).

Le principe de décomposition Bulbe—Disque est de se donner une forme de profil de
luminosité générique Py pour chaque sous—composantes C. Chaque profil dépend d’un
jeu de ny paramétres (Tx;);cf1..n,)- Le flux de luminosité du modele (Lg.arcsec™) est

1. Du point de vue du modéle, nous utilisons une conversion des coordonnées polaires en coordonnées
cartésiennes, les images de galaxies étant composées de pixels dont le repérage s’exprime naturellement
dans ce systéme de coordonnées.
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évalué pour un nombre discret de points (dans le cas d’une décomposition 1D) ou moyenné

sur une surface carrée pour un nombre fini de pixels (dans le cas d’une décomposition
2D)

La meilleure forme du profil (1D ou 2D) est évalué par minimisation du x? corres-
pondant & la minimisation de la somme y? sur m points de mesure :

(Pmod,' - Pobs,')z (Al)

P,ys est le profil observé que ’on cherche & modéliser.
P04 st le profil modéle, valant la somme des profils de luminosité Py, Ppoq = > Pk -
o; pondére 'incertitude (écart type) sur la valeur du i-éme point de mesure.

Le meilleur modéle correspond & :

0x?

J

0 (A.2)

A.2.1 Modéle 1D

Les deux composantes que nous modélisons ont des profils correspondant a la loi de
de Vaucouleurs (de Vaucouleurs 1948 [56], de Vaucouleurs 1953 [57]) et la loi exponentielle
(Patterson 1940 [164]) respectivement.

La loi de de Vaucouleurs s’écrit :
P\ 1/4
Yp(r) = X exp (—7.67 (r_) ) (A.3)

Y. est la luminosité surfacique centrale du bulbe et r. est son échelle caractéristique.
re est le rayon a l'intérieur duquel se trouve la moitié de la luminosité de 'objet.

La loi exponentielle s’écrit :

Ya(r) = Xoexp (—%) (A.4)

Yo est la luminosité surfacique centrale du disque X, et r4 est son échelle caractéris-
tique.

Le profil de Sérsic (Sérsic 1968 [210]) généralise 'expression de de Vaucouleurs:

S(r) = X, exp (—bn l(ri) v 1]) (A.5)

re correspond au rayon & l'intérieur duquel se trouve la moitié de la luminosité de
I’'objet. De part cette définition, la valeur de b,, est définie par une expression approchée
(Ciotti & Bertin 1999 [40]) :
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(A.6)

La détermination de b,, en utilisant le terme en n~!, est numériquement problé-

matique du fait de la divergence en 0. Ainsi, I'utilisation du profil de Sérsic pour une
détermination automatique de profil nécessite d’utiliser une formulation différente de b,
pour les petites valeurs de n de type approximation polynomiale (MacArthur et al. 2003

[129]).

En modifiant la forme de I’Equation A.5, on fait apparaitre la luminosité centrale
Vel

() = (See) exp (—bn (ri)l/n) (A7)

€

Le profil de de Vaucouleurs correspond a 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 nombreux
bulbes sont mieux paramétrés par un profil de Sérsic avec n < 4, que par un profil de de
Vaucouleurs. Toutefois, nous conservons ici n = 4 afin de limiter le nombre de degrés de
liberté du modéle, la loi de de Vaucouleurs restant une estimation raisonnable pour le
profil du bulbe. Il est & souligner toutefois I'influence de 'exposant n. L’estimation du
rapport de luminosité du bulbe sur celle du disque (rapport B/T) est affectée par n. Une
variation de » de 4 & 1 implique une variation de la luminosité du bulbe de plus d’un
facteur 2. D’un point de vue évolutif, des résultats récents avancent que la valeur n = 4
serait représentative d’une évolution galactique dominée par les collisions (merging) et la
valeur n = 1, représentative d’une évolution galactique dominée par I’évolution séculaire
(Scannapieco & Tissera 2003 [198]).

On constate qu’il y a 4 degrés de liberté pour la détermination du profil 1D : (2., Xq, e, 7).
Le profil modéle s’exprime simplement par :

Sip(r) =2 (r) + 2a(r) (A.8)

Pour 'opération de minimisation du y?, il suffit de se donner un nombre discret de
point de mesure définissant les X1 p(r;).

A.2.2 Modéle 2D

La modélisation 2D permet de traiter directement la morphologie galaxie telle qu’elle
apparait sur 'image. L’équivalent des opérations utilisées pour obtenir un profil uni-
dimensionnel (correction de l'inclinaison, moyen du profil pour un rayon donnée) est
directement inclus dans la modélisation 2D. A la différence du modéle 1D, ces opérations
sont faites conjointement a la détermination du meilleur profil et non de facon a priori.
Ainsi, on garde toute 'information de I'image pour la détermination du modéle.
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Les galaxies étant des objets tridimensionnels, I'inclinaison de la galaxie sur le plan
du ciel modifie par effet de projection la forme géométrique des composantes morpholo-
giques. Pour notre modéle, on suppose que le disque galactique a la géométrie d'un disque
circulaire infiniment fin (la dimension radiale d’un disque galactique étant plus d’un ordre
de grandeur supérieure a son épaisseur) et que le bulbe est un ellipsoide triaxial. Par effet
de projection, chaque isophote? du disque est une ellipse de rapport d’axe cos(i), avec
¢ = 0 correspondant a une galaxie vue de face chaque isophotes du bulbe se transforme
en une ellipse d’ellipticité e = 1 — b/a, b et a désignant le rapport d’axe des isophotes.
Les informations de la géométrie ellipsoidale du bulbe sont totalement perdues par effet
de projection. Cet effet a pour conséquence bien connu de biaiser fortement la classifi-
cation morphologique (Ey — Fr) des galaxies elliptiques. Ainsi, ellipticité du bulbe (et
des galaxies elliptiques) se référe & la valeur apparente.

De plus, les grand—axes des ellipses du disque et du bulbe ne sont pas nécessairement
orientés suivant ’axe de I'image. Leurs orientations sont notées ¢4 pour le disque et ¢
pour le bulbe.

Ainsi, la détermination du profil 2D nécessite la détermination de 10 degrés de libertés
(3¢, X0, Tey Tdy by Pd, €, 1, To, Yo). 1 correspond & l'inclinaison de la galaxie sur le plan
du ciel. La position du centre optique de la galaxie est répéré par (zq, yo) sur le plan de
I'image.

Le profil modéle s’exprime par la série d’équations suivantes (de Jong 1996 [55],
Schade et al. 1996 [201]) :

Az =z —20  Ay=y-—1yo
2’ = (Aw cos(¢;) + Aysin(¢;)) i € {d, b}

vy = (—Azsin(¢y) + Ay cos(dq))/cos(i) (A.9)
y'y = (—Azsin(gy) + Aycos(dp))/ (1~ ¢)

r = (96/2 + y’2)1/2

op(x,y) = Do (r) + Za(r)
x et y sont les coordonnées cartésiennes du point ot 'on d’étermine le flux sur le
plan de I'image du point de flux surfacique ¥ap(z,y) .
Paramétres observationnels

Outre 'expression analytique 35p, la modélisation du profil nécessite la prise en
compte des processus liés a I'instrumentation.

2. Isophote : ensemble des points de méme luminosité surfacique.
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F1G. A.2 - Modeéle géométrique pour une galaxie (Bulbe et disque). Les notations corres-
pondent a la série d’Equations A.2.2.

— Quantification spatiale du signal: [’expression du profil 2D est déterminée par
Iexpression analytique continue sur le plan de "image. Toutefois, les images sont consti-
tuées d’un ensemble discret d’éléments de résolution (pixels) pavant le plan focal de
I’instrument.

Ainsi, pour reproduire le profil observé, nous devons intégrer le flux lumineux regu
par chacun des pixels (¢, j) composant I'image :

iz’j://, | Yap (@, y)dedy (A.10)
pixel;;

Les n pixels de I'image définissent n points de mesure pour 'opération de minimisa-
tion du y? (Equation A.1).

F1G. A.3 — Profil de luminosité réel du modéle (a gauche) et sa contrepartie en résolution
finie associée a l'observation (a droite).



ANNEXE A. DECOMPOSITION BULBE-DISQUE 229

— PSF: Pour les galaxies de faibles dimensions par rapport au seeing® de I'image,
le profil synthétique doit étre convolué par la PSF locale associée afin de reproduire
correctement ’observable. La non—convolution conduit a un modéle totalement erroné
du fait de 'effet de lissage de la PSF (perte de I'information a petite échelle). La PsF
est représentée par une image dont le flux total est normalisé a 1. Cette PSF est estimée
a partir des étoiles & proximité de la galaxie observée, les étoiles étant ponctuelles & la
résolution des observations.

F1c. A4 — Résultat a droite, de la convolution d’un modéle (@ gauche) par une PSF
(centre).

L’opération de minimisation du y? s’effectue ainsi sur les ¥;; correspondant aux
valeurs des pixels de I'image modéle des X;;, convoluée par I'image de la PSF.

— Niveau du ciel: Le modéle 2D décrit ci—dessus suppose que le flux de I'image
est uniquement associé & la galaxie étudiée. Toutefois, la luminosité du ciel (diffusion
atmosphérique) et le bruit de lecture du ccp ont pour conséquence de créer un niveau
de ciel différent de zéro. Aprés la réduction des données observationnelles (soustraction
du décalage (offset) et division par une plage de lumiére uniforme (flat)) ce niveau se
rapproche effectivement de la valeur nulle. Toutefois, il arrive que, localement, il existe
un niveau de ciel résiduel. Pour une bonne estimation des profils de luminosité, il est
nécessaire de tenir compte le décalage du niveau de ciel. Ainsi, pour chaque analyse, il
faut au préalable déterminer la valeur du fond de ciel afin de la soustraire® a Iimage
observée.

Pour déterminer la valeur du fond de ciel, nous considérons ’ensemble des pixels
de I'image de la galaxie et nous tragons une distribution de pixel en fonction de leur
niveau. La majorité des pixels étant des pixels du ciel, la valeur a laquelle pique la
distribution correspond au niveau de ciel recherché. Nous ajustons la gaussienne par la
méthode des moindres carrés en déterminant les 3 valeurs définissant la gaussienne, a

3. La qualité du ciel lors des observations est définie par la valeur du seeing correspondant a la
largueur & mi-hauteur de la fonction d’étalement du point (Point Spread Function : PsF). La PSF est la
réponse de I'instrumentation et du ciel, transformant une source ponctuelle en une source étendue lors
de I'acquisition des données.

4. On suppose cette valeur constante localement autour de la galaxie
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savoir sa moyenne, son écart type et son amplitude. La valeur moyenne et ’écart type
nous donnent le niveau de ciel et le rapport signal sur bruit de 'image respectivement.

— Environnement de la galaxie: Certains objets (galaxies, étoiles) peuvent étre a
proximité du champ de la galaxie étudiée. Le modéle se référant au profil d’une seule
galaxie, il ne peut pas traiter correctement ce cas de figure et risque d’aboutir sur une
estimation de paramétres totalement erronée. Ainsi, préalablement a 'opération de dé-
termination du profil, nous réalisons une opération de masquage des objets environnant
afin de conserver uniquement le flux de la galaxie.

Algorithme de minimisation

Les tests préliminaires effectués sur la détermination des profils 1D synthétiques nous
ont montré que la méthode de Levenberg-Marquardt (Levenberg 1944 [119], Marquardt
1963 [137]|, Numerical Recipes in Fortan Press et al. 1992 [176]) conduisaient & des ré-
sultats encourageant pour une étude de profil 2D des galaxies d’EDiscCS.

La méthode de Levenberg-Marquardt est une méthode de type minimisation du x?
par le gradient minimum. Ainsi 'implémentation de cette méthode nécessite de détermi-
ner les 10 fonctions associées aux dérivées partielles de nos 10 variables. Chaque dérivée
partielle est intégrée sur un pixel puis convolué avec la PSF afin que les images ‘cartes
des dérivées partielles’ puissent étre utilisées avec I'image modélisant notre observable.

A partir d’un point initial dans I'espace des paramétres, cette méthode détermine le
plus petit gradient local pour trouver un meilleur modéle M,, du profil. La relation de
récurrence entre le n—iéme modéle et le n + 1-iéme est donnée par :

M1 = My + (A+ X\ Da) ™ VX3 (M,) (A.11)

Le vecteur M,, est défini par M,, = (X, Xo, re, r'd, P, Pds €, 1, o, Yo)-
A est la matrice de covariance associée au Y.

D 4 est la matrice, des valeurs diagonales de la matrice A.

A est la valeur du paramétre de controle, a la n—iéme itération.

Si le nouveau modéle conduit & une minimisation du y?, alors A,y = 0.1}, dans le
cas contraire A, = 10A.

Aprés plusieurs itérations, la méthode converge vers un minimun qui peut étre local
ou absolu. Le critére d’arrét de convergence est un dépassement de la valeur minimale
Amin OU maximale A,,,; par le paramétre de contréle, ainsi A, < Ay < Ajge. L'arrét
de convergence avec le critére de valeur minimale correspond & un critére de sécurité
afin d’éviter un nombre d’itération trop importante. Cette valeur minimale est toutefois
rarement atteinte. Ainsi le critére d’arrét est principalement basé par un dépassement
de la valeur maximale, ce qui permet de sortir de certains minima locaux et de trouver
une meilleure estimation pour le modéle.

L’initialisation de la méthode consiste en la détermination d’un modéle raisonnable
pour la galaxie. Nous déterminons ce modéle initial en effectuant une estimation a partir
d’un ajustement d’un modéle 1D.
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A.3 Qualification des décompositions

Nous avons effectué 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 paramétres caractérisant le type morphologique de nos
objets (3., ¥, ¢, rq), en fonction de rapport signal sur bruit, de la largeur & mi-hauteur
(FwHM)de la PSF et des échelles caractéristiques du bulbe et du disque. Pour I’ensemble
des tests, la dimension d’un pixel de I'image est prise comme ['unité de longueur (distance
angulaire). Afin de qualifier sur un large ensemble de morphologie de galaxie, nous avons
généré nos différents modeéles synthétiques en faisant varier le rapport des luminosités
du bulbe et du disque (rapport B/T).

d
0.1 0.5 3.0 10.
10. (5,70,15) (10,50,10) (15,15,20) | (20,15,25) | (10,5, 10) | (10, 5, 10)
(10,100,10) | (10,100,15) | (15,10,20) | (20,20,20) | (10,5, 10) | (15, 10, 20)
3.0 (20,100,15) | (25,100,10) | (30,30,40) | (25,30,45) | (30,10, 20) (35, 5,30)
) (90,100,100) |(100,100,100)| (100,80,75) | (100,90,90) | (60,10,30) (60,15,15)
§ (95,100,90) |(100,100,100)| (95,90,80) |(100,100,95) | (50,20,45) (40,15,15)
eO 5 (100,100,100)|(100,100,100) | (100,95,100) |(100,100,100)| (85,15,40) (70,20,50)
: (100,100,100)|(100,100,100) | (100,65,100) |(100,55,100) | (80,15,60)  [(90,10, 70)
(100,100,100)| (100,100,100)| (100,75,70) {(100,85,90) | (100,10,70) |(100,15,65)
0.1 (100,100,100)| (100,100,100)[ (100,50,100) |(100,70,100) | (100,15,80) |(100,25,90)
%Error :(re,rd,B/T) ’ ?g ‘
S/N 3.0 j
0.0 ;
0.0 1.0 5.0
R FWHM .-~

Fic. A.b — Synthése des résultats de qualification du programme de décomposition. La
dimension de la taille du pizel est prise comme unité pour r. et rq et la FWHM de la
psk. Les triplets de valeurs du tableau correspondent aux erreurs sur la détermination
des paramétres r., rq et du rapport B/T. Les cases en gris clair correspondent aux cases
typiques des galaxies d’amas d’EDisCS.

La Figure A.5 synthétise 'ensemble des résultats des tests. On constate que quel
que soit le type morphologique des galaxies, en d’autres termes quel que soit le rapport
B/T, le programme de décomposition donne de bons résultats si la FWHM de la PSF et la
résolution angulaire de I’échantillonnage de 'image (dimension du pixel) est inférieure
aux échelles caractéristiques des composantes (respectivement r. et r4).

De fagon générale, les paramétres du bulbe sont plus difficiles a déterminer que ceux
du disque en raison de la rapide décroissance du profil de de Vaucouleurs avec le rayon.
La moitié de la luminosité du bulbe est comprise dans le rayon r.. Pour un bulbe ayant
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une échelle caractéristique inférieure & un 0.5 pixel, il y a une totale dégénérescence dans
I’évaluation des paramétres du profil de de Vaucouleur, la seule information & disposition
étant le flux total du bulbe o X.r2. Le programme apparait plus robuste aux effets de
la PSF que de de la résolution angulaire.

Les échelles caractéristiques des disques des galaxies d’amas d’EDisCS sont majoritai-
rement inférieures a 4 pixels (typiquement la FWHM des images). Dans ce cas, il apparait
difficile de conclure de facon fiable sur la valeur des paramétres trouvée par le programme.
Toutefois, la comparaison de nos résultats avec GIM2D montre que le flux total et le flux
du disque sont bien estimés.

A.4 Comparaison avec GIM2D

GIM2D est un logiciel de décomposition Bulbe-Disque basé sur ’algorithme de Me-
tropolis (Simard 1998 [222]|, Metropolis et al. 1953 [142]) qui est particuliérement robuste
aux problémes de minima locaux. Ce probléme est & 'origine des erreurs de convergence
des algorithmes de minimisation du 2. Les paramétres du modéle sont identiques & ceux
décrits ci—avant.

EDCSJ1018493-1209580 EDCSJ1018475-1213456

- .

EDCSJ1018493—-1209580 EDCSJ1018493—-1209580 EDCSJ1018475—-1213456 EDCSJ1018475—-1213456

- - L] L]

EDCSJ1018493—-1209580 EDCSJ1018493—-1209580

EDCSJ1018475—-1213456

F1g. A.6 — Deux galavies (en haut) comparant les décompositions de mon programme
(167 et 3°M€ colonnes) et de GIM2D (2€7€ et J€€ colonnes).
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GIM2D a été appliqué & de nombreuses observations sur des amas de galaxies distants
durant les 5 derniéres années ( Marleau & Simard 1998 [136], Simard et al. [223], Tran
et al. [242] ), et a été testé sur des milliers de profils synthétiques.

Pour 90% des objets, le flux total que nous obtenons différe de moins de 10% (0.1
magnitude) avec la valeur donnée par GIM2D (Figure A.7). En raison de la faible taille
des galaxies, notre programme ne distingue pas la lumiére en provenance des deux com-
posantes. Toutefois, il utilise toute I'information de I'image pour effectivement converger
vers une valeur de y? faible et proche du y? minimal.

CL1018—=1211

20

T (I mag) from Gim2D

22

22 21 20 19

T (I mag)

Fic. A.7 — Magnitude dans la bande I des galaxies d’amas décomposées par GIM2D et par
notre programme respectivement.

La différence de magnitude de la composante disque estimée par les deux programmes
différent de moins de 0.3 magnitudes pour 70% des objets (Figure A.8). Cette différence
conduit a de fortes erreurs sur la valeur B/T. En effet, une erreurs de 0.45 magnitude
sur 'une des deux composantes implique I'indétermination totale de la répartition de la
luminosité entre le bulbe et le disque.
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CL1018—1211 CL1018—1211
fF
18 - 1r @ @ —
S S JT e
&
£ £ %
@) O @ s @ s @ "
20 4 &
& = -
@] O @ @ -
s — @
G [ o o
— 05| s @ s o ]
O 22 - © <
o] c {“‘#{}G N
O & o
E o] ;%e o . ¢ i
N ) @ # e
T e
O 24 r 7 — >
o o~
o m 0 r gafo@u & & B
26 L I I I I I I I
26 24 22 20 18 0 0.5 1
Disc (I mag) B/T (I band)

Fic. A.8 — Magnitude des disques dans la bande I des galazies d’amas décomposées
respectivement par GIM2D et par notre programme (a gauche), et les rapports B/ T associés

(a droite).

A.5 Conclusion

Bien que notre programme de décomposition ne nous ait pas permis de faire une
étude pertinente des galaxies d’amas d’EDisCS, les tests effectués lors de la validation du
programme ont montré que cette limitation est uniquement due aux effets combinés de
la résolution spatiale des observations et du faible rapport signal sur bruit. L’étude de
galaxies proches est un domaine accessible & ce programme ainsi que les galaxies plus
éloignées, observées a plus de hautes résolutions angulaires par le HST. Par ailleurs, notre
programme présente ’avantage d’étre simple d’utilisation et rapide a 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 notre, montrent que cette technique est bien adaptée pour
les galaxies proches (Peng et al. 2002 [169]). De part les natures respectives des méthodes
de Levenberg—Marquardt et de Metropolis, il est indéniable que la convergence de la mé-
thode de Levenberg—Marquardt est moins robuste aux effets de bruit et de convolution.
Ainsi, ’étude des galaxies distantes & des décalages spectraux de 'ordre z ~ 0.5 ou
supérieur une méthode de type Metropolis est indispensable.
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Annexe B

(Génération des profils de densité

Pour nos simulations chimico-dynamique, nous avons considéré différents types de
distributions de matiére initiale, et particuliérement des distributions de matiére suivant
une densité en r~.

Cette annexe présente diverses techniques pour représenter une densité de matiére
continue par un ensemble discret de particules. Les méthodes présentées ci—dessous sup-

posent que les particules servant a décrire le champ de densité ont des masses identiques.

B.1 Génération aléatoire

Un profil de densité peut étre exprimé comme une probabilité d’avoir une masse
M dans un volume V donné. Ainsi, distribuer n particules de masse identique (M)
suivant une densité de probabilité f(z1,x2,23) revient a générer un champ de densité
p(x1, 2, x3). Ainsi, en coordonnées cartésiennes :

P($17 T2, 963) = dM(QCh T2, $3)/d3v = an(% T2, 903) = MTf(wh L2, 903) (B-l)

My est la masse totale du systéme dans le volume V.

A noter que par définition de la densité de probabilité a 3 variables aléatoires u, v, w :

/ f(ul, U, U3)dU1dUQdU3 =1 (BQ)
v

Alors que pour la définition de p :

/V p(uy, uz, us)|J|dugdusdus = My (B.3)

Ou J est le Jacobien du changement de variables, de coordonnées cartésiennes (z1,22,23)
en coordonnées (uq, ug, us), (Ji;) = 0z;/0u;.

Ainsi, dans un cas de coordonnées quelconques, cette méthode est telle que:

_rHl

=t (B.4)
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De facon générale, le seul générateur a disposition dans les différents langages de
programmation (c, Fortran,...) est un générateur de densité de probabilité uniforme U
sur 'intervalle [0, 1]. Il faut donc réaliser un générateur aléatoire de densité de probabilité
[ & partir d’un générateur aléatoire U.

Deux méthodes sont communément utilisées, la méthode utilisant un changement de
variables aléatoires explicites et la méthode du rejet de Von Neumann.

B.1.1 Changement de variables aléatoires

On considére trois variables aléatoires indépendantes Y7, Y5 et Y3 uniformement dis-
tribuées sur [0, 1] (générateur des langages de programmation). Soit ¢ la densité de
probabilité définie 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,ys)
soient transformés en triplet (uq,ugz, us).

Ainsi,

f(ur, uz,us) = g(y1, y2, y3) || 7! (B.5)

J' est le Jacobien associé au changement des variables (uy, ug, us) en (y1, Y2, y3).
Or, par définition de ¢:

Y(y1, Y2, y3) € [0,1], g(y1,y2,y3) =1 (B.6)

d’our:

Jur,up,us)™ = || G20 52 52 (B.7)

Génération d’un profil en r=¢

Nous considérons le cas ot la densité définie en coordonnées sphériques (r, 6, ¢) est
telle que p o< r=. Ainsi, |J| = r?cos(¢) et :

M _
p(r,0,¢) = %

Ou R est le rayon de la sphére ot sont localisées les n particules de masse M.

r=¢ a <3 (B.8)

Ainsi,

f(r,0,¢) = Ar*~%cos(¢) (B.9)
avec A = (3 — )/ (4 R379).
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d’ou

Or  9r  Or

1 56 a6 a0
Ar?=2cos(¢) || v T Ty (B.10)
96 A6 9o

Une solution triviale est définie par:

Etpe=2 g 0
! = 0 2 0 (B.11)
Ar?=ocos(¢) g '
0 0 2cos™1(¢)

De plus 8 € [0,27], ¢ € [-7/2,7/2] et r € [0, R], donc:
Ainsi,

r=~R 2=/Yr

0 =2ry

¢ = arcsin(2ys — 1)

05

L L
-2 -1.5 -1 -0.5 [

log(r)

Fic. B.1 — Génération d’une densité en r=' par changement de variables. Distribution
des points (a gauche), et le profil de la densité associée (a droite).

Cette méthode est simple dans le principe mais peut devenir trés complexe & mettre
en ceuvre en fonction de la forme de la densité de probabilité désirée.
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B.1.2 Meéthode du rejet de Von Neumann

La méthode du rejet de Von Neumann consiste a rejeter certains tirages pour ne
conserver que les événements qui suivent la densité de probabilité recherchée. Cette
méthode repose sur le théoréme de Von Neumann (Von Neumann 1951 [253]).

Pour une densité de probabilité a une variable. Ce théoréme s’exprime de la maniére
suivante :

Soit f la densité de probabilité majorable définit sur [a, b], que I'on désire générer.
Soit f,, un majorant de f, Uy et Us deux variables aléatoires uniformes et indépendantes
sur [0, 1].

= Si fla+ (b—a)ur)/fm < ug alors £ = a+ (b — a)ug, sinon on rejette la valeur.
Dans ce cas, d’aprés le théoréme 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 considérent pas le cas densités de probabilité de
plus d’une variable aléatoire.

Dans notre cas, nous désirons générer une densité dans un espace a trois dimensions,
nécessitant 'utilisation d’une densité de probabilité & trois variables aléatoires. Dans un
souci de généralité, je présente ici la démonstration de la méthode avec une densité de
probabilité a n variables aléatoires.

Soit p une fonction & valeurs réelles définie positive et continue sur B,, = [ [a;, b;],
(a;,b;) € R? dans R telle que p|J| soit une fonction majorable sur B,,. J est le Jacobien
du passage du systéme de coordonnées cartésiennes au systéme coordonnées utilisé pour
définir p sur B,.

Soit f la fonction de B,, dans R définie par:

_ r@)]/]
Vv € By, flv)= My h(v) (B.12)
M= /B p(0)]J|dv (B.13)

De plus, an f(v)dv =1 et f est définie positive sur B,,. Ainsi, f est une densité de
probabilité majorable sur B, .
Soit h une densité de probabilité uniforme sur B,. Ainsi,

Vv € By, h(v) =, vER (B.14)
Or [ h(v)dv =1, d’oir:

V= (ﬁ(bi - ai)) _ (B.15)

=1

On recherche une fonction g définie continue de B,, vers [0, 1] telle que
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f(v) = Ag(v)h(v)

A est un réel.

On choisi g et A de sorte que:

_r)|J|
Pmdmy
A=
My

Avec p,, = maxp, (p) et J,, = maxp, (|/]).

g et A vérifient bien I’Equation B.16.

239

(B.16)

(B.17)

(B.18)

Soient U et V des variables aléatoires indépendantes et uniformes sur [0, 1] et sur B,

respectivement.

Déterminons h(v|u < g(v)): Soit ¢ la densité de probabilité du couple (U,V).

Par définition :

J8" 4 (u, v)du
hiv|lu < g(v)) =
D= T oy
Or Y(u,v) € [0,1] X B, ¥(u,v) = h(v).

Ainsi,

g(v) g(v)
/ P(u,v)du = / h(v)du
0 0

De plus Vv € B,,, 0 < ¢g(n) < 1. Ainsi,

g(v)
| neydn = hwyg(e) = 47 w)

Ainsi,

/)/MW¢WWMMW:A4 Flo)do = A~
B, J0 B,

D’ou

h(vlu < g(v)) = [(v)

(B.19)

(B.20)

(B.21)

(B.22)

(B.23)

On obtient alors une densité de probabilité f(v) sur B, a l'aide de générateurs aléa-

toires uniformes sur B,, x [0, 1].
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O

Génération d’un profil en r~
De la méme fagon que pour la premiére méthode, nous désirons générer une densité

de probabilité f telle que:
(B.24)

33— 5,
f(r,@,(b) = mr COS(Qb)7 a <3

On constate que f est majorable sur Bs = [0, R] X [0,27] X [-7/2, 7 /2] pour a < 2.
Si 'on désire générer un profil en r~¢ pour o > 2 avec cette méthode, il faut se

restreindre & Bs = [¢, R] x [0,27] X [—7/2,7/2], € €]0, R].

On définit ¢ sur Bs par:

Sia <2,
(B.25)

o009 = (5) " eos(0)

Sia > 2,
(B.26)

o009 = (1) costo)

Soit Uy, Uy, Us et Uy quatre variables aléatoires indépendantes et uniformes sur [0, 1].
On définit r = e 4+ u (R — €), 0 = 2muy et ¢ = 5 (2uz — 1).

— Sig(r,0,¢) < ug, alors £ = (r, 0, ¢), sinon on rejette ce triplet.
Ainsi, la variable aléatoire des triplets £ suit une densité en probabilité f.

T
-1

05

L
-1 -0.5 [

log(r)

L
-2 -1.5

F1G. B.2 — Génération d’une densité en r=' par la méthode de Von Neumann. Distribu-
tion des points (a gauche), et profil de densité associée (a droite)
La méthode du rejet de Von Neumann a ’avantage d’étre applicable & un grand

nombre de formes de densité et est rapide & mettre en place.
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B.2 Génération déterministe

Les méthodes basées sur les générateurs aléatoires ont l'inconvénient de créer des
sur—densités locales. De plus la convergence vers la densité de matiére recherchée peut
étre lente, et nécessite par conséquent un nombre important de particules.

Une autre méthode pour générer les profils de densité consiste & déformer un maillage
de points.

Dans le cadre de mon travail, j’ai utilisé cette méthode pour des distributions de
matiére a symétrie sphérique. Je me limiterai ici a la déformation de grille appliquée a
ce genre de distribution.

Le principe est de modifier le rayon d’une coquille de matiére d’une densité uniforme
afin d’obtenir une distribution de points vérifiant la densité recherchée.

Soit R le rayon maximal de la distribution de matiére recherchée de densité p. On
note M, (r) la masse associée a une densité uniforme sur le volume de rayon R.
Ainsi,

M) = vy (5 (B.27)

La masse associée & une densité p est uniforme sur le volume de rayon r, et est définie
par:

M(r)=2r /(: 2?p(z)da (B.28)
Ainsi,
_ Jo #*plx)da
M(r) = M(R) i ep(e)de (B.29)

On recherche la fonction d de [0, R] dans [0, R] définie par d(r) = r’ et Vr € [0, R],
M, (r) = M(r').

Une fagon simple de générer une densité uniforme est de placer des points suivant un
maillage cartésien régulier. On peut se persuader que d est une opération de déformation
radiale de la distribution de points de densité uniforme en une distribution de densité p
en considérant ’expression intégrale de la masse.

Ainsi,
3 T2 d
vr e [0, k], (i) = f%x pla)de (B.30)
®) " [Fap(a)de
On définit h par:
' 2
h (r—) = fORx ple)dz (B.31)
®) [T pa)da

d’ou
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v = R ((r/R)°) (B.32)

De facon générale, la détermination de h~! peut s’avérer complexe ou non réalisable.

Dans la plus part des cas (profil NFW ou isotherme par exemple), une simple inversion
par dichotomie suffit.

B.2.1 Génération de profil en r=¢

Pour une densité en r~%, la masse dans un rayon r est donnée par :

3—a
M(r) = M(R) (%) (B.33)
Ainsi, d’aprés ’Equation B.32:
(L) B.34
"= #(z) B34

A noter que pour le cas & = 2, on retrouve I'expression de Evrard 1988 [71].

: : : : : :
1| ] 1|
2k
05 1 05
15 F
—
3
> of > 0 =3
o 1
-05 | -05 05 |
-1 -1 o
-1 -05 [ 05 1 -1 -05 [ 05 1
X X

Fia. B.3 — Génération d’un profil en r=' par déformation de grille. Distribution uniforme

des points (a gauche), déformation de la grille (au centre) et profil de densité associée a
la déformation (a droite).
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Annexe C

Approximation de la modélisation
numérique

C.1 Justification de ’expression vectorielle des vitesses

Les expressions utilisées dans cette annexe se référent a la premiére approche de la
conservation de I’énergie au moment de I’éjection de gaz due aux explosions de superno-
vae. Pour la démonstration équivalente dans la seconde approche, il suffit de remplacer

ag; par yau; (1 — Bi5).
Dans le chapitre 3 §3.4, nous avons affirmé que la nouvelle vitesse attribuée a la
particule de gaz apres affectation de la fraction d’énergie injectée par la particule stellaire

était :
M 27 E\\
' m; b)) tot
J J
et:
3 ' /l_,[/)
T =0 — (C.2)
Tl
avec :
- My My [ 2f Etot Fj—f_‘}
U= —U; + o — | U + e C.3
my L m) ( Ms |75 = 7] (C:3)

Afin d’établir cette relation, montrons I'impossibilité numérique de conserver & la fois
la quantité de mouvement et I’énergie cinétique du systéme.

Supposons que nous voulions conserver les deux quantités citées ci—dessus. Pour le
systéme "particule de gaz + particule stellaire + gaz éjecté par la particule stellaire",
nous avons :

112
— 2 2.2 .. 2
m;v; = a;; Msvi + m;v; —|—04”Mgvg

(C.4)

s _, _, S
v, = aijMEUi + m;v; + OéijMEvg

I
m;v;
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Or v, = vg%, en raison de la répartition homogeéne initiale des forces d’éjection
¥ k3

du gaz a la surface de la supernovae.

N N . . . I
La seule inconnue dans ce systéme d’équations est le vecteur vitesse 0; .

En élevant la seconde expression au carrée et en la soustrayant on trouve le systéme
équivaeant :

o = N2 /
OéijMZU? + mjvjz + OéijMEUgQ = (aijMEUi + m;v; + OéijMEUg) /mj
(C.5)
m]ﬂ; = Oéi]‘Mzﬁ)i + m]‘ﬁ} + OéijMEUz;
Or, la premiére équation du systéme (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 fagon générale, il n’y a pas de solution pour le

systéme (C.5).

Ainsi, on ne peut conserver a la fois ’énergie cinétique et la quantité de mouvement.
Cette constatation provient de la résolution finie de notre modélisation. En effet, le
systéme (C.5) est écrit de fagon macroscopique, & I’échelle des particules de gaz et des
particules stellaires. Numériquement nous ne décrivons que les échelles supérieures a
celle des particules et nous ne pouvons décrire I'influence des petites échelles. Cela a
pour conséquence de perturber la description des phénoménes aux échelles supérieures.

Connaissant ce phénoméne nous pouvons, toutefois, ajuster au mieux la détermina-
tion de la vitesse.

La conservation de I’énergie étant explicitement calculée dans le code SPH, nous
définissons la norme de la vitesse en la conservant.

D’oti expression (3.77) du chaptrie 3 §3.4:

1/2
' m; 2 ME 2 QfEtot
v; = (mj vi + oeijm—; (vi + Vs (C.6)

En conservant uniquement la quantité de mouvement, nous trouverions I’expression
o
(C.7) pour le vecteur .

oMy L omy o My
v; = — U+ — 0 + ———1, (C.7)
m; m

J J J

La norme de la vitesse déterminée par la conservation de la quantité de mouvement
ne peut correspondre & la norme de la vitesse déterminée par la conservation de ’énergie
cinétique en raison du systéme incompatible (C.5).

On peut toutefois considérer que la direction et le sens de la vitesse recherchée diffé-
rent peu du sens et de la direction du vecteur défini par la conservation de la quantité
de mouvement seule. Un vecteur @ définissant ce sens et cette direction est donné par:
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L oMy . omy oMy o omy My [ 2f Bt 75— T
U= — 0 + —0; + — Uy, = —0; +aj;— | U + (C.8)
j m; m; j m;

D’ou finalement 'expression de la vitesse

—

7= (C.9)

=

Ce qui établit la relation (3.77) et (3.81) du chapitre 3 §3.4.

C.2 Effet de la résolution finie

Afin de justifier notre affirmation de 'approximation vectorielle des vitesses et par la
méme occasion de justifier une nouvelle fois notre choix de conserver I’énergie cinétique
totale calculée dans le code sPH, nous allons ici réécrire le systéme de fagon locale afin
de ternir compte des phénoménes a I’échelle microscopique.

Le systéme est défini en considérant un élément de volume élémentaire infiniment
proche de I’étoile au moment de son explosion. On trouve ainsi le systéme:

plt+ dt)E(t + dt)? = p(t)5(1)? + 32 (V. + T,)° dt
(C.10)
p(t+ dL)E(t + dt) = p(t)5(t) + 32 (0. + T,) dt
On constate que si on applique la méme modification que celle effectuée sur le systéme
C.4 on trouve:

2
p(t+ dD)p(t)5(1)? + 52 (2 + 02 + 20,5, ) dt = Sibs (p(OF() + 2 (7. + 5, dt

p(t+ AT+ dt) = p()F(0) + 28 (5. + ) de

(C.11)

A présent, et contrairement & la premiére équation du systéme C.4, la premiére
équation a deux degrés de liberté donnés par les termes ©(t)v, et v, (t)0,

On pose cos(61) = 0.7,/ (vevy) et cos(by) = G0,/ (vivy)

On peut donc déterminer les angles 8; et 65 de facon a conserver impulsion et énergie
cinétique. On définira ainsi ’expression locale du vecteur v,, puisque 'on connait sa
norme définie par ’hypothése de repartition uniforme de I’énergie de ’explosion.

On constate qu’il n’existe pas de terme similaire dans le systéme C.5.

Pourquoi n’a t-on pas ce terme dans ’approche numérique?

Rappelons avant toute chose que I’échelle caractéristique d’une étoile au moment de
son explosion est de 1'ordre de 10% & 10 km (soit 10713 & 10719 kpc) et que la dimension
d’une particule stellaire et de gaz est de 'ordre de 0.1 & 1 kpc .
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Ainsi, quel que soit ’échelle de résolution accessible par une simulation numérique,
la source d’énergie due a une supernovae reste ponctuelle.

L’énergie cinétique du gaz éjecté doit donc étre considérée comme provenant d’une
source ponctuelle

Or, compte tenu de la répartition uniforme initiale de masse éjectée par la supernovae,
I’énergie cinétique élémentaire totale du gaz éjectée a t vaut :

2 L
dEc = dp/ /2 (5, + ©.)? dfde (C.12)
o Joz
ce qui est équivalant a:
2 LT
dEc = 4r?dp (ng + vf) + 2vgv*dp/ /2 cos(8) sin(¢)dfde (C.13)
o J-3

On voit que le dernier terme, est celui qui introduit les degrés de liberté de I’équation
(1) de C.11 par rapport a I’équation (1) de C.4.
Or, si on calcule la valeur de ce terme on constate que:

/027r /_i cos(8) sin(¢)dfd¢ = 0 (C.14)

Ainsi, la nature ponctuelle des supernovae a ’échelle des particules supprime le terme
nécessaire pour conserver a la fois énergie cinétique et quantité de mouvement.

Remarquons de plus que si 'on augmentait la résolution de notre modéle numérique,
on ne ferait pas apparaitre, pour autant, un terme dans I’équation. Pour introduire un
tel terme il faudrait pouvoir considérer les équations du systéme C.11.

Or, considérer ce systéme impliquerait que la dimension caractéristique d’une par-
ticule de gaz soit trés inférieure a la dimension caractéristique de la particule stellaire.
Or, dans un code tel que le nodtre, la taille des particules de gaz sont du méme ordre de
grandeur que celle des particules stellaires quel que soit la résolution.

Pour pouvoir utiliser ’Equation C.12 dans un cadre spH, il faudrait modéliser les
étoiles non plus comme des particules stellaires mais comme un ensemble de particules
de gaz composant I’étoile.

Bien entendu, dans le cadre de I’étude d’une galaxie dans son ensemble, une telle
modélisation est impossible, compte tenu de la puissance de calcul disponible.
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CHEMICAL AND DYNAMICAL EVOLUTION OF SPIRAL GALAXIES

S. POIRIER , P. JABLONKA and J.-M. ALIMI
DAEC, UMR CNRS 8631, Observatoire de Paris, F-92195 Meudon Cedex, France
E-mail: sebastien.poirier@obspm.fr

Abstract. We present the very first results of a new 3D numerical model for the formation and
evolution of spiral galaxies along the Hubble sequence. We take into account the hydrodynamical
properties of the gas with an SPH method while we use a tree code for the gravitational forces of
the dark matter and stars. The chemical evolution is also fully included, with both SNe Ia and sNe 11
explosions being followed, and this will allows us to predict abundances of various chemical species,
abundance ratios and their radial distributions.

Keywords: Galaxies: Chemical and dynamical evolution — Galaxies: secular evolution — Numerical
method: treeSPH

We are working on inferring the consequences of the hypothesis of secular evolu-
tion for the formation of spiral galaxies on their chemical evolution. In this scen-
ario, large quantities of gas are driven into the central parts of the galaxy by the
action of a stellar bar, leading to the growth of the bulge. The nature of the Hubble
sequence is therefore an evolutionary one, galaxies passing from late to early types.

We consider an isolated self-gravitating system, excluding any effect of mer-
ging. The originality of this work is in particular to consider no preexisting struc-
ture such as a disc or a bulge in 3D N-bodies simulations and to fully follow the
chemical evolution of the stellar population. We started from a tree-SPH code de-
veloped and tested earlier (Serna, Alimi and Chieze, 1996), and adapted it to (a)
implement the equations of the chemical evolution and (b) increase the number of
particles for a better resolution.

As to the initial conditions, we consider a relatively simple distribution of matter
(in spherical symmetry, with a 1/r density profile) composed of gas and dark
matter. The system is in solid rotation around an axis with a spin parameter A
between 0.08 and 0.12. The initial composition of the gas is taken as that of the
primordial nucleosynthesis. In this first modeling phase, we use a cooling function
corresponding to this gas composition.

The gravitational collapse and the angular momentum of the system leads to
a flat distribution of matter. This flattening is more pronounced in the case of the
gas because of its cooling expressed by the cooling function. A star formation
prescription allows us to convert gaseous particles into stellar particles. According
to this prescription, stars are born in over-density zones and are naturally created
near the gaseous disc. They define the stellar galactic disc. After the stellar disc
formation period (period during which the star formation rate is greater than 50
solar masses per year), the stellar component gets organized in a bar structure inside

Astrophysics and Space Science 281: 315-316, 2002.
© 2002 Kiuwer Academic Publishers. Printed in the Netherlands.
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—T T

time (Gyr)
Figure 1. Gas (top left) and stars (top right) distributions after 800 Myrs of evolution. Star formation
rate (SFR) (bottom).

the stellar disc. The formation of the flat structure takes place in less than a 1Gyr
with a high star formation rate (the maximum is close to 200 solar masses per year).
The distributions of gas and star particles are shown in Figure 1.

Following the formation of stars, we can trace the consequence of the dynamic
evolution of our system on the chemical evolution, and determine the abundances
of heavy elements ( Fe, Mg, ...) in any given galactic region. We consider the ex-
changes between the stellar and the gas particles yielded by ejections of supernovae
SNe Ia and sNe I1.
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CHEMICAL AND DYNAMICAL EVOLUTION OF SPIRAL GALAXIES

SEBASTIEN POIRIER', PASCALE JABLONKA! and JEAN-MICHEL ALIMI2
Observatoire de Paris-Meudon (1: GEPI, 2: LUTH)

Abstract. We investigate the consequences of the hypothesis of the secular evolution (growth of
the bulge from disc material via a bar and temporal evolution of the Hubble sequence) on the chem-
ical evolution of a galaxy. We present the first dynamical and chemical results of our 3D tree-SPH
simulations.

Keywords: spiral galaxies, galaxy evolution, tree-SPH simulation

1. Introduction

Different assumptions are nowadays considered for the formation and the evolution
of spiral galaxies. One of them is known as the secular evolution where a central
stellar bar leads the growth of the bulge by driving large quantities of gas from the
disc inward. In this scenario, the Hubble sequence has an evolutionary nature in
time, as galaxies can change their morphology from a late to an early type one.

During the last decade, various approaches have studied the influence of a bar
on its environment. Their progress followed the changes in computational means.

The first studies dealt with purely collisionless matter (stars), looking at the
periodicity of families of orbits in a given barred potential. Then, N-body simu-
lations (collisionless matter), partially or totally self-gravitating, showed the rapid
and natural organization of stars in a barred structure. Further, numerical studies of
barred potentials showed that the gas of the disc could be driven towards the galaxy
central regions. All these works invoked purely dynamical arguments and criteria.
We wish to address their implications on the chemical evolution of galaxies. Our
approach differs from previous ones also in the fact that we do not start from a
preexisting galactic structure : gas and stellar density distributions are not settled a
priori. The evolution of the galaxy is followed, its formation as well.

We consider a general context with a pure self-gravitating object (no fixed
potential). Besides the dynamical characteristics of the galaxy, we investigate its
chemical evolution by calculating the abundances and abundances ratios of a num-
ber of key chemical elements in different regions of the galaxy.

Astrophysics and Space Science 284: 849-852, 2003. [555]
© 2003 Kluwer Academic Publishers. Printed in the Netherlands.
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2. Numerical Code

We use a tree-SPH code developed and tested earlier (Serna et al., 1996). The
Lagrangian nature of the SPH modelling of the gas is known for its great adaptation
to different configurations of a physical system and is particularly adapted to our
problem.

We adapted this code to our needs, by increasing the number of particles, im-
plementing the equations of the chemical evolution (Tinsley, 1980) and including a
cooling function dependent on the metalicity (Carraro et al., 1998; Sutherland and
Dopita, 1993). We implemented a prescription for the star formation. The chemical
evolution of the stellar population is fully included, following the explosions of
type Ia and type II supernovae (Kobayashi et al., 2000; Iwamoto et al., 1999). The
stellar feedback is treated in terms of energy and mass.

3. Simulation

We consider a self-gravitating system, isolated from any interaction (merging . )
during all the duration of the simulation. As initial conditions, we consider a spher-
ical proto-galactic object constituted of gas with primordial chemical composition
and of dark matter, in solid rotation.

We present here the results of a simulation starting with an initial spherical
system ‘gas + dark matter’ in proportion 1/10, with a radius of 100 kpc. The initial
density profile, for the dark matter as well as for the gas, is a r ! one with a spin
parameter A = 0.15. During the first Gyr, the gas distribution becomes flat due
to the rotation and the cooling of the system. The gas being dense in the region
of the galactic disc, a strong formation of stars occurs there. The star formation
rate (SFR) is computed during all the dynamical evolution of our object (Figure
1). During the initial collapse of the proto-galactic object, the gas density increases
until it becomes larger than a critical density and ignites the star formation (¢ ~ 0.2
Gyrs). The SFR rises quickly up to 150 M, yr~! and decreases after t = 0.5 Gyrs.
From 0.7 to 1.2 Gyrs, the SFR is nearly constant. After 1.2 Gyrs, the gas being
rarer, the SFR decreases.

The stars initially uniformly distributed in the disc are rapidly organized in a
central barred structure. Figure 2 (top left) shows the luminosity distribution of the
galaxy. The map of the gas density (Figure 2, top right) shows a strong concentra-
tion of gas at the edges of the bar. These two zones coincide with two intense star
formation regions (Figure 2, bottom left).

The determination of type II and type Ia supernovae rates allows us to foresee
the chemical evolution of our galaxy. Figure 3 presents the local rate of each kind
of supernovae. SN II are found in regions of star formation because of the short
lifetime of their progenitors (~ 20 Myrs). The locations of SN Ia are totally dif-
ferent and are associated with older stars (older than =~ 0.8 Gyrs). This distinction

[556]
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Figure 1. Star formation rate (SFR) during the first 1.46 Gyrs of evolution.

t= 1.46 Gyrs ~ Stellar luminasity — t= 1.46 Gyrs — Gos density -
A=0.157, par™', R, =100 Kpe, SFP, Fo A=0.157, par”', R =100 Kpe, SFP, Fb
-2 -2
LgKpe e MOKprci
Q.
& 107
108
o
108
107
=1
&.
i
108 . " ' 10°
-20 a 20
8= 07, g U° (kpC) B= °, p= D" (kpi)
t= 1.46 Gyrs - GAS -
i= 1.46 Gyrs - Local SFR = A=0.157, par”’, R,;=100 Koc, SFP, Fb
%=0.157, par™', R, =100 Xpc, SFP, Fb T T - ™
w2y, -t
Mgkpc “Myr
50 ¢ _, jil
o5
f=3
&
—~
(8]
a
3 [ b
o 10t B
>
i=3
&
h —50}
1000 Ly
L i L i
~20 o 20 -50 0 50
\
. g= 0 <)
#=0" ¢= 0 (kpC; X (kpw

Figure 2. Star luminosity (top left), gas density (top right), local SFR (bottom left) and gas particles
positions (bottom right).
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Figure 3. Type 11 (left) and type Ia (right) supernovae rates.

of distribution between these two kinds of supernovae has important consequences
on the chemical evolution and will be detailed in our forthcoming publications.
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Résumé

Cette thése traite de I’évolution des galaxies. Afin de comprendre la nature évolutive
des galaxies spirales, nous étudions les relations entre la chimie et la dynamique. Nous
avons mis en place une étude numérique couplant chimie et dynamique dans un schéma
totalement auto—gravitant, auto—cohérent et tridimensionnel, et incluant I’enrichissement
chimique en Fer, Oxygéne et Magnésium, di aux supernovae de type la et de type II.
Afin d’aborder la question de I’évolution intrinséque d’une galaxie, nous considérons une
famille d’objets proto—galactiques conduisant par effondrement monolithique a la forma-
tion de disque galactique. La caractérisation morphologique, cinématique et chimique de
ces objets montre la validité d’une telle approche. Ces galaxies développent une struc-
ture spirale due a I'onde densité induit par la présence d’une barre possédant une faible
structure boite/cacahuéte. Nous ne constatons pas la croissance d’un bulbe sur la durée
des simulations. Nous montrons que ces galaxies présentent des gradients d’abondances
et une population stellaire uniforme. Nous en concluons la nécessité de phénoménes ex-
trinséques aux galaxies pour expliquer les différentes populations stellaires.

Par ailleurs, nous sommes impliqués dans la photométrie et la spectroscopie d’amas
de galaxies distants du projet EDiscs. Nous avons eu 'importante responsabilité de la
réalisation des masques spectroscopiques pour 'instrument VLT—-FORS2 par la mise en
oeuvre d’un programme de sélection automatique des galaxies devant étre observées.
Nous avons de plus développé un programme de décomposition bidimensionnelle du
profil de luminosité des galaxies.

Mots clés: Galaxies, Simulations numériques, Evolution chimico-dynamique.

Abstract

This thesis investigates the evolution of galaxies. To understand the evolutionary
nature of spiral galaxies, we investigate the relations between the chemistry and the
dynamics. We have implemented a numerical code coupling chemistry and dynamics in
a way fully self-gravitational, self-consistent and tridimensional, and including the Iron,
Oxygen and Magnesium chemical enrichment, due to the supernovae of type la and type
II. To investigate the question of the intrinsic evolution of a galaxy, we consider a set of
proto—galactic objects leading by monolithic collapse to a galactic disc. The morphological,
kinematical and chemical characterization of these objects show the validity of such
an approach. These galaxies develop a spiral structure due to the density wave led by
the presence of a bar possessing a weak box/peanut structure. We do not detect the
growth of a bulge during the course of our simulations. We show that these galaxies
contain abundance gradients and a uniform stellar population. We conclude that exter-
nal influences are important in the formation of the different stellar populations of a
galaxy.

Furthermore, we are involved in the photometry and the spectroscopy of distant
galaxy clusters of the EDiscs project. We have had key responsibility for the production
of the spectroscopic masks for the instrument vLT—FORS2 by the implementation of a
program to automatically select galaxies to be observed. We have in addition developed
a program to perform a two-dimensional decomposition of the galaxy luminosity profile.

Keywords: Galaxies, Numerical simulations, Chemico—dynamical evolution.



