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Résumé

Durant cette thése, j'ai étudié la formation des galaxies grace & des simu-
lations cosmologiques et & un nouveau modéle analytique. Dans le cadre du
modéle standard de formation hiérachique des grandes structures, les petites
fluctuations primordiales de densité observées sur le fond diffus cosmologique
sont amplifiées par la gravité pour donner des halos de matiére noire de plus
en plus gros. C’est au sein de ces halos que le gaz s’effondre et se refroidit
pour former des disques de gaz froid a support centrifuge. Ces disques sont
ensuite convertis en disques stellaires : les galaxies. Le probléme dans ce
scénario est celui du sur-refroidissement : une trop grande part du gaz finit
sous forme d’étoiles comparativement aux observations. J’ai donc réalisé une
étude de I’évolution des baryons (un gaz d’hydrogene et d’hélium) dans I'Uni-
vers grace a des simulations numériques hydrodynamiques haute-résolution.
Cependant, ces simulations sont affectées par des effets de résolution finie.
J’ai ainsi développé un modéle analytique simple qui posséde 'avantage de
ne pas étre affecté par de tels effets. Celui-ci prédit la quantité de baryons
dans chacune des 4 phases suivantes : étoiles, gaz froid dans les disques galac-
tiques, gaz chaud dans les amas et gaz diffus dans le milieu intergalactique.
La comparaison des résultats aux observations a montré que la cosmologie
controle le taux de formation d’étoiles dans I’Univers. Ce modéle a aussi mis
en lumiére le role essentiel des vents galactiques qui, éjectant le gaz froid des
disques jusque dans les halos de gaz chaud, permettent d’éviter le probléme
du sur-refroidissement. Enfin, en une ouverture vers ’astroparticule, j’ai étu-
dié les implications de la physique du gaz sur le fond diffus gamma produit

dans I'hypothése de matiere noire légére.






Abstract

During this Ph.D, T have studied the formation of galaxies using cosmo-
logical simulations and I have developed a new analytical model.

In the framework of the hierarchical model of galaxy formation, small pri-
mordial density fluctuations observed on the cosmological microwave back-
ground are amplified by gravitational instability leading to the formation of
larger and larger halos. The gas collapses and cools in these dark matter
potential wells and forms cold centrifugally supported gas discs. These discs
are converted into stellar discs that is to say galaxies. The problem in this
scenario is the so-called “overcooling problem” : the resulting amount of stars
is greater than the observed one by a factor of four.

I have therefore studied the evolution of baryons (hydrogen and helium
gas) in the Universe using high resolution hydrodynamical simulations. Based
on these results, I have developed a simple analytical model for computing
the baryons mass fraction in each of the following phases : stars, cold gas in
galactic discs, hot gas in clusters and diffuse gas in the intergalactic medium.
The comparison of model results to observations shows us that cosmology
controls the cosmic history of star formation. The important cosmological
role of galactic winds is also shed to light. They eject the cold gas from discs
to hot halos, overcoming the overcooling problem. Finally, I have studied the
implication of baryon physics onto the diffuse gamma-ray background from

light dark matter particles.






Chapitre 1

Introduction

La découverte de galaxies extérieures a la notre date de moins d’un siécle.
Nous commengons donc tout juste notre exploration de I'Univers aux échelles
cosmologiques. Nous vivons une ére fantastique oul chaque observation pro-
fonde dévoile de nouvelles galaxies, de plus en plus lointaines et, par voie
de conséquence, de plus en plus jeunes. Ces galaxies révélent bien des sur-
prises. Au-dela des classiques galaxies spirales et elliptiques, on découvre
toute une variété de formes et de propriétés : galaxies naines, en interaction,
irréguliéres, actives, & flambée de formation d’étoiles, etc...

Mais d’ou viennent toutes ces galaxies 7 Comment se sont-elles formées 7
Ces questions ont été le fil conducteur durant ma thése et sont donc en
filigrane tout au long du présent rapport.

Le modéle hiérarchique actuellement en vigueur donne un début d’ex-
plication. L’idée est que les petites fluctuations de densité, empreintes dans
le fond diffus cosmologique quelque 300 000 ans aprés le big-bang, sont en-
suite amplifiées par la gravité et forment les grandes structures telles que les
galaxies mais aussi les groupes et les amas. Un des acteurs importants de
ce scénario est la matiére noire parce qu’elle représente plus de 80% de la
matiére dans I'Univers. Elle gouverne ainsi la formation des puits de poten-
tiels gravitationnels dans 1’Univers, au sein desquelles les galaxies naissent.
Paradoxalement, bien que sa nature soit encore inconnue, la dynamique de
la matiére noire commence a étre bien maitrisée, notamment grace a l’essor
des simulations numériques.

A T'inverse, I’évolution de la matiére ordinaire, les baryons, est beaucoup
plus complexe et moins bien comprise. Aux petites échelles cosmologiques,

les baryons se découplent trés vite de la matiére noire car ils sont soumis a
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de nombreux phénomeénes physiques dont la modélisation est difficile. Pre-
miérement, le gaz est un fluide collisionnel ce qui implique que les effets de
la pression sont non négligeables. Deuxiémement, les collisions inélastiques
entre les particules du gaz rayonnent son énergie interne : c’est le refroi-
dissement. Le gaz, perdant son support thermique, s’effondre et forme des
disques & support centrifuge de densités trés élevées : des galaxies. Troisié-
mement, au sein de ces disques, une cascade gravoturbulente conduit a la
formation d’étoiles. Quatriémement, les étoiles nouvellement formées rétro-
agissent sur le milieu interstellaire : c’est le “feedback”. Malheureusement,
Pintensité de ce feedback et lefficacité de la formation d’étoiles sont mal
connues. Le modéle hiérarchique se heurte alors & un grave probléme : le
probléme du sur-refroidissement. En l'occurrence, les quantités d’étoiles et

de gaz froid dans le modéle dépassent largement celles observées.

Il est pourtant fondamental de bien comprendre 'évolution thermody-
namique des baryons car ils constituent la seule matiére observable dans
I’Univers & I'heure actuelle. Durant ma thése, j'ai donc étudié la physique
des baryons et ses conséquences en multipliant les angles d’approche : si-
mulations numériques, modéle analytique, comparaison aux observations et
implications pour ’astroparticule. Je vous invite maintenant a revivre le pé-

riple qui a été le mien, au royaume des galaxies et de leurs mystéres.

Dans la premiére partie du voyage, nous partirons & la découverte du
modeéle hiérarchique de formation des grandes structures. Je présenterai
quelques éléments de cosmologie qui permettent de calculer 1’évolution de
I’Univers homogéne mais aussi 1’évolution des inhomogénéités dans un Uni-
vers en expansion. Cela permet notamment de comprendre comment se
forment les halos de matiére noire et de prédire leur fonction de masse.
J’évoquerai aussi les problémes de ce modéle liés & la physique des baryons
comme celui du sur-refroidissement. Cette partie pose ainsi les bases pour la

suite.

L’étude précise de la physique des baryons nécessite I'utilisation de si-
mulations numériques cosmologiques haute résolution. J'ai donc utilisé et
contribué au développement du code & raffinement de maillage adaptatif
RAMSES. La deuxiéme partie de ce périple sera donc 'occasion de décrire
les techniques numériques utilisées pour calculer I’évolution de la matiére
noire, du gaz et des étoiles. Comment résoudre 1’équation de Poisson, com-

ment calculer I’évolution des variables hydrodynamiques ou encore comment
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prendre en compte le refroidissement et le chauffage ? Nous nous attarderons
plus longuement sur la formation d’étoiles qui est ma contribution person-
nelle & ce code. Les simulations permettent de former des galaxies a partir des
fluctuations de densité observées dans le fond diffus cosmologique. Je présen-
terai la série de simulations que nous avons réalisée afin d’étudier 'influence
des paramétres de formation d’étoiles et de la résolution finie du code. En
résumé, cette partie permet de comprendre comment on passe de 1'Univers

observé & 1’Univers simulé.

La troisiéme partie du voyage nous amenéra a analyser les résultats des
simulations. Quels sont les phénoménes physiques essentiels qui gouvernent
I’évolution cosmologiques des baryons dans les simulations 7 Quelle est I'in-
fluence de la résolution finie dans le code ? En voulant répondre a ces ques-
tions, cela nous a conduit a développer un modéle analytique simple qui
prédit I’évolution moyenne des baryons a la fois pour 'Univers dans sa glo-
balité, mais aussi pour un halo de masse donnée. Je comparerai I’évolution
des fractions de gaz diffus, gaz chaud, gaz froid et étoiles issues du modéle
avec les simulations, ce qui nous permettra de “cross-valider” modéle et si-
mulations. Je montrerai aussi I'importance du chauffage par les étoiles et les
quasars dans la détermination du bilan baryonique et je décrirai comment
nous avons pu modéliser simplement ’effet de la résolution finie qui affecte
les simulations. Cette partie décrit donc comment nous avons construit le

modeéle analytique & partir des simulations.

La quatriéme partie vise & évaluer I'influence de 'intensité du feedback et
de l'efficacité de la formation d’étoiles sur le bilan baryonique. Je contrain-
drai ces deux parameétres, en comparant les résultats du modeéle concernant
I’Univers dans sa globalité avec diverses observations comme le taux de for-
mation d’étoiles cosmique, la densité comobile d’étoiles, la densité comobile
de gaz froid et le fond diffus extragalactique. J’étudierai aussi les variations
de ces parameétres avec la masse du halo considéré en comparant & des ob-
servations telles que I’histoire du taux de formation d’étoiles individuel, le
fraction de gaz chaud dans les amas ou encore les fonctions de masse stellaire

et HI. Cette partie permet donc un retour vers les observations.

Le voyage s’achéve sur les implications pour I’astroparticule. En I'occur-
rence, nous étudierons le fond « comme produit par les supernoveae de type
Ia. Cela nous donnera l'occasion d’étudier une autre contribution possible

a ce fond : Iannihilation de matiére noire légére dans les halos. Nous ver-
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rons que dans ce scénario, le roéle des baryons est la encore prépondérant. La
comparaison du fond obtenu avec le fond observé donne des contraintes sur
les propriétés du candidat matiére noire légére. Cette partie fait ainsi office
d’ouverture.

Bon voyage !



Chapitre 2

Le modéle hiérarchique de
formation des grandes

structures

Le but du modéle hiérarchique actuellement en vigueur est de répondre
a la question suivante : comment se sont formées les grandes structures dans
I"Univers ? Plus précisément, il fait le lien entre les fluctuations primordiales
du fond diffus cosmologique et les observations & bas redshift des filaments,
amas et galaxies. L'idée maitresse est que ces fluctuations primordiales sont
justement les germes des grandes structures présentes. L’approche générale-
ment utilisée est de calculer ’évolution des quantités moyennes dans 1’Uni-
vers pour une cosmologie donnée, puis 1’évolution des fluctuations par rap-
port & cette moyenne. Ces fluctuations sont amplifiées par la gravité pour
former des structures gravitationnelles appelées halos. Ces halos d’abord de
la taille typique d’un amas globulaire fusionnent pour donner des halos de

plus en plus gros d’ou le terme de formation hiérarchique.

Le premier acteur dans ce scénario est la matiére noire qui, dominant en
masse, va déterminer le potentiel gravitationnel de chaque halo. Le second
acteur est présent en plus faible quantité mais joue un role prépondérant
puisqu’il s’agit des baryons. En effet, le gaz tombe dans le potentiel gravita-
tionnel du halo pour atteindre 1’équilibre hydrostatique. Mais, contrairement
a la matiére noire qui est un fluide non-collisionnel, les particules de gaz sont
soumis a des collisions. De plus certaines de ces collisions sont inélastiques et

rayonnent 1’énergie interne : c’est le refroidissement. Ainsi, le support ther-
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mique rompu, le gaz s’effondre jusqu’a former des disques froids a support
centrifuge au sein desquels les étoiles vont naitre. Les disques de gaz laissent
alors progressivement la place & des disques d’étoiles qui ne sont autres que
des galaxies. Ces galaxies fusionnent ensuite entre elles de maniére plus ou
moins violente, ce qui donne lieu a différentes morphologies. Les grandes
lignes du scénario hiérarchique de formation des grandes structures ainsi

décrites, nous allons maintenant détailler point par point.

2.1 Cosmologie

2.1.1 Dynamique de I’Univers

La cosmologie est I’étude de I’Univers dans son ensemble. Elle permet de
calculer I'évolution des grandeurs moyennes dans I’Univers comme la densité
de matiére p(t) ou la vitesse d’expansion décrite par la constante de Hubble
H(t) = a/a avec a(t) le facteur d’échelle. Cette évolution est déduite des
équations de la relativité générale pour un Univers homogéne et isotrope

(équations de Friedmann) :

a2 IrG k2 A
bt - 175 — 2.1
(a) 3 Pt (2.1)
d,_ 3 3pda2
- — 2.2
| (2.

La pression s’écrit p = wp avec w = 1/3 pour un univers dominé par le
rayonnement comme 1’Univers primordial et w = 0 pour un univers dominé
par la matiére comme actuellement. k définit la courbure de 'univers. L’uni-
vers est euclidien si k = 0, hyperbolique si k£ < 0 et elliptique si & > 0. Enfin,
A est la constante cosmologique.

De ces équations, on voit apparaitre I’existence d’une densité critique qui

correspond & un univers plat et sans constante cosmologique :

3H?

=2 9,
et (2.3)

dont la valeur est aujourd’hui pQ = 1.88.10726 h? kg.m~3. En général, toutes
les densités d’énergie dans 'univers sont normalisées & cette densité critique.
En particulier, si on fait le bilan des énergies aujourd’hui, on a une densité
de matiére O, = p(t = 0)/pQ et une densité d’énergie du vide Qx = A/3H{.



2.1. COSMOLOGIE 19

t (Gyr)

F1G. 2.1 — Evolution du facteur d’échelle en fonction du temps. La courbe continue
correspond au modéle avec Oy, = 0.3 et Q4 = 0.7 (cosmologie ACDM). La courbe
tiretée est le modele avec 2, = 1 et Q4 = 0 (cosmologie Einstein de Sitter). Enfin
la courbe pointillée est le modeéle avec Q, = 0.3 et 24 = 0 (cosmologie OCDM).

Gréace aux équations précédentes, dés lors que 'on connait la valeur de ces
deux paramétres fondamentaux en z = 0, ainsi que la valeur de la constante
de Hubble Hy, on peut déterminer I’évolution de la densité moyenne de
I’Univers ainsi que celle de son facteur d’échelle, sa vitesse d’expansion, etc...
Par exemple, pour un univers Einstein de Sitter (2, = 1 et Q4 = 0) la
solution est analytique : a t3 quand "Univers est dominé par la matiére
et a o< v/t quand il est dominé par le rayonnement. Pour un univers avec
constante cosmologique, la solution peut étre trouvée numériquement (voir
figure 2.1).
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2.1.2 Evolution des fluctuations de densité

La cosmologie permet aussi de calculer 1’évolution de 1’écart a ces pro-
priétés moyennes comme le contraste de densité 6 = (p — p)/p pour les ba-
ryons (dg) ou pour la matiére noire (dpnr). Pour cela, il suffit de linéariser les
équations de Boltzmann (Padmanabhan 1993) en supposant des fluctuations
de faible amplitude et des gradients de champs de vitesse petits devant la
constante de Hubble. On obtient alors, dans ’approximation Newtonienne,
I’évolution du contraste de densité pour une composante de Fourier donnée

de nombre d’onde & :

opm + 2Hépm =  47Gp(fomdpm + fedg) (2.4)

. : kN2
og +2H0; = 4rGp(fomdpm + fobg) — ¢ (5) 5g,  (2.5)

avec cg la vitesse du son dans le gaz.

Si le biais entre la matiére noire et le gaz est faible (dpm ~ dg), ce qui est
le cas aux grandes échelles, alors la dynamique de la matiére dépend principa-
lement du potentiel gravitationnel. Pour calculer 1’évolution des surdensités
de matiére noire, il suffit de résoudre simplement 1’équation 2.4. Pour un Uni-
vers de matiére Einstein de Sitter, le systéme admet 2 solutions : un mode
croissant & = D+ o a o £3 et un mode décroissant § = D~ 1/t qui dispa-
rait rapidement. Pour le mode croissant, les surdensités sont donc amplifiées
par la gravité proportionnellement au facteur d’échelle. Avant ’équivalence,
le calcul est plus compliqué. En effet, il faut prendre en compte les effets
relativistes. L’évolution des fluctuations est différente si la longueur d’onde
du mode est plus grande que I'horizon ou non. On trouve § & Ina pour un
mode plus petit que I'horizon et § o a? autrement. La croissance des modes
sub-horizon est donc trés faible.

Dans I’équation 2.5 qui régit I’évolution du gaz, on note la présence d’un
terme supplémentaire lié aux forces de pression qui influe sur la dynamique
aux échelles plus petites que I’échelle de Jeans. Cette échelle qui correspond
au moment ot les forces de pression et gravitationnelles sont équivalentes est
caractérisée par le nombre d’onde de Jeans :

y = VATGP (2.6)

Cs

Au-dessous de cette échelle, les modes ne croissent plus. Ce terme de

pression est donc trés important car c’est lui qui va créer des différences
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de dynamique entre la matiére noire et le gaz tout au long de I'histoire de
I’Univers. Nous aurons donc 1’occasion de revenir dessus a maintes reprises.

Nous avons donc présenté, I’évolution d’'un mode pour un nombre d’onde
donné. Cependant, en cosmologie, on s’intéresse non pas & un seul mode
mais aux propriétés statistiques de I’ensemble des modes. Pour caractériser
leur amplitude relative, on utilise le spectre de puissance P(k) =< |5 |> >.
En utilisant les équations précédentes, nous sommes maintenant en mesure
de calculer, I’évolution du spectre de puissance depuis le spectre primordial,
juste apres 'inflation, jusqu’a la recombinaison. Mais, quel est donc le spectre
primordial ?

En réalité, la réponse & cette question est difficile mais les théories in-
flationnaires actuellement en vigueur, prédisent des fluctuations quantiques
de nature gaussienne. Cela signifie que les modes sont indépendants les uns
des autres, que la phase est aléatoire et que la distribution de la norme des
fluctuations est une gaussienne d’écart-type donné par le spectre de puis-
sance P(k). Le spectre de puissance, qui caractérise donc entiérement ces

fluctuations, est de la forme
P(k) o< k™. (2.7)

Pour les scénarios inflationnaires, n = 1, c’est-a-dire que le spectre est
invariant d’échelle.

Comme nous sommes dans I’ére de rayonnement, le spectre de puissance
évolue comme a? pour les modes plus grands que I'horizon. Mais, petit a
petit, I'horizon grandit, et, des modes de plus en plus grands entrent sous
I’horizon. Ces modes arrétent leur croissance (croissance logarithmique) alors
que les modes au-dessus de I’horizon continuent de croitre. Ce processus
continue jusqu’a ’équivalence matiére-rayonnement. A partir de 13, tous les
modes croissent comme a? et la forme du spectre va rester inchangée. Il
en résulte une pente en k"% pour k > keq (avec keq le nombre d’onde
correspondant a la taille de l'univers au moment de I’équivalence) et une
pente en k™ pour k < keq (voir figure 2.2). Bien str le raisonnement précédent
est illustratif et, en réalité, le calcul doit étre fait en perturbant la métrique en
relativité générale et, en tenant compte de la diffusion des photons... Aussi,
en pratique, pour passer du spectre primordial, au spectre au moment de
la recombinaison, on utilise la fonction de transfert T'(k) qui fait le lien
entre les deux. Un ajustement analytique de cette fonction est donné dans

Sugiyama (1995). Les fluctuations de densité de matiére noire au moment
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F1G. 2.2 — Graphique illustratif montrant 1’évolution de la forme du spectre de
puissance en fonction du redshift. De bas en haut, le facteur d’échelle augmente
réguliérement. Le spectre est initialement une loi de puissance P(k) x k™. Au fur
et & mesure, I'horizon grandit et fige les modes qui deviennent plus petits que le
rayon de Hubble. Il en résulte une pente en P(k) oc k"%, Ceci est valable jusqu’a
I'équivalence (ligne tiretée). Ensuite, le spectre ne change plus de forme et évolue

plus lentement. La courbe en gras correspond au moment de la recombinaison.

de la recombinaison dépendent donc de deux paramétres cosmologiques : n
la pente initiale du spectre de puissance, ainsi que og la normalisation. Ce
dernier n’est autre que I’écart-type moyen, linéairement extrapolé en z=0,
des fluctuations dans une sphére de 8 h~'Mpc de rayon. Si la pente est connue
dans les modéles inflationnaires, la normalisation quant a elle, n’est prédite
par aucun modeéle. Aussi, il est nécessaire de se calibrer sur des observations

pour connaitre cette normalisation.
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2.1.3 La cosmologie ACDM

La principale observation qui permet de contraindre ces parameétres cos-
mologiques est le fond diffus cosmologique. Les observations récentes de
WMAP (Spergel et al. 2003) donnent une précision inégalée sur leurs va-
leurs.

La méthode pour contraindre les paramétres qui décrivent la forme du
spectre de puissance ainsi que ceux qui caractérisent le contenu de I'univers
est largement inspirée du paragraphe précédent. Le but est de calculer les
fluctuations de température dans le fond diffus cosmologique en fonction de
ces paramétres et de les contraindre grace aux observations. Avant la recom-
binaison, les baryons forment un plasma & I’équilibre avec le rayonnement.
Aussi, en plus de I’évolution de la matiére noire, I'évolution des baryons et
leur interaction avec les photons ont des effets prépondérants sur les aniso-
tropies du fond diffus. Notons qu'un nouveau parameétre cosmologique, fon-
damental pour toute cette thése, apparait ici puisqu’il s’agit de la quantité
de baryons (y,.

On distingue généralement trois effets qui dessinent la forme des fluc-
tuations de température dans le fond diffus cosmologique (voir figure 2.3).
Tout d’abord, pour les grandes échelles, I'effet Sachs-Wolfe prédomine. C’est
un décalage vers le rouge d’origine purement gravitationnel qui traduit la
difficulté des photons & s’extraire d’une surdensité donnée. Le second effet,
pour les échelles intermédiaires, est 1ié a la physique des baryons. En effet,
contrairement a la matiére noire, les baryons vont étre soumis & la pression
aux échelles plus petites que I’échelle de Jeans d’aprés I’équation 2.5. Aussi,
ils ne vont pas s’effondrer mais, vont osciller adiabatiquement pour former
les pics acoustiques. Enfin, aux trés petites échelles, les oscillations des ba-
ryons vont étre effacés par le libre parcours moyen des photons : c’est le
Silk-damping. Le spectre des fluctuations de température chute alors.

Le spectre théorique dépend des paramétres cosmologiques 2y, Qa, 2,
Hy, n et og. L’idée est de trouver les meilleurs parameétres cosmologiques
pour un ajustement des observations. La pente aux bas [ permet de déter-
miner la pente du spectre primordial n. L’amplitude des fluctuations est
directement liée a la normalisation og. Ensuite, la position du premier pic
acoustique vers un degré (qui correspond a la taille de 'horizon au moment
de la recombinaison) dépend de la courbure c’est-a-dire Qp =1 — Qp — Q.

La densité de matiére noire €2, et la constante de Hubble Hy influent sur la
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F1G. 2.3 — Fluctuations de température du fond diffus cosmologique (I(141)C}/27)
en fonction de ’échelle “I”. Les points avec les barres d’erreurs sont les observations
de WMAP. La courbe continue est le modéle qui ajuste au mieux les observations.

L’ajustement par le modéle ACDM est trés bon excepté pour les trés bas [.

normalisation tandis que la densité de baryons ), joue principalement sur
I’amplitude relative des pics. En ne considérant que le fond diffus cosmolo-
gique, cela conduit & des dégénérescences. Celles-ci peuvent étre levées en
considérant des observations supplémentaires. La constante de Hubble est
obtenue directement par les mesures du taux d’expansion local grice aux
céphéides du HST Key Project (Freedman et al. 2001). On utilise aussi les
observations de supernovee (relation diametre angulaire-distance) pour déter-
miner 5. Enfin, les observations du spectre de puissance & bas redshift par
le 2dFGRS et grace a la forét Lya permettent de contraindre principalement
og (Peacock et al. 2001, Croft et al. 2002).

Au final, les paramétres cosmologiques qui conduisent au meilleur ajus-
tement de toutes ces observations définissent la cosmologie standard dite
AC DM dont les paramétres sont connus avec une grande précision (Spergel
et al. 2003).
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Qm | Qa Qp h n os
0.27 1 0.73 1 0.044 | 0.71 | 0.93 | 0.84
Dans ce tableau, h représente la valeur de la constante de Hubble nor-

malisée & 100 km/s. Notons que la densité de baryon obtenue est compatible
avec les mesures d’abondance de deutérium dans les nuages Lya (Pettini et
Bowen 2001, Kirkman et al. 2003).

Cette cosmologie dite AC DM va servir de cadre a toute I’étude qui suit
et, le spectre de puissance des fluctuations constitue les conditions initiales

pour la formation ultérieure des halos.

2.2 Le modéle des halos

Le but de cette section est de comprendre 1’évolution des surdensités de

matiére noire depuis la recombinaison jusqu’a I'Univers actuel.

2.2.1 Evolution linéaire

Dans toute la suite, nous allons nous intéresser au devenir de régions de
masse M. Pour simplifier les calculs, nous choisissons des régions sphériques.
La grandeur importante pour comprendre I'évolution de telles régions est
I'écart-type des fluctuations dans une spheére de taille R = (3M/(47rp’))% qui
contient la masse M. Par définition, celui-ci se déduit du spectre de puissance

comme

o2(R) = /0 ® 47rk:3P(k)%. (2.8)

L’écart-type dépend donc de R ou de facon équivalente de M comme
illustré figure 2.4. Comme on le constate, ’écart-type croit des grandes aux
petites échelles, c’est a dire que les fluctuations sont plus importantes pour
les petites masses. Aux petites masses justement (M < Meq ~ 106 h='Mg
correspondant a keq), la décroissance de la dispersion avec la masse est sim-
plement logarithmique. Aux plus grandes masses, la décroissance devient
beaucoup plus importante o(M) o M~3. Elle correspond & la partie du
spectre de puissance P(k) k.

Au moment de la recombinaison, les fluctuations de densité sont faibles
(0 ~ 1076 < 1), le régime linéaire est donc valable. Dans ce régime, 1’écart-

type augmente simplement comme D% (voir équation 2.4), c’est-a-dire pro-
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Fi1G. 2.4 — Ecart-type des fluctuations a I’échelle M en fonction de la masse M.
De bas en haut, évolution linéaire de I’écart-type a un redshift de z =9, z = 2 et
z = 0. La droite horizontale en gras correspond a la surdensité critique d.

portionnellement & a pour une cosmologie Einstein de Sitter. Par contre, la
forme de la courbe ne change pas puisque comme nous l’avons vu la crois-
sance du spectre de puissance aprés la recombinaison est la méme pour tous
les modes. Les modes croissent ainsi jusqu’a atteindre le régime non linéaire
(0 ~1).

2.2.2 Evolution non-linéaire

La conséquence de la partie précédente est que les modes a petite échelle
vont devenir non-linéaires avant ceux a grande échelle. Autrement dit, les
petites structures se forment avant les grandes : c’est le modéle hiérarchique.
Dés que 'amplitude des fluctuations de densité devient proche de § ~ 1, tout

se complique. La croissance des modes s’accélére et devient non-linéaire, les
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Fi1Gc. 2.5 — Evolution du rayon d’une sphére initialement surdense par rapport a

I'univers en traits pleins. L’extrapolation linéaire est représentée en pointillés.

modes ne sont plus indépendants, et la forme de ’écart-type des fluctuations
en fonction de la masse change. Cependant, dans I'approximation de la sy-
métrie sphérique, on peut calculer exactement le temps d’effondrement. La
taille de la spheére croit d’abord, emportée qu’elle est par ’expansion. Elle
atteint une taille maximale (“turn-around”) avant de s’effondrer jusqu’a un
rayon nul en t.. Ensuite, elle se virialise sous l'effet des variations violentes
du potentiel global. C’est le moment ¢. (ou de maniére équivalente z.) que
nous considérerons comme l'instant de formation du halo (voir figure 2.5).
Le calcul exact du temps de chute libre montre que I'instant ou la densité
devient infinie correspond au moment ou la surdensité extrapolée linéaire-

ment atteint la valeur

5. = 1.686. (2.9)

En utilisant ceci, on peut déterminer le redshift de formation d’un objet

en utilisant simplement les calculs linéaires ! En I'occurrence, il est donné par

1]
1+ 20 = =2, (2.10)
dc
avec dg la surdensité extrapolée linéairement en z = 0.
Au regard de ce nouveau résultat, un retour sur la figure 2.4 nous enseigne

que les premiers halos, de la taille d’un amas globulaire (~ 10° h='M)) se
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forment vers un redshift de 10-15. En effet, ’écart-type est relativement plat
pour les masses inférieures aussi, lorsque celui-ci augmente, brusquement
toutes les masses inférieures au coude dépassent le seuil critique J. et forment
des petits halos. Ces halos fusionnent ensuite entre eux pour former des
halos de plus en plus gros. Si on regarde l'intersection entre ’écart-type et la
courbe ., cela donne le redshift typique de formation des structures de masse
donnée. En l'occurrence, des halos de taille galactique (~ 10 h='Mg) se
forment vers un redshift de 2, alors que les halos de la taille d’'un amas ou
d'un groupe (~ 10'3 h='Mg) se forment & I’heure actuelle. En poussant un
peu ce type de raisonnement, il est méme possible de faire des prédictions

sur la fonction de masse des halos de matiére noire.

2.3 Fonction de masse des halos

2.3.1 Pour I’Univers : Press-Schechter

Le formalisme de Press-Schechter (Press et Schechter 1974) vise a pré-
dire la fonction de masse des halos dans I’Univers. Il repose sur deux points
majeurs. Le premier point est de considérer qu'un halo est formé quand la
surdensité extrapolée linéairement au redshift voulu atteint la densité cri-
tique d.. Cela correspond aux explications données précédemment.

Le second point est que les fluctuations primordiales sont de nature gaus-
sienne. Aussi, la fraction de masse de I'Univers dans des halos de masse

supérieure a M est :

F(> M) = 2/°° IR (2.11)
s Vor o(M) '

Dans cette expression, on considére que la fraction de masse de I’'Univers

sous forme de halos de masse supérieure & M est l'intégrale de la fonction
de probabilité des surdensités plus grandes que la surdensité critique. En
réalité, l'intégrale sur la gaussienne d’écart-type (M) n’est qu’approxima-
tive puisque seule la distribution des modes est gaussienne. Pour filtrer cette
distribution & une échelle donnée, il convient de choisir un filtre qui est plus
subtil qu'un “top-hat” comme ici. En fait, le but est de trouver un critére
de sélection pour savoir quels modes vont contribuer a ’effondrement d’une
région de taille donnée. Une approche plus rigoureuse (Bond et al. 1991),

qui tient compte du fait que les régions qui & une échelle R sont telles que
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F1G. 2.6 — Evolution de la fonction de multiplicité g avec le redshift. Les courbes
continues représentent, I’évolution de la distribution des halos pour ’Univers. Les
courbes en pointillées correspondent & la distribution pour les progéniteurs d’un
halo de masse 10'2 M. De gauche a droite, le redshift diminue : z—8 puis z—2 puis
z=0. A noter qu’en z=0, la distribution donnée par Press-Schechter Etendu est un
dirac.

§ < 0. peuvent étre contenues dans des régions plus grandes telles que § > d,
explique le facteur 2.

La fonction de masse est alors simplement la dérivée de ’équation 2.11.
On utilise généralement plutot la fonction de multiplicité g = dF'/dlog M. La
figure 2.6 illustre I’évolution de cette fonction de multiplicité avec le redshift.

Elle montre que la masse moyenne des halos augmente petit & petit.

Etant données toutes ces approximations, la fonction de masse de Press-

1016
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Schechter doit plus étre vue comme un ajustement plutdt qu'une véritable
prédiction. La comparaison aux simulations montre cependant que cet ajus-
tement est d’excellente qualité.

Le meilleur accord est obtenu si ’on définit un halo comme étant la région
a Uintérieur de Rggp (le rayon a l'intérieur duquel la surdensité par rapport
a la densité moyenne de matiére est 200). La masse du halo Mygg est alors la
masse contenue dans ce rayon. Aussi, dans la suite, par souci de cohérence
avec la fonction de masse de Press-Schechter, on utilisera cette convention
pour définir un halo donné. On utilisera aussi parfois de maniére équivalente
a la masse, la température Viriel T5yo. Cette grandeur décrit le potentiel

gravitationnel du halo et satisfait

pmp GMagg
2 Rop '

kpTa00 = (2.12)
avec u le poids moléculaire moyen, my la masse d'un atome d’hydrogéne, G
la constante de gravité et ky, la constante de Boltzmann.

On notera toutefois qu’il existe de meilleurs ajustements basés sur un
raffinement de Press-Schechter en 'occurrence, la fonction de masse de Sheth
et Tormen (1999) ou celle de Jenkins et al. (2001). On peut aussi adapter ce

formalisme pour faire des prédictions sur les progéniteurs de chaque halo.

2.3.2 Pour les progéniteurs d’un halo : Press-Schechter Etendu

Le formalisme de Press-Schechter prédit la distribution en masse des
halos dans I'Univers. 1l a été étendu par Bond et al. (1991), Lacey et Cole
(1993) pour calculer la distribution moyenne des progéniteurs d’un halo de
masse My en zy. Ce formalisme porte le nom de Press-Schechter Etendu.

L’idée est de se placer dans 'espace de Fourier. Dans cet espace, la dis-
tribution des fluctuations est gaussienne et, surtout, les modes sont indé-
pendants les uns des autres. Aussi, si I’on utilise un filtre “top-hat” dont on
augmente progressivement le rayon, chaque nouveau mode qui entre dans le
filtre est une variable allétoire gaussienne indépendante des autres. On va
maintenant considérer une trajectoire dans le plan 6p-03(M) (surdensité et
écart-type extrapolés en z = 0).

Si 'on commence par considérer un rayon (dans l'espace de Fourier) nul,
cela correspond a une masse infinie et donc un écart-type nul. La surdensité

lissée & cette échelle est nulle aussi puisque 1’Univers est homogéne & grande



2.3. FONCTION DE MASSE DES HALOS 31

échelle. Au fur et & mesure que le rayon (dans 'espace de Fourier) aug-
mente, I'écart-type augmente. D’autre part, la surdensité lissée a 1’échelle
correspondante, effectue une marche aléatoire. Pour un certain o3 (M), la
trajectoire intersecte pour la premiére fois d.(t) = d.(1 + 2), la surdensité
critique extrapolée en z=0. Cette intersection donne donc la masse du halo
considéré (correspondant a la trajectoire considérée) au redshift z. En effet,
cela signifie que cette masse a eu le temps de s’effondrer car elle a atteint la
surdensité critique au redshift d’intérét.

La statistique de ces trajectoires (marche aléatoire) est une statistique de
diffusion. Aussi, la distribution moyenne des trajectoires peut-étre calculée
en résolvant une équation de diffusion. La distribution finale voit son écart-
type augmenter au fur et & mesure que o3(M) grandit. Comme o3 (M) est
une fonction décroissante de M, cela signifie que plus la masse considérée est
petite, plus la probabilité de former un halo & haut redshift est importante.
Plus précisément, en regardant la fraction des trajectoires qui intersectent la
surdensité critique extrapolée en z = 0 pour des écart-type inférieurs a un
écart-type donné, on retrouve la distribution des halos de Press-Schechter
sans le probléme du facteur 2 devant l'intégrale.

Comme le processus est brownien, on peut faire exactement le méme
raisonnement en changeant d’origine. On peut ainsi calculer la fraction des
halos qui avaient une masse M a I’instant ¢ sachant qu’ils ont une masse M
en ty. La fraction des halos avec une masse plus grande que M en ¢ sachant

qu’ils auront une masse My en ty devient alors,

o /2
F(> M,t|M0,t0):/ 2 exp(—v?/2)dv (2.13)
Ve ™
avec

0c(t) — d¢(to)
Vo(M)? —o(Mo)?

ve(M,t| My, to) = (2.14)

Cette expression est proche de celle pour I’Univers tout entier. D’ailleurs,
on retrouve une expression identique dans le cas My — +oo et zg — —1
(voir équation 2.11). Ceci est logique puisque I'Univers a un comportement
proche d'un halo de masse infinie dont la formation prend un temps infini...
La différence avec la fonction de multiplicité de Press-Schechter est que celle-
ci dépend aussi de la masse finale M considérée. Quand le redshift tend vers

20, la distribution tend méme vers un dirac centré en M (cf. figure 2.6). Ce
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formalisme permet donc de calculer I’évolution de la fonction de masse des

progéniteurs d'un halo de matiere noire de masse donnée.

2.4 La dynamique des baryons

2.4.1 Le gaz diffus

Nous avons vu qu’au moment de la recombinaison, il existe un biais
important entre les baryons et la matiére noire qui explique en partie les
caractéristiques du fond diffus cosmologique observé. En effet, & cette époque,
le gaz forme un plasma intimement couplé aux photons. Aussi, la masse de
Jeans du plasma est trés importante et, le role de la pression se fait sentir
jusqu’a des échelles trés importantes. Mais, la masse de Jeans chute ensuite
trés rapidement aprés le découplage. Aussi, le gaz tombe & nouveau dans les
puits de potentiel de la matiére noire et par voie de conséquence, le biais

devient faible. Juste aprés le découplage, on a donc,

85 ~ Opr- (2.15)

A partir de 13, les modes de la matiére noire croissent proportionnelle-
ment & DT le taux de croissance du mode linéaire croissant. Cependant, la
température du gaz quasi-homogéne intergalactique n’est jamais nul. Jus-
qu’a z = 200 environ, il existe un faible couplage résiduel qui maintient le
gaz & une température proche de celle du fond diffus. Par la suite, les quasars
et les étoiles jeunes, émettent un fond diffus dans 'ultraviolet, qui réchauffe
le gaz intergalactique jusqu’a des températures de I'ordre de 10* K. Aussi,
I’effet de la pression est non négligeable dans I’histoire de 1’'Univers. Pour le
gaz, les modes qui correspondent & des masses comparables a la masse de

Jeans

47 2ra\ 3
My=—p| — 2.16
=5 () (2.16)

voient leur taux de croissance diminué.

Comme nous l'avons vu, le champ de densité de la matiére noire peut
étre décomposé en une somme de halos. La fraction de baryons dans les
halos bien plus gros que la masse de Jeans est proche de la fraction de

baryons universelle f, = ,/Qpwm, c’est-a-dire que le biais est faible. Par
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contre, pour les halos bien plus petits que cette masse de Jeans, la fraction
de baryons est bien plus faible. Le gaz associé & ces halos reste sous forme
diffuse. Ce gaz homogéne intergalactique autrement appelé Forét Lya, joue
un role fondamental, puisque méme a z = 0 (la on sa quantité est la plus
faible), il constitue de l'ordre de 30 — 50% de la masse totale des baryons.
Ce gaz reste “en lévitation” autour des petits halos que nous appelons
pour cette raison, halos diffus. Puis, il est capturé deés qu’il passe a proxi-
mité de halos suffisamment importants pour vaincre la pression thermique.
11 constitue donc le réservoir de baryons qui alimente les halos bien plus gros
que la masse de Jeans dits, halos a formation d’étoiles (comme nous allons
le voir seuls ces halos peuvent former des galaxies et donc des étoiles, d’ou

leur nom).

2.4.2 Collapse adiabatique

Le gaz capturé par les halos & formation d’étoiles tombe alors dans le
potentiel du halo. Mais quel est donc ce potentiel 7

Les simulations cosmologiques avec uniquement de la matiére noire, montrent
que le profil de densité de matiére noire des halos est généralement bien ajusté
par un profil de Navarro, Frenk & White (Navarro et al. 1996) :

Ps
%(1%—%)27

avec 1¢ le paramétre d’échelle qui marque la transition entre la pente en 7~

1

au centre et la pente en r~3 A I'extérieur. ps est la densité caractéristique.
Cet ajustement dépend de deux paramétres, la masse du halo Mgy et son
paramétre de concentration eypw = 200 / rs généralement compris entre 4 et
40.

Le gaz qui chute vers le centre du halo est chauffé par les chocs & une
température proche de Thgg. Cela arréte donc son effondrement. Son profil
tend vers I’équilibre hydrostatique dans le potentiel de la matiére noire. Il
existe cependant plusieurs solutions possibles pour cet équilibre dépendant
des conditions aux limites. En considérant que le profil du gaz est proportion-
nel & NFW dans les parties externes, on trouve une solution en bon accord
avec les simulations numériques adiabatiques (Komatsu et Seljak 2001). Par

rapport & un profil NFW, le profil pour le gaz est plus aplati au centre. Les
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phénomeénes dissipatifs vont totalement modifier ce profil dans les régions

denses.

2.4.3 Processus de chauffage et refroidissement

Le refroidissement est un processus tout a fait essentiel pour la forma-
tion des galaxies. Contrairement & la matiére noire qui est non-collisionnelle,
les interactions entre les atomes de gaz sont incessantes. Une fraction de ces
collisions sont inélastiques et par voie de conséquence les électrons rayonnent
I’énergie interne du gaz. Aux densités cosmologiques et donc treés faibles qui
nous concernent le gaz est optiquement mince : I’énergie est donc perdue &
jamais... Le taux de collisions et donc le taux de refroidissement augmentent
avec le carré de la densité. Au centre des halos de gaz chaud a I’équilibre
hydrostatique, la densité est trés importante (dg ~ 10°), aussi, les processus
de refroidissement gouvernent toute l’évolution thermodynamique. Le gaz
perd son énergie thermique et s’effondre en un disque & support centrifuge
susceptible de former des étoiles. Le refroidissement joue donc un roéle fonda-
mental : sans lui il n’y aurait ni galaxies, ni étoiles, ni planétes, ni personne
pour s’interroger sur I’Univers...

Intéressons-nous plus précisément aux phénomeénes qui permettent de
refroidir un gaz d’hydrogéne (76% en masse) et d’hélium (24%) comme le gaz
primordial. Les processus physiques responsables du refroidissement peuvent
étre décomposés en trois catégories.

Les transitions libre-libre sont les contributions dominantes au refroidis-
sement au-dessus de 10% K. A ces températures, le gaz est ionisé et les élec-
trons libres déviés par un ion émettent un rayonnement de freinage (Bremss-

trahlung). La puissance rayonnée en erg/s/cm? s’exprime (Katz et al. 1996)

Qg = 1421072 ggv/Tng(nps + nypes + 41504 ), (2.18)

avec gg le facteur de Gaunt qui vaut de l'ordre de 1.5 (il dépend faible-
ment de la température), ne, ny+, N+ €t ny.++ les densités d’électrons, de
I'ion hydrogéne, de I'hélium ionisé une fois et de I'hélium ionisé deux fois.

Les transitions lié-libre ou libre-lié se produisent lors d’une collision entre
un électron et un atome ou un ion. Dans ce cas, un électron peut étre arraché
de I'atome. Une partie de I’énergie cinétique de 1’électron incident correspon-

dant & I’énergie d’ionisation est perdue. L’'inverse peut se produire, 1’électron
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est capturé par l'ion et son énergie est 1 encore perdue.

Enfin, les transitions lié-lié dominent au-dessous de 10° K. Lors d'une
collision entre un électron et un atome, un électron passe du niveau fonda-
mental & un niveau supérieur (excitation collisionnelle). Il se désexcite alors
en émettant un photon. L’énergie de I’électron incident est donc réduite
d’autant.

A T’équilibre chimique, sans flux UV, la puissance rayonnée s’écrit sim-

plement,
Qeool = NHA(T), (2.19)

avec A(T) la fonction de refroidissement dont les différentes contributions
sont détaillées figure 2.7. En-dessous de 10* K, le refroidissement semble inef-
ficace. En fait, c’est parce que nous avons considéré uniquement le refroidis-
sement atomique. Quand la densité devient suffisante nyg > 1—10 at.cm?, les
molécules de Hy se forment et permettent de rayonner 1’énergie. On notera
toutefois que cela concerne des densités élevées par rapport a nos considéra-
tions cosmologiques. Une autre complication provient des métaux. En effet,
en présence de métaux (C, 0...), d’autres contributions apparaissent qui per-

mettent de rayonner 1’énergie encore plus efficacement.

Un autre processus intimement mélé au refroidissement, dans le sens ou
il va lui aussi changer le taux d’ionisation, est le chauffage. Le chauffage est
di a un flux UV en provenance des quasars et des étoiles jeunes. Comme
le gaz est optiquement mince, 'univers entier est alors baigné par un flux
homogéne et isotrope. L’intensité en fonction du redshift et le spectre de
ce rayonnement J(v, z) sont connus observationnellement et présentés dans
Haardt et Madau (1996). Ce flux a le double effet de ioniser le gaz et de lui
apporter de I'énergie.

Le flux UV conduit & une étape importante dans I’histoire thermique de
I’Univers, en l'occurrence, la réionisation. Celle-ci intervient entre un red-
shift de 6 et un redshift de 20 comme le suggére les mesures de la profondeur
optique en observant les quasars les plus lointains ou le fond diffus cosmolo-
gique. Le redshift exact est matiére & débat a ’heure actuelle. Au moment de
la réionisation, la température du milieu intergalactique augmente brusque-
ment. Cela augmente la masse de Jeans correspondante et diminue d’autant

la formation des halos a formation d’étoiles!
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Fic. 2.7 — Les différentes contributions a la fonction de refroidissement (Katz et al.
1996).

Le chauffage par photoionisation s’exprime simplement
Qheat = Zinil}, (2.20)
avec n; la densité des espéces H, He et He™ et,

[ 4nJ(v) _ .
ri_/y T ) (o — s, (2.21)

i
ou v est la fréquence, hy; est 'énergie d’ionisation et o est la section-efficace
de I'espéce 1.

Contrairement, au refroidissement qui croit comme la densité au carré,

le chauffage est proportionnel & la densité du gaz. Le chauffage joue donc
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principalement un role dans le milieu intergalactique (& basse densité) alors
que le refroidissement domine au coeur des halos & formation d’étoiles (2
haute densité).

Nous avons décrit 1a physique du chauffage et du refroidissement. Voyons
maintenant leur role cosmologique. Le but est d’estimer (trés grossiérement)
la quantité de gaz susceptible de se refroidir dans un halo & formation
d’étoiles de masse donnée & un instant donné. L’approche classique pour
évaluer cela est de calculer le temps de refroidissement, c’est-a-dire le temps

typique pour rayonner toute 1’énergie interne,

3
teool = 2 2nHkBTg )
nyA(Ty) — nul'(Ty)

(2.22)

avec T, la température du gaz.

Faisons maintenant un certain nombre d’hypothéses trés simplificatrices
afin d’estimer ce temps de refroidissement. Tout d’abord, nous allons négli-
ger le chauffage, ce qui est vrai uniquement pour les régions suffisamment
denses. Ensuite, nous ne prendrons en compte que la partie libre-libre du re-
froidissement Qg qui domine pour les grosses masses de halos. D’autre part,
nous allons considérer que la température du gaz est constante dans tout le
halo et & peu prés égale & la température T5g9. Enfin, supposons un profil
isotherme singulier pour le gaz. Alors, on peut estimer le temps de refroidis-
sement en tout point du halo. Celui-ci décroit avec la distance au centre du
halo.

Une quantité intéressante est le rayon de refroidissement 7.,0. C’est le
rayon tel que t.oo1 = tu avec ty ’age de I'Univers. Ce rayon permet donc
d’estimer toute la région du halo qui a eu le temps de se refroidir depuis
la naissance de I'Univers. La figure 2.8 montre la dépendance de rco01/7200
avec la masse du halo. Le rayon de refroidissement diminue d’autant plus
que la masse augmente. La raison simple est que la température du gaz
est plus importante. Le rayon de refroidissement augmente aussi avec le
redshift puisque les densités sont plus importantes et le refroidissement plus
efficace. En conclusion, le refroidissement est trés lent dans les gros halos
a bas redshift et empéche le gaz de former des galaxies & un grand taux.
Par contre, dans les petites galaxies & haut redshift, le refroidissement est
trés rapide et, dés que le gaz alimente le halo, il est instantanément refroidi.

L’essentiel du gaz dans les petits halos & haut redshift se trouve donc sous
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Fic. 2.8 — Dépendance du rayon r.,, avec la masse du halo (courbes inclinées).
La courbe continue est pour un redshift nul, celle pointillée pour un redshift de 2
et celle tiretée pour un redshift de 8. La ligne continue horizontale correspond au
rayon du halo Rsqg.

forme de gaz froid et dense. Ce calcul est trés approximatif, nous utiliserons

une méthode plus précise dans la suite.

2.4.4 Formation des disques

Le gaz a l'intérieur de r¢o ayant perdu son support thermique, s’effondre
jusqu’a atteindre un équilibre sous forme de disque & support centrifuge. La

taille du disque est alors principalement déterminée par le moment cinétique
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total du gaz quantifié par le paramétre de spin,
Myt NG
 V2Myi ReinVair

La somme est réalisée sur ’ensemble des particules de gaz & l'intérieur du

(2.23)

rayon Viriel Ry; du halo de masse M,;;.
Pour la matiére noire, les simulations donnent généralement pour ce pa-
rameétre une distribution sur ’ensemble des halos bien ajustée par une loi

log-normale,

1 In®(5) | dA
P()\)d)\—mexp(— 52 )7, (2.24)

avec une moyenne de I'ordre de 0.03—0.04 et un écart-type (pour le log) de 0.5
environ (Maller et al. 2001). Cette distribution de moment cinétique trouve
son origine dans les couples de forces de marées lors de la croissance linéaire
des perturbations mais aussi dans les nombreuses collisions de galaxies.

Pour calculer la taille des disques, on suppose généralement que le para-
meétre de spin du gaz est le méme que celui de la matiére noire initialement
puisqu’il est conservé lors de l'effondrement. Cela conduit & des tailles de
disques de l'ordre de rq =~ 0.1 Ryi;.

On peut méme pousser le raisonnement plus loin en regardant la distri-
bution de moment cinétique spécifique j, a I'intérieur méme des halos. Pour
la matiére noire, cette distribution est donnée par un ajustement sur des

résultats numériques (Bullock et al. 2001a)

)

. H L 2
P = —(——— 2.25
0= (2:25)
avec p un paramétre de normalisation tandis que j définit si le profil est
piqué (4,5 petit) ou non (4,5 grand).
En reprenant les mémes hypothéses que précédemment concernant la
conservation du moment cinétique pendant I'effondrement, on en déduit le

profil de densité surfacique du disque comme,

Mo, djy .
Y(r) = =222 p(j, 2.2
(r) = 52 =2 Pjq) (2.26)

Les profils obtenus sont alors en bon accord avec les simulations. De plus

amples explications sur la formation des disques de gaz sont données dans
Rasera (2002). Ces disques sont ensuite convertis progressivement en étoiles

en un temps typique t....



40 CHAPITRE 2. MODELE HIERARCHIQUE

2.5 Forces et faiblesses du modéle hiérarchique

La force du modeéle hiérarchique est sans doute dans le nombre de ces
prédictions : forme du fond diffus cosmologique, fonction de corrélation, fonc-
tion de masse des galaxies, amas et groupes, relation Tully-Fisher et Faber-
Jackson, courbe de rotation des galaxies, distribution de masse dans les amas,
etc... Globalement, ’accord entre les prédictions et les observations est sai-
sissant ! Il existe cependant un certain nombre de points obscurs souvent
liés & la physique a petite échelle qui est mal maitrisée. Voici, une liste non
exhaustive des problémes actuels plus ou moins en cours d’éclaircissement.

Tout d’abord, I'un des problémes majeurs est celui du “sur-refroidissement”
(Blanchard et al. 1992). En effet, en 'absence d’un phénomeéne de feedback
efficace, la quantité prédite de baryons sous forme d’objets condensés (gaz
froid plus étoiles) est de 'ordre de 40 — 50%, alors que les observations in-
diquent des valeurs de l'ordre de 10% (Fukugita et al. 1998). Ceci implique
une rétroaction de la formation d’étoiles par le biais des supernova. Celle-ci
pourrait prendre la forme de vents qui diminueraient la quantité de gaz froid
et d’étoiles et expliqueraient du méme coup la métallicité non nulle du milieu
intergalactique.

Un probléme certainement lié au premier concerne la taille des disques
de gaz. En effet, si initialement la matiére noire et le gaz possédent la méme
quantité de moment cinétique spécifique, ce moment cinétique est transféré
en partie a la matiére noire lors de I'effondrement du gaz. Au final, le moment
cinétique du gaz n’est plus qu’un cinquiéme de celui du halo initial (Navarro
et al. 1995). Tl s’ensuit une taille des disques trop faible par rapport aux
observations.

Ensuite, le nombre de galaxies satellites dans le halo de la Voie Lactée
semble étre inférieur d’un facteur 10 par rapport au nombre de sous-halos de
matiére noire dans un halo hote de masse 1012 h='My (Moore et al. 1999).
La question est de savoir si ces sous-halos existent mais ne possédent pas de
baryons ou si au contraire ils n’existent pas.

Un autre probléme est d’expliquer la couleur des galaxies (distribution
bimodale, galaxies extrément rouge EROS, comptage dans la bande K). Ce
probléme est plus lié & la formation d’étoiles. Cela pourrait s’expliquer par
des phases de trés forte formation d’étoiles alternées de phases plus calmes
ou la formation d’étoiles est quasi-inexistante.

Au-dela de la physique des baryons, il faut aussi noter que la nature
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de la matiére noire qui constitue prés de 90% de la masse de I'Univers est
méconnue. Les simulations nous ont enseigné que celle-ci devait étre de la
matiére noire froide (c’est-a-dire de masse élevé mpys > keV). En effet,
dans le cas contraire comme dans les modéles de matiére noire chaude, les
particules restent relativistes jusqu’a trés tard dans 1'histoire de I'Univers et
détruisent toutes les fluctuations en-dessous de la taille de I’horizon. Aussi,
la formation des petites galaxies est diminuée et la fonction de masse finale
differe de celle observée. Les principaux candidats pour la matiére noire
non baryonique sont & ’heure actuelle les WIMPS qui sont des particules
interagissant faiblement. Nous reviendrons sur cette hypothése & la fin du
rapport.

Enfin, les profils de matiére noire dans les galaxies naines semblent trop
piqués par rapport aux observations. En effet, les observations des profils de
vitesse de rotation du centre de ces galaxies semblent indiquer une densité
qui sature contrairement au profil NFW qui est plus piqué au centre (van
den Bosch et al. 2000).

Rappelons tout de méme que la majorité de ces problémes proviennent
certainement de la difficulté a faire le lien entre la matiére noire et le gaz.
Ils ne doivent en aucun cas faire oublier I’ensemble des nombreux succés du
modéle hiérarchique. Nous allons aborder, de prés ou de loin, chacun des
problémes en nous focalisant sur le “sur-refroidissement”. 1l est en effet fon-
damental dans un premier temps de comprendre comment avoir une bonne
répartition cosmologique des baryons dans les différentes phases. Comme

nous le verrons, les retombées de ce probléme sont nombreuses...






Chapitre 3

Des observations aux
simulations : la formation
stellaire dans les codes

cosmologiques

Comme nous ’avons vu dans la partie précédente, I’'un des points ma-
jeurs qu’il reste & élucider dans le modéle standard de formation des grandes
structures est celui du “sur-refroidissement”, c’est-a-dire que la quantité de
baryons sous forme condensée semble supérieure a la valeur observée (Blan-
chard et al. 1992). Nous allons essayer de quantifier précisément le probléme,
de trouver son origine et envisager des solutions. L'idée est donc d’étudier

I’évolution de la composition baryonique dans I’Univers.

Cependant, la formation des galaxies qui nous intéresse reléve de phéno-
meénes totalement non-linéaires. Il est donc nécessaire d’utiliser des simula-
tions numériques pour reproduire les différentes étapes complexes du scénario
standard : formation des halos de matiére noire, fusion des halos, chauffage
du gaz par les chocs, refroidissement du gaz, formation des disques, stripping,
formation des étoiles... De plus, le principal apport du modéle hiérarchique
dans notre compréhension de la formation des galaxies a été de montrer que
I’'on ne pouvait considérer chaque galaxie comme un systéme isolé qui évo-
lue calmement. Au contraire, les galaxies sont en perpétuel mouvement et
en constante interaction avec le milieu extérieur. Il faut donc utiliser des si-

mulations cosmologiques avec une grande dynamique en densité. Aussi, j’ai
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utilisé un code a raffinement de maillage adaptatif (code AMR) qui permet
a la fois de simuler les structures a grande échelle mais aussi de zoomer sur
les surdensités d’intérét. J’ai ainsi lancé des simulations a trés haute résolu-
tion avec de la matiére noire, du gaz, du refroidissement et de la formation
d’étoiles afin d’étudier la formation des galaxies.

Ce chapitre est relativement technique. Dans une premiére partie, j'expli-
querai sans rentrer dans les détails les méthodes numériques utilisées dans le
code RAMSES. La seconde partie constitue le travail qui m’a occupé pendant
le début de ma thése. Je discuterai plus précisément les différentes méthodes
possibles pour inclure la formation d’étoiles dans un code cosmologique ainsi
que celle pour laquelle nous avons opté. Enfin, je décrirai les parameétres des
simulations que nous avons effectuées et je montrerai quelques jolis résultats

pour récompenser les courageux lecteurs.

3.1 Le code N-corps et hydrodynamique RAMSES

Le code RAMSES a été développé au CEA par Romain Teyssier (Teys-
sier 2002). C’est un code N-corps et hydrodynamique haute résolution ayant
de multiples applications. De plus, RAMSES a été parallélisé avec MPI ce
qui nous a permis de lancer des simulations avec pas moins de 256 proces-
seurs! Nous nous intéresserons a son fonctionnement dans le cadre purement
cosmologique.

Dans cette partie, nous verrons comment fonctionne la grille & raffinement
adaptatif de maillage (AMR), comment calculer la dynamique de la matiére
noire, comment évoluer les variables hydrodynamiques qui caractérisent le
gaz, comment évaluer le chauffage et le refroidissement et enfin, comment

implémenter les conditions initiales cosmologiques.

3.1.1 La grille AMR

Le code RAMSES utilise une grille de base cartésienne cubique comme
dans les méthodes de type particules-mailles (PM). Chaque cellule peut étre
subdivisée en huit formant un “oct”. Chaque cellule de I'oct peut & nouveau
étre divisée en huit et ainsi de suite jusqu’au niveau maximal de raffinement
lmax- Cette structure constitue ce que 'on appelle un arbre, comme dans
les méthodes tree-code. Tout l'intérét de cette méthode est de raffiner peu

(voire pas du tout) dans les régions de moindre intérét. Ainsi, la résolution
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sera la résolution de la grille de base dans de telles régions et une résolution
maximale dans les régions souhaitées. Le nombre de raffinement de chaque
région obéit & des critéres dit “critéres de raffinement”.

Le principal critére de raffinement dans les simulations cosmologiques
est un critére de masse. Il consiste a raffiner dés que la masse dans une
cellule dépasse un certain seuil. Ainsi, la masse est relativement constante
dans chaque cellule : c’est une approche dite quasi-lagrangienne trés souvent
utilisée en cosmologie (Kravtsov et al. 1997, Abel et al. 2000). Lorsqu’un seul
fluide est présent ce seuil revient a un nombre de particules critique. Dans le
cas cosmologique, nous sommes en présence de trois fluides : la matiére noire
de masse mgmy et de densité pgy,, le gaz de masse initiale mg = frmam et
de densité pg et enfin, les étoiles de masse m, et de densité p,. Le critere de

raffinement porte alors sur le nombre total de “particules” dans une cellule,

Niot = A9153(Pdm/mdrn + Pg/mg + p*/m*)7 (3-1)

Cela assure de raffiner dans toutes les régions ot la surdensité de matiere
noire, de gaz ou d’étoiles est importante, comme par exemple les galaxies.
Au contraire, dans les vides cosmologiques la résolution sera faible.
RAMSES utilise aussi des critéres de raffinement sur les gradients. Il
raffine lorsque les gradients des variables hydrodynamiques sont trop impor-
tants. De méme, le raffinement se fait toujours de tel sorte que la grille soit
relativement lisse. C’est-a-dire que si une cellule est raffinée & un niveau £, les
cellules voisines ne peuvent ’étre qu’au niveau {—1, £ ou £+ 1. En conclusion,
le raffinement est dynamique, c’est-a-dire qu’il suit les surdensités au cours
du temps, et il permet de zoomer au coeur méme des galaxies (voir image
3.1) avec une résolution en masse étonnante. Cette grille AMR unique sert

de support pour évoluer les différents fluides.

3.1.2 Les pas de temps

Pour évoluer les fluides, il faut se définir un pas de temps. Mais, bien évi-
demment, on ne peut pas prendre un pas de temps aussi grand que ’on veut
car il faut résoudre temporellement 1’évolution du systéme. Dans RAMSES,
le pas de temps au niveau “¢” At' doit étre inférieur aux échelles de temps

suivantes.
Tout d’abord,

At = Cymin(th). (3.2)
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F1G. 3.1 - Exemple de grilles dans une simulation avec 5 niveaux de raffinement.
La région représentée couvre une région de 600 h~'kpc comobiles. La grille de base
couvre toute la région tandis que les grilles plus fines “zooment”’ sur les surdensités
(galaxies).

C’est-a-dire que le pas de temps doit étre inférieur au minimum des temps
de chute libre au niveau “I", tf (Cy étant inférieur a 1).

Ensuite, chaque particule ne doit bouger au maximum que d’une fraction
Cy (C2 < 1) de la taille des cellules au niveau “1”.
Az

max(vl)’

Ath = Cy (3.3)
avec vf) la vitesse des particules appartenant au niveau “I”.

Comme nous nous intéressons & des simulations cosmologiques, il faut

aussi que le pas de temps soit inférieur ou égal & une fraction C3 =~ 0.1 du
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temps de Hubble.
Ath = Cg,g, (3.4)

avec a le facteur d’expansion.
Enfin, la condition de Courant Friedrich Levy doit aussi étre respectée

pour la dynamique du gaz, elle s’exprime,

Azl
C ;
Ml [+ [l |+ [u ] + 3¢

At = (3.5)
avec Cy le facteur de Courant, |ul], \uly] et |ul| les vitesses dans les différentes
directions, et ¢ la vitesse du son.

Au final, le pas de temps au niveau “¢’ est fixé au minimum de ces 4
temps, At! = min(Ath, Ath, Ath, At))

Le point essentiel requis pour les simulations cosmologiques est d’utiliser
un pas de temps adaptatif qui dépend du niveau, puisque I’évolution est
plus lente aux grandes échelles. Aussi, le pas de temps au niveau £ est choisi
comme étant le double du pas de temps au niveau ¢ + 1.

Ainsi définis les pas de temps, passons a la résolution des équations du

mouvement proprement dite.

3.1.3 La résolution N-corps

On ne sait pas grand-chose de la matiére noire, mais on sait tout de
méme que les particules interagissent principalement par la gravité. En effet,
les particules de matiére noire ne peuvent interagir que faiblement entre elles
car sinon elles auraient été détectées. Par exemple, si elles étaient sensibles &
I'interaction électromagnétique, elles rayonneraient. En ce sens, les particules
de matiére noire sont non-collisionnelles. Ceci suffit pour calculer I’évolution
de la distribution de matiére noire. Bien siir, le code ne pourra calculer 1’évo-
lution de chaque particule individuelle puisqu’elles sont trop nombreuses. On
devra donc avoir une approche statistique.

La dynamique de la matiére noire est régie par les équations de Vlasov-
Poisson. Aussi, si 'on souhaite calculer le mouvement d’une particule de
matiére noire du code (représentative de toute une collection de particules

individuelles), il suffit de résoudre le systéeme d’équation suivant :

dde
dt

= Vdm (3.6)
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dVdm N
= Ve (3.7)

A = 4rGp, (3.8)

avec ¢ le potentiel, x4, la position et v, la vitesse.

Pour résoudre ces équations, la méthode utilisée est trés proche des codes
PM et plus particuliéerement du code ART de Kravtsov et al. (1997). Dans
cette méthode, le code profite de la grille pour calculer le potentiel.

Tout d’abord, on calcule le champ de densité en utilisant la méthode
dite “Cloud in Cell”. Chaque particule appartenant & un niveau donné est
représentée par un nuage homogéne carré de taille identique aux cellules du
niveau. La masse des particules de matiére noire est alors décomposée sur la
grille. Chaque cellule se voit affecter la fraction de chaque nuage recouvrant
ladite cellule. On a donc la densité en chaque point de la grille.

Ensuite, on résout I’équation de Poisson. C’est la partie la plus difficile.
Afin d’optimiser le parallélisme, les méthodes utilisées sont des méthodes
de relaxation. En effet, les méthodes a base de transformée de Fourier ra-
pide sont plus complexes & utiliser dans un code paralléle. Pour les niveaux
fins, la méthode de Gauss-Seidel est utilisée. Pour exemple, la suite suivante

converge vers le bon potentiel (& 2 dimensions),

1
O = (Ol + 01+ Ol + 0051 — 4nGpyAa?), (3.9)

avec n le numéro de l'itération.

Une telle méthode converge relativement vite pour les petites échelles.
Par contre, pour les grandes échelles, la convergence est lente. Aussi, pour
le niveau de base, une méthode dite “multigrille” est utilisée. Dans cette
méthode, on converge partiellement au niveau ¢ de la grille de base, puis
le résidu est réinjecté au niveau ¢ — 1 et ainsi de suite jusqu’au niveau 0.
Ensuite, on redescend jusqu’au niveau £. Ce faisant, on profite des grilles de
bas niveau pour assurer une convergence plus rapide des basses fréquences.

Connaissant le potentiel gravitationnel en chaque point de la grille, on
calcule I'accélération correspondante en approximant le gradient par la dif-
férence finie. Cette accélération est celle au centre de chaque cellule. En
utilisant un schéma d’interpolation “Cloud in Cell” inverse, on calcule 1’ac-
célération de chaque particule. Il ne reste alors plus qu’a calculer la nouvelle
vitesse et la nouvelle position en intégrant par rapport au temps.

Pour ce faire, le schéma utilisé est proche d’'un schéma leapfrog. C’est

une méthode du second ordre qui posséde I'avantage de fonctionner méme
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avec des pas de temps variables. La position et la vitesse sont calculées en

utilisant une étape prédictive :

At™
Vi = v = (3.10)
xPHh = x4 v A, (3.11)
puis une étape corrective.
At™
Vi = vt 2 gt = (3.12)

On peut ainsi calculer 'évolution des particules de matiére noire.

3.1.4 L’hydrodynamique

Les équations de I’hydrodynamique permettent de calculer 1’évolution des
variables qui caractérisent 1’état du gaz, la densité p, 'impulsion pu et I’éner-
gie totale E. Elles s’écrivent comme un systéme hyperbolique de loi de conser-

vation avec deux termes sources, la gravité et le chauffage-refroidissement.

0

8_5 + Vx(pu) = 0 (3.13)
0
% L Vx(pu +P) = pVxo (3.14)
OF
e + Vx(Eu+ Pu) = puVxé +ni(T —A), (3.15)

avec la pression qui est donnée par

P=(y-1)(E - %qu). (3.16)

Discrétisons maintenant le systéme. Soit U} le vecteur des variables hy-
drodynamiques (p, pu, E') au centre de chaque cellule ¢ au temps ¢". Alors le
systéme discrétisé s’écrit,

n+1/2 n+1/2
Urtt —ur N Fiije —Fili) _ gt/ (3.17)
At Az ! ’ '

avec S le vecteur des termes sources et F le vecteur des flux.
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Pour résoudre le systéme, il suffit donc de calculer les flux des variables
hydrodynamiques a travers les faces des cellules. Ces flux sont évalués en
utilisant une méthode de Godunov du second ordre.

Celle-ci consiste a utiliser un solveur de Riemann qui donne la solution
exacte a I’évolution d'un systéme caractérisé par un état gauche et un état
droit différents. Connaissant cette solution, il suffit d’évaluer le flux & l'in-
terface. En réitérant six fois la procédure, le flux total aux six faces d’une
cellule est connu et I’évolution des variables hydrodynamiques est effectuée.
Cette méthode est dite “directionally unsplit” par opposition aux méthodes
“split” qui consistent a calculer le flux selon une direction puis & modifier les
variables hydrodynamiques, puis selon une autre direction, etc...

Le point important ici est que les états obtenus sont exacts si I'on a ef-
fectivement une discontinuité. Cela permet une trés bonne gestion des chocs,
trés fréquents en cosmologie (gaz qui tombe dans un halo de matiére noire,
mouvement supersonique des galaxies dans les amas, etc...). Cependant, 1'uti-
lisation de la variable conservative E peut causer des problémes dans I’éva-
luation de la température du gaz (nécessaire pour calculer le refroidissement
par exemple). En effet, dans de telles régions, I’énergie cinétique domine
totalement I'énergie thermique. Aussi les erreurs de troncature sur I’énergie
totale peuvent conduire a de grosses erreurs sur la température (température
négative par exemple) lorsque 1'on soustrait 1’énergie cinétique a I’énergie to-
tale.

Pour pallier ce probléme, dans RAMSES, les équations d’Euler sont ré-
solues a la fois en utilisant la variables conservative F mais aussi en utilisant
directement ’énergie interne e. Le critére pour décider quel résultat obtenir
est basé sur une estimation des erreurs de troncature sur I'énergie (Azdyu)?.
Si ’énergie interne est plus grande qu’une fraction a ~ 0.5 des erreurs de
troncature alors I’énergie totale est utilisée. Dans le cas contraire, c’est 1’éner-
gie interne qui est utilisée. Cela permet une meilleure évaluation de la tem-
pérature, utile notamment pour le calcul des phénoménes de chauffage et

refroidissement.

3.1.5 Le chauffage et le refroidissement

Les processus de chauffage et de refroidissement jouent un réle crucial
dans la formation des galaxies. La dynamique du gaz est totalement dé-

pendante de ces deux processus. Le chauffage régule 1’évolution du milieu
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intergalactique qui alimente les halos tandis que le refroidissement permet la
formation des disques de gaz au sein méme de ces halos (voir partie 2.4.3).
Une modélisation précise est donc essentielle.

Ces deux processus interviennent comme termes sources dans 1’équation
sur Iénergie 3.15. Deux points importants sont & souligner. Tout d’abord,
les temps de refroidissement t.,o au ceeur des galaxies (ou les températures
sont proches de 10* K) peuvent étre trés courts vis-a-vis du pas de temps du
code (celui-ci ne dépend que du temps typique d’évolution hydrodynamique
ou gravitationnelle du systéme). Aussi, une résolution totalement implicite
des équations est essentielle. Le probléme se raméne alors a la recherche
d’un zéro d’une fonction de la température qui est faite avec une dichotomie.
Cette dichotomie est simple & implémenter car on sait que la température
finale doit étre entre la température initiale et la température d’équilibre
chauffage-refroidissement.

Ensuite, en présence de flux UV, le terme source dépend non seulement
de la température et de la densité d’hydrogéne et d’hélium mais aussi de la
fraction d’ionisation de chaque espéce! Il faut donc résoudre les équations
qui déterminent la composition chimique du gaz, c’est-a-dire I’abondance en
chaque espéce ionisée. En supposant 1’équilibre chimique, le taux de des-

truction des espéces est égal au taux de création. Ceci conduit au systéme

suivant,
Tepgneng + FWHTLH = Oog+Ng+Ne (3.18)
T eteNiene + F’yHenHe = (aHe+ + ad)nHe+ Ne (319)
IeHet NHe+Me + I1'yHe+ Npe+ + (O‘He+ + O[d)nHe‘* Te (320)

et +NHet+Me + LeHeNHeNe + I'yHeNHe

OHet++ T Het+Tle FeHe+ Net+Ne T F'yHe+ NHe+, (321)

avec « les taux de recombinaison et I' les taux d’ionisation des différentes
especes. Les termes de gauche sont les termes de destruction tandis que les
termes de droite sont ceux de création.

En ajoutant & ces équations, les équations de conservation du nombre
total d’électrons, de noyaux d’hydrogéne et d’hélium, le systéme se raméne
a six équations indépendantes qui dépendent de six inconnues. La résolution
de ce systéme est une opération longue, aussi dans RAMSES cette opération
est faite une fois pour toute au début. Pour chaque couple densité totale de

gaz-température, la quantité de chaque espéce est calculée, créant ainsi une
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Value/

log T (K)

Net cooling rate (erg cm3) Color

6.0 T T ] —-21
5.5 —22

-23
5.0

—-24
4.5

-25
4.0

—26
3.5 o
3.0 —-28

-8 -6 -4 -2 0 2 4
log ny (cm™3)

Fi1G. 3.2 — Refroidissement net en erg.cm® en fonction de la densité d’hydrogeéne
en at.cm? et la température du gaz en K. La ligne noire représente la température
d’équilibre chauffage-refroidissement. Au-dessus de cette courbe le refroidissement
net est négatif tandis qu’au-dessous, il est positif (chauffage). A haute densité, on
retrouve toutes les caractéristiques de la courbe de refroidissement comme les deux
pics dus & I’excitation de H et Het. A plus basse densité, I’effet du chauffage devient
prépondérant.

table de refroidissement. Lors de la simulation, la composition est évaluée en
interpolant dans cette table.

Le résultat de tout cela est que la quantité physique intéressante en 1’oc-
currence le flux net n%(I'—A) dépend non seulement de la température, mais

aussi de la densité du gaz comme illustré figure 3.2.

Malgré le fait que les pas de temps sont déterminés par les conditions
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hydrodynamiques, le refroidissement ralentit grandement la vitesse d’exécu-
tion du code. En effet, il conduit & des densités de plus en plus importantes.
Aussi, les pas de temps deviennent de plus en plus petits. Le refroidissement
est donc indirectement grand consommateur en temps de calcul. Et, cela est
d’autant plus vrai que la résolution est importante et que donc de multiples
sous-structures trés denses apparaissent.

Notons que I’hypothése principale qui a été faite est celle de 1’équilibre
chimique. Cette hypothése est valide uniquement si les temps typiques des
réactions sont inférieurs aux pas de temps hydrodynamiques. Cela est vrai
pour les fortes densités, par contre, ce n’est qu’un résultat approché pour les
densités faibles de 1'ordre de la densité moyenne de I’'Univers. Par exemple,
au moment de la réionisation, le changement de température pour le gaz a
densité faible est un peu plus lent qu’en réalité. Néanmoins pour les densités

plus importantes qui nous intéressent, notre approximation est valide.

3.1.6 Les particularités de ’application cosmologique

Comme nous l'avons vue, 'application cosmologique de RAMSES re-
quiert une grande dynamique d’ou 'avantage d’une grille AMR et la néces-
sité d'un code paralléle. D’autre part, les chocs étant trés nombreux cela
nécessite un traitement assez fin des discontinuités comme c’est le cas pour
la méthode de Godunov. Etant donnée la grande variété de conditions dans
une simulation cosmologique, il faut aussi un code robuste qui s’adapte bien
a toutes les conditions.

Au-dela de cela, le code utilise des coordonnées dites supercomobiles

(Martel et Shapiro 1998) dans lesquelles, on fait le changement de variable,

dt

dt = Hoa_2 (3.22)
1x
X = —— 2
X=_7 (3.23)
~ 3_P
= 24
p a Qmpc’ (3 )

avec L la taille de boite. En utilisant ce changement de variable les équations
d’évolution de la matiére noire et de I’hydrodynamique sont inchangées pour

un gaz parfait (v = 5/3). Seule change 1’équation de Poisson qui devient,

Ab = 2a0u(p-1) (3.25)
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En ce qui concerne les conditions aux limites, elles sont choisies pério-
diques. Cela se justifie par le fait que I'Univers est relativement homogéne &
grande échelle. Cependant, pour que cette hypothése soit juste, il faut tout
de méme choisir une taille de boite suffisamment grande, pour que la surden-
sité lissée a cette échelle soit telle que § < 1. En d’autres termes, cela revient
a considérer des régions de masse M telles que o(M) < 1. Comme 1'écart-
type augmente avec le redshift (voir figure 2.4), il faut choisir une taille de
boite d’autant plus grande que l'on veut aller & bas redshift. En pratique,
on s’apercoit qu’une taille de boite de 1 h™'Mpc comobile ne permet pas de
descendre en-dessous de z = 5, une taille de 10 h~'Mpc comobiles permet
A peine d’atteindre un redshift z = 2.5 tandis qu’une boite de 100 h~'Mpc
comobiles est le minimum pour atteindre z = 0. Le point négatif est qu’au
fur et & mesure que 'on augmente la taille de boite, on perd en résolution.
Il faut donc trouver un compromis entre bas redshift et haute résolution !

Enfin, qu’en est-il des conditions initiales? Comme nous ’avons vu, les
fluctuations de densité sont gaussiennes avec un écart-type connu. Une réa-
lisation du champ de fluctuation est calculé avec GRAFIC2 (Bertschinger
2001) en convoluant \/P(k) avec un bruit blanc. On obtient en sortie la
vitesse initiale & un redshift donné de chaque particule de matiére noire. Ini-
tialement, les particules de matiére noire sont placées au centre de chaque
cellule. Le champ de vitesse correspond a la perturbation de densité souhaité.
Le champ de vitesse et la densité pour le gaz sont calculés de la méme fagon.
Partant d’un redshift suffisamment grand pour que 1’évolution des fluctua-
tions soit linéaire, le code RAMSES calcule alors I'évolution de la matiére
noire et du gaz selon les équations précédemment décrites (Eq. 3.13, Eq. 3.14
et Eq. 3.15).

3.2 La formation d’étoiles dans le code

D’un co6té, les étoiles sont la majeure source de lumiére visible de 1’Uni-
vers, et constituent donc la principale observable pour tracer la distribution
de matiére a grande échelle et comprendre les mécanismes de formation des
grandes structures. De l'autre, le code RAMSES prédit la distribution et
I’évolution de la matiére noire et du gaz. Il est donc nécessaire d’inclure
dans le code la formation d’étoiles la plus réaliste possible afin de coupler au

mieux les observations aux simulations et ainsi franchir un pas supplémen-
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taire vers la compréhension de la formation et I’évolution des galaxies. Dans
un premier temps, je vais décrire le scénario de formation d’étoiles de 1’échelle
des grands nuages moléculaires & celle de la formation d'une étoile. Il faut
insister sur le fait que ce scénario est trés controversé (ce qui se comprend
étant donné les difficultés d’observations et de simulations) mais, il est tout
de méme celui qui semble émerger & I'heure actuelle. Ensuite, je présenterai
la formation d’étoiles moyennée sur des échelles galactiques, telle que je I'ai
introduite dans RAMSES.

3.2.1 Formation d’étoiles et milieu interstellaire

L’évolution d’un systéme physique est toujours plus simple & décrire si
certains processus peuvent étre négligées tant leur influence est faible sur la
dynamique. C’est bien 1& tout le probléme du milieu interstellaire. En effet,
dans ce milieu, pour un volume donné, les énergies cinétiques, les énergies
magnétiques, les énergies des rayons cosmiques et les énergies gravitation-
nelles sont toutes du méme ordre de grandeur! Si on ajoute a cela les diffi-
cultés pour observer le gaz (majoritairement de I’hydrogeéne) a faible densité
ng ~ 1071 — 10° at.cm™3, on comprend que la modélisation d’un tel milieu
pose quelques problémes.

Le milieu interstellaire est peuplé de différents objets que sont les nuages
moléculaires (103 —107 Mg,), les ceeurs denses (10?2 —10% M) et les condensa-
tions préstellaires (1—100 Mg) ou se forment les étoiles. Auparavant, chaque
structure était considérée comme & 1’équilibre. A cette vision statique a suc-
cédé une vision plus dynamique du milieu interstellaire. Les observations
des champs de vitesse du gaz ainsi que les simulations numériques montrent
un milieu en perpétuelle agitation (les dispersions de vitesse observées vont
comme o ~ 10,/L/(100 pc) km/s, L étant la taille (Lequeux 2002)). Dans ce
cadre-la, les nuages moléculaires deviennent des structures transitoires qui
naissent au hasard de la convergence de deux flots.

Les observations du spectre de masse des nuages moléculaires montrent
une loi de puissance (Heyer et al. 2001) sur prés de quatre ordres de gran-
deur. De plus, le spectre de puissance des fluctuations de densité du milieu
interstellaire (Dickey et al. 2001) montre qu’aucune échelle n’est la encore
privilégiée. Aussi, la structure du milieu interstellaire semble fractale. Une
explication naturelle de cette structure fractale est celle d’'un milieu structuré

par une cascade gravo-turbulente.
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Le scénario envisagé est donc le suivant (Elmegreen 2002). Aux échelles
galactiques, 'instabilité gravitationnelle se développe dans les régions suffi-
samment denses. Dans ces régions, le gaz s’effondre et conduit a la formation
de nuages moléculaires créés, modelés et détruits par la turbulence.

La cascade d’énergie cinétique turbulente se produit entre les grandes
échelles dites “énergétiques” ou l'énergie est injectée et les petites échelles
dites “dissipatives”, ol les termes de diffusion deviennent du méme ordre de
grandeur que ceux d’advection (nombre de Reynolds Re ~ 1). Malheureuse-
ment, la source méme de la turbulence est encore inconnue. Mais, le fait que
la turbulence soit présente méme a 1’échelle galactique montre que l’injec-
tion d’énergie a lieu méme & grande échelle (kpc). Plus précisément, il existe
deux principaux candidats pour entretenir la turbulence (MacLow 2004).
Le premier est la rotation différentielle du disque. Le probléme est cepen-
dant de coupler cette rotation différentielle des échelles galactiques aux plus
petites échelles. La solution est peut-étre I'instabilité magnéto-rotationnelle
(Sellwood et Balbus 1999). Les deuxiémes candidats sont les supernovee.
Elles pourraient créer des bulles de gaz chaud qui agiteraient le milieu in-
terstellaire. Dans les deux cas, les ordres de grandeur tant pour le champ
magnétique requis que pour le taux de supernova sont les bons.

Quelle que soit sa source, la turbulence est bien présente puisqu’obser-
vée. L’énergie cinétique est transférée de proche en proche des grandes vers
les petites échelles en une cascade turbulente. L’approche simple de Kol-
mogorov pour traiter la turbulence incompressible consiste & considérer que
le transfert d’énergie spécifique entre échelles est indépendant de 1’échelle
considérée. De cela, on peut déduire le spectre de puissance de ’énergie ci-
nétique (E(k) k:_%) qui structure ainsi le milieu interstellaire. Les régions
denses correspondent simplement & deux flots convergents. Un autre aspect
intéressant de la turbulence est d’évaluer le taux w auquel le gaz est converti

en gaz dense. On obtient (Elmegreen 2002)

)

1
W — (3.26)
e

avec tg le temps de chute libre aux échelles galactiques. C’est donc le temps
de chute libre aux grandes échelles qui est le facteur limitant.

Enfin, la turbulence se dissipe dans les régions suffisamment petites, a
I’échelle des ceeurs denses. A cette échelle-13, les régions suffisamment denses

deviennent autogravitantes. Dés qu’elles sont soumises a une surpression
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(turbulence, supernove...), elles s’effondrent en un temps de I'ordre du temps
de chute libre locale et se fragmentent en condensations préstellaires qui sont
autant de berceaux pour les étoiles naissantes.

En conclusion, le taux de formation d’étoiles est déterminé par la quan-
tité de gaz dans la queue de distribution & haute densité du gaz. Cette
distribution est elle-méme déterminée par la turbulence. Et, le flux de masse
qui alimente cette distribution est contrélé par le temps de chute libre aux
échelles galactiques. On note au passage que méme dans les scénarii plus
statiques, c’est aussi ce méme temps de chute libre qui controle la formation

d’étoiles.

3.2.2 Formation d’étoiles a ’échelle galactique

Il est bien stir totalement impossible de simuler tout le scénario précédent
dans un code cosmologique. En effet, & 'heure actuelle la meilleure résolu-
tion que 'on peut atteindre dans de tels codes est celle des plus gros nuages
moléculaires (Kravtsov et al. 2004b). Aussi, seule nous intéresse la forma-
tion d’étoiles moyennée a 1’échelle galactique. Toute la cascade turbulente
qui s’en suit et la formation d’étoiles individuelles fait I'objet d’'un modéle
analytique sous-grille. Ce modéle doit permettre de calculer la valeur du taux
de formation d’étoiles en fonction des variables macroscopiques données par
le code.

En plus des considérations théoriques de la partie précédente déduites des
observations a ’échelle des nuages moléculaires, nous serons aussi guidés pour
I’élaboration du modéle sous-grille, par les observations & I’échelle galactique.
L’idée est de tester s’il existe une corrélation entre la densité surfacique du
gaz et la densité surfacique de formation d’étoiles dans les galaxies proches.

Si la mesure de la densité surfacique du gaz est relativement aisée, grace
a la raie a 21lcm pour HI et la raie CO pour Ho, il n’en est pas de méme
de la densité surfacique de formation d’étoiles. Il existe plusieurs méthodes
qui reposent toutes sur la synthése de population stellaire pour déterminer
la fraction d’étoiles de chaque type et donc leur 4ge. Cependant le probléme
est toujours compliqué et plus ou moins dégénéré.

Quelle que soit la méthode utilisée, elle sera plitot sensible aux étoiles
massives qui rayonnent plus. Il faut donc utiliser la fonction de masse initiale
pour calculer ensuite la masse totale d’étoiles créées qui est, elle, dominée

par les étoiles peu massives. Les principaux traceurs de formation d’étoiles
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sont :

— la couleur (comme U-V) qui est corrélée au taux de formation d’étoiles
par unité de magnitude dans une bande donnée (par exemple U). C’est
la méthode la plus basique mais aussi la moins précise.

— le continuum radio centimétrique qui est lié au taux de supernove et
donc au taux de formation d’étoiles. Il faut cependant faire attention
car les noyaux actifs de galaxies émettent aussi dans ces longueurs
d’onde.

— la luminosité UV par unité de fréquence qui est directement proportion-
nelle au taux de formation stellaire. Elle permet de détecter les étoiles
massives qui par voie de conséquence ne peuvent étre que récemment
créées car leur durée de vie est de I'ordre de 10® ans. Cependant, 'ex-
tinction par les poussiéres est trés importante. Il faut donc corriger en
estimant ’extinction ce qui est trés difficile. Cela peut étre fait en uti-
lisant la loi de Meurer (Meurer et al. 1999) qui lie la pente dans I'UV
a cette extinction. Cependant, cette loi est trés approximative dans le
cas de galaxies & trés fort taux de formation d’étoiles.

— la luminosité IR qui est aussi reliée a la formation d’étoiles. En effet,
elle correspond & ’émission thermique de la poussiére chauffée par les
photons du continu Lyman émis par les étoiles massives. Ce traceur,
moins sensible & ’absorption, est assez robuste.

— la raie H,, qui provient des régions HII photoionisées par les photons du
continuum Lyman. Un traceur dérivé est la raie [OII] qui est corrélée
a H, et est utilisée plutot a haut redshift (z>0.4). Ces raies souffrent
aussi de problémes d’extinction par les poussiéres.

Utilisant la raie H, pour calculer le taux de formation d’étoiles, Kenni-

cutt (1998) a trouvé une corrélation entre la densité surfacique moyenne de
formation d’étoiles Xgpr et la densité surfacique moyenne de gaz (HI plus

Hy) ¥, pour des galaxies spirales et starbursts,

1.4+0.15
29

» = (254+0.7).1074—=2
srr = ( ) 1M .pc—2

Meyrtkpe™2 (3.27)

Cette corrélation, montrée dans la figure de gauche 3.3, est vérifiée sur
plus de quatre ordres de grandeur en densité surfacique, des galaxies spi-
rales aux galaxies a starbursts. Pour une vingtaine de galaxies, est montré

sur la figure de droite 3.3, le profil du taux de formation surfacique d’étoile
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moyenné azimutalement en fonction de la densité surfacique de gaz. Comme
cette densité décroit du centre vers le bord, les densités de plus en plus fortes
correspondent & des rayons de plus en plus petits. Pour les régions suffisam-
ment denses, 'ajustement précédent semble toujours valide (la normalisation

est peut-étre légérement inférieure).

.
(Mo yr" kpe™)

Fo)

(Ms yr ' kpe
Log Egm

Log Zam

Log Emom  (Me pe™)

Log Ep (My pe)

F1G. 3.3 — A gauche, le taux de formation surfacique moyen dans des disques
normaux (cercles noirs et cercles vides) et dans des starbursts (carrés), en fonction
de la densité surfacique de gaz. La droite est une loi de Schmidt d’indice N=1.4 qui
ajuste les points sur une grande gamme de densité surfacique. A droite, les profils de
densité surfacique de formation d’étoiles pour 21 galaxies spirales en fonction de la
densité surfacique. La droite correspond & la loi de Schmidt trouvée pour les taux de
formation moyens. La chute du taux de formation correspond approximativement
au moment ou le disque devient Toomre instable. Ces figures sont extraites de
Kennicutt (1998)

Tout cela est intéressant en regard de la partie précédente. En effet, si on
considére que le profil vertical du disque est d’échelle de hauteur constante
(ce qui est approximativement le cas méme d’'une galaxie & l'autre (Kregel
et al. 2002)) alors cette loi est compatible avec un taux de formation d’étoiles
volumique inversement proportionnel au temps de chute libre comme suggéré

par la cascade turbulente. Ce taux s’écrit,

: €Pg Pg
e (Pg) by (Pg)
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avec € l'efficacité de formation d’étoiles et t,(pg) le temps de formation
d’étoile. La médiane de ce temps a ’échelle galactique vaut observationnelle-
ment pour les galaxies spirales de I’échantillon t, = ¥, /Ysrr =~ 2 Ga (Ken-
nicutt 1998). Cependant, les variations d’une galaxie a l’autre sont énormes
et les incertitudes qui en découlent aussi. L'efficacité faible correspondante
de l'ordre de € ~ 5% est justifiée par la turbulence qui joue le role de support
aux grandes échelles.

Une autre remarque intéressante pour les profils de formation d’étoiles
est une chute brusque de la formation d’étoiles dés que la densité passe
en-dessous de X, ~ 1 Mg .pc~2. Sachant que 1'échelle de hauteur est de
I’ordre de 200 pc, cela correspond a une densité volumique de l'ordre de
0.1 at.cm3. Une analyse plus précise (Martin et Kennicutt 2001) montre
que cette densité surfacique critique correspond justement au moment ou le

coefficient de Toomre satisfait

Q=" ~, (3.29)

GY
avec X la densité du gaz, x la fréquence épicyclique et ¢s la dispersion de
vitesse du gaz. Une analyse perturbative montre que dans les régions telles
que Q < 1, les modes de nombre d’onde k tels que k= < k < kT avec k* =
TGY/c2(1 + /1 — Q?) sont amplifiés et la formation d’étoiles est possible.
Au contraire, les régions telles que @ > 1 sont stables. A noter que si l'on
considére que le gaz suit un profil exponentiel d’échelle de hauteur h =
\/c2/(87Gp) le double condition d’instabilité Q < 1 et k < k™ se traduit par

une double contrainte sur la densité,

2K2
P> (3.30)
2
R > 072 (3.31)
kj

On retrouve donc un critére quasi-identique a celui de Jeans, doublé
d’un critére qui tend a stabiliser les régions en forte rotation, qu’on aurait pu
croire instables en appliquant uniquement le critére de Jeans. Physiquement,
le dépassement de ce critére correspond environ au moment ou les forces de
marées prennent le dessus sur la force de gravitation qui lie chaque nuage, ou
encore au moment ou la rotation différentielle prend le dessus sur la rotation
qu’aurait un nuage autogravitant & ’équilibre. L’instabilité gravitationnelle
semble donc 1’élément clé pour déterminer cette densité critique de 1'ordre
de 0.1 at.cm™3.
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Tant la résolution spatiale (de l'ordre du kiloparsec) que la résolution
temporelle (de l'ordre de dix millions d’années) de ces observations sont
du méme ordre de grandeur que celles des simulations cosmologiques. Elles
constituent donc un point de départ pour inclure la formation d’étoiles dans

notre code.

3.2.3 Formation d’étoiles dans les codes cosmologiques

Dans la plupart des codes cosmologiques, la méthode pour inclure la
formation d’étoiles se divise en trois étapes. Premiérement, on sélectionne
les régions de la simulation ou le gaz est suffisamment dense et froid. En-
suite, on calcule le taux de formation d’étoiles qui est inversement propor-
tionnel au temps de chute libre. Enfin, on transforme le gaz en particules
non-collisionnelles qui correspondent & autant d’amas stellaires. Différentes

variantes sont décrites dans Kay et al. (2002).

Critéres

En ce qui concerne les critéres de sélection, il en existe toute une variété
dans la littérature. Les critéres classiques portent sur la densité, la surdensité,
la température, le temps de refroidissement, la masse de Jeans, la convergence
du flux, l'autogravité du gaz, etc... En fait, bon nombre de ces critéres sont
redondants. Il suffit d’utiliser les plus restrictifs et ainsi de sélectionner une
région dans le plan densité-température comme illustré figure 3.4.

Aussi, nous avons choisi de former des étoiles uniquement dans les régions

qui satisfont
T < 2.10* K. (3.32)

La valeur exacte de cette température critique n’est pas importante car la
température du gaz dense qui nous concerne est soit largement supérieure soit
inférieure. Il s’agit simplement d’exclure les régions trés chaudes des amas.
En effet, pour celles-ci le temps de refroidissement est largement supérieur
au temps de chute libre. A contrario, pour les régions denses et froides le
temps de refroidissement est largement inférieur au temps de chute libre.

L’autre critére important est un critére sur la densité pour sélectionner

les régions denses,

p > po(l+2)%, (3.33)
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Fraction de masse
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F1G. 3.4 - Histogramme densité-température en masse pour le gaz d’une simulation
de 100 h™'Mpec a z = 0. Le seuil en température permet d’éviter de former des
étoiles dans les régions ot le temps de refroidissement domine largement le temps de
chute libre. Le seuil en surdensité exclut les régions ou l'instabilité gravitationnelle
ne peut se développer. La zone inférieure droite est donc celle ou le gaz forme des

étoiles.

avec (g qui caractérise ’évolution du seuil avec le redshift et pg le seuil en
z = 0. Si la valeur de pg a I’échelle galactique est relativement connue par
déprojection du seuil en densité surfacique observé dans les galaxies locales
(no =~ 0.1 at/cm?), il n’en est pas de méme de ag. En effet, la mesure du
seuil de densité de formation d’étoiles a haut redshift est bien trop difficile.

Les paramétres utilisés dans les simulations de Springel et Hernquist

(2003b) sont,
ng = 0.1 at.cm™> et ag = 0. (3.34)

Cela correspond & un seuil constant en densité physique. Cependant, dans
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les simulations cosmologiques, les halos sont souvent définis en utilisant un
seuil en densité comobile. Le probléme avec la définition précédente est qu’a
haut redshift, méme le gaz a la densité moyenne de I’Univers peut passer
au-dessus du seuil, ce qui nécessite d’ajouter un autre critére sur la densité
comobile. Dans RAMSES, nous avons choisi d’explorer I'autre possibilité, un
seuil qui correspond & une surdensité constante. En 'occurrence, les para-

meétres valent,

ng = 0.036 cm ™3 et o = 3. (3.35)

En utilisant un seuil en densité en (14 2)3, cela a pour effet d’augmenter
la formation d’étoiles avec le redshift, car celle-ci a alors lieu dans des régions
plus denses. On parle alors d'un scénario de formation d’étoiles & “efficacité
accélérée”, par opposition au scénario “a efficacité constante”. Le premier
scénario est intéressant, car d’aprés Somerville et al. (2001), il permet de re-
produire 'histoire globale de formation d’étoiles dans le cas d’une formation
d’étoiles dominée par des starbursts déclenchés par des collisions. La raison
physique est que les collisions se produisent & l'intérieur d’objets virialisés
qui sont définis en tant que surdensités par rapport au reste de I'Univers. A
I'intérieur de ces halos, le temps de collisions est justement proportionnel &

(1+ z)_% comme c’est le cas si I'on choisit og = 3.

Le choix d’une surdensité constante de 1.6.10° n’est pas di au hasard.
Il correspond en réalité a la densité du gaz au dernier niveau de raffinement
lmax = 5. En effet, au fur et & mesure que le gaz se refroidit et devient de plus
en plus dense au coeur des halos de matiére noire, le code suit ’effondrement.
Il ajoute des niveaux de raffinement récursivement afin de garder la masse
relativement constante dans chaque cellule. Lorsqu’il atteint le dernier niveau
de raffinement, il a atteint sa limite de résolution et ne peut plus suivre
leffondrement. Alors, pour les cellules appartenant au dernier niveau (et
seulement celles-1a), nous déclenchons notre modeéle sous-grille qui conduira
a la formation d’étoiles. Ce modéle remplace toute la suite de I’évolution que
I’on aurait eue s’il y avait un nombre infini de raffinement. Cela permet de
bien utiliser toute la dynamique du code et de ne pas appliquer le modéle &

des cellules dont la dynamique est déja correctement résolue par le code.
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Taux de formation d’étoiles

Le modéle sous-grille doit simplement définir en combien de temps le
gaz est transformé en étoiles. Que 'on considére le milieu interstellaire de
maniére statique avec un temps d’effondrement lié¢ a la diffusion ambipolaire
ou, comme dans notre cas, un modeéle plus dynamique avec un taux de for-
mation de coeurs denses lié a la turbulence, dans tous les cas, le taux de
formation d’étoiles semble étre inversement proportionnel au temps de chute
libre. De plus cette vision est confortée par les observations de Kennicutt
(1998). Aussi, les codes cosmologiques utilisent souvent la paramétrisation

suivante (loi de Schmidt),

. 14
= T (3.36)
~1/2
tip) = to (ﬁ) , (3.37)

avec tg le temps de formation d’étoiles en pg.

Malheureusement, ce temps de formation d’étoiles est méconnu tant ob-
servationnellement que théoriquement. La valeur moyenne de ¢, (p) sur les ga-
laxies spirales semble étre de 'ordre de 2 Ga (voir partie précédente), mais les
incertitudes dues a la déprojection et aux grandes variations de la moyenne
d’une galaxie a 'autre sont importantes. Pour notre part, nous avons choisi
de laisser le paramétre ¢y comme un paramétre libre. C’est d’ailleurs le seul
parameétre physique libre dans le code.

Dans Springel et Hernquist (2003b), ils utilisent un modéle sous grille plus
sophistiqué appelé multiphase. Dans ce modéle, ils considérent deux phases
distinctes : une phase chaude (T ~ 10° — 107 K) diffuse qui proviendrait
du chauffage des supernova et une phase froide (T' < 10* K) et dense qui
correspond aux nuages ou la formation d’étoiles a lieu. Le fait qu’il y ait deux
phases bien distinctes s’explique par I'instabilité thermique qui se déclenche
quand le refroidissement est une fonction décroissante de la température.
Ensuite, ils considérent un régime stationnaire o I’évaporation des nuages
froids est compensée par le refroidissement du gaz chaud. Ceci ne permet
pas de déterminer ¢y mais de le relier & py. Pour déterminer %y, ils réalisent
des simulations de disques de galaxies et ajustent ty afin de reproduire le
profil du taux de formation d’étoiles en fonction de la densité du gaz de
Kennicutt (1998). Ils trouvent t; = 2.1 Ga. Mais rappelons-le encore une

fois, les incertitudes sont trés importantes, il suffit pour s’en convaincre de
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regarder & nouveau les observations (figure de droite 3.3). Au final, ce modele
multiphase donne les mémes résultats que notre approche (a paramétres
identiques) malgré linclusion des supernovae! L’énergie apportée par ces
supernova est rapidement rayonnée et a pour seul effet de changer la pression
effective du milieu.

En conclusion, dans 'immense majorité des simulations, le taux de for-
mation d’étoiles est calculé de la méme facon, & partir du temps de chute libre
du gaz. La normalisation est incertaine, nous l’avons donc laissée comme un

parameétre libre.

Méthodes

Il existe trois principales approches pour convertir le gaz collisionnel, en
particules amas d’étoiles non-collisionnelles. Le premiére méthode tirée de
Mihos et Hernquist (1994) est plutot utilisée dans les codes SPH (Smooth
Particle Hydrodynamics). Il s’agit de créer des particules dites “gaz-étoiles”
qui suivent la dynamique du gaz mais pour lesquelles on garde en mémoire la
fraction d’étoiles qu’elles contiennent. Quand cette fraction atteint un certain
seuil, la particule “gaz-étoiles” est transformée en particule non-collisionnelle.
Cette méthode est plutot adaptée aux codes SPH, elle nécessite de garder en
mémoire une variable supplémentaire. Un des inconvénients est que les étoiles
restent un peu trop longtemps collisionnelles... La deuxiéme méthode est uti-
liste dans Cen et Ostriker (1992), 'article qui sert de référence pour la for-
mation d’étoiles dans les codes grilles. L’idée est simplement, a chaque pas de
temps, de créer une particule non-collisonnelle de masse m, = pAx3At/t.(p).
Le probléme est que cela conduit a la création d’une multitude de particules
a masses trés variables, qui ralentissent ainsi ’exécution du code. La troi-
sieme méthode vient de Katz (1992). Elle permet de simuler la loi de Schmidt
par une loi de probabilité pour la formation d’amas d’étoiles. Initialement
développé pour un code SPH, nous I’avons adapté & notre code AMR. Cette
méthode posséde le double avantage de créer des amas de la masse désirée
sans avoir a garder en mémoire la fraction de masse d’étoiles.

Dans RAMSES, afin d’étre cohérent avec la dynamique du gaz, nous
avons choisi de prendre une masse d’amas égale & la résolution en masse du

gaz,

My = M. 3.38
g (3.38)
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L’avantage de choisir une telle masse stellaire est que la formation d’étoiles
ne provoque alors pas de modification de la grille (voir partie 3.1.1).

Nous simulons alors 1a loi de formation d’étoiles 3.36 en échantillonnant la
formation d’étoiles par des particules de masse m, tirées selon un processus
de Poisson tel que la moyenne de la masse d’étoiles formées par unité de
temps soit le p, désiré. Dans une cellule qui satisfait aux critéres de formation

d’étoiles, la probabilité de former N amas est donc donnée par

)\N
P(N) = mexp(—)\), (3.39)
B pAx3\ At
o ()2 o

L’avantage d’une telle méthode est qu’elle permet de controler le nombre
de particules, et d’éviter la création inutile de petits amas d’étoiles. Concre-
tement, le nombre de particules créées est toujours inférieur (d’un facteur
plus grand que 2) au nombre de particules de matiére noire. Le code n’est
donc pas ralenti par la formation d’étoiles. Au contraire, il est méme parfois
légérement accéléré puisque la formation d’étoiles & tendance & saturer la
densité du gaz , évitant ainsi au pas de temps de trop diminuer.

Une précaution a prendre lorsque les étoiles sont créées de cette maniére
est d’éviter que la masse d’étoiles formées en un pas de temps soit supérieure
a 10—20% de la masse de gaz de la cellule. En effet, dans le cas contraire, cela
entrainerait une trop rapide variation de la quantité de gaz. Heureusement,
cette condition découle naturellement du fait que At < tg.

Au final, les amas sont formés au centre de gravité du gaz pour éviter les
variations brusques du potentiel d’un pas de temps sur ’autre. Leur vitesse
moyenne est celle du gaz dont elles sont issues. Nous avons cependant ajouté
une dispersion de vitesse aléatoire car les nuages dans lesquels se forment les
étoiles n’ont évidemment pas toutes la méme vitesse ne serait-ce qu’en raison
du potentiel gravitationnel dans lequel elles sont plongées. Aussi, les vitesses
sont tirées selon une loi gaussienne avec un écart-type égal a la vitesse du
son dans le gaz. Pour sa part, le gaz ne subit pas de changement majeur.
Sa masse est diminuée de la masse d’étoiles créées, sa vitesse moyenne est
conservée ainsi que sa température.

A noter que nous avons testé 'influence du “germe” dans la loi de Pois-

son, de l'écart-type de la dispersion de vitesse, ou encore de la masse des
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particules sur I'histoire de formation d’étoiles. Celle-ci est faible & 1’échelle

des simulations cosmologiques.

Rétroaction de la formation d’étoiles sur le milieu interstellaire

Comme nous aurons loisir de le montrer dans la suite de la thése, il est
nécessaire d’avoir une rétroaction de la formation d’étoiles sur le milieu inter-
stellaire (encore appelée “feedback”) pour pouvoir reproduire la composition
baryonique de I’Univers. Cette réotraction de la formation d’étoiles prend
plusieurs formes et provient principalement des étoiles massives beaucoup
plus énergétiques. Tout d’abord, comme nous 1’avons expliqué dans la partie
2.4.3, le flux UV qui baigne I’Univers provient en partie des étoiles jeunes.
Cela constitue une rétroaction importante car cela empéche la formation
des galaxies dans les petits halos de matiére noire. Cela est pris en compte
dans RAMSES comme un terme de chauffage. Ensuite, & plus petite échelle,
ce méme flux UV pourrait méme contribuer en partie a la destruction des
nuages moléculaires. Cela a simplement pour effet d’augmenter un peu le
temps de formation d’étoiles t, qui est rappelons-le un parameétre libre du
code. En oftre, I’énergie thermique des supernovae relachée dans le milieu
interstellaire pourrait contribuer a entretenir un milieu multiphase en évapo-
rant les nuages froids. Comme nous I’avons vu dans la partie précédente, cela
change principalement la pression effective du milieu (et donc peut-étre la
structure du disque) mais affecte peu le bilan baryonique. Aussi, en prenant
le méme temps de formation d’étoiles, on obtient a priori la méme quantité
d’étoiles au final. De plus, les supernovee relachent du gaz. Pour traiter ce
probléme, on utilise 'approximation du recyclage instantané. Cela consiste
a tirer avantage du fait que le temps entre la naissance et ’explosion des
supernovae (tgy ~ 107 ans) est inférieur au pas de temps des simulations.
Aussi, on peut considérer que pour ces étoiles massives le gaz est instantané-
ment relaché. La quantité effective transformée en étoiles au bout d’un pas
de temps est donc diminuée de 10% environ (fraction des étoiles de plus de
8 Mg). Enfin, le “feedback” peut aussi se manifester sous la forme de vents
produits par les supernovae. Nous allons nous attarder sur ce dernier point
important.

0% J. Aussi, c’est depuis longtemps

Chaque supernova relache pres de 1
le principal candidat pour ralentir la formation d’étoiles. Cependant, tant

que I’énergie est relachée sous forme d’énergie thermique, elle est trés vite
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rayonnée par le refroidissement tres efficace dans le disque. Il existe une al-
ternative & ce scénario dans laquelle I’énergie thermique serait convertie en
énergie cinétique. L’explosion simultanée d’un grand nombre de supernovae
pourrait créer des bulles de gaz chaud ionisé. Ces bulles monteraient dans le
potentiel de la galaxie, mues par la poussée d’Archimeéde, jusqu’a percer la
surface du disque et se répandre dans le milieu intragalactique. Dans ce cas,
le feedback serait efficace puisque le gaz du disque serait expulsé et mettrait
du temps a retomber sur la galaxie. De telles “gerbes” de gaz ionisées sont
observées en H,, principalement dans les galaxies & fort taux de formation
d’étoiles (Martin 1999). De telles expulsions de gaz sont appelées vents ga-
lactiques (voir figure 3.5) ou fontaines galactiques selon si elles retombent ou
non sur le disque. L’intérét de tels vents est qu’ils pourraient aussi expliquer
la métallicité élevée du milieu intergalactique (exemple : Z = 1/3 Zg pour
le gaz des amas). Celle-ci ne peut en effet s’expliquer que par un transfert
du gaz du disque (riche en métaux) vers le milieu intergalactique.

Dans RAMSES, de tels vents sont en cours d’implémentation (Dubois
2005). Afin d’évaluer leur influence dans le cadre des simulations cosmo-
logiques, nous avons utilisé les résultats de Springel et Hernquist (2003b).
Dans leur code, les vents sont modélisés de maniére trés simple. Ils sont

caractérisés par deux grandeurs, le flux de matiére emportée
Mwind = UWM*a (341)

qui est proportionnel au taux de formation d’étoiles et donc au taux de su-
pernovae. Mais aussi, ’énergie cinétique des vents, autrement dit leur vitesse
Uy. En pratique, quelques particules de gaz, parmi celles donnant lieu a de la
formation d’étoiles, sont sélectionnées aléatoirement. Ensuite, on leur donne
une vitesse u,, de direction aléatoire. Les particules interagissent ensuite hy-
drodynamiquement avec le gaz du disque et forment ainsi des vents.

Dans les simulations, la valeur des paramétres a été fixée a n,, = 2 et u,, =
484 km.s~! en accord avec les observations de Martin (1999). Il est tout de
méme bon de noter que les observations ne concernent que quelques galaxies
a bas redshift. Les incertitudes sur ces paramétres sont donc trés importantes
et 1’évolution en redshift (considérée comme nulle ici) est inconnue.

Les points importants qui restent a explorer dans le domaine de la for-
mation d’étoiles et du feedback sont, le gaz relaché par les étoiles de masses

intermédiaires, I'influence des métaux relachés par les supernovee, les sursauts
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FiG. 3.5 - Exemple de vent galactique observé dans M82. La couleur rouge cor-

respond & du gaz ionisé.

de formation d’étoiles, 'influence des trous noirs supermassifs au centre de

la plupart des galaxies, etc...

3.3 Simulations et principaux résultats

Le but des simulations que nous avons effectuées était initialement ’étude
de la formation d’étoiles dans 1’Univers. Nous avons ensuite étendu cette

étude a celle de I'histoire baryonique d’un halo de masse donnée.

3.3.1 Paramétres

Chaque simulation est définie par un certain nombre de paramétres que je

vais maintenant décrire. Les paramétres physiques sont au nombre de cinq :
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le temps de formation d’étoiles (au seuil de formation d’étoiles) to. Sa
valeur est de 'ordre de 3 — 30 Ga.

la densité critique (en z = 0) pour la formation d’étoiles ng. Sa valeur
est de 'ordre de 0.01 — 0.1 at/cm?.

I’évolution du seuil de formation d’étoiles en fonction du redshift pa-
ramétrisée par agp. Sa valeur est généralement 0 (scénario & efficacité
constante) ou 3 (scénario & efficacité accélérée).

Pefficacité du vent 7. Elle est comprise entre 0 et 5.

la vitesse des vents uy, qui est comprise entre 0 et 500 km/s.

Les autres paramétres sont des paramétres numériques. Les principaux

sont les suivants :

— la taille de boite L. Elle définit le volume simulé. Plus la taille de boite

est grande plus on peut simuler & bas redshift. En contrepartie, la
résolution devient moins bonne. Les boites ont généralement une taille
comprise entre 1 et 100 h~'Mpc comobiles.

le redshift final pour la simulation zg,q. Il est directement lié & la taille
de boite. Il vaut entre 5 — 6 pour les plus petites tailles de boite et 0
pour les plus grandes.

le nombre de cellules sur la grille de base Ncej1. Ce nombre est aussi égal
au nombre de particules de matiére noire car au début de la simulation
on place une particule au centre de chaque cellule de la grille. On note
que pour un code SPH, il n’y a pas de grille. Le nombre correspondant
est le nombre de particules de gaz noté Ngas. Ce nombre est compris
entre 643 pour les simulations les plus basiques et 5123 pour les plus
grosses simulations. Dans un code AMR cette grille de base est bien
str raffinée.

le nombre maximum de niveaux de raffinement £,,.. Il vaut entre 4 et
6.

la masse de particule de matiére noire mpy. Elle est déterminée par
mpm = (1 — fu)QmpeL?/Neen. Elle vaut typiquement entre 103 et
10'° h='Mg. La masse de gaz initiale dans une cellule de la grille de
base vaut my = f,/(1 — fi)mpm = M.

la résolution spatiale Az est déterminée par Ax = L/Ncle/lf’ 2bmax  (Vest
la taille des plus petites cellules dans le code. Elle est comprise entre
0.1 et 10 h~'kpc comobiles.
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Nom 10Mpc/643 | 10Mpc/128% | 10Mpc/2563 | 10Mpc/5123
/30Ga /30Ga /30Ga /30Ga
L(h~'Mpc) 10 10 10 10
no(em=3) 0.036 0.036 0.036 0.036
to(Ga) 30 30 30 30
o 3 3 3 3
Neen 643 1283 2563 5123
Crnax 5 5 5 5
Zend 3 3 3 3
mpm(h™*Mg) | 2.8 x 108 3.4 x 107 4.3 x 106 5.4 x 10°
Az(h~kpc) 4.9 2.4 1.2 0.6

TAB. 3.1 - Paramétres pour la série “étude en convergence”. L est la taille de boite,
no est le seuil en densité en z = 0, to est le temps de formation d’étoiles pour la
densité ng, ag donne I’évolution en redshift du temps de formation d’étoiles, Ncen
est le nombre de cellules dans la grille de base, ¢\,,x est le nombre de niveau de
raffinement, z.,q est le redshift final de chaque simulation, mpy la masse d’une

particule de matiére noire et enfin, Ax la résolution spatiale.

Dans un premier temps, nous avons réalisé une étude en convergence afin
d’identifier les principaux effets de la résolution finie des simulations. Nous
avons réalisé une premiére série dite “étude en convergence” dans laquelle
nous avons augmenté progressivement la résolution avec une grille de base
passant de 643 a 5123 cellules. Pour la taille de boite, nous avons choisi
une taille intermédiaire de 10 h™'Mpc qui nous permet & la fois de simuler
jusqu’a un redshift relativement bas de zenq = 3, mais aussi d’atteindre
une bonne résolution spatiale jusqu’a Az = 600 pc pour la simulation 5123
cellules pour la grille de base. L’ensemble des parameétres de cette série est
récapitulé dans la table 3.1. A titre d’information, ces simulations ont été
effectuées au Centre de Calcul pour la Recherche et la Technologie (CCRT).
La simulation “10Mpc/5123/30Ga” a tourné 350h sur 256 processeurs. A
la fin, le nombre total de cellules tout niveau confondu a atteint prés d’un

demi-milliard.

Dans ces conditions, il est malheureusement a I'heure actuelle impossible
d’avoir une simulation assez grande pour atteindre z = 0 et dans le méme
temps avoir une résolution suffisante pour résoudre tous les halos & formation

d’étoiles. Nous avons donc ensuite fait varier la taille de boite de 100 h~'Mpc
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Nom 100Mpc/2563 /3Ga | 10Mpc/2563/3Ga | 1Mpc/2563/3Ga
L(h~'Mpc) 100 10 1
no(cm=3) 0.036 0.036 0.036
to(Ga) 3 3 3
o 3 3 3
Neen 2563 2563 2563
Crnax 5 5 5
Zend 0 2.5 5.5
mpum(h™Mg) 4.3 x 10° 4.3 x 108 4.3 x 103
Az(h~'kpe) 12 1.2 0.12

TAB. 3.2 — Parameétres pour la série de simulations “haute efficacité”. Les symboles

ont la méme signification que dans la table 3.1.

a 1 h™'Mpc. Ce faisant, la plus petite boite simule les plus petits halos qui
forment l’essentiel de la masse stellaire & haut redshift tandis que la plus
grande boite simule les plus gros halos qui dominent la formation stellaire
a bas redshift. Bien évidemment, cela n’est pas équivalent & une simulation
de taille de boite 100 h~!Mpc avec la méme résolution que celle de taille de
boite 1 h~'Mpc, mais en recoupant judicieusement les informations, on peut
remonter & ’histoire du taux de formation d’étoiles. C’est ce qui fait I'objet
du chapitre suivant. La deuxiéme série qui utilise ce principe est appelée
“haute efficacité” (voir table 3.2) car le temps de formation d’étoiles vaut
to = 3 Ga. Comme nous le verrons I'histoire de formation stellaire obtenue
est proche du cas avec une efficacité infinie, d’ot la nomenclature.

Au contraire, pour la troisiéme série, on a une “faible efficacité” (voir table
3.3) puisque le temps de formation d’étoiles vaut to = 30 Ga. Cela permet
d’explorer deux cas extrémes pour l'efficacité de la formation stellaire.

Enfin, pour I'étude de l'influence des vents, nous avons utilisé la der-
niére série de simulations dite “avec vents” extraite de Springel et Hernquist
(2003b) (voir table 3.4). C’est une étude en convergence pour une taille de
boite de 10 h™'Mpc avec une résolution allant de 642 a 3243 particules de
gaz. Les principales différences avec RAMSES sont 1'utilisation du code SPH
GADGET, le milieu interstellaire multiphase, un seuil en densité physique
pour la formation d’étoiles et enfin les vents. Comme on le verra dans le
chapitre suivant, malgré ces différences, les résultats s’interprétent aisément.

Nous avons aussi ajouté dans la série la simulation “03” sans vent a titre de



3.3. SIMULATIONS ET PRINCIPAUX RESULTATS 73
Nom 100Mpc/2563/30Ga | 10Mpc/256%/30Ga | 1Mpc/2562/30Ga
L(h~'Mpc) 100 10 1
no(em=3) 0.036 0.036 0.036
to(Ga) 30 30 30
o 3 3 3
Neen 2563 2563 2563
Crnax 5 5 5
Zend 0 2.5 5.5
mpum(h~Mp) 4.3 x 10° 4.3 x 10° 4.3 x 103
Az(h~kpc) 12 1.2 0.12

TAB. 3.3 — Paramétres pour la série de simulations “faible efficacité”. Les symboles

ont la méme signification que dans la table 3.1.

Nom Q1 Q2 Q3 et 03 Q4 Q5
L(h~'Mpc) 10 10 10 10 10
no(cm™3) 0.1 0.1 0.1 0.1 0.1
to(Ga) 2.1 2.1 2.1 2.1 2.1
o 0 0 0 0 0
Naas 643 963 1443 2163 3243
Zend 2.75 2.75 2.75 2.75 2.75
mpm(h™Mg) | 2.8 x 10% | 8.2 x 107 | 2.4 x 107 | 7.2 x 106 | 2.1 x 10°
Az(h~kpc) 6.3 4.2 2.8 1.9 1.2
Nw 2 2 2 et 0 2 2

TAB. 3.4 — Paramétres pour la série de simulations “avec vents”. Les symboles ont

la méme signification que dans la table 3.1. Ng,s est le nombre de particules de
gaz (c’est un code SPH). 7y, est lefficacité des vents. Le nom des simulations est le

méme que dans article Springel et Hernquist (2003b) dont elles sont extraites.

comparaison.

3.3.2 Reésultats généraux

Les résultats de la simulation “10Mpc/5123/30Ga” en z = 3 sont illus-

trés figure 3.6 par une séquence de zoom (de gauche a droite). Lorsque 1'on

regarde la carte de la matiere noire & grande échelle, on découvre de nom-

breux filaments. A lintersection de ces filaments se trouvent de gros halos
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de matiére noire. Grace a ce zoom, on s’apercoit de toute la dynamique du
code, puisqu’en fait chaque halo est composé d’une multitude de sous-halos.
Si 'on zoome sur deux halos parmi les dizaines de milliers de la simulation,
on s’apercoit qu’ils ont une forme relativement sphérique, ce qui s’explique
par le caractére non-collisionnel de la matiére noire.

A grande échelle, le gaz lui aussi présente des filaments et des surdensités
au méme endroit que la matiére noire. Cependant, on s’apercoit que le profil
de densité de gaz présente de nombreux pics (la multitude de points bleus sur
la deuxiéme image) qui ne sont autres que des disques de gaz. Ces nombreuses

galaxies sont situées au centre de chaque sous-halo de matiére noire.

Les cartes de température sont riches d’enseignement quant aux proces-
sus physiques qui ont conduit a la formation de ces galaxies. Elles permettent
de distinguer trois phases pour le gaz. Le milieu froid et peu dense du mi-
lieu galactique qui peuple les vides. Le gaz chaud (chauffé par les chocs) et
dense a l'intersection. Et au centre des halos de gaz chaud, les disques de
gaz froid et dense & support centrifuge. Le code permet donc de reproduire
toutes les étapes du scénario standard de formation des galaxies. Mais at-
tention, il est bon de remarquer que, étant donnée la température du gaz
(10* K) I’échelle de hauteur du disque n’est pas résolue. Nous ne pouvons
donc faire aucune conclusion sur la structure interne du disque. Par contre,
nous sommes confiants dans les flux entre les différentes phases a 1’échelle

méme du halo.

De fagon intéressante, les étoiles ne se trouvent que dans ces régions
denses et froides. Cela se comprend, étant donnés les critéres de formation
d’étoiles sur la densité et la température. Conformément aux observations
profondes du HST, nous obtenons des disques d’étoiles. De plus, on remarque
la présence d’un halo d’étoiles vieilles alors que le disque est beaucoup plus

jeune comme pour la Voie Lactée par exemple...

Mais quel est 'effet de la résolution dans ces simulations 7 Pour répondre
a cela observons la figure 3.7 qui présente les résultats de la série “étude en
convergence”. Les cartes montrent une méme région (taille de un huitiéme de
la boite) avec une résolution croissante de gauche & droite. Concernant le gaz,
a toutes les résolutions, on retrouve les méme structures aux grandes échelles
(filaments, surdensités). Par contre, au fur et & mesure que la résolution
augmente, les disques présents a plus basse résolution se fragmentent! Et

surtout, une multitudes de petites galaxies apparaissent dans les vides. Mais
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F1G. 3.6 — Résultats en z = 3 de la simulation de taille de boite 10 h~*Mpc como-
biles avec 5123 cellules sur la grille de base. Chaque ligne représente une séquence
de zoom, de facteur 4 en facteur 4, depuis la taille totale de la boite & gauche jusqu’a
celle de deux galaxies & droite (150 h—'kpc). La premiére ligne représente la densité
projetée de matiére noire. La seconde est la densité projetée du gaz. La troisiéme
correspond & la température projetée du gaz. Enfin, la derniére montre les étoiles :
la densité projetée est représentée par l'intensité tandis que 1’Age est codé par la
couleur, allant du rouge pour les vieilles étoiles au bleu pour les étoiles jeunes.

quand cela va-t-il s’arréter 7 Il suffit pour cela que la simulation résolve les
plus petits halos & formation d’étoiles. Comme nous 'avons vu, cela revient
a résoudre approximativement la masse de Jeans du milieu. Comme on vient

de le voir apparaitre ce phénoméne est crucial pour nos propos. Une approche



76 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUES

Fi1G. 3.7 — Résultats en z = 3 des simulations de la série “étude en convergence”

de taille de boite 10 h~*Mpc. De gauche & droite, la résolution de la grille de base
est respectivement 643, 1283, 2563 et 5123. Chaque image représente une taille de
1.25 h~!Mpc. La premiére ligne montre la densité du gaz projetée. La deuxiéme
I'age (couleur) et la densité projetée (intensité) des étoiles.

plus précise est nécessaire, qui fera ’objet du chapitre suivant.

Les étoiles se formant & partir du gaz sont elles aussi affectées par la
résolution. De la méme maniére, de nouveaux disques d’étoiles apparaissent
lorsque 'on augmente la résolution. Sil’on observe les couleurs des galaxies,
on s’apercoit que celles-ci changent aussi avec la résolution. En I'occurrence,
lorsqu’un halo est de trop petite taille pour étre résolu, les étoiles sont plus
bleues, c’est-a-dire plus jeunes! Une mauvaise résolution tend donc a retarder
la formation d’étoiles.

Les effets de la résolution finie du code affectent I’histoire baryonique des
halos. 11 est donc fondamental de bien les comprendre et d’essayer de s’en
affranchir. C’est pourquoi nous avons développé le modéle analytique qui

suit.



Chapitre 4

Des simulations aux modéles
évolution des baryons dans

I’Univers

A T'heure actuelle, il existe 3 principales méthodes pour étudier 1’évolu-
tion théorique des propriétés en densité et en température des baryons dans
I’Univers. La premiére méthode consiste & utiliser des simulations cosmo-
logiques hydrodynamiques (Cen et Ostriker 1992, Navarro et White 1993,
Mihos et Hernquist 1994, Katz et al. 1996, Gnedin et Ostriker 1997, Thacker
et Couchman 2000, Springel et Hernquist 2003a). Leur avantage est qu’elles
permettent de prendre en compte un maximum d’ingrédients physiques (gra-
vité, refroidissement, formation d’étoiles, feedback...). Par contre, elles sont
limitées & la fois par leur taille de boite finie d’un coté et surtout, leur ré-
solution finie de ’autre. Comme illustré figure 3.7, les effets de la résolution

peuvent étre dévastateurs.

Les modéles semi-analytiques (White et Frenk 1991, Somerville et Pri-
mack 1999, Kauffmann et al. 1999, Cole et al. 2000, Hatton et al. 2003)
constituent la deuxiéme méthode. L’idée est d’utiliser des simulations cos-
mologiques purement matiére noire pour calculer I’évolution du champ de
densité. Ces simulations étant plus rapides que les simulations hydrodyna-
miques, leur résolution est meilleure. Ensuite, les halos de matiére noire sont
détectés ainsi que tous leurs progéniteurs, créant ainsi des “arbres de fusion”.
La physique des baryons est alors calculée par un modéle analytique a l'in-

térieur méme de chaque halo. Cela permet d’ajouter a loisir des ingrédients
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physiques (feedback, métallicité, spectres stellaires, AGN, etc...) pour un
colt en temps de calcul négligeable. La principale difficulté est I’apparition
d’une multitude de paramétres libres qu’il faut ajuster sur les simulations ou
les observations.

Enfin, les modeéles analytiques (Blanchard et al. 1992, Valageas et al.
2002, van den Bosch 2002, Balland et al. 2003, Hernquist et Springel 2003)
sont la troisiéme et derniére méthode pour I’étude de I’histoire baryonique de
I’Univers. Leur formulation trés simple permet & la fois de comprendre quels
sont les principaux ingrédients qui controélent I'évolution cosmologique des
baryons, mais aussi de donner des résultats trés rapides contrairement aux
précédentes méthodes. Ce dernier point est utile pour explorer rapidement
I'influence des parameétres du modéle comme nous le ferons dans le chapitre
suivant. Un autre atout non négligeable réside dans le fait que les résultats
du modéle ne sont pas affectés par la résolution! Cependant, de tels modeéles
utilisent de nombreuses hypothéses simplificatrices. Leur existence ne peut
se justifier que dans la mesure ou ils ont au préalable été validés sur des
simulations.

C’est dans cette optique que nous nous plagons dans le chapitre présent.
Le but est de développer un modéle analytique simple en s’appuyant sur les
simulations. L’histoire des baryons dans 1'Univers pourra ainsi étre calculée
sans étre affectée par les effets de résolution finie. Dans un premier temps, je
décrirai le modéle lui-méme. Dans un second temps, je validerai ce modeéle sur

les simulations, renforcant en retour la confiance en nos résultats numeériques.

4.1 Modéle

Dans un récent papier, Hernquist et Springel (2003) ont développé un
modeéle analytique pour calculer ’histoire cosmique de la formation d’étoiles.
Pour déterminer le taux de formation d’étoiles & un instant donné, ils ont
utilisé la fonction de masse de Press-Schechter qu’ils ont convoluée par le
taux de formation d’étoiles spécifique ajusté sur leurs simulations. Nous nous
sommes inspirés de leur approche en 'améliorant sur de nombreux points
mais, en essayant de conserver un esprit de simplicité. Aussi, dans notre cas,
le taux de formation d’étoiles spécifique n’est pas directement ajusté sur les
simulations et ne dépend pas simplement des propriétés présentes du halo

hote. Au contraire, les étoiles se forment & partir du gaz froid qui forme les
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galaxies. Ce gaz froid est lui-méme issu du gaz chaud du halo des galaxies.
Et, le gaz chaud provient du gaz diffus de la forét Lya. Ainsi, le taux de
formation d’étoiles cosmique est contrélé par la quantité de gaz froid et donc
par cette cascade du moins dense vers le plus dense. Le taux de formation
ne dépend plus maintenant des propriétés instantanées du halo hote mais de
toute I'histoire thermique du halo! En plus de la quantité d’étoiles, le modéle
prédit aussi I’évolution du gaz froid, du gaz chaud et du gaz diffus. Nous avons
aussi étendu le champ d’application de notre modéle en prédisant I’histoire
moyenne des baryons pour un halo de masse donnée grace au formalisme de
Press-Schechter Etendu.

Ce modéle analytique simple et auto-consistant permet donc de calculer
I’évolution moyenne des différentes phases baryoniques pour 1’Univers ou
pour un halo de masse donnée. Il permet aussi d’évaluer les effets de la
résolution finie dans les simulations numériques. L’ensemble de routines IDL

est disponible sur simple demande.

4.1.1 Phases

La base de ce modele est le “modeéle des halos” (Cooray et Sheth 2002).
L’idée est de décomposer le champ de densité de matiére noire en une col-
lection de halos virialisés dont la distribution est décrite par la fonction de
masse de Press et Schechter (1974). Les baryons associés a ces halos peuvent
se trouver sous 4 phases différentes au sens des modéles semi-analytiques.

La premiére phase est la phase stellaire. Elle est composée de I’ensemble
des étoiles encore vivantes, mais aussi des cadavres d’étoiles tels que les trous
noirs, les étoiles & neutrons et les naines blanches. Le gaz peut se trouver
dans trois autres phases distinctes comme illustré figure 4.1.

La deuxiéme phase pour les baryons est le gaz froid (T < 10° K) et dense
(6 > 10°) sous forme de disques & support centrifuge. Cela correspond en
fait au gaz qui satisfait les critéres de formation d’étoiles. Ce gaz est quasi-
neutre et suit une relation p — T étroite proche de 10* K qui découle des
processus de refroidissement. Plus concrétement, c’est le gaz des galaxies. A
haut redshift, on le retrouve sous forme de DLAS (Damped Ly« Systems).

La troisiéme phase est de maniére générale tout le gaz appartenant aux
halos & formation d’étoiles, mais qui n’est pas assez dense et froid pour former
des étoiles. Sa dénomination est gaz chaud. Ce gaz comprend le gaz ionisé

et approximativement en équilibre hydrostatique dans le potentiel des halos
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F1G. 4.1 - Les différentes phases des baryons dans le plan p—T'. Les contours en gris

sont un histogramme en masse qui représente la fraction de masse i une température
et une densité données. Chaque région correspond & une phase différente : gaz diffus,
gaz chaud, gaz froid.

(T > 10° K et § = 1 — 10%). Un tel gaz est chauffé par les chocs et les
régions les plus denses et les plus chaudes correspondent au gaz X des amas.
Il comprend aussi le gaz en densité insuffisante pour former des étoiles, dans
les parties externes des disques ou arraché par des collisions (7' < 10° K et
§ =10% — 10%).

La quatriéme phase est le gaz diffus associé aux halos diffus qui ont une
masse insuffisante (Maygg < Mpin) pour que le gaz puisse s’effondrer en leur
sein et se refroidir. Une définition plus précise sera donnée section 4.1.2. Cela
correspond selon les auteurs a la forét Ly, au fond diffus, ou encore au gaz
intergalactique. La température de ce gaz (T < 10° K) est déterminée par

le chauffage UV qui ionise ce gaz et le réchauffe alors que 'expansion de
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I’Univers tend a le refroidir. La densité de ce gaz est de 'ordre de la densité
moyenne de I'Univers (6 = 1072 — 10?). Il est intéressant de remarquer que
le gaz chaud se distingue bien du gaz diffus puisque la distribution du gaz
peu dense est relativement bimodale...

Le but du modéle est de calculer les transferts entre ces différentes phases :
accrétion (du gaz diffus au gaz chaud), refroidissement (du gaz chaud au gaz
froid), formation d’étoiles (du gaz froid aux étoiles) et vents (du gaz froid au
gaz diffus ou chaud). Dans un premier temps, on calcule les taux w (I'inverse
des temps caractéristiques) associés a chaque transfert. Ils dépendent du red-
shift et de la masse du halo héte. Comme nous nous intéressons seulement
aux histoires moyennes, il faut moyenner ces taux sur la distribution en masse
des halos considérés. Dans un second temps, en utilisant ces taux et en les ap-
pliquant a la phase concernée qui représente une fraction f = Mphase/Mhnalo,
on calcule le transfert de masse spécifique f = wf. La fraction de chaque
phase est alors calculée en résolvant un systéme d’équations différentielles
du premier ordre depuis un redshift suffisament grand ou la majorité du gaz
est sous forme diffuse (z = 200 par exemple) jusqu’au redshift d’intérét.

L’ingrédient principal qui va contrdler I'injection de masse au sommet de
la cascade qui méne du gaz diffus aux étoiles est la masse minimale pour les

halos & formation d’étoiles.

4.1.2 Masse minimale pour les halos & formation d’étoiles

Le gaz diffus constitue le réservoir de gaz frais qui alimente les halos
pour la formation d’étoiles. Il joue donc un réle fondamental en régulant
indirectement la formation d’étoiles. Cette phase correspond au gaz associé
aux halos diffus, c’est-a dire les halos tels que Moyg < Mpin. Cette masse
M iy est la masse minimale au-dessus de laquelle le gaz peut s’effondrer dans

le halo, mais aussi se refroidir pour former des galaxies et des étoiles.

Masse de filtrage

Les études de Thoul et Weinberg (1996) et Gnedin (2000) montrent que,
en-dessous d’une masse critique appelée masse de filtrage, la fraction de gaz
dans les halos de matiére noire est réduite par rapport a la fraction universel
fu- Cela signifie qu’au-dessous de cette masse, le gaz peut étre considéré

comme une composante diffuse quasi-homogéne.
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D’aprés Gnedin (2000), cette masse critique n’est pas directement la
masse de Jeans instantanée du milieu intergalactique. Elle semble plutot
lice & I’histoire de cette masse de Jeans. En effet, méme si la température du
milieu intergalactique change brutalement (et donc la masse de Jeans aussi),
Ieffet sur 'effondrement du gaz va étre retardé. La quantité intéressante est
donc la masse de Jeans intégrée sur toute son histoire. Plus précisément, il a
montré que la masse pour laquelle la fraction de gaz vaut 0.5 f}, semble corres-
pondre & la masse au-dessous de laquelle les perturbations baryoniques sont
effacées en théorie linéaire des perturbations. Cette masse de filtrage dépend

de la température du milieu intergalactique et de son évolution passée.

Dans I'article de Gnedin (2000), ils n’utilisent pas le méme scénario de
réionisation que dans RAMSES, il faut donc recalculer la masse de filtrage
pour notre scénario. Le redshift de réionisation étant débattu a I’heure ac-
tuelle, cela nous permettra aussi de tester différentes valeurs. Pour ce calcul,
il faut tout d’abord évaluer I'évolution en température T(z) du milieu inter-

galactique de densité p =~ p.
A tres haut redshift (z > 200), il existe un faible couplage entre le CMB

et le gaz dii & une ionisation résiduelle. La température du gaz est donc celle
du CMB. Vers ce redshift de 200, le gaz se découple et évolue en (1 + z)?
en raison de l'expansion de 1’Univers. Brusquement, les quasars et étoiles
jeunes réionisent I’Univers faisant augmenter trés rapidement sa température
jusqu’a 7T, ~ 10* K au redshift de réionisation (2, = 6 — 20). Ensuite, le gaz
reste relativement isotherme. Ce modéle trés simplifié conduit & I'évolution

en température suivante (Gnedin 2000) :

2.73(1 + 2) z > 200,
T =2 0.0136(1+2)> 200>z > z, (4.1)
T, z < Zy.

Les 2 paramétres T, et z. doivent étre choisis afin de reproduire I’histoire
thermique de I'Univers. Pour un modéle de fond UV Haardt et Madau (1996),
la température aprés réionisation est de ’ordre de T, = 6x 103 K et le redshift
de réionisation vaut z, = 6. Les observations récentes de WMAP (Spergel
et al. 2003) suggerent un redshift z, = 20. C’est cette derniére valeur que

nous adoptons comme valeur standard.

De cette histoire thermique, on peut déduire le nombre d’onde de Jeans
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qui conduit a la masse de Jeans,
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du fond diffus,

La masse de filtrage est alors simplement donnée par l'intégrale temporelle

suivante,

!/

3 [, z., a
:E/o 4 M (@)(1 = 2). (4.4)
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M

Etant donnée la forme trés simple choisie pour I'histoire thermique de
I’Univers, l'intégrale est analytique et conduit & I’évolution illustrée figure
4.2 pour la température Viriel correspondante Tg. On retrouve le méme
comportement que pour la température T mais les brusques variations sont
adoucies par l'inertie gravitationnelle. Les halos plus petits que T¥ sont donc
ceux pour lesquelles la croissance des surdensités baryoniques a été inhibée
dans le passé par les forces de pression. Au contraire, les halos plus gros

contiennent une fraction universelle de gaz.

Refroidissement

Le gaz dans les halos plus massifs que TF doit aussi pouvoir se refroidir
pour former des galaxies et des étoiles. En 'occurrence, comme nous allons
le montrer, les halos doivent aussi avoir une masse plus grande que Tiqo-
Dans le cas contraire, les halos peuvent étre considérés comme diffus car
sans disque froid en leur sein.

Je vais maintenant décrire le modéle de refroidissement que nous avons
utilisé. C’est une version inspirée des modeéles semi-analytiques mais large-
ment simplifiée. Cela procure I’avantage de pouvoir obtenir un modéle analy-
tique. De plus, la précision des résultats est raisonnable, car on tire avantage
du fait que le taux de refroidissement est ensuite moyenné sur la distribution
en masse des halos (Press-Schechter ou Press-Schechter Etendu).

Considérons du gaz a la densité typique du ceeur des halos de gaz & I’équi-
libre hydrostatique §; = 10° (Eke et al. 1998, Suto et al. 1998, Komatsu et
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F1G. 4.2 — Rapport entre le temps de chute libre et le temps de refroidissement en
fonction de la température du gaz et du redshift. La densité est choisie comme celle
des coeurs des halos & 1’équilibre hydrostatique tandis que le scénario de réionisation
est celui de Haardt et Madau (1996) qui correspond & un redshift de réionisation de
zy = 6. La droite continue du haut représente la température maximale de refroidis-
sement Ty.x en fonction du redshift. Celle du bas est la température minimale de
refroidissement T,,o. Enfin, la droite tiretée montre I’évolution de la température
Viriel de filtrage.

Seljak 2001, Ascasibar et al. 2003, Neumann et Arnaud 1999) et a la tempé-
rature Viriel du halo. La figure 4.2 montre le rapport entre le temps de chute
libre et le temps de refroidissement pour une telle densité et pour un fond
UV de Haardt et Madau (1996). Comme dans RAMSES, le refroidissement
moléculaire est négligé pour 2 raisons. D’une part parce que I’on ne sait pas
a I'heure actuel si le feedback des étoiles de population III sur la formation

des nuages moléculaires est négatif ou pas (Abel et al. 2002, Sokasian et al.
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2004). D’autre part, parce que nos simulations ne possédent pas une réso-
lution suffisante pour le refroidissement moléculaire (Kravtsov et al. 2004b,
Abel et al. 2000).

On peut distinguer schématiquement deux régimes pour le refroidisse-
ment. Un régime ou le refroidissement est quasi-instantané comparativement
au temps de chute libre (.0 < tg) et, un autre régime ou le refroidissement
est tres lent (feool > tg).

La transition entre ces 2 régimes se produit donc lorsque t.oq = tg. Cette
courbe peut étre approximée par deux droites. Une température maximale de
refroidissement au-dessus de laquelle le refroidissement devient peu efficace

(Bremsstrahlung),
Tnax =~ 6 x 10°(1 + 2)3 K, (4.5)

et une température minimale de refroidissement en-dessous de laquelle le

refroidissement devient inefficace,
Toool =~ 6 x 10° K. (4.6)

La température T, va servir conjointement avec Ty a définir la masse
minimale des halos a formation d’étoiles. A noter que les halos plus massifs
que Tiax ne doivent pas étre considérés comme diffus car ils contiennent en
leur sein du gaz froid et des étoiles en provenance de leur progéniteurs moins

massifs.

Masse minimale

La température Viriel minimale pour les halos & formation d’étoiles est
simplement le maximum entre la température Viriel de filtrage TF et la
température Viriel minimale de refroidissement T, . Nous avons utilisé la

simple fonction
Tinin = 17 + Tcool- (47)

afin de prendre le maximum des deux températures Viriel. Cela permet
d’adoucir la transition au moment de la recombinaison, comme c’est le cas
dans les simulations.

L’évolution de la masse minimale correspondante est tracée figure 4.3.
Comme on le voit, a bas redshift (z < z;) et a haut redshift (z > 50), la
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Fic. 4.3 — Evolution de la masse minimale M,,;, des halos a formation d’étoiles
pour un redshift de réionisation z,—6 (ligne continue), d’aprés le formalisme de
Gnedin (2000). La température du milieu intergalactique aprés réionisation est
fixée a T, = 6 x 103 K et la température minimale de refroidissement vaut Troo =
6 x 102 K. Les diamants correspondent 4 la masse minimale dans notre simulation
de taille de boite 1 h=!Mpc. Des résultats récents de Hoeft et al. (2004) (croix)
suggérent une masse minimale plus petite & bas redshift. L’évolution de la masse

minimale pour z, = 20 est montrée en pointillés.

courbe est celle de la masse de filtrage. Au contraire, pour les redshifts inter-
meédiaires, la masse minimale sature & la masse minimale de refroidissement.
La comparaison entre les courbes avec un redshift de réionisation z, = 20
et z; = 6 montre que l'influence du redshift de réionisation se fait surtout
sentir juste vers la réionisation. Les courbes tendent ensuite toute vers la

méme valeur qui est la masse de filtrage correspondant & 7.

Nous avons mesuré cette masse minimale juste avant la réionisation pour
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des redshifts entre 6 et 11 grace a la simulation “1Mpc/2563/3Ga” (2, = 6).
En effet, dans cette simulation, la résolution en masse est suffisante pour
évaluer la masse minimale de refroidissement qui correspond au moment ol
le taux de formation d’étoiles spécifique a chuté d’un facteur 2 par rapport a
sa valeur de saturation. Les valeurs obtenues sont en accord avec le modéle
simple utilisé pour Teoep (voir figure 4.3). Les valeurs aprés réionisation sont,
quant & elles, compatibles avec les simulations de Gnedin (2000) puisque
c’est de cette article que le formalisme utilisée est issue. En effet, il a pu
étudier l'effet de la réionisation en choisissant un redshift de réionisation
plus important (z, ~ 10) et une taille de boite un peu plus importante
(L =4 h~'Mpc), ce qui a permis de pousser la simulation jusqu’a z = 4. .

Cependant, I’évolution & plus bas redshift est méconnue et, les effets de
résolution peuvent affecter les résultats. En utilisant une autre approche, qui
consiste a zoomer dans des vides, Hoeft et al. (2004) ont pu atteindre de plus
bas redshifts avec une meilleure résolution. Les résultats montrées figure 4.3
semblent suggérer une masse minimale plus faible qu’avec le formalisme de
Gnedin (2000). Tl faut tout de méme garder a 'esprit qu’en gagnant en réso-
lution, ils ont perdu en statistique. Le débat au sujet de la masse de filtrage
reste donc ouvert... Nous avons utilisé dans cette thése les résultats de Gne-
din (2000) puisque ceux de Hoeft et al. (2004) sont intervenus seulement a la
fin. Heureusement, comme nous le verrons, la sensibilité du bilan baryonique
avec My, est faible.

Il faut aussi noter que la transition entre halos & formation d’étoiles et
halos diffus est plus lisse dans les simulations que dans notre modéle ou la
transition est de type Heavyside en Myi,. Cependant 1'objectif du modéle
est de reproduire les bonnes quantités intégrées sur la distribution en masse
considérée et non les quantités exactes pour chaque masse.

Nous allons maintenant présenter le calcul des différents taux, et enfin

celui de I’évolution cosmologique de la fraction de masse de chaque phase.

4.1.3 Accrétion

L’accrétion est le transfert du gaz diffus au gaz chaud c’est-a-dire le gaz
qui passe des halos tels que M < My, aux halos tels que M > Myi,. Cela
constitue le gaz frais qui va alimenter les halos & formation d’étoiles et donc,
par la suite, la formation d’étoiles elle-méme. Il est important de remarquer

que cette définition différe de I'autre définition standard qu’est 'accrétion sur



88 CHAPITRE 4. MODELE ANALYTIQUE

un halo donné (Lacey et Cole 1993). Ici, on considére I’accrétion de ’ensemble
des petits halos diffus sur I’ensemble des halos plus gros & formation d’étoiles.

En utilisant la fonction de masse de Press-Schechter pour les halos de
matiére noire (voir partie 2.3) et en supposant une fraction universelle de

baryon, la fraction de baryon dans les halos & formation d’étoiles s’écrit,

fue = 101> M) = 1 [~ (e, ()

avec

) ~ 1.686
Vmin = m et do(t) = DT (1)’

(4.9)

ot D1 est le facteur de croissance et 0(Mpin) est Uécart-type du champ de
densité lissé a I’échelle de la masse minimale.
L’accrétion par unité de masse totale se déduit simplement en prenant

la dérivée de ’expression précédente,

2 _ df hot df back - \/5 2
face = T - @ — fbVmin - exp(—viin/2). (4.10)

Le taux d’accrétion qui en découle est,

_ facc _ . ]2 exp(—Vimin/2)
Wace = M < Mogn) ”““\/;erfc@mm/ﬂ)' @1

Notons que l'on a supposé ici que la fraction de gaz dans les halos a forma-
tion d’étoiles est égale & fi,. C’est bien str faux dans le cas général. Cette
hypothése sert juste a calculer wyc.. On reprendra une hypothése similaire
pour le calcul des autres taux.

De maniére générale, le transfert de masse (par unité de masse totale)
di & laccrétion pour une fraction fp,r quelconque de gaz dans le milieu

intergalactique, s’écrit

facc = waccfbacka (412)

En multipliant ce taux par la densité de matiére en z = 0, p , on obtient
le taux d’accrétion cosmique comobile.

De maniére trés simple, on peut étendre ces résultats valables pour 1’Uni-
vers & un halo de masse donnée en utilisant Press-Schechter Etendu (voir

section 2.3). Ce formalisme permet de calculer I’évolution de la distribution
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F1G. 4.4 — Taux d’accrétion pour une cosmologie ACDM avec z, = 20. La courbe
continue est celle pour 'Univers. De haut en bas, les courbes sont pour My = 103,
102,10, 5x 10, 2.5 x 10'% and 10'° h—'M,. Le redshift de formation est zg = 0.

de masse des progéniteurs d’un halo de masse My en zy. En reprenant exac-
tement la méme procédure, on peut calculer I'histoire moyenne de I'accrétion
pour un halo de masse donnée a un redshift donné. Les résultats changent

simplement par I'intermédiaire de vy, qui devient,

Vmin(Mo, to) = c(t) — O(to) (4.13)

Vo (Muyin)? — o(My)?

Le taux d’accrétion dépend maintenant de la masse My et du redshift

zo considéré. Tl dépend aussi du spectre de puissance primordial par l’in-
termédiaire de o(M) et de la cosmologie via Dt (¢). La figure 4.4 permet
d’illustrer I’évolution du taux wg.. d’accrétion en fonction du redshift ainsi
que la dépendance en masse de ce taux. Le redshift de formation zy est fixé
a 0.

Pour I'Univers, le taux d’accrétion présente une courbe en cloche, le maxi-
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mum correspondant au moment ou le pic de la fonction de multiplicité passe
au-dessus de M. Le petit creux dans la courbe correspond au moment de
la réionisation. En effet, la masse M,;, augmente brusquement d’un facteur
dix conduisant & une diminution du taux d’accrétion. Pour les petits halos, le
taux d’accrétion chute & bas redshift car le nombre de progéniteurs devient
nul. Cela correspond au moment ou la masse My, qui croit tout au long
de I’histoire de I'Univers devient plus importante que M, la masse du halo.
Pour les halos plus gros que My (z = 0), le taux est relativement proche de
celui de 'Univers & haut redshift. Par contre, & bas redshift, le taux diverge
quand z — zg, car tout le gaz est accrété dans le halo final. Il n’en reste pas

moins que ’accrétion cosmique reste finie,

- 2 be(to)
facc - _fb\/;\/U(Mmin)2 — O’(Mo)2 . (414)

Il est intéressant de noter que le taux d’accrétion pour 1’Univers ne dé-

pend pas beaucoup de la température T,,;, choisie tant que celle-ci est de
I'ordre de 10* — 10° K. C’est en fait, surtout I’évolution de la fonction de
masse de Press-Schechter qui détermine la quantité de halos qui passe au-
dessus de Tynin et donc la forme et 'amplitude du taux d’accrétion. Ceci
justifie a posteriori notre modeéle simple pour la détermination de Tiyjp.

En multipliant, facc par My, on obtient I’histoire cosmique d’accrétion
pour un halo de masse donnée & un redshift donné. La encore, il faut bien
rappeler que l'accrétion correspond au flux de gaz qui passe des halos diffus
aux halos & formation d’étoiles et non 'accrétion sur le halo le plus massif
comme souvent (par exemple dans les modéles semi-analytiques). Dans le cas
ou les temps de refroidissement et de formation d’étoiles sont trés rapides,
ce taux d’accrétion cosmique n’est autre que le taux de formation d’étoiles
cosmique! L’effet du temps de refroidissement et du temps de formation

d’étoiles n’est que de retarder la formation d’étoiles par rapport a ’accrétion.

4.1.4 Refroidissement

Le gaz fraichement accrété est chauffé par les chocs et tend vers ’équilibre
hydrostatique dans le potentiel du halo de matiére noire. Les processus de
refroidissement rayonnent 1’énergie interne du gaz. Celui-ci chute au centre
du halo pour former un disque froid a support centrifuge. Nous allons main-
tenant calculer le taux auquel le gaz chute sur le disque, autrement dit nous

cherchons le taux d’augmentation de la masse de gaz froid di aux processus
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de refroidissement, weyo1. Ce taux est trés compliqué et dépend du profil de
densité et de température du gaz de chaque halo. Notre objectif ici est simple-
ment d’avoir une estimation raisonnable de la valeur du taux moyenné sur la
distribution de Press-Schechter (ou Press-Schechter Etendu si on s’intéresse
a un halo).

Pour les 2 différents régimes évoqués dans la partie 4.1.2 (teo0 < tg et
teool > tir), on peut estimer de maniére simple l'accrétion de gaz froid sur le
disque :

— Refroidissement instantané pour T,y < Too0 < Tmax @ le refroidisse-
ment est trés rapide, de sorte que le facteur qui régule ’accrétion de
gaz est le temps de chute au centre du halo ¢,1 ou encore temps de
décroissance orbitale. Dans le cas d’une trajectoire radiale, ce temps
est égal au temps de chute libre. En réalité, la trajectoire est souvent
plus compliquée et ce temps vaut quelques fois le temps de chute libre.
La valeur exacte de ce coefficient peut étre estimée analytiquement
au prix d'une procédure complexe (modeéles semi-analytiques) tenant
en compte la friction dynamique (White et Frenk 1991, Somerville et
Primack 1999, Kauffmann et al. 1999, Cole et al. 2000, Hatton et al.
2003). Nous l’avons calculée une fois pour toute au moyen de simula-

tions numériques. Le taux d’accrétion de gaz froid est donc

1
torb .

(4.15)

Weool =

— Refroidissement lent pour Thyg < Teool 0OU Togg > Timax : le refroidisse-
ment est le facteur limitant. Celui-ci est tellement lent par rapport a
un effondrement en chute libre que nous I’avons négligé. Ici encore les
modéles semi-analytiques ont une approche plus complexe en calcu-
lant la structure des “cooling flows” (White et Frenk 1991, Somerville
et Primack 1999, Kauffmann et al. 1999, Cole et al. 2000, Hatton et al.
2003). En faisant ensuite la moyenne du taux d’accrétion de gaz froid
sur toutes les masses, la contribution des halos dans le régime lent est

généralement négligeable. Le taux dans ce régime est donc,
Weool = 0. (4.16)

Faisons maintenant la moyenne de ce taux sur la distribution Press-
Schechter Etendu. On notera que dans la limite zg — —1 et My — o0,

on retrouve les résultats pour une distribution de Press-Schechter. En effet,
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dans ce cas, 09 — 0 et o(My) — 0. Ainsi, la borne d’intégration vgps — vps.
Cela revient donc a dire que, pour nos propos, I’Univers peut-étre considéré
comme un gros halo qui se formera en z5 = —1!

En utilisant la méme méthodologie que dans la partie précédente, nous
supposons qu’une fraction f}, de la masse totale est sous forme de gaz chaud.

Dans ces conditions, ’accrétion de gaz froid par unité de masse vaut,

foool = f ! /Vumax \/gexp(—VQ/Q)du, (4.17)

torb min

avec Vpmin défini par 'équation 4.13 et vy,ax correspondant a la masse maxi-

male de refroidissement My,

Vmax (Mo, to) = %c(t) — dclto) (4.18)

Vo (Muax)? — o (Mo)?

Le taux d’augmentation de la masse de gaz froid s’écrit donc,

1 erfe(vmin/V2) — erfc(Vmax/V2)
7501‘b erfc(umin/\/i)

Le transfert de masse (par unité de masse totale) di au refroidissement

. (4.19)

Weool =

pour une fraction de gaz chaud quelconque fi, 8’écrit,

fcool = wcoolfhot- (420)

Le taux de refroidissement cosmique est obtenu en multipliant par la

masse considérée.

4.1.5 Formation d’étoiles

Dans notre modéle analytique, nous nous intéressons seulement au taux
de formation d’étoiles dans un halo de masse donnée. Contrairement aux si-
mulations numériques pour lesquelles on calcule le taux de formation d’étoiles
en chaque point du disque et pour les nombreux disques au sein de chaque
halo (satellites), nous nous focalisons ici sur la moyenne du taux de forma-
tion a I’échelle du halo. Pour calculer ce taux, il faut donc intégrer le taux de
formation d’étoiles sur la fonction de distribution de la densité du gaz froid.

Le taux de formation d’étoiles est directement donné par l'inverse du
temps de formation d’étoiles a I’échelle du halo. Inspiré par les modéles
semi-analytiques (Somerville et al. 2001), ce taux s’exprime,

wr = %(1 b2y, (4.21)

*
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avec t, le temps de formation d’étoiles a I’échelle du halo en z = 0 et a, qui
donne I’évolution du temps de formation d’étoiles en fonction du redshift.

En faisant varier c,, on peut explorer les deux principaux scénarios pour
la formation d’étoiles. En prenant «, = 0, on est dans un scénario “4 effica-
cité constante”. Cela correspond & des simulations avec un seuil en densité
constant. Au contraire, en choisissant a, = 3, le modeéle est dit a “efficacité
accélérée”. Cela correspond & un seuil en surdensité dans les simulations nu-
mériques. Dans les modéles semi-analytiques, ce type de scénario est aussi
utilisé pour mimer les starbursts déclenchés par des collisions (Somerville
et al. 2001). Le paramétre ¢, est quant a lui trés incertain. Il constitue un
parameétre libre important du modeéle dont nous allons explorer I'influence.
L’ordre de grandeur est le milliard d’années (Kennicutt 1998).

Le taux moyenné sur la distribution en masse est inchangé car nous ne
considérons aucune dépendance en masse. Le transfert de masse (par unité

de masse de matiére noire) est donné par

f* = w*fcold- (422)

Le taux de formation d’étoiles cosmique est obtenu en multipliant par la

masse de halo considérée.

4.1.6 Vents

Dans le modéle, les vents sont essentiels pour éviter le probléeme du sur-
refroidissement (Blanchard et al. 1992). De maniére général, ces vents repré-
sentent un transfert de masse du gaz froid vers le gaz chaud ou le gaz diffus.
Il existe plusieurs candidats quant a U'origine de ce transfert de masse (éner-
gie des supernove, énergie des trous noirs supermassifs, stripping...). Dans
cette thése, inspirés par les résultats numériques encourageants de Springel
et Hernquist (2003b), nous avons étudié I'un des plus prometteurs, les vents
dus aux supernovae. La méthodologie serait identique si 'on s’intéressait aux
autres types de vents et, il est fort a parier que les résultats, concernant 1'in-
tensité moyenne du transfert de masse requise pour empécher le probléme
du sur-refroidissement, soient peu dépendants du processus astrophysique
sous-jacent. Les résultats de cette thése sont donc sans doute de portée plus
générale que le simple cas de vents créés par des supernovee sur lequel nous

nous sommes focalisés.
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Pour de tels vents, le taux d’éjection de masse est proportionnel au taux
de supernova qui lui méme est proportionnel au taux de formation d’étoiles.

Aussi, on a un taux d’éjection,
Wy = NywWs. (4.23)

avec 1y lefficacité des vents. Cette efficacité est le deuxiéme grand parametre
libre du modéle dont nous allons aussi étudier 'influence. L’ordre de gran-
deur est I'unité (Martin 1999). Nous considérerons cette efficacité comme
indépendante de la masse du halo de sorte que sa moyenne est aussi 7. Le
transfert de masse (en unité de masse de matiére noire) qui découle du taux

d’éjection précédent, pour une fraction f.,q quelconque de gaz froid est,

fwind = wwfcold- (424)

Le taux cosmique d’éjection est obtenu en multipliant par la masse considé-
rée.

Le destin des vents dépend ensuite de leurs vitesses uy, &~ 200 —500 km /s
(Springel et Hernquist 2003b). Si le potentiel du halo est tel que la vitesse de
libération est supérieure & la vitesse des vents, alors les vents sont capturés
par le halo et alimentent la phase chaude. Par contre, dans le cas contraire
les vents sont éjectés hors du halos et alimentent le réservoir de gaz diffus.
La masse de halo critique correspondant & la transition entre ces 2 régimes
est la “température Viriel de vent” T3. Pour les halos typiques qui nous
intéressent, on s’apercoit que la vitesse de libération est reliée a la vitesse
Viriel par vese = 3Vopg. On peut ainsi déterminer 75, par

kpTy = %umHu‘ZN (4.25)

Pour calculer I'histoire moyenne des baryons dans I'Univers ou pour un
halo de masse donnée, il faut savoir quelle fraction moyenne des vents ali-
mente le gaz chaud et quelle fraction moyenne alimente le gaz diffus. Nous
avons donc calculé la fraction non liée (qui alimente le gaz diffus) en moyen-

nant sur la distribution en masse considérée,

erfc(vmin/V2) — erfe(vy /V/2)
erfc(Vmin/ \/5) ’

avec Iy, correspondant a la masse Viriel de vent

o 5C(t) — 5C(t0)
I/W(]\fo7 to) = \/U(MW)Q — O'(MO)2 . (427)

Cw = (4.26)
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La fraction liée (qui alimente le gaz chaud) est alors 1 — (. Le destin
du gaz non-lié dépend ensuite de la masse My. Si My > My, alors le gaz va
dans la composante diffuse et retombe finalement dans le gaz chaud quand
z — 29. Si My < My, alors ( vaut toujours 1. Le gaz est éjecté au-dela
méme des frontiéres du halo final et ne retombera jamais. Ce gaz est défini-
tivement perdu pour le halo et n’alimente méme pas le gaz diffus qui sert de
progéniteur au halo.

Contrairement aux modeles semi-analytiques qui s’intéressent au devenir
des vents pour chaque halo, nous nous intéressons au devenir moyen. Cela
est bien plus simple car, on peut alors considérer des vents isotropes (en
moyenne) dont on répartit la masse de maniére homogeéne dans la phase
chaude ou la phase diffuse. Comme on le verra, cette modélisation simple

donne de bons résultats lorsqu’on les compare aux simulations.

4.1.7 Evolution cosmologique des baryons

Dans les parties précédentes, nous avons pré-calculé pour tous les red-
shifts, les taux de transfert entre les différentes phases : wqce, Weool, Ws €t
wy- Les vents ayant la particularité d’alimenter & la fois la phase chaude et
la phase diffuse, nous avons calculé la quantité (, qui indique comment les
vents se distribuent entre les deux phases. Ces différents taux sont illustrés
figure 4.5.

Pour calculer T'histoire de la fraction de baryons dans chaque phase, il
suffit d’intégrer le systéme d’équations différentielles ordinaires du premier

ordre suivant,

dfpac
f;t k = Cw'rlww*fcold - Waccfback, (428)
dfno
J;}; = waccfback - wcoolfhot + (1 - CW)nWw*fCOId’ (429)
df o
fdtld - wcoolfhot - w*fcold - nww*fcold7 (430)
df.
Y « feold- 4.31
i wx feold ( )

On note que dans le cas ot My < My, I’équation 4.28 doit étre modifiée.
La contribution du vent & la phase diffuse doit étre supprimée. La masse
totale de baryon n’est alors pas conservée, ce qui est normal puisque le gaz

est perdu par les vents.
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FiG. 4.5 — Taux d’accrétion (ligne continue), taux de refroidissement (ligne poin-
tillée), taux de formation d’étoiles (ligne tiretée) et taux de gaz éjecté hors du halo
(fraction non-liée, ligne pointillée-tiretée) pour la cosmologie ACDM avec les para-
métres suivants : z, = 20, t, = 3 Ga, a, =0, Ty, = 2 x 10° K et 1,, = 1.5. Ces taux
ont été calculés pour 'Univers dans sa globalité.

La solution formelle d’un tel systéme est une exponentielle de matrice.
Pour notre part, nous ’avons simplement résolu avec un schéma d’intégration
de type Euler. Comme les taux sont pré-calculés, la résolution est rapide
et prend moins d’une seconde... Une approche relativement similaire a été
effectuée a I'origine par Tinsley (1980) pour étudier la formation des galaxies.
Elle a été ensuite reprise par Pei et al. (1999) qui utilise les fonctions de
luminosité observées en lieu et place de nos fonctions de masse. Nous ’avons
reprise dans un cadre plus théorique en utilisant les résultats numériques

actuels.

La figure 4.6 montre I’évolution des différentes phases obtenues pour

I’Univers. Cette évolution est proche des courbes dites logistiques qui sont
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Fic. 4.6 — Histoire de la fraction de masse dans le gaz diffus (courbe continue),
dans le gaz chaud (courbe pointillée), dans le gaz froid (courbe tiretée) et dans les
étoiles (courbe pointillée-tiretée). Les paramétres sont les mémes que pour la figure

4.5 et les solutions donnent aussi I’évolution pour I'Univers dans sa globalité.

utilisées dans de nombreux domaines tels que le calcul des quantités dis-
ponibles de pétrole, du nombre de personnes contaminées par des maladies
ou encore de I’évolution du nombre d’individus dans une population don-
née... Avant d’aller plus en avant dans l'utilisation des résultats du modéle,

il convient de les valider par les simulations numériques.

4.2 Cross-validation modéle-simulation

Nous allons maintenant comparer précisément les résultats du modele aux
simulations numériques. Cela doit permettre de valider le modéle et de mettre
en relief ces forces et faiblesses. En retour, si accord il y a, cela renforcera la

confiance en nos résultats numériques. Les résultats du modeéle concernent
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tant 1I’Univers dans sa globalité que I’histoire moyenne pour les halos de
masse donnée. Dans un premier temps, je vais décrire la méthode utilisée
pour détecter les halos ainsi que celle pour sélectionner toutes les cellules de
la grille AMR appartenant aux halos détectés. Cela permet de calculer la
fraction de chaque phase dans chaque halo ainsi que leur taux de formation
d’étoiles cosmique. Dans un second temps, je calculerai le temps de formation
d’étoiles a I’échelle de ces halos (le temps de formation d’étoiles du modéle)
dans nos simulations. Ensuite, j'évaluerai le temps de décroissance orbitale
qui est la seule inconnue du modéle. Puis, je montrerai comment estimer la
résolution effective en masse des simulations numériques et comment inclure
cet effet dans notre modéle analytique. Enfin, je comparerai les résultats du
modele a nos simulations (sans vents) et a celles de (Springel et Hernquist
2003b) (avec vents), tant pour I'Univers dans sa globalité que pour les halos
de masse donnée. Je m’attacherai a savoir dans quelle mesure les résultats
numériques ont convergé, et a trouver jusqu’a quel point notre modeéle est

précis.

4.2.1 Détection des halos et sélection d’une région
Détection

Il est essentiel de définir les halos d’une maniére compatible avec le mo-
déle théorique. Comme expliqué dans la section 2.3, pour étre en bon accord
avec Press-Schechter, le rayon Rogo des halos doit étre défini tel que la sur-
densité a l'intérieur de celui-ci soit 6(< Rggp) = 200. Cependant, une telle
surdensité est trés faible et conduit a de larges rayons & l'intérieur desquels la
matiére noire n’est pas entiérement virialisée. En conséquence, la masse des
halos dépend de ’algorithme de détection utilisé (Jenkins et al. 2001, White
2002). Ces auteurs suggeérent donc la méthode suivante que nous avons adop-
tée. On détecte les halos en utilisant un seuil en surdensité plus élevé de 600.
Cela correspond aux régions centrales plus virialisées. Tous les algorithmes
de détection donnent alors des résultats proches pour le nombre des halos.
Ensuite, le rayon du halo est augmenté jusqu’a atteindre Ropg. La masse cor-
respondante est alors Mygg, les résultats sont indépendants de la méthode
de détection et les fonctions de masse compatibles avec Press-Schechter.

Pour notre part, nous avons utilisé la méthode de détection Spherical
OverDensity (par opposition a I'autre grand standard Friend Of Friend) in-
troduite par Lacey et Cole (1994). Elle a été codée par Audit et al. (1998).
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Dans les grandes lignes, on calcule la densité associée & chaque particule
en regardant ses plus proches voisines. On trie ensuite les particules par
densités décroissantes. On prend la plus dense et, on augmente progressi-
vement le rayon autour d’elle jusqu’a atteindre un contraste de densité de
600. Apreés avoir recentré sur le centre de gravité, cela définit le centre du
halo. On enléve ensuite toutes les particules appartenant & ce premier halo.
On réitére ensuite en prenant les particules suivantes dans la liste triée en
densités décroissantes. Cette méthode donne de bons résultats pour la dé-
tection de halos mais, pose quelques problémes quand on a plusieurs halos
qui s’interpénétrent.

Lorsque 'on a défini le centre et le rayon Rgypy des halos de matiére
noire, il faut alors sélectionner toutes les cellules dans la région ainsi définie.
On somme ensuite la masse de gaz, de matiére noire, et d’étoiles tout en

augmentant progressivement le rayon jusqu’a ce que (< R) = 200.

Sélection des cellules et bilan baryonique

La sélection des cellules appartenant & une région définie par un cercle et
un centre peut paraitre un probléme trivial. Mais, ce n’est certainement pas
le cas lorsque l'on traite de gros volumes de données comme les téraoctets
produits par nos simulations. Par exemple, la simulation 5123 contient prés
d’un demi-milliard de cellules et plus d’une centaine de millions de particules.
Il convient donc d’optimiser la méthode & la fois pour qu’elle puisse tourner
sur les supercalculateurs du CCRT (limité généralement a 8 Go de mémoire
par processeur) mais aussi afin qu’elle tourne en des temps raisonnables.

La méthode basique consisterait a regarder pour chaque cellule et chaque
particule si sa distance au centre du halo considéré est inférieure a un rayon
donné. Cette méthode fonctionne en des temps raisonnables pour un halo
en particulier. Le probléme est que la méme opération doit étre entiérement
répétée pour chacun des dizaines de milliers de halos de la simulation. S’il y
a Npalo halos et Negy cellules plus particules, le nombre d’opérations a faire
est proportionnel & Nyao X Neell, €€ qui est énorme.

J’ai donc codé un algorithme de tri en arbre (en Fortran 90) qui tire profit
de la grille AMR pour améliorer la vitesse de sélection. Ce programme dé-
termine les liens de parenté entre les cellules. En I'occurrence, chaque cellule
d’un niveau £ se voit attribuer une nouvelle variable qui contient l'indice de

ces 8 fils au niveau de raffinement suivant £+ 1. Et, ainsi de suite du niveau 0
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jusqu’au niveau fyax. Le temps pour trier les cellules en arbre est important,
mais une fois que cette opération est réalisée, le processus de sélection est
quasi-instantané. En effet, on part des cellules de bas niveau et on sélectionne
celles qui intersectent la région d’intérét. Ensuite, on passe au niveau sui-
vant en ne regardant que les cellules filles des cellules sélectionnées au niveau
précédent. Au coeur de toute la hiérarchie de grilles AMR, on crée ainsi un
petit arbre qui zoome sur la région d’intérét. Le nombre de cellules dont il
faut tester 'appartenance a la région d’intérét est donc trés petit, de l'ordre

du nombre de cellules d’un halo Né‘e‘ﬁo. Le nombre d’opérations devient ainsi

plutot proportionnel & Npaio X Nche‘ﬁo. Comme le nombre de cellule par halo
est & peu prés égal au nombre de cellules total divisé par le nombre de ha-
los, le nombre d’opérations devient de 'ordre de Nce. Le facteur de temps
gagné est donc de 'ordre de Npq, qui vaut par exemple 17000 dans la simu-
lation 5123. En plus des indices des fils, chaque cellule se voit aussi attribuer
I'indice des particules qui lui appartiennent. Ainsi, on pourra sélectionner
directement les particules de matiére noire et les particules stellaires.

Ayant sélectionné les cellules et les particules appartenant & un halo
donné, il suffit maintenant d’extraire les variables hydrodynamiques pour
le gaz, les variables dynamiques pour la matiére noire et le temps de for-
mation pour les étoiles. On en déduit la masse totale (baryons plus matiére
noire) Magg, la fraction d’étoiles, la fraction de gaz froid (T < 2.10* K et
§ > 1.5x 10%) et la fraction de gaz chaud qui correspond 4 la fraction de gaz
restante. On calcule aussi le taux de formation d’étoiles instantané (moyenné
sur 10% de I'age de 'Univers). Il est important de préciser que 'on calcule
le bilan baryonique pour chaque halo et non pour chaque galaxie. Un halo

peut en effet contenir plusieurs galaxies.

4.2.2 Considérations numériques et retour sur le modéle

Avant de comparer les résultats au modeéle, je vais décrire comment passer
du modéle aux simulations en ce qui concerne le temps de formation d’étoiles,
comment déterminer le temps de décroissance orbitale grace aux simulations,

et enfin, comment la résolution influe sur My,;, dans les simulations.

Temps de formation d’étoiles

Dans le modéle, on s’intéresse & des histoires de formation d’étoiles moyen-

nées dans le temps et dans 'espace. En effet, le temps ¢, est le temps de
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formation d’étoiles moyen pour I'’ensemble des halos de masse donnée dans
I’Univers. Au contraire, dans le code, il existe plusieurs halos avec des temps
de formation d’étoiles différents. Chaque halo contient de nombreuses ga-
laxies avec des temps de formation d’étoiles 1a encore différents. Enfin, &
Iintérieur méme des galaxies, la formation d’étoiles est distribuée dans le
bulbe et dans le disque...

Il faut donc calculer dans les simulations le temps de formation d’étoiles
a I’échelle des halos. Il suffit pour cela de diviser la masse de gaz froid dans
les halos par le taux de formation d’étoiles, puis de faire la moyenne sur les
halos de masse donnée. On peut avoir une expression analytique pour faire
le lien entre ¢, dans le modeéle et t.(p) dans le code. En effet, le taux de

formation d’étoiles dans un halo est,

M* - Mcold/ Ma
oo t(p)

avec py = po(1 + z)° le seuil de formation d’étoiles et u(p)dp la fraction de

(4.32)

masse avec une densité comprise entre p et p + dp.
Cette expression peut étre réécrite en considérant maintenant la distri-
bution pu(p/pt) comme
_ Mcold
t«(pt)

avec F'(u) un facteur de forme qui dépend de la fonction de distribution du

F(p), (4.33)

*

gaz froid comme

Fu) = /1 @)z 2da. (4.34)

Ce facteur est plus grand que un, puisque la formation d’étoiles est for-
cément plus efficace que dans le cas ou tout le gaz serait entiérement &
une densité p;. Cependant, prédire la valeur de ce facteur de forme analy-
tiquement est difficile, car celui-ci dépend de la fonction de distribution du
gaz au-dessus du seuil de formation d’étoiles. La figure 4.7 montre le taux
de formation d’étoiles moyen par unité de masse de gaz froid pour diffé-
rentes masses de halos. Comme on le voit, celui-ci change peu d’une masse
a lautre. De méme, ce taux de formation d’étoiles, s’il est normalisé par
1/t«(pt), n’évolue pas avec le redshift. Enfin, nous avons vérifié qu'il évo-
lue peu avec l'efficacité de formation d’étoiles. Cela signifie que le facteur
de forme est relativement constant. Comme suggéré par la figure 4.8, nous

prenons F'(u) ~ 3, ce qui implique que,
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F1G. 4.7 — Taux de formation d’étoiles cosmique moyen pour les halos de nos simu-
lations en unité de Mo1q/t«(pt). Chaque point correspond a un intervalle de tempé-
rature Viriel différent. Cela est une mesure direct du facteur de forme F'(u) qui n’est
autre que le facteur de conversion entre le temps de formation d’étoiles des simula-
tions et celui du modéle. Les données numériques suggérent une valeur constante de
F(u) ~ 3 (ligne tiretée). Les diamants sont pour la simulation “1Mpc/256°/30Ga”
en z = 5.5, les triangles pour celle “10Mpc/256%/30Ga” en z = 2.5 et les carrés
pour celle “100Mpc/256%/30Ga” en z = 0. Cela correspond aux simulations de la
série “basse efficacité”.

~ 2. (4.35)

Malgré le fait que les fluctuations autour de cette valeur sont présentes,
nous verrons que les résultats finaux du modéle sont bons. En prenant cette
valeur, cela permet de prédire & la fois le bilan baryonique dans nos simula-

tions mais aussi dans les simulations de Springel et Hernquist (2003b).
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Le fait que F(u) soit constant signifie que la fonction de distribution
est autosimilaire au-dessus de py. Cette distribution résulte de 1’équilibre
entre le flux de masse qui passe au-dessus de p; et la formation d’étoiles qui
préléve du gaz froid et cela d’autant plus que la densité est élevée. Grace a la
formation d’étoiles, la queue de distribution & haute densité sature et le gaz
tend vers un régime stationnaire. Ceci permet ainsi de faire des prédictions
analytiques.

Ce type de procédure peut étre réutilisé dans des codes avec un scéna-
rio de formation d’étoiles différent. Le but est juste d’estimer le temps de
formation d’étoiles a ’échelle du halo. Nous aurions pu mettre directement
celui donné par les simulations. Mais, 'hypothése d’autosimilarité et donc la
formule 4.35 semblent donner directement une bonne estimation de ¢, pour
les simulations avec une loi de Kennicutt et un seuil en densité ou surdensité.
Nous I’avons donc directement utilisée pour passer du temps de formation

d’étoiles local a celui a 1’échelle du halo.

Temps de décroissance orbitale

Le temps de formation d’étoiles a I’échelle des halos est un paramétre libre
physique du modéle. Il dépend du choix de I'utilisateur. Dans les simulations,
il doit étre calculé et est fonction du scénario local de formation d’étoiles
choisi. Par contre, le temps de décroissance orbitale dépend des processus de
refroidissement, de la structure et de la dynamique des halos dont 1’évolution
est bien calculée par les simulations (et ne dépend d’aucun parameétre libre).
Il est donc une inconnue (la seule!) du modeéle analytique que I'on doit

calculer une fois pour toute en utilisant quelques simulations.

Comme nous l’avons vu ce temps est proportionnel au temps de chute
libre du halo. Par contre, la normalisation de ce temps doit étre ajustée sur
les simulations car elle dépend de la trajectoire complexe des nuages froids

qui doivent atteindre le centre du halo.

Nous avons donc utilisé des simulations & haute efficacité de formation
d’étoiles. Pour ces simulations, le temps de formation d’étoiles est tellement
court (t, = 1 Ga et a, = 3) que la formation d’étoiles refléte directement
I’accrétion de gaz froid sur les disques qui nous intéresse. Comme on peut le
voir figure 4.8, le taux de refroidissement normalisé & la masse de gaz chaud

présente un plateau entre Teo) €t Tiax. Le fait de le normaliser & tg(p200)
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permet de supprimer la dépendance en redshift. Comme le suggére la figure,

torb = 3t (p200)- (4.36)

La encore, les écarts & cette loi n’affectent que peu la précision des résul-

tats du modéle.

Effet de la résolution finie

Nous avons calculé le temps de formation d’étoiles dans les halos simu-
lés, nous avons fixé la derniére inconnue du modéle ty,, on pourrait donc
maintenant comparer les résultats du modéle aux simulations. Un dernier
point qui va avoir toute son importance par la suite est d’essayer de modé-
liser les principaux effets de la résolution finie. On pourra donc prédire avec
le modéle non seulement I’histoire “vraie” des baryons mais aussi, I’histoire
simulée affectée par les effets de résolution !

Comme illustré figure 3.7, la résolution finie du code empéche la forma-
tion des halos & formation d’étoiles plus petits qu’'une certaine masse M.
En effet, pour bien calculer la gravité, il faut au moins une dizaine de par-
ticules. Ensuite, il faut plus de particules pour que les halos se virialisent
et encore plus pour qu'ils forment des galaxies en leur sein. Un modéle trés
simple permet d’estimer cette résolution en masse qui est généralement de
I’ordre de quelques centaines de particules.

Pour que le gaz dans le halo simulé puisse se refroidir et former des étoiles,
il faut que la queue de la distribution en densité du gaz atteigne le seuil de
formation d’étoiles p;. Imaginons pour simplifier que le gaz suit un profil

isotherme dans Raq,

200 o\ 2
—""5 . 4.37
P 37 (1:5200) (4:37)

@Q

Alors, on peut déduire le rayon a lintérieur duquel p(r) > po(1 + 2)
Si I'on considére qu’il faut au moins 10 particules & 'intérieur de ce rayon
pour échantillonner suffisamment le potentiel alors la résolution en masse est

donnée par

po(1+ z)aor/2 . (4.38)

A/3p(2)

On s’apercoit que plus le seuil en densité est élevé, plus la masse mini-

M;es = 10 [

male pour résoudre les halos & formation d’étoiles est importante, ce qui est
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Fic. 4.8 — Taux de formation d’étoiles pour les halos simulés en unité de
Mot /te(p200). Chaque point correspond a un intervalle de température différent.
Tous les points sont issus des simulations de la série “haute efficacité”. Ceci est une
mesure du taux de refroidissement du gaz chaud qui alimente les disques froids. A
haute température (T > 107 K), on observe une chute brusque qui est due au Brem-
sstrahlung inefficace. Le plateau correspond au régime de refroidissement rapide et
indique que torp & 3tg(p200) (ligne tiretée). Les diamants sont pour la simula-
tion “1Mpc/256/30Ga” en 2z = 5.5, les triangles pour celle “10Mpc/2563/30Ga”
en z = 2.5 et les carrés pour celle “100Mpc/256%/30Ga” en z = 2.5. Il ne faut pas
tenir compte des chutes du taux de formation d’étoiles pour les plus petits halos de
chaque simulation, elles sont dues aux effets de résolution et & la masse minimale

des halos & formation d’étoiles.
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logique. Dans le cas ou le seuil pour la formation d’étoiles est constant en
densité comobile comme pour RAMSES (ag = 3), la résolution en masse
ne dépend pas du redshift et vaut de l'ordre de M,os ~ 400 particules. Par
contre, dans le cas d’une simulation avec un seuil en densité physique comme
dans Springel et Hernquist (2003b), la résolution en masse dépend du red-
shift (évolution en (14 2)71) et vaut entre M,es ~ 1000 particules en z = 0
et M, =~ 10 particules en z = 20.

Les effets de résolution finie sont trés simples a inclure dans le modéle.
En effet, la masse M,;, représente la masse de transition entre les halos a
formation d’étoiles et les halos diffus. Lorsque le code ne résout pas la masse
minimale physique (Myes > Mpin), il suffit alors de remplacer dans le modele
la masse M, par M;es qui joue le méme role! Cela permet donc de prédire
les effets de résolution finie sur le bilan baryonique pour 'univers dans son

ensemble et pour un halo de masse donnée.

4.2.3 Bilan global

Nous allons maintenant comparer précisément les résultats des simula-

tions avec ceux du modéle en ce qui concerne I’Univers dans sa globalité.

Evolution des différentes phases

La figure 4.9 présente 1’évolution de la fraction des baryons dans les
différentes phases en fonction de 1’age de 'Univers. Les phases sont définies
dans le plan p — T comme illustré figure 4.1.

Chaque point correspond a une sortie différente de la simulation “10Mpc-
/5123 /30Ga”. Les lignes représentent, quant & elles, les prédictions du mo-
deéle. Les paramétres du modéle sont fixés & leur valeur standard (F'(u) = 3
et torp, = 3tg) et la résolution en masse vaut Myes = 2 X 108 hflM@ comme
indiqué par la formule 4.38.

Comme on le voit dans les simulations, la fraction de gaz diffus diminue
petit & petit puisqu’une fraction de plus en plus grande des halos passe
au-dessus de Mpy,. Ce gaz est transformé en gaz chaud, ce qui explique
I"augmentation de la fraction correspondante. A son tour, le gaz chaud est
refroidi et donne du gaz froid dont la fraction augmente aussi. Enfin, la
quantité d’étoiles augmente en consommant le gaz froid. Le modéle reproduit
bien toutes les fractions & un facteur deux prés, ce qui est bon étant donnée sa

simplicité. Rappelons d’ailleurs que le modéle fournit des prédictions et non
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F1G. 4.9 — Evolution temporelle des baryons dans les différentes phases pour notre
meilleure simulation “10Mpc/5123/30Ga”. Les symboles correspondent aux frac-
tions de masse mesurée dans la simulation (carrés : fond diffus, croix : gaz chaud,
diamants : gaz froid et triangles : étoiles). Les lignes sont les prédictions du modéle
en tenant compte de la résolution finie du code (continue : fond diffus, point-point-
tirets : gaz chaud, point-tirets : gaz froid et tirets : étoiles).

un simple ajustement car il n’y a aucun paramétre libre. En effet, le temps
de formation d’étoiles et la résolution en masse sont donnés directement par

la simulation.

On apergoit aussi un coude violent vers un milliard d’années pour la
fraction de gaz chaud dans le modéle. Ceci est da a la réionisation qui, aug-
mentant brusquement la masse My, diminue momentanément 1’accrétion
alors que le gaz chaud continue d’étre consommé. Ce coude est aussi visible
dans les simulations. Il est cependant moins marqué ce qui se comprend
car l'effet de la résolution sur la formation des structures est certainement

plus amorti que dans notre modéle simple. Mis & part ces raffinements, les
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résultats sont encourageants.

Taux de formation d’étoiles cosmique

Nous allons nous intéresser plus spécifiquement & I’histoire cosmique de
formation d’étoiles dans I’Univers. La formation d’étoiles est un ingrédient
fondamental en cosmologie car elle est directement observable et détermine
la couleur des galaxies. L’ensemble des figures 4.10 présente le taux de for-
mation d’étoiles comobile en fonction du redshift. C’est une représentation
classique appelée “Madau-plot”. On observe dans tous les cas une courbe en
cloche dont la forme découle de celle du taux d’accrétion (voir figure 4.5).
Le taux de formation d’étoiles est juste plus ou moins retardé par rapport a
I’accrétion en fonction de la résolution en masse et du temps de formation
d’étoiles.

La figure en bas & gauche montre les taux de formation d’étoiles pour la
série “étude en convergence”. Elle illustre les effets importants dus a la ré-
solution finie du code. Par exemple, le taux de formation d’étoiles comobile
en z = 3 passe de 0.1 & 0.2 puis 0.3 puis 0.4 Mg /an/Mpc? & chaque fois que
I’on multiplie par 8 la résolution en masse. On note toutefois que 1'on com-
mence & converger. A haut redshift, la différence est encore plus importante.
Par exemple, au-dessus de z = 10, la formation d’étoiles est nulle pour une
simulation avec une grille de base 643 tandis qu’elle vaut 0.1 Mg /an/Mpc?
pour une simulation avec 5123 cellules dans la grille de base. En résumeé,
I’effet de la résolution est de retarder la formation d’étoiles et d’en diminuer
I'intensité au pic.

Le modéle reproduit bien les différentes courbes. Cela signifie que le
taux d’accrétion, le temps de décroissance orbitale et le temps de formation
d’étoiles sont bien calculés. De méme, les effets de résolution sont bien re-
produits, ce qui signifie que ’estimation de la masse de résolution est bonne.
La courbe continue en noire est intéressante puisqu’elle représente la prédic-
tion du modéle avec la masse minimale physique, c’est-a-dire sans effet de
résolution. C’est donc la prédiction du modeéle pour I’histoire de formation
d’étoiles correspondant au scénario choisi.

Grace au modéle, on comprend que ’écart entre cette courbe et les autres,
affectées par la résolution, est di principalement au fait que Myes > Muin.
Cela est d’autant plus vrai a haut redshift. Ainsi, tous les petits halos entre

Mpin et Myes qui contribuent grandement & la formation d’étoiles & haut
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F1G. 4.10 — Taux de formation d’étoiles cosmique pour I’Univers dans sa globalité,
en fonction du redshift. Dans toutes les figures, les symboles sont pour les résultats
numériques alors que les lignes correspondantes sont pour les résultats du modéle.
En haut a gauche : simulations a “haute efficacité” en gris et simulations a “faible
efficacité” en noir. La grille de base est 2563. En bas a gauche : série “étude en
convergence”. La taille de boite est 10 h™'Mpc et le temps de formation d’étoiles
vaut tg = 30 Ga avec un seuil en densité comobile. En haut d droite : simulations
“03” et “Q3”. La taille de boite est 10 h~'Mpc, le temps de formation d’étoiles vaut
to = 2.1 Ga avec un seuil en densité physique et le nombre de particules vaut 1443
En bas & droite : série “avec vents”. La taille de boite est 10 h~'Mpc, le temps de
formation d’étoiles vaut ty = 2.1 Ga avec un seuil en densité physique et U'efficacité

des vents vaut 7y, = 2.

redshift ne sont pas présents. L’accrétion s’en trouve diminuée et par voie de
conséquence la formation d’étoiles aussi.
Aprés avoir étudié les effets de résolution, intéressons-nous & 'influence

du temps de formation d’étoiles en comparant les résultats de la série “haute
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efficacité” (t. = 3 Ga) avec ceux de la série “basse efficacité” (. = 30 Ga).
Les résultats sont montrés dans la figure en haut a gauche. Comme nous
venons de le voir, les simulations de taille de boite 10 h~'Mpc manquent
I’essentiel de la formation d’étoiles & haut redshift en raison des effets de
résolution finie. Nous avons donc réalisé une simulation de taille 1 h™'Mpc
pour remédier & cela. D’autre part, la taille finie de la boite de 10 h~'Mpc
ne permet pas de simuler au-dela de z = 2.5. Nous avons donc aussi effectué
des simulations de taille 100 h='Mpc.

Chaque couple de courbe correspond & une taille de boite différente avec
le couple le plus bas pour la taille la plus grande. Ceci se comprend aisément
car lorsque l'on augmente la taille de boite d’un facteur 10, on dégrade la
résolution en masse d’un facteur 1000! Cela retarde et diminue le taux de

formation d’étoiles.

La courbe supérieure de chaque couple est pour l'efficacité la plus grande,
ce qui est logique. Par contre, ce qui est moins évident c’est qu’en augmen-
tant Defficacité d’un facteur 10, on augmente le taux de formation d’étoiles
cosmique d’un facteur 2 seulement. Le modeéle, qui 1a encore reproduit bien
I’effet de la résolution mais aussi celui de l'efficacité, permet de comprendre
cela. En effet, lorsque le temps de formation est court (¢, < 3 Ga), le taux
de formation d’étoiles cosmique est confondu avec le taux de refroidissement
cosmique. En d’autres termes, le processus limitant n’est plus le temps de
formation d’étoiles mais le temps d’accrétion et celui de refroidissement. Le
délai imposé par le temps de formation d’étoiles est négligeable et le taux de
formation d’étoiles sature au taux de refroidissement. Par contre, pour les
faibles efficacités (t. ~ 30 Ga), le taux de formation d’étoiles commence a
étre affecté par le temps de formation d’étoiles & haut redshift. A bas red-
shift, 1’écart est plus faible car, méme si efficacité est plus faible, le gaz
froid a moins été consommé. Il y a donc de plus importantes réserves, ce qui

compense la faible efficacité.

Un point intéressant est que les taux de formation d’étoiles comobiles
pour la simulation de plus petite taille de boite ne sont pas affectés (ou
presque) par les effets de résolution! En effet, dans cette simulation, la réso-
lution en masse Myes = 2 x 106 h_lM@ est inférieure & M. Les prédictions
du modele (sans effet de résolution) sont bien en accord avec les résultats des
simulations. Cela constitue donc nos prédictions pour I’histoire cosmique du

taux de formation d’étoiles pour les deux scénarios envisagés. On note qu’au-
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dessus d’un certain redshift le taux de formation d’étoiles chute brusquement
dans la simulation de petite taille. Cela est dii au fait qu’a ces époques, le
taux de formation d’étoiles devient dominé par les trés rares halos trés mas-
sifs qui dépassent My,i,. La taille de boite étant petite, la probabilité que
ces halos trés rares existent est trés faible. Cet effet n’a pas été inclus dans
le modéle. Cependant, cela ne modifie le taux de formation d’étoiles simulé

que pour les trés petites tailles de boite & trés haut redshift.

Taux de formation d’étoiles et feedback

Nous avons déja validé le modéle dans le cas d'une efficacité accélérée
de formation d’étoiles (.. = 3). Regardons maintenant si le modele prédit
bien les résultats pour une efficacité constante (o, = 0). La figure en haut
a droite montre un tel résultat pour la simulation “O3” issue de Springel et
Hernquist (2003b). La courbe supérieure correspond & un temps de formation
d’étoiles constant ¢, = 0.7 Ga sans vent. Malgré le fait que le code utilisé soit
un code SPH, qu'il utilise un modéle sous-grille multiphase et que I'efficacité
soit constante, les résultats du modéle semblent en accord avec la simulation.
Rappelons que nous avons gardé constant les paramétres du modéle comme
le temps de décroissance orbitale, le facteur de forme et, que la résolution en
masse est toujours donnée par la méme formule 4.38.

Ces simulations nous ont aussi permis de tester notre modeéle simple de
vents. Les vents galactiques dans le modéle sont directement inspirés par
Springel et Hernquist (2003a). Ils correspondent & une éjection de gaz froid
a un certain taux paramétrisé par l'efficacité des vents galactiques 7. Le
devenir des vents dépend de leur énergie cinétique paramétrisée par la tem-
pérature Viriel correspondante Ty,. Les paramétres du modeéle ont été fixés
4 Ty = 2 x 105 K ce qui équivaut & une vitesse uy, = 500 km /s comme dans
leurs simulations. L’efficacité des vents a été fixée a 1, = 3 dans le modéle.
Cela est supérieur de 50% a la valeur utilisée directement dans leur simu-
lation. Comme suggéré dans Uarticle (Springel et Hernquist 2003b), le gaz
directement éjecté par les vents pourrait entrainer du gaz supplémentaire
dans le disque augmentant ainsi I’efficacité effective des vents. La courbe du
bas, dans la figure en haut a droite (simulation “Q3” identique a “03” mais
avec vents), montre que l'effet des vents est bien reproduit par le modeéle.
Les vents ont pour effet principal de diminuer le taux de formation d’étoiles

et cela d’autant plus que 'on se trouve & bas redshift. Le modéle permet



112 CHAPITRE 4. MODELE ANALYTIQUE

de comprendre qu’a haut redshift, I’accrétion est tellement forte relative-
ment au taux de formation d’étoiles que les vents (proportionnels au taux
de formation d’étoiles) ont un effet négligeable sur la quantité de gaz froid
disponible.

Une étude en convergence pour les simulations de la série “avec vents”
est montrée sur la figure en bas & droite de 4.10. A haut redshift, l'effet de
la résolution semble bien modélisé. A bas redshift, le modéle surestime les
résultats, mais reste en accord dans un facteur 2 avec les simulations. Une
raison est peut-étre I'estimation des variations de la résolution en masse en
présence de vents qui n’est pas trés bonne.

En conclusion, nous avons testé le modéle avec des simulations SPH et
AMR, des efficacités constantes et accélérées, des simulations avec et sans
vent. L’histoire baryonique de ’Univers est bien reproduite, si 'on prend en
compte effet de la résolution finie des codes. Cette résolution diminue ’age

des étoiles et 'intensité du pic de formation d’étoiles.

4.2.4 Bilan moyen par halo

Nous allons maintenant regarder plus en détail le bilan moyen par halo.
La composition du halo de masse My en zg dépend de toute I’histoire ba-
ryonique passée. Dans le modéle, celle-ci est calculée en utilisant la méme
méthode que pour I'Univers mais avec la distribution des progéniteurs don-
née par Press-Schechter Etendu & la place de celle des halos dans 1’Univers
donnée par Press-Schechter. L’évolution de la composition moyenne du halo
en gaz froid, gaz chaud et étoiles déduite du modéle est comparée a celle

mesurée dans les simulations et moyennée sur tous les halos de méme masse.

Taux de formation d’étoiles spécifique

Dans un premier temps, regardons le taux de formation d’étoiles (en unité
de Mo /t) en fonction de la température Viriel du halo comme présenté
figure 4.11. Nous allons maintenant observer 'empreinte des phénoménes
physiques prépondérants sur le taux de formation d’étoiles spécifique.

La masse minimale des halos a formation d’étoiles produit la signature
la plus visible. En effet, dans toutes les simulations, on remarque une chute
du taux de formation d’étoiles pour les petites masses. Cette chute coincide
avec Mpin et est ainsi bien reproduite par le modéle pour ’ensemble des

simulations. Pour les simulations de taille 10 et 100 h~*Mpc, la chute est liée
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unité de Magp/t) en fonction

de la température Viriel des halos. Les symboles sont pour les résultats numériques

tandis que les courbes correspondantes sont les résultats du modéle. En haut a

gauche :

Résultats de la série “haute efficacité”. En bas @ gauche :

Résultats de la

série “faible efficacité”. En haut a droite : Résultats de la série “avec vents” pour les

simulations R4, Q4, D4 (Springel et Hernquist 2003b). En bas a4 droite :

résultats

de la série “étude en convergence”. La courbe continue en noire est la prédiction du

modéle sans effet de résolution.

a la limite de résolution des simulations. Pour les simulations de plus petite
taille de boite, comme celle de 1 h™'Mpc, la chute vers Thoyg = 6 x 103 K
n’est pas due aux effets de résolution. En effet, la résolution en masse vaut

plutot de Pordre de Ties = 6 x 10? K. On résout donc la masse minimale

physique My, dont la valeur semble aussi bien estimée dans le modéle.

Les transitions sont cependant plus lisses dans les simulations que dans le

modeéle. Remarquons tout de méme que, dans le modéle, la transition n’est
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pas un Heavyside (voir figure en bas a droite) car des halos de masse M
plus petite que Muyin(20) peuvent avoir certains de leur progéniteurs en z
avec une masse M plus grande que My, (2). Ces halos possédent donc une
fraction de gaz froid faible mais non nulle.

Un deuxiéme phénoméne physique important s’exprime par l'intermé-
diaire de la masse M. & partir de laquelle le refroidissement devient in-
efficace. L'effet sur le taux de formation d’étoiles qui en découle est bien
visible dans la série “haute efficacité”, en haut & gauche. En effet, le taux de
formation d’étoiles décroit fortement (d’un facteur supérieur & 100) pour les
températures supérieures & Tyax = 6 x 10° K . Le refroidissement devenant
inefficace, le gaz froid n’est plus alimenté par aucune source et sa quantité
décroit exponentiellement en un temps trés court .. Le taux de formation
d’étoiles décroit donc de la méme facon. La chute en fonction du temps se
traduit par une chute en fonction de la masse, puisque plus un halo est gros,
plus la fraction des progéniteurs plus petit que Mpax est faible. Pour la sé-
rie & “faible efficacité”, la chute est présente mais moins accentuée. Cela est
di au fait que le temps de décroissance est 10 fois plus important et que
par conséquent, les réserves de gaz froid sont consommeées moins vite. Ce
comportement complexe est bien reproduit par le modéle.

Le troisiéme phénoméne physique voit son empreinte inscrite au voisinage
de My, la masse de vent. En effet, la figure en haut & droite montre qu’en
présence de vents, le taux de formation d’étoiles ne se présente pas comme
un seul plateau entre T, et Thax mais comme deux plateaux séparés par un
coude en Ty,. En effet, pour les halos plus petits que Ty, tout le gaz emporté
par les vents s’échappe et ne retombe jamais dans le halo. Par contre, au-
dessus de Ty, le gaz réalimente le gaz chaud puis le gaz froid et la formation
stellaire, d’ou un plateau plus haut. Le coude est bien prédit par le modéle,
par contre, de maniére cohérente avec les taux de formation pour I’Univers, le
modeéle surestime la normalisation. Les prédictions sont quand méme bonnes
a un facteur 2 prés. Et, les différents effets prédits par le modéle au voisinage

des 3 masses caractéristiques Mmin, Mmax et My, sont bien présents.

Phases

Comparons maintenant les prédictions du modéle avec les résultats des
simulations pour la fraction des baryons dans chaque phase au sein des halos.

Rappelons encore une fois que la composition bien que calculée & un instant
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F1G. 4.12 — Fraction de masse moyenne dans les différentes phases en fonction de
la température Viriel pour la série “haute efficacité”. En haut a gauche : fraction
d’étoiles. En bas a gauche : fraction de gaz chaud. En haut & droite : fraction de

gaz froid. En bas a droite : fraction de baryons.

donné, dépend de toute I'histoire thermique du halo.

La fraction totale de baryon est montrée sur les figures en bas & droite
de 4.12 pour la série “haute efficacité” et, en bas a droite de 4.13 pour la
série “basse efficacité”. Cette fraction est proche de la fraction universelle
de baryon f}, bien que légérement supérieure. C’est une caractéristique bien
connue des simulations dissipatives. Dans le modéle, la fraction est f;, et
chute brusquement en My;,. La chute est cependant moins abrupte dans
les simulations. Cela est attendu car, comme montré dans Gnedin (2000), la
masse de filtrage ne correspond pas & une transition violente mais simplement
au moment ou la fraction de baryon a chuté d’un facteur 2 par rapport a la

fraction de baryon universelle. Cependant, dans cette étude, on se focalise sur



CHAPITRE 4. MODELE ANALYTIQUE

1.0000 FT ey 1.0000 e
£ o 1h-1Mpc/z=5.5 ] o 1h~!Mpe/z=5.5
A 10h~'Mpe/z=2.5 ] » 10h~'Mpc/z=2.5
o 100h~'Mpe/z=0 | o 100h-Mpe/z=0
0.1000 E 0.1000 - E
E d}o AA&AA 3
R LSty
o™ S A / T d} Ly P 2
P | . ] [ AN
& 0.0100F ! N [ L s 0.0100 ' i P 4
E q i o e ° i a IS
E I ia i o I ! [IL ==
! o i i i io Tl
a ia o poe o o
0.0010 ! I o E 0.0010 - N i | o, A
£ ! ! o ! i o
1 i D‘ ! 1
o i ! Q a
r | i | 4 i
0.0001 . . ; ml 0.0001 . T i L0
102 103 104 105 108 107 108 102 108 10* 105 108 107 108
Tzo0 (K) Tzoo (K)
1.0000F | 1.0000 w w
£ o 1h-'Mpc/z=5.5 o 1h-'Mpc/z=5.5
A 10h~'Mpe/z=2.5 ] » 10h~'Mpe/z=2.5
L o 100h-'Mpc/z=0 | o 100h-Mpe/z=0
SROXSR0 AP
0.1000 e, S 0.1000 ST TSI
— R T A : S
C Ay & ] A &
QOQ ‘y A ’/ o OOO : a o
- Red oA ! b ad [N
2 0.0100F & poa E A 00100F & Loa E
E & ' i 1 & H
| i | :
1 H I ]
' i |
0.0010F ' i E 0.0010 - ' E
£ | H 1 |
| |
— : i !
0.0001 L vt bt it v i 0.0000 L vivvt v b J
102 103 104 105 108 107 108 102 108 10¢ 105 108 107 108
Tzo0 (K) Tzoo0 (K)

F1G. 4.13 — Fraction de masse moyenne dans les différentes phases en fonction de
la température Viriel pour la série “faible efficacité”. En haut & gauche : fraction

d’étoiles. En bas a gauche : fraction de gaz chaud. En haut 4 droite : fraction de

gaz froid. En bas a droite : fraction de baryons.

les halos a formation d’étoiles dont la fraction de baryon est bien reproduite.

La fraction de gaz chaud est bien prédite (i mieux qu'un facteur 2)
dans le modéle. Pour les masses plus grandes que Ty, la fraction de gaz
chaud augmente dans les simulations et le modéle car le refroidissement cesse
d’étre efficace. Pour les masses plus petites que Tiin, la fraction est non nulle
dans les simulations alors qu’elle est trés faible dans le modeéle. Cela est da
aux approximations du modéle qui considére des transitions violentes. Ce
probléme concerne surtout les halos diffus entre Ty et Tyoq.

La fraction de gaz froid est bien prédite (figure en haut a droite de 4.12
et en haut a droite de 4.13) et, a la méme forme que le taux de formation

d’étoiles. Ceci est évident dans le modéle car les deux quantités sont liées



4.2. CROSS-VALIDATION MODELE-SIMULATION

1.0000 T
x 5123
o 2563
a 1283
© 643
0.1000 | 4
< 0.0100 i
0.0010 4
0.0001 . }
102 103 107 108
1.0000 !
x 5128
o 2563
2 1283
3 © 643
0.1000 i 4
x J
2 0.0100F ‘ : i
=
x i
(. |
| | !
0.0010 b ! J
- |
[ !
o |
0.0000 L oo o led ettt
1072 103 104 105 108 107 108

Tzo0 (K)

feora

foar

1.0000 FT o
L x 5123
o 2568
a 1283
o 643
0.1000 q
0.0100 & q
0.0010F J
0.0001 s \
102 103 104 105 108 107 108
Tzo0 (K)
1.0000F \
L x 5123
o 2563
a 1283
© 643
0.1000 ‘ 4
0.0100F ‘J J
4 I l
! 1
SN
0.0010F ! ! q
4 I |
! |
L : !
0.0001 |1 A R U S PV RO R
102 103 104 105 108 107 108
Tzo0 (K)

F1G. 4.14 - Fraction de masse moyenne dans les différentes phases en fonction de la

température Viriel pour la série “étude en convergence”. En haut 4 gauche : fraction

d’étoiles. En bas a gauche : fraction de gaz chaud. En haut & droite : fraction de gaz

froid. En bas a droite : fraction de baryons. Les lignes continues sont les prédictions

du modéle sans effet de résolution.

par lintermédiaire de t, qui est indépendant de Mjy. Par contre, dans les

simulations, le taux de formation d’étoiles et la fraction de gaz froid sont

calculés de maniére tout a fait différente, il fallait donc le confirmer.

La fraction d’étoiles est aussi bien évaluée par le modeéle. Elle décroit

avec la masse toujours a cause du refroidissement qui devient inefficace. La

quantité est toujours surestimée dans le modeéle. Cela est peut-étre dia au

refroidissement modélisé de facon trop simple ou & des effets de résolution

supplémentaires dans le code.

L’ensemble de figure 4.14 montre 'effet de la résolution finie sur la quan-

tité de baryon dans chacune des phases. Une mauvaise résolution augmente
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la quantité de gaz chaud et diminue la quantité d’étoiles pour une masse
donnée. Tous ces effets sont observés dans les simulations mais aussi dans le
modéle. On note que la simulation 5123 commence & converger.

La comparaison du bilan baryonique moyen prédit par le modele & celui
des simulations AMR et SPH a permis de cross-valider modeéle (treés simple)
et simulations (affectées par la résolution). Les différents taux caractéris-
tiques Wace, Weool, Ws €t Wy utilisés dans le modéle permettent de reproduire
la bonne normalisation de la fraction des baryons dans les différentes phases
(& mieux qu’'un facteur 2). Les différentes masses critiques Myin, Mmax et
M, du modéle permettent d’expliquer la forme caractéristique des fractions
en fonction de la température Viriel des halos. L’utilisation des fonctions
de masse Press-Schechter et Press-Schechter Etendu pour moyenner les taux
et pour le calcul de l'accrétion rend le modéle robuste. Nous pouvons donc
maintenant 1'utiliser pour comparer 1’histoire baryonique obtenue & celle ob-

servée dans ’Univers ou dans les halos individuels.



Chapitre 5

Des modéles aux observations :
de la nécessité des vents dans

le modéle hiérarchique

Dans la partie précédente, le modéle analytique a été validé sur les simu-
lations numeériques. Il permet ainsi de comparer les prédictions du modéle
hiérarchique, concernant 1’évolution des baryons, avec les observations. On
a montré que 1’évolution cosmologique des baryons dans I'Univers et dans
les halos dépend principalement de la fraction des progéniteurs au-dessus de
Mpin qui est bien connue grace au formalisme de Press-Schechter. Elle dé-
pend aussi, dans une moindre mesure, des processus de refroidissement qui
ont pu étre évalués grace aux simulations. Enfin, et c’est 1a le point impor-
tant, le bilan baryonique est fonction du temps de formation d’étoiles et de
Iefficacité du feedback. Cependant, la valeur moyenne dans I’Univers de ces

2 parameétres fondamentaux est trés incertaine.

Nous allons donc dans un premier temps explorer 'influence de ces para-
meétres afin de mieux sentir leur réle. Dans un second temps, nous essayerons
de les contraindre, et de trouver §’il existe un ou plusieurs couples de valeurs
raisonnables qui permettent de reproduire le bilan baryonique observé. Pour
cela, il faut calculer ’évolution thermique des baryons pour toute une grille
de valeurs de paramétres. Cela ne peut étre réalisé que si les prédictions
sont suffisamment rapides comme c’est le cas pour notre modéle analytique.
Inspiré par ce qui est fait pour les paramétres cosmologiques, nous avons

ainsi pu représenter dans le plan “temps de formation d’étoiles-efficacité des
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vents” les contraintes liées au bilan baryonique pour I’Univers dans son en-
semble. Cela constitue une originalité de ce travail de these. Il faut cependant
rester modeste dans les conclusions car il faut garder a ’esprit les incerti-
tudes du modeéle (moins qu’un facteur 2 tout de méme) mais aussi celles liées
aux observations tres difficiles ot les biais sont omniprésents (poussiéres, in-
complétude...). Etant données ces incertitudes, nous avons donc essayé de
multiplier les contraintes observationnelles (histoire du taux de formation
d’étoiles, histoire de la densité stellaire, évolution de la densité de gaz froid,
fond diffus extragalactique et bilan baryonique global) et nous nous sommes
restreints aux redshifts inférieurs & 6. Enfin, dans un troisiéme temps, nous
allons regarder plus en détail les bilans pour chaque masse de halo (histoire
de formation d’étoiles individuelle, fraction de gaz chaud dans les amas et
fonctions de masse stellaire et HI) afin de raffiner nos conclusions quant a la

dépendance en masse des paramétres.

5.1 Influence des paramétres principaux

Dans cette étude, les paramétres cosmologiques sont fixés au modéle de
concordance ACDM (Q, = 0.3, Qx = 0.7, h = 0.7, n = 1, o0g = 0.93 et
Qp = 0.04). Quant aux parameétres du modele, les valeurs choisies pour cette

étude sont récapitulées dans le tableau qui suit.

Paramétre Symbole Valeur

Température maximale de refroidissement Trnax 6 x 10° K

Température Viriel de vent Tw 2 x 10 K

Température apres réionisation T 6 x 103 K
Redshift de réionisation Zr ?
Efficacité des vents Nw ?
Temps de formation d’étoiles ty 7
Evolution de 'efficacité Oy 0

Il y a 3 principaux paramétres : le redshift de réionisation, le temps de
formation d’étoiles et I'efficacité des vents. Nous allons étudier leur influence
sur 'histoire baryonique de I'Univers. Nous nous sommes concentrés sur les
scénarios a “efficacité constante” (a, = 0). En effet, le scénario “a efficacite
accélérée” (a, = 3) donne des résultats proches a bas redshift (si leffica-
cité moyennée sur l'histoire de I’Univers est la méme) bien que légérement

moins bons. Il est difficile de distinguer entre ces 2 scénarios en utilisant les
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F1G. 5.1 — Taux de formation d’étoiles pour différents modéles de réionisation :
zr = 20 (ligne continue), z, = 12 (pointillés) et z, = 6 (tirets). Dans tous les cas,

les 2 autres paramétres sont fixés a t. = 0 Ga et 1, = 0.

contraintes observationnelles actuelles, nous avons donc opté pour le plus

simple.

5.1.1 Réionisation

Le redshift de réionisation z, est incertain a ’heure actuelle. Il doit a
priori se trouver entre un redshift de 6 (déduit de 'observation des quasars)
et un redshift de 20 (déduit des observations WMAP). La figure 5.1 illustre
I'influence de ce paramétre sur le taux de formation d’étoiles (pour une ef-
ficacité infinie) dans la gamme de valeurs possibles de z;. Le principal effet
de la réionisation est, comme attendu, de faire chuter le taux de formation
d’étoiles. En effet, la masse My, augmentant brusquement au moment de la
réionisation, l'accrétion s’en trouve diminuée et, donc la formation d’étoiles

aussi.
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Le comportement précis du taux de formation d’étoiles est trés simple &
comprendre. L’accrétion cosmique passe quasi-instantanément de sa valeur
avant réionisation (calculée avec Tin = Teool = 6 X 103 K) a sa valeur plus
faible aprés réionisation (calculée avec T, = Tr(T}) ~ 105 K, T (T}) étant
la température de filtrage pour une température du milieu intergalactique
T:). Le taux de refroidissement ainsi que le taux de formation d’étoiles qui en
découlent présentes un comportement identique avec deux régimes distincts.
La transition est cependant moins marquée puisque le temps de décroissance
orbitale adoucit la discontinuité.

Dans tous les cas, tant que le redshift de réionisation se situe au-dessus
de 6 (ce qui semble étre le cas), le bilan baryonique aux redshifts d’intérét
pour les observations (z; < 6) n’est que trés peu affecté (voir figure 5.1).
Comme les effets du redshift de réionisation semblent étre du second ordre,
nous avons donc choisi pour toute la suite un redshift z, = 20, comme suggéré

par WMAP.

5.1.2 Temps de formation d’étoiles

Les paramétres physiques restant t, et 7y sont donc les 2 paramétres
fondamentaux dont nous allons étudier I'influence. Le temps de formation
d’étoiles a I’échelle des halos affecte le taux de formation d’étoiles cosmique
comme montré figure 5.2. La premiére remarque que ’on peut faire est que
la forme en cloche du taux de formation d’étoiles est relativement similaire
a celle du taux d’accrétion. Inversement, cela signifie que c’est ’accrétion et
donc la cosmologie qui détermine la forme du taux de formation d’étoiles
cosmique. La physique & petite échelle (refroidissement, formation d’étoiles
et méme on le verra le feedback) modifie peu la forme!

Le principal effet de ¢, est simplement de retarder le taux de formation
d’étoiles par rapport & laccrétion et au refroidissement (t, = 0 Ga). En
effet, lorsque 'on augmente le temps de formation d’étoiles de t, = 0 Ga
a t, = 10 Ga le pic de formation d’étoiles passe de z = 4 a z = 1. Il en
résulte que, si le taux de formation d’étoiles est supérieur & haut redshift en
raison d’une efficacité forte, alors il devient inférieur a bas redshift car les
réserves de gaz froid ont été en partie épuisées. En conséquence, la fraction
finale d’étoiles varie peu. On notera aussi que l'effet du temps de formation
d’étoiles est négligeable si t, < 0.1 Ga.

Les valeurs suggérées par les observations sont de 'ordre de t, = 2 Ga
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F1G. 5.2 — Taux de formation d’étoiles pour différents temps de formation d’étoiles :
t. = 0 Ga (ligne continue), t, = 0.1 Ga (pointillés), t,. = 1 Ga (tirets), t. =
3 Ga (points-traits) et ¢, = 10 Ga (3 points-trait). Dans tous les cas, les 2 autres

parameétres sont fixés a z, = 20 et 7y = 0.

(Kennicutt 1998). Cependant, ces observations ne concernent que la moyenne
de quelques galaxies locales a disque. Il est difficile de dire si ces galaxies
sont représentatives de l’ensemble des galaxies de toute masse et & tout
redshift. Cette valeur n’est donnée qu’a titre indicatif pour donner un ordre

de grandeur.

5.1.3 Efficacité des vents

Les vents galactiques modifient le bilan baryonique en prélevant du gaz
froid dans les disques et en le réinjectant dans le gaz diffus intergalactique
ou le gaz chaud des halos. Ils vont d’autant plus perturber le bilan que leur

efficacité est grande et que le taux de formation d’étoiles est important. Leur
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F1G. 5.3 — Taux de formation d’étoiles pour différentes efficacités de vents : 7y, = 0
(ligne continue), 1y, = 0.1 (pointillés), ny, = 1 (tirets), nw = 3 (point-traits) et

7w = 10 (3 points-traits). Dans tous les cas, les 2 autres paramétres sont fixés a
zr =20 et t, = 3 Ga.

impact sur le taux de formation d’étoiles est illustré figure 5.3.

Les vents n’affectent pas la forme en cloche du taux de formation d’étoiles
(liée au taux d’accrétion). Ils ont pour principal effet de réduire le taux de
formation d’étoiles. Cela se comprend puisque les vents éjectent le gaz froid
hors du disque. De plus, ce gaz met du temps a retomber puisque la majorité
des halos dans I'Univers ont un potentiel insuffisant (Thog < Ty = 2 x 10° K)
pour les retenir. L’amplitude du pic de formation d’étoiles est diminuée d’un
facteur 10 lorsque l'on passe de 1y, < 0.1 (ou leffet des vents est négligeable)
a 1w = 10. Un autre effet non trivial est I’avancement du pic, depuis z = 1
pour 7y = 0, jusqu’a z = 3 pour 7, = 10.

On remarque aussi que le role des vents semble faible & haut redshift. Cela
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est di au fait que dans le cas a “efficacité constante” le taux de formation
d’étoiles est si petit par rapport a 'accrétion que les vents (qui sont propor-
tionnels au taux de formation d’étoiles) n’influent que de maniére négligeable
sur la quantité de gaz froid.

Les vents jouent donc un réle important dans la détermination du taux
de formation d’étoiles. Cependant, la valeur de ’efficacité de ces vents dans
I’Univers est encore plus incertaine que celle du temps de formation d’étoiles.
En effet, les observations de quelques galaxies spirales locales & fort taux
de formation d’étoiles suggérent une efficacité de l'ordre de 7, = 1 — 5
(Martin 1999). Qu’en est-il de la valeur moyenne sur ’ensemble des halos de
I’Univers 7 Elle est certainement plus faible que la valeur maximum observée
(nw = 5), mais toute valeur inférieure (méme 7y, = 0) ne peut a priori étre

exclue.

5.2 Observations globales

En utilisant les observations de I’évolution des baryons pour 1’Univers
dans sa globalité, nous allons contraindre les deux paramétres principaux du

modeéle : t, et 7.

5.2.1 Taux de formation d’étoiles cosmique

L’objectif principal du modéle est la prédiction la plus précise possible du
taux de formation d’étoiles dans I’Univers. Ce taux peut ensuite étre comparé
a celui déduit des observations. La figure 5.4, en haut a gauche, montre
justement 'histoire de la formation stellaire dans sa représentation classique
dite “représentation de Madau” (taux de formation d’étoiles comobile en
fonction du redshift). Les observations proviennent d'une compilation de
Elbaz (2005) comprenant les points originaux de Hughes et al. (1998), Steidel
et al. (1999), Flores et al. (1999), Glazebrook et al. (1999), Yan et al. (1999),
Massarotti et al. (2001), Giavalisco et al. (2004).

Les taux de formation stellaire sont basés sur différents indicateurs allant
de linfrarouge, a 'ultraviolet en passant par le continuum radio (voir sec-
tion 3.2.2). A 'heure actuelle, I'ensemble des indicateurs semble converger
vers une méme valeur (au moins a bas redshift), ce qui est encourageant.
Pour parvenir & un tel accord, les différents indicateurs ont été corrigés de la

maniére la plus uniforme possible des différents biais : effets cosmologiques,



126 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONS

incomplétude et extinction par les poussiéres. Cette derniére correction est
fondamentale. En effet, en la négligeant (comme cela a été le cas par le
passé), on peut sous-estimer le taux de formation d’étoiles jusqu’a un facteur
10 si on utilise 'UV comme traceur! Des petites erreurs de normalisation,
lies aux incertitudes sur 'extinction par les poussiéres ou sur le facteur de
conversion masse-luminosité, sont cependant inévitables. Mais, le fait d’uti-
liser un échantillon uniformément corrigé renforce la confiance en la forme.
L’ensemble des observations semble ainsi converger vers un pic en z = 2 de
Iordre de 0.2 M, /yr/Mpc? comobile, suivi d’'une chute rapide d'un facteur

10 entre z =1et z = 0.

Les contraintes observationnelles (sur ¢, et 7y,) liées a 'histoire du taux de
formation d’étoiles sont résumeées sur la figure 5.4, en haut & droite. En effet,
cette figure montre le taux de formation d’étoiles issu du modéle en fonction
des 2 paramétres t, et ny,. Pour représenter cela, nous avons tracé dans le plan
t«-1w les isocontours pour le taux de formation d’étoiles en z = 0 (courbes
continues) et en z = 3 (tirets). Cette représentation est pratique car elle
permet “en un coup d’oeil” de trouver les résultats du modéele correspondant

au couple de parameétres désirés.

Afin de comparer directement aux observations, nous avons choisi de
représenter en gras I'isocontour correspondant a la valeur observée au redshift
en question. Les 2 autres isocontours qui encadrent cette courbe en gras sont
les contours donnant un taux de formation d’étoiles 2 fois plus haut ou
deux fois plus bas que la valeur observée. En choisissant ainsi un facteur
2 qui estime les barres d’erreurs de maniére conservative, le “vrai” taux de
formation d’étoiles doit se trouver entre ces 2 courbes. En d’autres termes,
les valeurs de t, et 7y & l'extérieur de la région délimitée par ces 2 courbes
sont exclues par la contrainte sur le taux de formation d’étoiles. Ces valeurs
conduiraient & un taux de formation d’étoiles qui différerait des observations

de plus d’un facteur 2!

Les contraintes en z = 0 et z = 3 sont intéressantes car elles sont complé-
mentaires (isocontours perpendiculaires). Les observations en z = 3 excluent
les temps de formation ¢, > 5 Ga car le taux de formation d’étoiles corres-
pondant serait alors trop faible. Les observations en z = 0 excluent quant &
elles les vents trop importants (1 > 3). En effet, ceux-ci diminueraient de
trop la formation d’étoiles & bas redshift. Conjointement, ces 2 observations

semblent aussi favoriser un vent non nul! Les valeurs optimales correspondent
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FiGc. 5.4 — Ensemble des contraintes baryoniques sur ¢, et 7y pour 'Univers dans
son ensemble. La colonne de gauche représente les quantités observées en fonction
du redshift. Les symboles sont les observations, la ligne continue est notre modéle
de référence (t, = 3 Ga-ny = 1.5) et les tirets constituent le meilleur ajustement
4 D'observation en question. La colonne de droite montre les isocontours pour la
quantité concernée dans le plan t.-ny. Les tirets sont pour z = 3 tandis que les
coubes continues sont pour z = 0. Les courbes en gras donnent les isocontours
correspondant aux observations, tandis que les autres courbes sont pour un facteur 2
en-dessous et au-dessus de la valeur observée. La croix est notre modéle de référence.
La premiére ligne concerne le taux de formation d’étoiles comme donné par Elbaz
(2005). Le meilleur ajustement est pour t, = 1.5 Ga et 1, = 1. La deuziéme ligne
montre la densité comobile stellaire comme donnée par Dickinson et al. (2003). Le
meilleur ajustement est pour ¢, = 10 Ga et 7, = 0.5. Enfin, la troisiéme ligne
est pour la densité de gaz froid donnée par Somerville et al. (2001). Le meilleur

ajustement est notre modeéle de référence.
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a l'intersection des 2 courbes en gras : t, = 1.5 Ga et ny, = 1.

Ces valeurs conduisent & la courbe en tirets sur la figure de gauche qui est
le meilleur ajustement du taux de formation d’étoiles que ’on peut obtenir
avec le modeéle. Le trés bon accord entre le modeéle, pourtant trés simple, et
les observations doit étre souligné. Certes, il existe deux paramétres libres
mais, comme nous l’avons vu dans la partie précédente, ceux-ci ne permettent
de modifier la normalisation et la forme de la courbe que de maniére limitée.
Si par exemple, le taux de formation d’étoiles avait piqué & des valeurs plus
haute que 0.5 Mg /yr/Mpc?® comobile, ou s'il avait augmenté & bas redshift, le
modéle n’aurait pu reproduire ces observations. En effet, le taux de formation
d’étoiles est contrélé par le taux d’accrétion qui lui impose cette forme en
cloche et ce taux de formation d’étoiles limite.

Par la suite, nous verrons que les valeurs optimales pour ’ensemble des
observations et qui constituent donc notre modéle de référence sont t, = 3 Ga
et nw = 1.5. Ces valeurs sont symbolisées par une croix sur le graphique
de droite et conduisent au taux de formation d’étoiles en gras sur le gra-
phique de gauche. Comme on le voit, ces valeurs sont compatibles avec les
contraintes et, le taux de formation d’étoiles résultant sous-estime juste 1é-
gérement les observations. Ces valeurs de paramétres sont d’autant plus in-
téressantes qu’elles sont relativement proches des valeurs observées dans les
galaxies locales (Kennicutt 1998, Martin 1999).

5.2.2 Densité comobile d’étoiles

Une autre méthode complémentaire pour étudier 1’histoire des baryons
dans I’Univers est de mesurer 1’évolution de la densité d’étoiles comobile. Cela
peut paraitre redondant avec ’approche précédente, mais, il n’en est rien.
En effet, pour compter la masse stellaire, on détecte les étoiles qui dominent
en masse, c’est-a-dire des étoiles plus vieilles, plus rouges et de plus basses
masses que dans le cas précédent. On observe ainsi & des longueurs d’onde
différentes, en 'occurrence dans le proche infrarouge ou dans l'optique qui
sont des meilleurs traceurs.

Une compilation des derniéres valeurs de 2, est donnée dans Dickinson
et al. (2003), les valeurs originales provenant de Cole et al. (2001), Brinch-
mann et Ellis (2000), Cohen (2002), Dickinson et al. (2003). La premiére
constatation sur la figure 5.4, au milieu & gauche, est que la quantité d’étoiles

croit violemment & haut redshift (z ~ 3) et se stabilise vers une valeur de
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0.04 a bas redshift (z < 1).

La comparaison de ce résultat au modéle n’est pas immédiate car il faut
prendre en compte le fait que I'on ne peut observer que les étoiles encore
vivantes. Or, une grande fraction de la masse stellaire s’est formée a grand
redshift (voir section précédente), il y a prés de 10 Ga. Ainsi, une grande frac-
tion des étoiles est maintenant morte et ne contribue pas & €2,. Typiquement,
cette fraction est de 'ordre de 0.5 puisque 10 Ga correspond justement au
temps de vie des étoiles de masse solaire et que la valeur moyenne de la masse
des étoiles est de 'ordre la masse solaire. En reprenant la méme approche
mais de maniére plus rigoureuse avec une fonction de masse initiale (IMF) de
Kroupa et al. (1993), nous avons pu déterminer la quantité d’étoiles encore

vivantes et calculer €.

Les contraintes (sur ¢, et 7y,) liées a I’évolution de la densité stellaire sont
montrées sur la figure 5.4, au milieu a droite. Nous avons repris exactement
le méme principe de représentation que dans la partie précédente sur le taux
de formation d’étoiles. La densité stellaire en z = 0 exclut les forts vents
(nw > 4) tandis que la densité stellaire en z = 3 semble exclure les temps de

formation d’étoiles plus petit que 5 Ga.

Le meilleur modéle, correspondant & l'intersection des courbes en gras, est
en trés bon accord avec les observations. Mais, les paramétres pour ce modéle
sont t, = 10 Ga et 1y = 0.5, en total désaccord avec les paramétres favorisés
par le taux de formation d’étoiles! Ce désaccord est en fait totalement da
aux observations & haut redshift (z = 3). Les observations a bas redshift sont

quant a elles compatibles avec le modeéle précédent.

Ce probléme n’est, & priori, pas intrinséque au modéle. Il a déja été
signalé par Nagamine et al. (2004). En effet, il semble plutot y avoir une
inconsistance entre les observations du taux de formation d’étoiles et de la
densité comobile d’étoiles & haut redshift. En effet, le temps de formation
d’étoiles de 10 Ga reproduisant la valeur de la densité comobile en z = 3
conduit & sous-estimer le taux de formation d’étoiles d’un facteur 3. Pourtant,
la densité stellaire dans le modéle n’est que I'intégrale du taux de formation
(ala mort des étoiles pres). Cela n’est donc pas le cas & un facteur 3 prés pour
les valeurs déduites des observations. L’origine d’un tel désaccord entre la
densité stellaire et le taux de formation stellaire a été discutée dans Dickinson
et al. (2003). Une premiére explication est que le rapport masse-luminosité

est peut-étre mal évalué car la fonction de luminosité n’est que trés mal
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contrainte a haut redshift. Une autre explication est d’'invoquer une IMF
qui évolue vers les grosses masses a haut redshift. Enfin, une solution est
d’invoquer un nouveau phénomeéne physique (non inclus dans le modele) qui

empéche la formation d’étoiles & haut redshift.

5.2.3 Fond diffus extragalactique

Le fond diffus extragalactique (EBL) intégré de 'UV a I'IR constitue
aussi une contrainte importante. Il représente la somme de I’émission des
étoiles et des AGN dans toute I’histoire de I'Univers. Aussi, I’émission cu-
mulée de toutes les étoiles dans le modéle ne doit dépasser sa valeur. Le
désavantage de prendre la valeur intégrée est que l'on n’est pas sensible a la
dépendance en redshift du taux de formation d’étoiles mais plutot & sa va-
leur intégrée. C’est d’ailleurs pour cela que cette contrainte est relativement
proche de celle due & la densité comobile stellaire en z = 0. Cependant, le
grand avantage de cela est que la valeur n’est pas sensible a tous les processus
incertains d’absorption et de réémission par les poussiéres.

En suivant la méthode de Madau et Pozzetti (2000), nous avons calculé

le fond diffus intégré comme :

dt

c [T ppol(t)
I = — —|d 5.1
EBL 477/0 1+ 2z |dz % (5.1)
avec 1’émissivité a l'instant t
t
poor(t) = /0 L(r)pa(t — 7)dr. (5.2)

L(7) est la luminosité bolométrique par unité de masse d’un amas d’étoiles
qui dépend de I'dge de ’amas 7. Pour évaluer cette luminosité, nous avons
utilisé 'approximation analytique donnée par Madau et Pozzetti (2000) pour
une population de métallicité solaire. Le fond résultant est dominé par les
étoiles jeunes a bas redshift.

La valeur obtenue dans le cadre de notre modéle de référence est Igpr, =
100 nW/m?/sr ce qui surestime la valeur observée tout en restant dans
les barres d’erreurs. En effet, en prenant les données optiques de Bernstein
(1999) et IR de Chary et Elbaz (2001) et Fixsen et al. (1998) cela conduit a
Iggr, ~ 80 nW/mQ/sr. L’accord est donc raisonnable.

Le fond diffus dépend principalement de l'intensité des vents (pour t, <

10 Ga). Plus les vents sont forts, plus le fond diffus correspondant est faible.
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Cela est da au fait que les vents diminuent la densité comobile d’étoiles
mais aussi font chuter le taux de formation d’étoiles & bas redshift. Le fond
diffus passe de Igpr, = 220 nW/m? /st pour 7y, = 0, & Igpr, = 40 nW/m? /sr
pour 7, = 5. Les modéles sans vents sont donc exclus par le fond diffus
extragalactique! On remarque au passage que le meilleur modeéle pour le
taux de formation d’étoiles surestime le fond puisqu’il conduit & Igpp, =~
150 nW /m? /sr...

5.2.4 Densité comobile de gaz froid

[’ensemble des contraintes précédentes concernait de prés ou de loin les
étoiles. Une autre observable totalement indépendante est la quantité de gaz
froid. En effet, la quantité de gaz dans les Damped Lyman Alpha Systems
(DLAS) est mesurée en regardant les raies d’absorption saturées dans le
spectre des quasars. Celles-ci correspondent au gaz constituant les galaxies
a haut redshift. Inspirés par Somerville et al. (2001), nous avons utilisé les
données de Storrie-Lombardi et al. (1996) & haut redshift (z > 0.5) et celles
de Zwaan et al. (1997) autrement. A bas redshift, les valeurs obtenues a
partir de 'observation des DLAS sont trés incertaines (les lignes de visées
des quasars n’interceptent que peu de galaxies). La valeur utilisée est donc
obtenue par une mesure directe du gaz HI dans les galaxies. Une autre pré-
caution est de prendre en compte 1’absorption par les poussiéres qui biaise
les résultats en diminuant le nombre de quasars observés. Nous avons utilisé
la correction de Pei et al. (1999).

La forme de la courbe (figure 5.4, en bas a gauche) est proche de celle
du taux de formation d’étoiles, ce qui indique que le temps de formation
d’étoiles évolue peu avec le redshift. L’accord avec notre modéle de référence
est excellent. C’est d’ailleurs ce modéle qui constitue le meilleur ajustement.
On obtient un pic de Qcoq =~ 0.004 au redshift z ~ 2 comme dans les
observations. La quantité de gaz froid dépend principalement du temps de
déplétion du gaz froid t./(n, + 1). Les contraintes dans le plan ny, — ¢, sont
tres fortes surtout & bas redshift (figure 5.4, en bas a gauche). Elles indiquent
que le temps de déplétion est tel que 1 < t,./(nyw +1) < 3 Ga.

5.2.5 Bilan baryonique global

La derniére contrainte globale que nous avons explorée est la compo-

sition baryonique en z = 0. Celle-ci a été largement étudiée du point de
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vue observationnel par Fukugita et al. (1998). Ils donnent Qpac =~ 0.002,
Q. = 0.0035, Qcolq = 0.00063 et Q¢ = 0.017. Le premier point important
a noter est que si 'on compare la densité totale de baryons a celle déduite
des observations récentes de WMAP (Spergel et al. 2003) qui impliquent
Q ~ 0.04, on s’apercoit que 50% des baryons manquent. La principale diffé-
rence entre ce bilan et celui de notre modéle est la fraction de masse dans le
fond diffus intergalactique (forét Lya). Cependant, & bas redshift, la valeur
observationnelle est plus qu’incertaine, ce qui implique qu’une grande partie
des baryons manquants doit certainement se trouver dans le milieu inter-
galactique. Des observations plus récentes confirment qu’au moins 30% des
baryons résident dans la forét Lya (Penton et al. 2004). Les baryons man-
quants peuvent se trouver aussi en partie dans les galaxies. Par exemple,
méme pour notre galaxie, on n’observe que 50% des baryons auxquels on
s’attendrait (Silk 2003).

Un autre point important dans ce bilan est que la quantité de baryons
dans la phase condensée (gaz froid plus étoiles) ne représente que 10% de
la quantité totale de baryons dans I'Univers (£}, = 0.04) au contraire de la
quantité de gaz chaud dans les amas et les groupes qui représente prés de
40% des baryons (notons que cette derniére valeur est relativement difficile a
déterminer avec précision). Cela implique la présence de vents pour empécher
le probléme du sur-refroidissement (Blanchard et al. 1992). En effet, notre
modele de référence avec vents prédit des fractions de baryons (relativement
a Q) de frack =~ 50%, foot =~ 30%, feora =~ 1% et fo ~ 20% (10% avec
I'IMF de Kroupa et al. (1993)). Cela est compatible avec les observations.
Par contre, le méme modeéle sans vent conduirait & fpace =~ 40%, fhot =
20%, feoa =~ 4% et f, ~ 40% en flagrant désaccord avec les observations.
Augmenter t, pour diminuer la fraction d’étoiles n’est pas une solution car

cela laisserait la masse de gaz condensé (gaz froid plus étoiles) inchanggée.

Notre modéle standard t, = 3 Ga et 7, = 1.5 est donc compatible avec
toutes les contraintes observationnelles présentées qui concernent 1'Univers
dans sa globalité. Le seul divergence concerne la densité comobile d’étoiles
a z = 3 qui est de toute maniére incompatible avec le taux de formation
d’étoiles observé. Voyons maintenant plus finement les résultats pour les

halos.
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5.3 Observations des halos

Nous avons montré dans la partie précédente qu’en choisissant correcte-
ment la valeur du paramétre de vents et du temps de formation d’étoiles,
cela permettait de reproduire I’évolution baryonique observée dans I’Univers.
Nous allons maintenant étudier si notre modéle standard pour 1’Univers per-
met de reproduire I’évolution des baryons dans les halos de masse donnée
et, si on peut déduire une dépendance des paramétres ¢, et 7, avec la masse

des halos.

5.3.1 Histoire du taux de formation d’étoiles par halo

En utilisant le formalisme de Press-Schechter Etendu, le modéle permet
de prédire I'histoire baryonique moyenne pour les halos de masse M, don-
née. Grace a une analyse des données du Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
portant sur prés de 100 000 spectres de galaxies, Heavens et al. (2004) ont
pu calculer la distribution en age des étoiles. De cela, ils ont déduit 1’histoire
individuelle de formation d’étoiles en utilisant 'IMF de Salpeter. Ils ont en-
suite échantillonné selon la masse stellaire M, des galaxies. On peut faire de
méme dans notre modeéle en utilisant la fraction d’étoiles pour convertir M
en M,. Enfin, ils ont calculé la contribution de chaque gamme de masse au
taux de formation d’étoiles comobile dans I'Univers. De maniére équivalente,

nous avons calculé
px = fi(Mo, 20) Mon(Mo) A Mo, (5.3)

avec n(My) la fonction de masse de Press-Schechter. La comparaison modéle-
observation est alors immeédiate (voir figure 5.5). Il faut tout de méme garder
a l'esprit que, d’'un coté l'objet de base est une galaxie, de l'autre c’est un
halo. Cela peut nuancer un peu les conclusions.

La point le plus marquant dans les observations (figure en haut a gauche)
est que la formation d’étoiles est dite “antihiérarchique” selon Heavens et al.
(2004). En Doccurrence, les galaxies de fortes masses (M, > 102 M)
forment leurs étoiles majoritairement a beaucoup plus haut redshift que les
galaxies de faibles masses (M, < 10'9 My). Cela peut paraitre difficile a ex-
pliquer dans le cadre du modéle hiérarchique mais il n’en est rien. En effet,
comme on peut le voir notre modéle reproduit cette caractéristique (figure

en haut a droite). Il y a essentiellement 2 raisons a cela. Tout d’abord, seuls
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F1G. 5.5 — En haut : Histoire moyenne de formation d’étoiles en fonction du temps
de regard en arriére pour différentes masses stellaires finales. Les valeurs observées
(Heavens et al. 2004) sont tracées a gauche. Comme dans larticle, les courbes sont
decalées de 0.5 en log, & part celles pour les galaxies massives qui sont décalées de
1. Les courbes & droite sont les prédictions pour notre modeéle de référence. Pour
les galaxies les plus massives, une deuxiéme courbe, plus fine, correspond a un
modéle avec une métallicité plus réaliste et des supervents. En bas : Fraction (en
masse) de gaz chaud dans les groupes et amas (Sanderson et al. 2003) en fonction
de la température Tx en keV. La droite horizontale montre la fraction de baryon
universelle. La courbe continue inférieure a gauche montre la fraction de gaz chaud
en fonction de Thog pour notre modéle de référence. La courbe continue inférieure
& droite est pour le modéle avec métallicité plus réaliste et supervents. Enfin, la
courbe en tirets montre les prédictions en z = 2 et illustre ainsi ’évolution en
redshift de la fraction de gaz chaud.
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les halos les plus gros sont susceptibles d’avoir une fraction importante de
leurs progéniteurs au-dessus de M,y & haut redshift. Cela implique que 1'ac-
crétion (et donc la formation d’étoiles) est plus faible & haut redshift pour
les petites masses. Cet effet est cependant faible. En otitre, la seconde raison
est liée au processus de refroidissement. En effet, & bas redshift pour les gros
halos (To00 > Tmax) une fraction de plus en plus grande des progéniteurs
passe au-dessus de Ty, de sorte que le refroidissement devient inefficace. Le
taux de formation d’étoiles chute alors exponentiellement avec un temps de
déplétion t./(nw + 1).

Qualitativement, le taux de formation d’étoiles individuel est bien repro-
duit. Il existe tout de méme des différences importantes a bas redshift pour
les gros halos. Premiérement, le coude qui constitue le moment ou le refroi-
dissement s’arréte est beaucoup plus tot dans le modele (il y a 7 milliards
d’années) que dans les observations (il y a seulement 2 milliards d’années).
Deuxiémement, le taux de formation d’étoiles chute de maniére beaucoup

plus violente dans les observations.

Le premier point se justifie facilement si on prend en compte ’enrichisse-
ment en métaux que nous avons négligé dans notre approche. L’efficacité du
refroidissement est alors augmentée et la transition Ty, entre le régime de
refroidissement instantané et le régime de refroidissement lent se trouve re-
poussée a plus haute température Viriel. En I'occurrence, si on considére une
meétallicité typique de l'ordre de 0.3 Zg alors Tiax est multiplié par 4 (So-
merville et Primack 1999), c’est-a-dire qu’il devient Tjax = 2x 10°(142) K.
Comme on peut le voir sur la figure 5.5, en haut & droite, avec la courbe ap-
pelée “10'2 M, +AGN” (qui prend en compte cette métallicité non nulle), le
coude se situe alors au bon endroit. De maniére générale, ce coude correspond

environ au moment ol Thyy = Tinax.

Le second point, la décroissance tres rapide, est plus difficile & expli-
quer. Il faut tout d’abord remarquer que la déduction du taux de formation
d’étoiles & partir des spectres est relativement incertaine. Une partie de la
formation d’étoiles pourrait étre enfouie comme le montre des observations
plus poussées de galaxies massives individuelles. D’autre part, 'IMF est cer-
tainement différente de celle de Salpeter. La chute est donc probablement un
peu moins raide qu’elle n’y parait. Si la tendance est tout de méme confir-
meée, elle implique des temps de déplétion du gaz t./(ny + 1) trés court. En

effet, il est important de comprendre que cette conclusion dépasse largement
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le cadre de notre modéle. Méme si on arréte le refroidissement, il est diffi-
cile de comprendre comment, en 1 milliard d’années, le taux de formation
d’étoiles a pu chuter d’un facteur 100 sachant que le gaz froid est & priori
toujours présent et, méme encore un peu alimenté par les progéniteurs de
faibles masses. Une solution naturelle pour expliquer comment le gaz froid
a pu étre “vidangé” si vite est d’invoquer la présence de vents, beaucoup
plus efficaces et énergétiques que les précédents : des supervents. L’origine
de tels vents pourrait étre attribuée aux trous noirs supermassifs au centre
des galaxies (Springel et al. 2005). Nous avons donc testé cette hypothése
de supervents d’efficacité 1, = 15 avec une énergie cinétique T, = 107 K.
Le résultat est encourageant (voir la courbe appelée “10'2 Mg, +AGN” figure
5.5).

Il convient donc d’invoquer deux vents dans le modéle, des vents liés aux
supernovae pour les galaxies naines et normales et des supervents liés aux
AGN pour les galaxies massives. Cela est cohérent avec le fait que les trous
noirs supermassifs sont présents principalement dans les galaxies massives
et que de méme, les supervents semblent surtout influer sur les galaxies de
plus grandes masses (Springel et al. 2005). En d’autres termes, efficacité

moyenne des vents pour un halo de masse donnée croit avec la masse du

halo.

5.3.2 Fraction de gaz chaud dans les amas

En analysant les profils d’émission et de température de 66 amas et
groupes & bas redshift, Sanderson et al. (2003) ont pu déduire la relation entre
la fraction de gaz, fiot, et la température X, Tx, dans la gamme 0.5—17 keV.
Pour calculé fyot, ils ont déterminé pour chaque amas et groupe le S-model
pour la densité du gaz qui ajuste le mieux le profil d’émission. Les résultats
sont présentés sur la figure 5.5, en bas a gauche.

La premiére constatation est que les fractions de gaz chaud sont tres
élevées. En effet, la moyenne sur tout ’échantillon est < fi,o1 >= 0.134 ce qui
est trés proche de la fraction de baryon universelle f}, représentée par la droite
horizontale. Le deuxiéme point, est la corrélation entre la température X et
la fraction de gaz chaud. En effet, la fraction de gaz chaud croit de maniére
importante avec la température X comme frot o Tx. Une telle relation est
parfois invoquée pour expliquer la relation Lx — Tx observée dans les amas
(Neumann et Arnaud 2001).
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Qu’en est-il des prédictions du modeéle ? Le modeéle de référence (courbe
continue) montre la présence de 2 plateaux pour la fraction de gaz chaud en
fonction de la température Viriel. En effet, pour les petites galaxies, 1a ou le
refroidissement et les vents sont les plus efficaces, la fraction de gaz chaud
atteint son minimum de 'ordre de 0.03. Il est intéressant de noter que cette
fraction est faible mais non nulle. Cela implique la présence d’un halo de gaz
chaud pour toutes les galaxies. Comme la température d’un tel gaz est de
Iordre de la température Viriel, sa détection est beaucoup plus difficile que
dans les amas oil le gaz est trés chaud. On note toutefois le récent article
de Nicastro et al. (2003) dans lequel le gaz chaud a été détecté dans notre
Voie Lactée. Au contraire au-dessus de Tiax et Ty le refroidissement devient
inefficace et les vents sont piégés et alimentent le gaz chaud. Ainsi, la fraction
de gaz chaud tend vers f;, comme dans les observations. La transition entre
ces 2 régimes a lieu aux alentours de 7' = 0.1 keV c’est-a-dire beaucoup plus
bas que la transition suggérée par les observations. On note cependant que la
conversion que nous avons utilisée entre température X et température Viriel
est trés simplifiée. De méme, les observations ne concernent que le coeur des
amas et leur extrapolation a des rayons plus larges (en utilisant un 3-model)
est incertaine (Neumann 2005). Enfin, le rayon Viriel qu’ils ont utilisé est

sensiblement différent de Rogg.

Une solution pour pallier cette transition a trop petite température Viriel,
peut venir encore du scénario de supervents (1, = 15 et Ty, = 107 K). Il faut
aussi prendre en compte la métallicité typique des amas Z = 0.3 Zq qui aug-
mente la température maximum de refroidissement jusqu’a Tyayx = 2x 106 K.
La transition entre le régime pauvre en gaz chaud et le régime riche en gaz
chaud a alors lieu a plus haute température (Thog = 1 keV) comme observé.
La transition est cependant trop abrupte, mais c’est 1a un inconvénient déja
signalé du modéle pour lequel les transitions sont des Heavyside simplement
adoucis grace aux moyennes sur les progéniteurs. Au final, il semble donc
que le scénario avec deux types de vents (dus aux supernovee et AGN) est 1a

encore favorisé.

Kay et al. (2004) ont d’ailleurs réalisé des simulations d’amas avec un
feedback proche de notre scénario de supervents. En effet, ils ont chauffé de
maniére impulsionnelle le milieu dense et froid des amas a une température
de 17 keV. Cela correspond dans nos notations a une énergie Ty, = 2 x 107 K

a comparer aux 107 K utilisés dans notre modéle de supervents. Cela permet
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de reproduire la relation Lx — Tx avec un bon niveau d’entropie au centre
de ’amas. Un tel feedback important permet donc de reproduire la fraction
de gaz chaud mais aussi le profil d’entropie.

Un autre argument en faveur de vents importants est la valeur trés faible
de la fraction d’étoiles comparativement & la fraction de gaz chaud dans
les amas. Cette fraction d’étoiles est de l'ordre de f. ~ 0.02 (Lin et al.
2003) a comparer & la fraction de gaz chaud fLo; ~ 0.13. On retrouve, la
encore le probléme du sur-refroidissement qui est encore plus flagrant que
pour I'Univers car on n’a pas ici les incertitudes liées au fond diffus ou au
gaz chaud indétectable. La solution semble 1a encore d’invoquer de puissants

vents.

5.3.3 Fonctions de masse stellaire et HI

Les résultats précédents (histoire individuelle de formation d’étoiles et
fraction de gaz chaud dans les amas) tels que nous les avons exploités ne
sont, a priori, pas trop affectés par le fait que les prédictions du modeéle ne
concernent que les halos (au sens gravitationnel du terme) et non directement
les galaxies, les groupes ou les amas (au sens observationnel du terme). Il
n’en est pas de méme dans cette partie ot nous allons traiter de fonctions de
masse stellaire et HI. Pour passer des masses de halos aux masses galactiques,
il faudrait, en toute rigueur, utiliser le “halo occupation number” (HON)
(Kravtsov et al. 2004b) qui donne le nombre moyen de galaxies satellites
dans un halo de masse donnée. A I’heure ou j’écris, ce travail est en cours.
Les résultats présentés ici sont donc préliminaires car ils ne prennent pas
en compte le HON. En 'utilisant, on devrait pouvoir calculer les propriétés
baryoniques moyennes de chaque galaxie. Le principal effet du HON devrait
étre principalement de décaler la fonction de masse vers les petites masses.

Les fonctions de masse stellaire et HI ont été calculées en utilisant la
fonction de masse des halos de Press-Schechter et en calculant, grace au
modeéle, la masse de gaz froid et la masse d’étoiles dans chaque halo de
masse totale donnée. Ces fonctions de masse et leur évolution sont montrées
figure 5.6. Pour les petites masses, ’aplatissement de la courbe s’explique
par la fraction de baryons qui chute en-dessous de My,. En effet, cette
fraction qui chute brusquement implique un faible nombre de galaxies dans
les halos plus petit que Mpyi,. Pour les hautes masses, la chute de la fonction

de masse correspond & la décroissance rapide de la fonction de masse de
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FiG. 5.6 — A gauche : Fonctions de masse stellaire pour des redshifts de z = 0 (ligne
continue), z = 2 (ligne pointillée) et z = 8 (ligne tiretée). A droite : Fonctions de
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masse HI pour des redshifts de z = 0 (ligne continue), z = 2 (ligne pointillée) et

z = 8 (ligne tiretée).

Press-Schechter. En ce qui concerne 1’évolution en redshift, elle est différente
pour la fonction de masse stellaire et la fonction de masse HI. En effet,
la fonction de masse de Press-Schechter se décale vers les petites masses
lorsque le redshift est plus important. La fraction d’étoiles diminue avec le
redshift. En conséquence, la fonction de masse stellaire se décale rapidement
vers les petites masses au fur et & mesure que ’'on remonte dans I’histoire
de I’Univers. Par contre, la fraction de gaz froid moyenne dans lunivers
augmente d’un facteur presque 10 entre z = 0 et z = 2. Il en résulte que la
fonction de masse HI se décale d’abord vers les grosses masses avant de se
redécaler vers les petites masses quand la fraction de gaz froid se stabilise.

Les fonctions de masse galactique HI (Zwaan et al. 2005) et stellaire (Cole
et al. 2001) observées sont montrées figure 5.7. La fonction de masse HI a
été obtenue en utilisant le catalogue HIPASS qui contient 4321 détections de
ligne d’émission HI extragalactiques a 21 cm. Quant a la fonction de masse
stellaire, elle a été calculée grace a la fonction de luminosité dans le proche
IR déduite des catalogues 2MASS et 2dF et au rapport masse-luminosité
déduit d’un modéle de population stellaire supposant une IMF de Kennicutt
(1983). Les grandeurs représentées sont les ajustements de Schechter de ces
2 fonctions de masse, ajustements qui sont trés précis.

Les 2 fonctions de masse présentent globalement des caractéristiques si-

milaires bien que la fonction de masse stellaire soit décalée vers les hautes
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F1G. 5.7 — Fonctions de masse stellaire et HI. Les tirets gras représentent la fonction
de masse stellaire pour notre modéle de référence tandis que les autres tirets sont
pour le modeéle de supervents. Les diamants sont ’ajustement de Schechter des
observations (Cole et al. 2001). De la méme maniére, la ligne en gras avec des traits
et points est la fonction de masse HI pour notre modéle de référence et 'autre ligne
est pour le modéle de supervents. Les triangles sont I’ajustement de Schechter des
valeurs observées (Zwaan et al. 2005). Pour comparaison, la ligne continue en gras
est la fonction de masse de Press-Schechter pour laquelle on suppose une fraction
de baryon universelle partout.

masses puisque la fraction stellaire dans les galaxies est nettement supérieure
a la fraction de gaz HI. Pour les petites masses, les fonctions décroissent dou-
cement puis chutent brusquement au deld d’une masse critique de ’ordre de
10" h='Mg, pour la masse de gaz et 3 x 10 h™'M, pour la masse stellaire.

Les prédictions de notre modéle de référence sont tracées en gras. La
normalisation globale semble étre en bon accord. Cela est logique puisque,

comme nous l'avons déja vu, le bilan baryonique pour 'Univers en z = 0
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(c’est-a-dire l'intégrale de la fonction de masse multipliée par la masse) est
bien reproduit par le modéle. A titre de comparaison, la fonction de masse de
Press-Schechter en supposant une fraction de baryon universelle est montrée

comme une ligne continue.

Regardons maintenant plus en détail. Pour les masses intermédiaires, I'ac-
cord est encourageant. Pour les hautes masses, la chute est plus accentuée
dans les observations que ce soit pour le gaz ou pour les étoiles. La premiére
raison est bien sir le HON mentionné précédemment. En effet, celui-ci de-
vrait diminuer le nombre de galaxies massives puisque les gros halos sont
alors décomposés en galaxies plus petites. La deuxiéme cause se trouve sans
doute dans les supervents qui, comme illustré, diminuent aussi les fonctions
de masses pour les hautes masses. Cela est logique car ces vents éjectent
le gaz froid hors des halos. On remarque qu'un modéle avec deux types de
vents est prometteur car il devrait conduire & une transition lisse depuis les
fonctions de masse avec vents jusqu’a celles avec supervents. Les fonctions

de masse obtenues devraient ainsi se rapprocher des observations.

Pour les petites masses, le modéle tend & sous-estimer la fonction de
masse de gaz froid. La encore, le HON devrait augmenter le nombre de petites
galaxies. Un autre point est que la transition en My, est certainement moins
abrupte que dans le modéle. Cela devrait donc tendre & repeupler cette partie
de la fonction de masse qui dépend fortement de la pente de la fraction de

gaz froid en fonction de la masse du halo.

Dans cette partie, nous avons étudié les bilans baryoniques moyens en
z = 0 pour des halos de masse donnée. Ces bilans concernent les 3 phases que
I’on peut trouver dans un halo : le gaz chaud, le gaz froid et les étoiles. Nous
avons aussi étudié I'histoire moyenne des baryons, plus précisément celle de la
formation d’étoiles. Notre modele de référence (t, = 3 Ga-ny, = 1.5), repro-
duit globalement toutes les tendances observées. L’ensemble des observations
semble cependant indiquer qu’il faut raffiner ce modéle en ce qui concerne les
grosses masses de halos. Un premier aspect évident est de prendre en compte
la métallicité non nulle (~ 0.3 Zg) qui augmente 'efficacité du refroidisse-
ment. Cela revient & augmenter la température maximale de refroidissement
jusqu’a Tax = 2 x 10%(1 + 2)3 K. Un autre point important est d’inclure
dans le modéle un deuxiéme modéle dit de supervents. Ces supervents se-
raient plus puissants (7, = 15) et plus énergétiques (Ty = 107 K) que les

vents produits par les supernovee. Ils ne concerneraient que les halos les plus
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massifs, puisque 'on doit bien stiir veiller & garder une efficacité moyenne
de vents de 1y, = 1.5 dans 1'Univers comme suggéré dans la partie précé-
dente. De tels supervents pourraient trouver leur source d’énergie dans les
trous noirs supermassifs observés au centre des galaxies massives (Springel
et al. 2005). En raffinant ainsi notre modele 'accord avec les observations
est meilleur que ce soit pour I’histoire de formation d’étoiles, la fraction de

gaz chaud dans les amas ou les fonctions de masse stellaire et HI.



Chapitre 6
Ouverture vers 1’astroparticule

Jusqu’a présent, nous nous sommes concentrés sur les rayonnements de
basse énergie. Par exemple, nous avons calculé le fond extragalactique intégré
depuis l'ultraviolet jusqu’a l'infrarouge lointain et, nous avons vérifié que
la contribution des étoiles dans notre modéle de référence ne surestimait
pas le fond observé. Mais qui dit formation d’étoiles, dit aussi création de
supernove et donc émission de rayonnements de haute énergie (X et 7).
Dans la méme optique que dans la partie 5.2.3, nous avons donc calculé la
contribution des supernova au fond diffus gamma mou grace a notre modéle,
nous avons ajouté celles des blazars et galaxies Seyferts et, nous avons vérifié
que la somme ne dépassait pas le fond observé. Ceci fait I’'objet de la premiére
partie de ce chapitre.

Une autre source contribuant a ce fond v mou est la somme des émis-
sions provenant du centre de toutes les galaxies a tous les redshifts. En effet,
comme observé récemment par INTEGRAL, le bulbe de notre propre ga-
laxie est une source intense & 511 keV. Il en est ainsi probablement de méme
pour le bulbe des autres galaxies. Afin de calculer cette contribution, il faut
donc extrapoler I’émission a toutes les autres galaxies. La fagon d’extrapoler
dépend évidemment de I'hypothése faite quant a l'origine de I’émission de
la Voie Lactée. Cependant, cette origine est encore trés débattue & I’heure
actuelle et, nous avons choisi de tester une des hypothéses majeures selon
laquelle I’émission serait due & l’annihilation de particules de matiére noire
légére. Par rapport aux travaux précédents et grace & notre modéle analy-
tique, nous avons pu mettre en exergue le role important des baryons dans
le calcul du fond. Ces différents points font ’objet de la deuxiéme partie.

A noter que ce travail fut pour moi trés formateur car il me permit de
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faire mes premiers pas dans le monde de la physique des hautes énergies et
celui de la physique des particules. Ceci a été possible grace & de nombreux

collaborateurs que je remercie.

6.1 Fond diffus gamma

6.1.1 Fond diffus observé et contributions des Noyaux Actifs
de Galaxies

Le fond diffus entre 10 keV et 10 GeV a été observé par HEAO, SMM,
COMPTEL et EGRET (Zdziarski 1996, Strong et al. 2004). Les principales
mesures sont présentées figure 6.1.

En-dessous de 100 keV, la contribution des Seyferts domine et explique
tant la forme que la normalisation du spectre. Le calcul de cette contribution
a été effectué par Zdziarski et al. (1995) en considérant le spectre X moyen
de I'ensemble des Seyferts observés par Ginga et OSSE et, en intégrant sur
une fonction de luminosité en loi de puissance normalisée aux observations
locales. Cependant, les spectres individuels présentent une coupure exponen-
tielle vers quelques centaines de keV et la contribution au fond diffus devient
alors faible.

Au-dessus de 10 MeV, la contribution des blazars domine le fond diffus et
reproduit la pente et 'amplitude du spectre. Comastri (1999) a évalué cette
contribution en sommant les spectres observés par EGRET et, en utilisant
une fonction de luminosité radio ainsi que la corrélation observée entre les
luminosités v et radio. En-dessous d’une dizaine de MeV, les spectres de
blazars présentent une chute qui rend leur contribution au fond diffus faible.

Une autre contribution semble donc nécessaire dans le domaine du MeV

pour expliquer le fond diffus.

6.1.2 Contribution des SNIa

La contribution des supernovee au fond diffus a été évaluée dans Wata-
nabe et al. (1999) ou Ruiz-Lapuente et al. (2001). Nous reprenons ici un
calcul similaire mais dans le cadre de la cosmologie ACDM et, avec le taux
de formation d’étoiles issu de notre modeéle analytique (qui, rappelons-le, a
été validé par les simulations numériques et reproduit de nombreuses obser-

vables).
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F1G. 6.1 — Spectre du fond diffus. Les croix (HEAQ), les étoiles (COMPTEL) et

les diamants (COMPTEL) sont des points observationnels tirés de Zdziarski (1996)
Strong et al. (2004). A basse énergie, la contribution des Seyferts (tirets) domine

Y

(Zdziarski et al. 1995). A haute énergie, c’est la contribution des blazars (Comastri
1999) qui est la plus importante (points-traits). Dans le domaine intermédiaire, la
contribution des SNIa, calculée grace & notre modéle analytique, prend le dessus sur
les 2 autres. La somme des 3 contributions (pointillés) reproduit bien le fond. Une
contribution supplémentaire (annihilation des particules de matiére noire légére par
exemple) jusqu’a 4 keV /cm? /s /st n’est pas exclue vers 511 keV (fleche).

Le temps entre la naissance d’une étoile et son explosion sous forme de
SNIT est négligeable a I’échelle cosmologique, de sorte que le taux de SNII

(pour un taux de formation d’étoiles comobile p, donné) est,
SNIIR = p*(t) X €SNII, (61)

avec le nombre de SNII par unité de masse stellaire formée egnp = 0.007.

Cette valeur est calculée en prenant une IMF de Salpeter entre 0.1 et 125 Mg,
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et, en considérant que les SNII correspondent aux étoiles de plus 8 M. Le
taux résultant est montré figure 6.2. Il nous permet d’ailleurs de faire une
transition avec le chapitre précédent. En effet, la non détection d’'un fond
diffus de neutrinos lié¢ aux supernovae par Super-Kamiokande implique des
contraintes fortes sur le taux de SNII et donc I'histoire du taux de formation
d’étoiles (Strigari et al. 2005). Cependant, comme montré par les études
précédentes, les SNII ne contribuent que faiblement dans le domaine 100 keV-
10 MeV qui nous intéresse, nous allons donc nous concentrer sur les SNIa.
Le nombre de SNIa par unité de temps et par unité de volume comobile,

SNR, se déduit du taux de formation d’étoiles comobile, p,, comme suit,

SNR = p.(t — TsN1a) X €SNIIfSNIas (6.2)

avec Tgn ~ 2.5 Ga le délai moyen typique entre la formation d’étoiles et
I’explosion de la SNIa et, fenia = 0.2 la fraction des étoiles qui vont donner
des SNIa relativement a celles qui vont donner des SNII (Watanabe et al.
1999). Bien siir, les incertitudes sur TN et sur fsnia sont importantes, mais
il est rassurant de remarquer que le taux de SNIa résultant est compatible
avec les observations actuelles de Dahlen et al. (2004) (voir figure 6.2). Le
taux de formation d’étoiles affecte la forme et, la normalisation, la fraction de
SNIa modifie la normalisation et le délai fait chuter le taux & haut redshift.
L’ensemble de ces paramétres semble donner la bonne forme et une bonne
normalisation bien que peut-étre légérement trop forte. Il faut aussi rappeler
que, pour le calcul du fond, l'influence du délai (qui est trés incertain) est
faible car c’est plutdt la contribution & bas redshift qui domine.

En conséquence, I'émissivité comobile qui découle de ce taux de SNIa est
M

Ni Myp

Jju(v,z) = SNR SsN1a(V), (6.3)

avec Mej =~ 0.5 Mg la masse de Nickel produite (Watanabe et al. 1999) et
Ssnia(v) le spectre par atome de Nickel (Nomoto et al. 1984) (dominé par la
raie & 847 keV).

Le fond résultant est alors donné par,

c th
I, = e A Ju(v(1+2), z) dt, (6.4)
La contribution des SNIa est présentée figure 6.1. Elle montre une bosse
dans le domaine 100 keV-10 MeV avec un pic vers 847 keV correspondant a

la raie de décroissance radioactive du Cobalt.
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Fic. 6.2 — Taux de supernova de type I (ligne continue) et II (tirets) en fonction
du redshift pour le taux de formation d’étoiles prédit par notre modeéle analytique.
Les symboles sont les observations de Dahlen et al. (2004) avec des diamants pour
les SNII et des triangles pour les SNIa. La limite supérieure hachurée est liée a la
non détection d’un fond diffus de neutrinos par Super-Kamokiande (Strigari et al.
2005).

De facon intéressante, la somme des 3 contributions reproduit bien la
forme et 'amplitude du fond observé! Ceci est donc une contrainte forte sur
une contribution supplémentaire. Aux alentours de 511 keV, la somme des
3 contributions est tout de méme légérement inférieure au fond observé et,
une contribution supplémentaire jusqu’a 4 keV /cm? /s /st ne peut étre exclue.
Comme nous allons le voir, cette borne supérieure pour une contribution
supplémentaire donne des contraintes sur les candidats possibles de matiére

noire légére.
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6.2 L’hypothése de matiére noire légére

La particule de matiére noire que nous considérons ici est décrite notam-
ment dans Fayet (2004). Elle a une masse mx inférieure au GeV (contraire-
ment au neutralino). Elle interagit non pas par Uinteraction faible (comme
le neutralino) mais par le biais d’'un nouveau boson de jauge U. La section-
efficace d’annihilation résultante est de la forme owvy = a + bv? avec un
terme indépendant de la vitesse dit S-wave et un terme qui en dépend dit
P-wave. La principale contrainte que I'on ait sur la section-efficace est cosmo-
logique. En effet, pour obtenir la bonne quantité de matiére noire résiduelle
(QpMm = 0.23), il faut que la section-efficace au moment du découplage soit
< 0V >p~ 107% cm3/s (Fayet 2004). Cela ne nous dit cependant pas
la valeur relative des termes S-wave et P-wave. L’intérét pour ce candidat
matiére noire s’est trouvé rehaussé récemment grace aux observations d’IN-
TEGRAL puisque, comme nous allons voir, il permet d’expliquer I’émission

observée de la Voie Lactée.

6.2.1 Calcul de I’émission de la Voie Lactée

Afin de calculer le fond diffus dii a ’ensemble des halos de matiére noire
dans I'Univers, il faut connaitre ’émission de chaque halo. Cette émission dé-
pend des caractéristiques de la matiére noire que sont sa masse et sa section-
efficace. Malheureusement la valeur exacte de ces 2 grandeurs est inconnue.
Nous avons donc choisi de nous calibrer sur I’émission de la Voie Lactée.
Le but ici est de trouver quelles valeurs de sections-efficaces et de masses
permettent de reproduire le signal galactique. Ensuite, on pourra calculer le
fond diffus correspondant.

Une émission diffuse & 511 keV, en provenance des régions centrales de
la Voie Lactée, a été détectée par INTEGRAL & un niveau élevé de 1'ordre
de 1073 ph/cm? /s (Knddlseder et al. 2005). Cette émission découle vraisem-
blablement de ’annihilation électron-positron dans le bulbe galactique a un

0% ann /s! Différentes sources astrophysiques ont été en-

taux de 'ordre de 1
visagées pour expliquer une injection de positrons & un tel taux. Cependant,
les SNIa semblent en nombre insuffisant pour soutenir ce taux (Cassé et al.
2004, Prantzos 2004). Les hypernova et sursauts gamma associés pourraient
étre en meilleure position. Mais, leurs progéniteurs sont les étoiles massives

qui occupent majoritairement le disque. Aussi, si les hypernova expliquaient
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I’émission du bulbe, on devrait voir des taches d’émission a 511 keV dans le
disque. Cela n’est pas le cas (Cassé et al. 2004, Schanne et al. 2005, Parizot
et al. 2005). Les binaires X de faibles masses pourraient étre de bons candi-
dats, mais elles semblent ne pas émettre & 511 keV. Nous considérons donc
ici ’hypothese de I’annihilation de particules de matiére noire légére comme
source de positrons.

L’idée est donc que I’annihilation de matiére noire produise des paires
électrons-positrons eTe™. Les positrons sont confinés grace aux champs ma-
gnétiques du bulbe, ils sont ralentis par pertes par ionisation puis, ils forment
du positronium en rencontrant les électrons du milieu interstellaire. Enfin, ils
s’annihilent en donnant deux photons a 511 keV (25% des cas) ou 3 photons
de plus basse énergie (75% des cas). Comme le profil de matiére noire est
piqué au centre, le profil d’émission le sera donc aussi.

En considérant que I'annihilation a lieu sur place (pas de diffusion), ce qui
est d’autant plus vrai que I’énergie des positrons est faible (pour une énergie
de 10 MeV la diffusion est de l'ordre de 300 parsecs), on peut calculer le
profil d’émission de la Voie Lactée. Le flux de rayon « en provenance d’une

direction faisant un angle 6 avec le centre galactique est donné par

Fy(0) = % /l P, (r)dl, (6.5)
Pr) = Sl (r) <TG 2, (6.5)

Dans cette expression, Spos() est le spectre d’émission du positronium avec
25% d’énergie dans la raie a 511 keV et 75% dans un continuum 3~ (Brown
et Leventhal 1987). px(r) est le profil de matiére noire. Notons aussi que le
facteur 1/2 provient du fait que la matiére noire est auto-conjuguée (pour
éviter de compter 2 fois les mémes paires de particules). Dans le cas contraire,
on a px(r)pg(r) en lieu et place de p%(r). Mais le résultat final est inchange
car la section-efficace au moment du découplage doit alors étre multipliée par
2, ce qui compense. Enfin, nous avons tronqué I’émission au rayon du bulbe
(0 = 16 degrés) considérant que la densité de gaz devient ensuite insuffisante
pour confiner et annihiler efficacement les positrons.

Pour comparer proprement 1’émission théorique avec 1’émission observée,
il faut convoluer le signal par la réponse impulsionnelle (PSF) du spectro-

métre SPI d'INTEGRAL. Le signal obtenu pourra étre comparé au signal
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observé auquel on a soustrait le bruit. Ce travail a été réalisé par Patrick
Sizun du CEA-Saclay.

6.2.2 Calibration
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FiG. 6.3 — Taux de comptages INTEGRAL/SPI dans la raie & 511 keV en fonction
de I'angle entre la ligne de visée et le centre galactique. Les points sont les taux
de comptages de la camera SPI auxquels on a soustrait le bruit instrumental. Ces
résultats sont moyennés sur la premiére année de données et sur l’ensemble des
détecteurs. Les lignes sont les taux de comptages pour les 3 modéles envisagés :
section-efficace S-wave, profil NFW et mx = 100 MeV (ligne continue), section-
efficace P-wave, profil NFW et mx = 1 MeV (tirets), enfin section-efficace P-wave,
profil Moore et mx = 1 MeV (pointillés). Il faut insister sur le fait que les profils
montrés sont les profils aprés convolution par la PSF et non les vrais profils d’émis-
sion (la déconvolution nécessiterait des hypothéses supplémentaires qui pourraient
fausser les résultats). La courbe la plus basse (points-traits) correspond a une source
ponctuelle de rayons 7 au centre galactique. Cette hypothése n’est pas compatible

avec les données.

Nous allons maintenant balayer l'ensemble des cas possibles pour la
section-efficace en considérant les 2 cas extrémes : < ov, >= a (S-wave) et
< 0V >= bv? (P-wave). Toutes choses égales par ailleurs, ces 2 cas donnent
des résultats tres différents, surtout en ce qui concerne la normalisation. En

effet, dans le cas S-wave la section-efficace vaut toujours < owv, >p. Par
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contre, dans le cas P-wave, en raison de la faible dispersion de vitesse dans
les halos v, comparativement & celle au moment du découplage vg, ’émis-
sion est plus faible d'un facteur v /v2,,, ~ 10°. Le profil d’émission est aussi
modifié légérement car la dispersion de vitesse varie en fonction du rayon.
Nous avons donc calculé le profil de dispersion de vitesse en considérant une
distribution de vitesse a 1’équilibre dans le potentiel de matiére noire. Il suffit
pour cela de résoudre les équations de Jeans. En supposant une dispersion

de vitesse isotrope, cela donne,

3 Ra00 GM(r
Vhato() = px—(r)/r px(r) r2( ) r. (6.7)

Ce profil de vitesse décroit au centre de sorte que le profil d’émission P-wave
est un peu moins piqué que le profil S-wave.

La question a laquelle on cherche a répondre est : existe-t-il pour ces
2 cas, une masse de particule plausible ainsi qu'un profil de matiére noire
réaliste qui permettent de reproduire le niveau d’émission observée (et acces-
soirement la forme) ? La masse de matiére noire est a priori comprise entre
511 keV (pour pouvoir donner ete™) et 100 MeV environ (Ahn et Komatsu
2005). Si la masse était supérieure, le bulbe émettrait dans le domaine radio
a cause des rayonnements de freinage. Cette borne supérieure est d’ailleurs
trés conservative et pourrait étre revue a la baisse en faisant des calculs précis
d’émission radio. Quant aux profils de matiére noire, d’aprés les simulations
numériques, ils sont en 73 dans les régions externes. Dans les régions cen-
trales d’intérét, la pente semble étre comprise entre »~! (profil Navarro et al.
(1995)) et r—15 (profil Moore et al. (1999)). Voila la marge de manceuvre
que l’on a pour reproduire le profil d’émission du bulbe.

Au final, il s’avére que pour reproduire I’émission (convoluée par la PSF)
dans le cas S-wave, il suffit de supposer un profil de Navarro et al. (1995)
avec un paramétre de concentration standard ¢ = 10 et une masse Moyyg =
2 x 102 h=!Mg, (voir figure 6.3). La masse de la particule doit étre choisie
égale a 100 MeV pour obtenir la bonne normalisation. Dans le cas P-wave,
il faut au contraire augmenter au maximum 1’émission qui sinon est trop
faible. On prend donc myx = 1 MeV. Pour le profil de matiére noire, il faut 1a
aussi augmenter au maximum l’émission. Cela nécessite d’'invoquer un profil
de Navarro et al. (1995) avec des paramétres relativement extrémes pour la
Voie Lactée (¢ = 16 et Mooy = 3 x 102 h™IMg). Une alternative est un
profil de Moore et al. (1999) avec des parameétres standards (voir figure 6.3).
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Pour les 3 couples présentés de sections-efficaces, masses de particule et
profils de matiére noire (tous raisonnables), la normalisation est bien repro-
duite. On pourra donc calculer le fond diffus correspondant. Il est intéressant
de remarquer au passage que la forme du profil semble proche des obser-
vations. Par contre, malheureusement, il semble difficile de distinguer quel
profil entre celui S-wave et celui P-wave permet de mieux reproduire le pro-
fil observé. D’une part, parce que la PSF est trés large, d’autre part, parce
que pour calculer la distribution de vitesse au centre il faudrait prendre en
compte aussi la masse des étoiles qui est incertaine, ensuite parce que la
pente au centre du profil de matiére noire est méconnue, enfin parce que le

rayon du bulbe et les processus de confinement sont peu maitrisés.

6.2.3 Fond diffus gamma mou résultant

Le fond diffus résultant est la somme des émissions redshiftées de tous
les halos de matiére noire dans 1’Univers. L’émissivité comobile est obtenue

par,

, e AN L,(M,z)
(v, z) = /Mmin MdlnMdV 7 dln M, (6.8)

avec la luminosité par halo qui est donnée par
Raoo 9
L,(M,z) :/ P, (r)4mrdr. (6.9)
0

dN/dM est la fonction de masse de Press-Schechter. La dépendance du pa-
ramétre de concentration avec la masse et le redshift est donnée par un
ajustement sur les simulations numériques par Bullock et al. (2001D).

Un ingrédient important est la borne d’intégration My, qui est la masse
minimale de halo & partir de laquelle I’émission est négligeable. Dans Ahn et
Komatsu (2005), la borne d’intégration est prise comme le maximum entre
la masse d’écoulement libre et la masse de Jeans pour la matiére noire. Cela
conduit & une masse de halo trés faible, inférieure & 1 Mg ! Aussi, le fond est
dominé par la multitude de petits halos qui peuplent 1’Univers.

Cependant, comme mis en exergue par notre modéle analytique, par Gne-
din (2000) et, par Hoeft et al. (2004), la fraction de gaz froid pour les halos
de masse inférieure & My, est trés faible : les galaxies ne se forment pas.

Aussi, les positrons ne peuvent ni étre confinés, ni s’annihiler. Ils s’échappent
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F1G. 6.4 — Spectre du fond diffus. Croix : HEAO. Etoiles : COMPTEL. Ligne
pointillée : Contributions de Seyferts, SNIa et blazars. La contribution au fond
diffus par 'annihilation de la matiére noire S-wave est en point-point-point-traits.
La contribution P-wave est en tirets pour NFW et en tirets longs pour Moore.
Enfin, le fond calculé comme dans Ahn et Komatsu (2005) est montré par des

traits-points.

donc dans le gaz diffus et ne peuvent 1a encore s’annihiler (méme sur des dis-
tances cosmologiques) car la densité est trop faible. Nous avons donc consi-
déré le modeéle trés simple suivant : si Mogg < Mmpin pas d’émission et, si

Mgy > Mypin tous les positrons sont confinés et s’annihilent.

Les résultats sont présentés sur la figure 6.4 pour les différentes configura-
tions de masse, section-efficace et profil considérées (voir partie précédente).
Comme on peut le voir, le fait d’inclure la masse My, liée & la physique du
gaz diminue 1’émission d’au moins un facteur 10. Cela change aussi un peu

la forme du spectre car les halos a formation d’étoiles ne sont en nombre
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important qu’a bas redshift. Pour les cas NFW S-wave et Moore P-wave,
le spectre est relativement similaire. Par contre, pour le cas NFW P-wave,
le fond est encore un facteur 10 en-dessous car le paramétre de concentra-
tion utilisé pour la Voie Lactée (¢ = 16) est largement supérieur a la valeur
standard pour les halos de méme masse (¢ = 10).

Nous avons donc principalement ameélioré le travail de Ahn et Komatsu
(2005) sur 2 points. Premiérement, nous avons pris en compte la physique
des baryons avec le positronium ainsi que la masse minimale pour les halos a
formation d’étoiles. Deuxiémement, nous avons exploré I’ensemble des cas S-
wave et P-wave. En baissant le fond d’un facteur 10, cela permet de relacher
les contraintes sur la matiére noire. En effet, la contribution au fond diffus
due a la matiére noire est largement dominée par les 3 autres contributions
et, I’hypothése de matiére noire reste tout & fait compatible avec le fond

diffus observé.

6.2.4 Contraintes sur le candidat matiére noire légére

Pour finir, on peut résumer I’ensemble des contraintes sur les particules
de matiére noire légére dans une représentation section-efficace masse. Les
inconnues sont en effet au nombre de 3 : a, b et mx. En ajoutant la contrainte
sur la quantité de matiére noire résiduelle, le nombre d’inconnues se réduit
a 2. Nous avons représenté les contraintes liées & la Voie Lactée et au fond
diffus dans le plan a — mx (voir figure 6.5).

Les masses inférieures & 511 keV sont exclues car elles ne permettent
pas de former des positrons. Les masses supérieures & 100 MeV sont exclues
car elles produiraient lors du freinage des positrons, des rayonnement radios
qu’on aurait alors détectés. Cette borne supérieure pourrait méme étre revue
a la baisse. Les sections efficaces plus grandes que < owv,e >p sont bien sir
exclues. Aussi, la ligne du haut correspond au cas S-wave tandis que le bas
du graphique correspond au cas ot le terme en a est négligeable c’est-a-dire
au cas P-wave.

Si on fait I’exercice d’ignorer la calibration sur la voie lactée, on peut
tracer la ligne qui correspond au cas ot I’émission des halos de matiére noire
explique tout le fond diffus non résolu. Aussi, toutes les valeurs au-dessus de
cette courbe sont exclues par la contrainte du fond diffus. En 'occurrence,
sont exclues tous les cas S-wave avec une masse inférieure a 10 MeV.

La contrainte galactique qui correspond & la ligne en gras est compatible
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Fic. 6.5 — Ensemble des contraintes sur la particule de matiére noire légére dans
le plan section-efficace masse : a — mx. Les zones hachurées sont, exclues. On doit
avoir 0.511 < mx < 100 MeV pour pouvoir produire des positrons et ne pas émettre
trop de rayonnement radio. De méme, la section-efficace ne peut pas dépasser sa
valeur au moment du découplage d’ott 0 < a << owve >F. L'angle exclu en haut a
gauche (S-wave, petites masses) est la conséquence de la contrainte du fond diffus.

Enfin, la zone ombrée est la région favorisée par la contrainte galactique.

avec la contrainte précédente. En fait, étant données les incertitudes que
nous avons estimées de l'ordre d'un facteur 10 (comme on a pu le voir en
prenant des valeurs extrémes pour le paramétre de concentration), la région
favorisée semble étre la région grisée. En 'occurrence, les masses de 'ordre
de 100 MeV pour le cas S-wave, les masses de 'ordre 1 MeV pour le cas
P-wave et tous les cas intermédiaires semblent possibles.

Au regard de I'ensemble des contraintes, il reste donc toute une région

ou la matiére noire légére a tout loisir d’exister...






Chapitre 7

Conclusion

Ce petit voyage dans I'univers des galaxies se résume ainsi. Nous avons in-
clus la formation d’étoiles dans le code hydrodynamique et N-corps RAMSES
en utilisant une loi de Schmidt et un seuil en surdensité. Nous avons ensuite
réalisé une étude en convergence pour évaluer l'effet de la résolution, ainsi
qu’une batterie de simulations pour étudier 'influence du temps de formation
d’étoiles sur I'histoire de formation stellaire. Aprés avoir extrait les histoires
baryoniques individuelles des halos, il nous est apparu que la résolution finie
diminue ’amplitude de formation d’étoiles et la retarde de maniére signifi-
cative. Le temps de formation d’étoiles produit des effets qui présentent la
méme tendance. Si qualitativement le phénoméne est logique, quantitative-
ment les effets sont moins triviaux. En effet, en augmentant d’un facteur dix
le temps de formation d’étoiles (de ¢, = 3 Ga a ¢, = 30 Ga), le taux de
formation d’étoiles n’a été divisé que par un facteur deux.

Afin de comprendre 'origine de ces comportements, nous avons été ame-
nés a développer un modeéle analytique simple qui prédit I’évolution cosmo-
logique des baryons pour les quatre phases suivantes : gaz diffus, gaz chaud,
gaz froid et étoiles. Ce modéle est basé sur le formalisme de Press-Schechter
pour les prédictions concernant I’Univers dans son ensemble et celui de Press-
Schechter Etendu pour les prédictions concernant un halo de masse donnée.
L’ingrédient principal s’avére étre la masse minimale pour les halos & forma-
tion d’étoiles My, masse qui trouve son origine dans le fond ionisant UV.
Connaissant I’évolution de la fraction de masse des progéniteurs au-dessus
de cette masse critique, on en déduit I'histoire du taux d’accrétion. Ce taux
controle la formation des galaxies et des étoiles. Les processus de refroidis-

sement, de formation d’étoiles et les vents ne font que retarder ou diminuer
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I’amplitude du taux de formation d’étoiles par rapport a cette courbe. La
forme en cloche liée a I’accrétion subsiste. Grace & cette masse minimale, on
peut aussi modéliser simplement les effets de la résolution finie d’un code : il
suffit pour cela de la remplacer par la résolution en masse du code M;es. Au
final, nous avons vérifié sur les simulations que ce modéle permet de prédire
a mieux qu’un facteur deux, I’évolution moyenne des baryons dans I'Univers

et dans les halos.

La comparaison du modéle aux observations permit de contraindre les
deux paramétres physiques principaux du modéle : le temps de formation
d’étoiles t, et efficacité des vents 7,. L histoire du taux de formation d’étoiles,
I’évolution de la densité comobile d’étoiles, ’évolution de la densité como-
bile de gaz froid et le fond diffus extragalactique intégré semble favoriser des
temps de formation d’étoiles de l'ordre de t, = 3 Ga, valeur en bon accord
avec les observations locales de galaxies & disques. Des vents galactiques a
un taux proche du taux de formation stellaire sont nécessaires pour éviter le
probléme du sur-refroidissement. La valeur favorisée est 7, = 1.5, compatible
avec les observations locales de vents galactiques produits par les explosions
de supernovae. Avec ces deux paramétres, qui définissent ainsi notre modéle
de référence, 'ensemble des observations globales est bien reproduit, ce qui
est remarquable étant donnée la simplicité du modele. La seule observation
difficile & concilier est la densité comobile d’étoiles & haut redshift, mais cette
observation n’est pas compatible avec les observations directes du taux de
formation d’étoiles. Le bilan baryonique obtenue en z = 0 pour notre modéle
de référence devient 2, ~ 0.004, Qco1q = 0.0004, Qpor =~ 0.01 et Qpaac >~ 0.02
(fond diffus). En regardant les bilans pour les halos tels que les histoires
individuelles de formation d’étoiles, la fraction de gaz chaud dans les amas,
les fonctions de masses stellaires et HI, cela semble suggérer des vents plus
importants et plus énergétiques pour les galaxies les plus massives. Ces su-

pervents pourraient trouver leur origine dans les noyaux actifs de galaxies.

Bien comprendre 'évolution cosmologique des baryons joue aussi un
role important en astroparticule. En utilisant notre modéle analytique, nous
avons pu calculer le taux de SNII ainsi que celui de SNIa. Cela nous a permis
de déduire le fond extragalactique ~ correspondant. En sommant les contri-
butions des Seyferts, des blazars et des SNIa, on obtient en bonne approxi-
mation le fond diffus observé des X durs au «. Cela donne des contraintes

importantes sur une éventuelle contribution supplémentaire. En particulier,
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nous avons calculé le fond diffus qui serait produit dans I'hypothése de ma-
tiére noire légére. Dans cette hypothése, la matiére noire s’annihilerait pour
donner des paires électrons-positrons. Les positrons produiraient alors des
photons & 511 keV en s’annihilant dans le milieu interstellaire. En nous ca-
librant sur I’émission du centre galactique, nous avons calculé le fond diffus
correspondant en sommant 1’émission de tous les halos de matiére noire de
I’Univers. Le point important ici est que I’émission des halos plus petit que la
masse minimale de formation d’étoiles My, est négligeable car la densité de
gaz est trop faible pour confiner et annihiler les positrons. En prenant ainsi
en compte cet effet da a la physique des baryons, cela diminue le fond obtenu
d’un facteur 10. L’hypothése de matiére noire légére est alors compatible avec
la contrainte liée au fond ~ observé.

Ce périple au coeur de I'évolution baryonique de 'Univers touche mainte-
nant bientot a sa fin. Dans la continuité de celui-ci plusieurs pistes semblent
intéressantes a explorer. Tout d’abord, on pourrait inclure les métaux a la
fois dans le code et dans le modéle. Comme nous 1’avons vu, cela donne de
meilleurs résultats pour les galaxies massives. Cela devrait aussi donner des
contraintes importantes notamment sur la faculté des vents a advecter les
métaux. Ensuite, introduire les trous noirs supermassifs dans les simulations
cosmologiques a la maniére de Springel et al. (2005) me tient particuliére-
ment & ceeur. Ils devraient d’une part affecter le bilan baryonique comme
nous l'avons évoqué. De plus, 1’étude des noyaux actifs de galaxies pourrait
étre intéressante en elle-méme. En oiitre, au vu des observations actuelles,
inclure les sursauts de formation d’étoiles dans les simulations semble es-
sentiel. La difficulté tient dans la résolution temporelle et spatiale limitée
des simulations cosmologiques. Enfin, une étude des galaxies individuelles
pourrait étre intéressante. Notamment, 'impact du feedback sur les galaxies
naines et sur la structure des galaxies serait un sujet riche. Pour ce qui est du
modeéle, une amélioration serait de considérer les galaxies comme la brique
de base et non plus les halos. En effet, chaque halo contient en son sein une
galaxie principale ainsi que tout un cortége de satellites. La distribution en
masse de ces satellites est connue (Kravtsov et al. 2004a), ce qui devrait
permettre de prédire I'évolution baryonique des galaxies elles-mémes. Ainsi

s’achéve ce voyage au travers du temps, de ’espace et de la matiére...
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Résumé

Durant cette thése, j’ai étudié la formation des galaxies grace & des simu-
lations cosmologiques et & un nouveau modéle analytique. Dans le cadre du
modéle standard de formation hiérachique des grandes structures, les petites
fluctuations primordiales de densité observées sur le fond diffus cosmologique
sont amplifiées par la gravité pour donner des halos de matiére noire de plus
en plus gros. C’est au sein de ces halos que le gaz s’effondre et se refroidit
pour former des disques de gaz froid a support centrifuge. Ces disques sont
ensuite convertis en disques stellaires : les galaxies. Le probléme dans ce
scénario est celui du sur-refroidissement : une trop grande part du gaz finit
sous forme d’étoiles comparativement aux observations. J’ai donc réalisé une
étude de I’évolution des baryons (un gaz d’hydrogeéne et d’hélium) dans I'Uni-
vers grace a des simulations numériques hydrodynamiques haute-résolution.
Cependant, ces simulations sont affectées par des effets de résolution finie.
J’ai ainsi développé un modéle analytique simple qui posséde 'avantage de
ne pas étre affecté par de tels effets. Celui-ci prédit la quantité de baryons
dans chacune des 4 phases suivantes : étoiles, gaz froid dans les disques galac-
tiques, gaz chaud dans les amas et gaz diffus dans le milieu intergalactique.
La comparaison des résultats aux observations a montré que la cosmologie
controle le taux de formation d’étoiles dans 1I’Univers. Ce modéle a aussi mis
en lumiére le role essentiel des vents galactiques qui, éjectant le gaz froid des
disques jusque dans les halos de gaz chaud, permettent d’éviter le probléme
du sur-refroidissement. Enfin, en une ouverture vers 'astroparticule, j’ai étu-
dié les implications de la physique du gaz sur le fond diffus gamma produit

dans I'’hypothése de matiere noire légere.



