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Résumé

Cette theése a pour objectif de contribuer a comprendre I'histoire de formation de
notre Galaxie, la Voie lactée, en utilisant pour traceurs des objets parmi les plus vieux de
I'univers que sont les amas globulaires, amas d’étoiles denses liées gravitationnellement,
et les étoiles de champ.

Selon le modele de croissance hiérarchique des structures, les galaxies se construisent,
en partie, par la fusion de galaxies moins massives. La Voie lactée ne fait pas exception et
I'histoire de ses accrétions peut se lire également dans sa population d’amas globulaires
qui contient a la fois des amas globulaires formés en son sein et d’autres d’origine ex-
tragalactique. Si les amas globulaires les plus distants du centre Galactique sont souvent
associés au halo externe, dans les régions plus internes, ou se situe la plupart de la masse
stellaire de notre Galaxie, I'association d’amas globulaires avec les populations stellaires
est encore tres largement débattue.

Dans ce travail, nous utilisons le lien étroit entre les amas globulaires et les étoiles
de champ ainsi que des simulations numériques pour tenter de lever I'ambiguité sur
I'origine in situ ou accrétée de ces objets et reconstruire I'histoire d’accrétion de la Voie
Lactée. Dans un premier temps, nous étudions la distribution spatiale, la cinématique et
I’abondance chimique des amas globulaires a forte métallicité. Nous montrons que leurs
propriétés spatiales, dynamiques et chimiques sont en bon accord avec celles de la po-
pulation stellaire du disque épais de la Galaxie. Nous suggérons alors une époque com-
mune de formation et d’évolution entre les amas globulaires riches en métaux et le disque
épais vieux de la Galaxie. Dans un second temps, nous analysons 'efficacité des diagnos-
tiques cinématiques qui ont été proposés pour identifier les débris d’accrétion parmi les
étoiles de champ et nous discutons leurs applications aux amas globulaires galactiques.
Pour ce faire, nous utilisons des simulations numériques auto-consistantes qui modé-
lisent I'accrétion d'une ou plusieurs galaxies satellites dans un potentiel galactique. Nous
montrons, d'une part, que les intégrales du mouvement ne sont pas conservées durant
le processus d’accrétion et qu’ainsi, a I'issue de la fusion, les étoiles et les amas globu-
laires accrétés ne retiennent pas l'information initiale sur les propriétés orbitales de leurs
satellites progéniteurs. D’autre part, 'interaction avec des galaxies satellites chauffe les
populations in situ (étoiles et amas globulaires) qui, en réaction, peuplent spatialement
le halo galactique et les régions préférentiellement occupées par des objets d’origine ex-
tragalactique dans les espaces cinématiques.

En conséquence, ce travail montre que, dans le contexte de I'arrivée des données Gaia,
I'identification des débris d’accrétion au sein de la Voie lactée a I'aide des seuls diagnos-
tiques cinématiques sera difficile, et nécessitera I'utilisation de mesure d’abondances chi-
miques détaillées.






Abstract

The goal of this thesis is to contribute to understand the formation history of our Ga-
laxy, the Milky Way, using as tracers some among the oldest objects in the universe, the
globular clusters, and field stars.

In the ACDM paradigm, one of the main mechanisms of galaxy growth is by means
of satellites accretion. The Milky Way is no exception and the history of its accretions can
be read also in its population of globular clusters, containing both in-situ and accreted
members. While for clusters at large distances from the Galactic centre an extragalactic
origin is often proposed, in the inner regions, where most of the stellar mass of our Galaxy
lies, the link between globular clusters and stellar populations is still very widely debated.

In this work, we use the close link between globular clusters and field stars, as well as
numerical simulations, to try to remove the ambiguity on the in-situ or accreted origin of
these objects and to reconstruct the accretion history of the Milky Way. As a first step, we
study the spatial distribution, kinematics and chemical abundances of metal-rich ([Fe/H]
> -1) globular clusters. We show that their spatial, kinematic and chemical properties are
in good agreement with those of the stellar population of the thick disk of the Galaxy.
We then suggest that metal-rich globular clusters and Galactic thick disk share the same
epoch of formation and evolution. Secondly, we analyze the overall efficiency of kinema-
tic diagnostics that have been proposed to identify merger debris among the field stars
and discuss their application to the galactic globular cluster system. To do this, we use
self-consistent numerical simulations that model the accretion of one or more satellite
galaxies in a Milky Way-like potential. On the one hand, we show that the integrals of mo-
tion are not conserved during the accretion process. As a result, after the merger, accreted
stars and globular clusters do not retain the initial information about the orbital proper-
ties of their progenitor satellites. On the other hand, mergers of small galaxies and tidal
interactions may cause the heating of the in-situ populations (stars and globular clusters)
which, in response, populate the galactic halo and the regions in the kinematic spaces
preferentially occupied by objects with an extragalactic origin.

In the context of the arrival of Gaia data, this work shows that the identification of
debris of past accretion events experienced by the Milky Way using only kinematic diag-
nostics will be extremely challenging. Detailed chemical abundances and/or ages will be
fundamental to disentangle the accreted or in-situ nature of the Galactic stellar popula-
tions.
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1.1 Les grandes structures de la Voie Lactée

Bien que les connaissances de la structure stellaire de la Voie Lactée évoluent constam-
ment, nous pouvons décrire notre Galaxie a travers quatre grandes composantes, cha-
cune se définissant par des caractéristiques spatiales, des compositions chimiques et des
propriétés cinématiques "différentes" : le halo, le disque mince, le disque épais et le bulbe.
Létude de ces différentes structures, et des populations stellaires qu’elles constituent,
sont la clef pour reconstruire I'histoire de formation et d’évolution de notre Galaxie.

1.1.1 Le halo stellaire

Le halo stellaire, dont la morphologie rappelle celle d'un sphéroide, est une région de
la Galaxie qui peut s’étendre jusqu’a quelques centaines de kiloparsecs (kpc) du centre
galactique. La plus grande fraction du halo se caractérise par une population d’étoiles
vieilles, pauvres en métaux, enrichies en éléments o (définition Sect. 1.1.4) et distribuées
sur des orbites tres excentriques. En moyenne, la vitesse de rotation du halo est nulle.
Peu dense, cette région galactique n’est malgré tout pas homogeéne, preuve en est par les
multiples sous-structures découvertes dans le halo ces dernieres décénnies telles que les
courants stellaires de la galaxie naine du Sagittaire (Ibata et al. [2001b]) ou d’autres sur-
densités plus ou moins diffuses comme le "Monoceros Stream" (Newberg et al. [2002])
ou bien le "Orphan stream" (Belokurov et al. [2007]). Toutefois, 1'origine in-situ ou ac-
crétée du halo stellaire est peu claire. Certaines de ses étoiles se sont probablement for-
mées au sein méme de notre Galaxie mais d’autres sont de nature extragalactique et sont
originaires de galaxies satellites détruites ou en cours de destruction dans le potentiel
gravitationnel de la Voie Lactée. De nombreuses études tentent d’expliquer la formation
du halo stellaire. Par exemple, certains modeles numériques prédisent que cette com-
posante galactique peut se construire intégralement par la superposition de débris ré-
sultant d’événements d’accrétion (Font et al. [2006]; De Lucia and Helmi [2008]; Cooper
et al. [2010]; Gomez et al. [2012]) tandis que d’autres scénarios, toujours basés sur des
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simulations numériques, indiquent que le halo stellaire peut avoir une origine in-situ et
s’étre formé suite au chauffage dynamique d’un disque stellaire pré-existant par des évé-
nements d’accrétion (McCarthy et al. [2012]). Outre son origine peu claire, des études ont
montré récemment que le halo de la Galaxie est une composante complexe, hébergeant
deux populations stellaires différentes de part leurs distributions spatiales, leurs cinéma-
tiques et leurs abondances chimiques; la population du halo interne et la population du
halo externe. Bien que la séparation de ces deux populations n’est pas évidente en raison
d’une continuité dans les propriétés qui les définissent, il est suggéré que le halo externe
est le lieu privilégié des débris d’origines extragalactiques tandis que le halo interne, en
continuité avec le disque épais (voir Sect. 1.1.4), aurait possiblement une origine in-situ.

1.1.2 Ledisque galactique

Le disque galactique est la composante la plus massive de la Voie Lactée et de part
sa structuration, sa chimie et sa cinématique, il se décompose en un disque mince et un
disque épais. Chacune de ses composantes étant définies par les populations stellaires
qu’elle héberge.

1.1.3 Le disque mince

Sans rentrer dans les détails d'une discussion sur les parametres ou les criteres qui
visent a définir la population stellaire du disque mince, les connaissances actuelles font
I’état d'une composante confinée dan le plan de la Galaxie avec une échelle de hauteur
d’environ 300 pc et une échelle de longueur évaluée a ~ 3.5 kpc. De plus, avec une vi-
tesse circulaire au rayon solaire d’environ 215 km/s, le disque mince est une composante
en rotation rapide. Le disque mince est le principal site de la formation stellaire de la
Galaxie, c’est pourquoi, en comparaison avec les autres composantes galactiques (halo,
disque épais), les étoiles du disque mince sont relativement jeunes (< 8 Gyr). Sa popula-
tion stellaire couvre un large interval en métallicité, avec un pic dans la distribution a des
valeurs de [Fe/H] ~ 0 dex, et des queues de distribution progressant de [Fe/H] ~ —0.8 dex
a des valeurs supersolaires (> 0 dex). La relation age-métallicité du disque mince montre
une augmentation de la dispersion en [Fe/H] avec la décroissance en age des étoiles. Cette
tendance particuliere ne pouvant s’expliquer uniquement par une formation a partir d'un
milieu interstellaire inhomogeéne, d’autres processus comme la migration radiale - ol les
étoiles se déplaceraient des régions internes vers les régions externes, et vice-versa, en
réponse a des instabilités dynamiques dans la Galaxie tels que la formation de bras spi-
raux ou d'une barre centrale - sont suggérés. D’autant que le disque mince montre une
dépendance radiale de la distribution de sa métallicité et de son abondance en éléments
a, amenant a penser deux évolutions chimiques distinctes entre le disque externe et le
disque interne.

1.1.4 Ledisque épais

Découvert en 1983, par Gilmore and Reid [1983], a partir d'un comptage d’étoiles en
direction du pole sud galactique, le disque épais s’est révélé par un profil de densité ver-
ticale différent de celui du disque mince, de part son échelle de hauteur (~ 300 pc pour le
disque mince contre ~ 1450 pc pour le disque épais). Depuis, une abondance de travaux
s’est emparée de I’étude de cette composante pour tenter de comprendre son origine et

12



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

N B o i A NN L B B B B B B 0.50
1000+ .
— - ] 0.45
e
- 0.40
E -
2 800 | -
= i =40.35
& H-
g —0.30 =
' £
2 600 F 4 | {025 <.
5 4+ — k=)
— 4020
B —
£ 400} g Dl
> ——— =
0.10
o -o— ~| foo
200 - -
1 1 L | 1 1 1 000
1.5 20 25 30 35 40 45 5.0
radial scale length [kpc]
0.2
1000 |
0.0
= 4 -0.2
B 800
-~
.:ED 4 —-04
< o
! 1 | {-06
L 600 F i >
3 =
o =
® -0.8
S
= a0of 1 W10
g 1
=13
200 - = $ ¢ i ~1.4
1 1

1.0 20 25 3.0 35 40 45 5-.0
radial scale length [kpc]

FIGURE 1.1 - Fig. 5 de Bovy et al. [2012]. Echelle de hauteur en fonction de I'échelle de lon-
gueur pour des sous-populations d’abondance singuliéres. Dans le panneau du haut : les sous-
populations sont codées selon leur abondance en éléments a ([a/Fel). Dans le panneau du bas :
les sous-populations sont codées selon leur métallicités ([Fe/H]). Ici, le disque épais est caracté-
risé par la population enrichie en éléments a (= 0.2 — 0.3 dex) possédant une courte échelle de
longueur (~ 2 kpc).
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son évolution a travers les dges. En comparaison avec le disque mince, la population stel-
laire du disque épais est vue comme une composante vieille (> 9 Gyr, Haywood et al.
[2013]), pauvre en métaux et cinématiquement chaude (Chiba and Beers [2000]; Soubi-
ran et al. [2003]). De plus, les étoiles du disque épais montrent un retard a la rotation de
50 a 100 km/s par rapport a celles du disque mince. Jusqu'aux années 2010, a partir de sé-
lections photométriques, spatiales et cinématiques des étoiles, I'échelle de longueur du
disque épais est estimée a environ 3.6 kpc (Ojha [2001]; Juri¢ et al. [2008]), soit une va-
leur pratiquement similaire a I’échelle de longueur du disque mince. Dans le voisinage
solaire, la densité du disque épais est évaluée a ~ 10% (Juric et al. [2008]), suggérant alors
que cette composante est peu massive au sein de la Voie Lactée.

Différents travaux suggerent que le disque épais de la Galaxie s’est formé sur ~ 1 Gyr, a
partir d'un épisode de formation stellaire intense (Bernkopf and Fuhrmann [2006]; Reid
[2005]). Ces résultats sont en accord avec ce qui est trouvé sur les abondances chimiques
des étoiles associées au disque épais. Ces €toiles sont plus enrichies en éléments o de 0.2-
0.3 dex (Bensby et al. [2003]; Reddy et al. [2006]) par rapport aux étoiles du disque mince
de méme métallicité. Le ratio [a/Fe] mesure ’abondance en éléments «a (e.g. Mg, Si, Ca,
et Ti) et est utilisé pour tracer les époques de formation stellaire : les éléments a sont syn-
thétisés au sein des étoiles massives, de durée de vie faible (~ 107 yr), puis relachés dans le
milieu interstellaire principalement par les surpernova de type II. Tandis que le fer, sou-
vent utilisé pour évaluer la métallicité, est relaché peu de temps apres, principalement par
les supernova de type Ia dont I'étoile d’origine a une durée de vie plus longue (~ 10° yr).
En conséquence, les étoiles qui se sont formées, apres la forte contribution des supernova
de type Ia, seront plus abondantes en fer que la génération précédente impliquant ainsi
une décroissance de la mesure de [a/Fe] (Matteucci [2003]) avec la décroissance en age.
Ce processus explique en partie la différence dans 'abondance chimique entre le disque
épais et le disque mince mais, ajouté aux différences structurelles (échelle de hauteur) et
cinématiques (retard a la rotation), le disque épais est vu comme une composante sépa-
rée du disque mince a la fois chimiquement (Reddy et al. [2006] ; Fuhrmann [2008] ; Reddy
etal. [2006]; Navarro et al. [2011]), cinématiquement et spatialement, suggérant ainsi une
histoire de formation et d’évolution chimique bien différente de celle du disque mince.

1.1.4.1 Scénarios de formation

L'age élevé et la surabondance en éléments a des étoiles du disque épais impliquent
que cette composante s’est construite tres tot et a une époque ou la formation stellaire
était intense. Ainsi le disque épais aurait eu suffisamment de temps pour expérimenter
divers processus d’évolution comme le chauffage dynamique suite a une interaction avec
un systeme extragalactique ou bien des perturbations dynamiques lors d’'une évolution
séculaire provoquée par exemple par la naissance de bras spiraux et/ou d'une barre cen-
trale. En conséquence, durant des décennies aucun consensus n’est trouvé sur 'origine
du disque épais. Deux principaux scénarios de formation du disque épais sont proposés :
une orgine extragalactique et/ou une évolution séculaire.

Dans le contexte des scénarios cosmologiques qui tentent d’expliquer la croissance
en masse de la Voie Lactée, le disque épais serait le résultat de ’accrétion de galaxies sa-
tellites qui auraient déposées leurs consituants sur une orbite approximativement plane
par rapport au plan galactique (Abadi et al. [2003]). Dans un scénario similaire au pré-
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cédent, I'accrétion de galaxies satellites ou de systémes riches en gaz seraient a 'ori-
gine d'un échauffement vertical du disque mince pré-existant donnant ainsi naissance
au disque épais (Villalobos and Helmi [2008]; Brook et al. [2004]). Pour la premiere fois,
en 1953, Spitzer and Schwarzschild [1953] montrent que le chauffage d'un disque peut
avoir lieu également par évolution séculaire uniquement. La présence de structures dans
la Galaxie, comme les bras spiraux, peuvent étre la cause de 'augmentation de la disper-
sion des vitesses des étoiles vieilles au voisinage du Soleil (Fuchs et al. [2001]). Ainsi, le
disque épais pourrait s’étre formé par accumulation de processus séculaires comme la
migration radiale (Schonrich and Binney [2009a]; Schonrich and Binney [2009b]; Loeb-
man et al. [2011]) provoquée par 'interaction entre les structures spirales et la barre cen-
trale (Minchev and Famaey [2010]). Lorigine du disque épais a été longuement débattue
et ce jusqu’a récemment, i.e jusqu’a la redéfinition de sa population stellaire.

1.1.4.2 Laredéfinition de la population stellaire du disque épais

Jusqu’a récemment, les étoiles du disque épais était identifiées sur la base de criteres
géométriques ou cinématiques. Une approche alternative dans la redéfinition des popu-
lations stellaires a mis en évidence certaines caractéristiques du disque épais en faveur
d’une évolution séculaire. Cette approche, présentée dans les travaux de Bovy et al. [2012],
utilise I’abondance chimique, i.e I'enrichissement en éléments a et 'abondance en fer,
pour étudier la structure spatiale des populations stellaires du disque Galactique. A par-
tir d'un large échantillon d’étoiles naines du relevé spectroscopique SEGUE, Bovy et al.
[2012] montrent (voir Fig. 1.1) que l’échelle de hauteur de la population la plus enrichie en
éléments o (~ 0.2 - 0.3 dex) et pauvre en métaux est beaucoup plus courte (~ d'un facteur
2) que la population la moins évoluée en a et riche en métaux. De plus, une continuité
chimique est observable entre ces deux populations qui caractérisent respectivement le
disque épais et le disque mince : le ratio [a/Fe] augmente avec |’échelle de hauteur et la
décroissance en métallicité. Cette découverte est forte car I’échelle de longueur du disque
épais a une valeur deux fois plus faible que les anciennes estimations mais, surtout, la
présence d'une continuité chimique entre le disque épais et le disque mince est en fa-
veur d'une formation du disque épais par des processus d’évolution séculaire. Enfin ces
nouvelles estimations de 'échelle de longueur (Bensby et al. [2011]; Bovy et al. [2012])
suggerent que le disque épais est plus massif que ce qui était supposé (Juric et al. [2008]),
plus précisémment, la masse du disque épais est comparable a celle du disque mince. Un
autre résultat important sur les propriétés du disque épais, montré dans les travaux de
Haywood et al. [2013] (voir Fig. 1.2), est la forte inclinaison et la monotonie de la relation
age - [a/Fe] des étoiles les plus enrichies en éléments a. Cela suggere que la population
stellaire du disque épais s’est construite lors d'un épisode de formation stellaire intense,
qui aurait duré entre 3 et 4 Gyr, dans la Voie Lactée.

1.1.5 Lebulbe

Le bulbe galactique est une composante de la Galaxie définie dans un rayon de 3 - 4
kpc au centre galactique dont la morphologie rappelle celle d'une boite et/ou d'une caca-
huete (Babusiaux and Gilmore [2005]; Wegg and Gerhard [2013]). Cette région est '’hote
d'une composante axisymétrique, la barre centrale, dont la longueur du demi grand axe
est estimée a ~ 3.5 kpc (Gardner and Flynn [2010]) avec une orientation de 25° (Gard-
ner and Flynn [2010]) par rapport a la direction Soleil-centre galactique. Certains travaux
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Adibekyan et al. [2012] au voisinage solaire. La couleur des symboles code la métallicité ([Fe/H]).
Le disque épais est bien défini pour des ages > 9 Gyr.

montrent que la barre peut étre responsable d'un allongement des orbites et de la ciné-
matique des étoiles proches (préférentiellement celles a métallicité élevée, [Fe/H] > —0.5
dex; Soto et al. [2007]). Il est suggéré que la structure en forme de boite et/ou cacahuete
du bulbe est la conséquence d'une observation biaisée du profil (vue de c6té) de la barre.

Le bulbe est le lieu d'une large distribution en métallicité (-3 < [Fe/H] < +0.5 dex)
dontla cause pourrait étre attribuée aux multiples populations stellaires vieilles (> 10 Gyr;
Zoccali et al. [2003]) qu’il hébérge. En effet, cette hypothese est supportée par plusieurs
résultats récents que nous résumons, ci-apres. L'analyse des spectres des étoiles du bulbe
montrent un gradient vertical en métallicité (Minniti [1995]; Zoccali et al. [2008]; Ness
et al. [2013]) caractéristique des différentes contributions, selon la latitude, des popula-
tions stellaires du bulbe, de sorte que les étoiles les plus riches en métaux sont distribuées
proches du plan galactique tandis que les plus pauvres en métaux sont présentes en plus
grandes proportions aux latitudes élevées.

Depuis de nombreuses années, la nature hétérogene du bulbe est révélée a travers
I'étude de la distribution en métallicité de ses étoiles (Babusiaux et al. [2010]; Hill et al.
[2011]; Gonzalez et al. [2011]; Ness et al. [2013]). A partir des spectres du relevé ARGOS
(Freeman et al. [2013]) qui cartographie I'’environnement du bulbe galactique a diffé-
rentes latitudes, Ness et al. [2013] étudient la fonction de distribution en métallicité des
étoiles et montrent que celle-ci peut se décomposer au moins en cinq populations stel-
laires. Toutefois, Ness et al. [2013] notent que trois populations, appellées A, B ou C, do-
minent 95% de la structure du bulbe. Les populations A et B, représentées respectivement
par une métallicité piquée a [Fe/H] = +0.15 dex et [Fe/H] = —0.25 dex, prennent part a la
structure en forme de boite et/ou cacahuéte du bulbe, de telle maniére que la compo-
sante A est finement concentrée proche du plan galactique tandis que la composante B
est plus épaisse en latitude (5° < b < 10°). De plus, bien que le profil de dispersion de vi-
tesse soit similaire entre A et B, la composante B est cinématiquement plus chaude que
la composante A. La composante C n’est pas impliquée dans la morphologie atypique du
bulbe probablement en raison de son profil de dispersion de vitesse bien plus élevé que
les deux premiéres composantes. Ainsi, les propriétés cinématiques et de distributions
spatiales de ces trois composantes tendent a suggérer qu’elles sont respectivement as-
sociées au disque mince, disque épais jeune (9-10 Gyr; Haywood et al. [2013]) et disque
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épais vieux (10-13 Gyr; Haywood et al. [2013]). En effet, il est suggéré par Di Matteo et al.
[2015] que la structuration des populations stellaires du bulbe est le résultat de la projec-
tion des étoiles du disque dans les régions internes, tel que les étoiles du bulbe situées
proche du plan galactique viennent des régions du disque les plus internes tandis que les
étoiles du bulbe a grandes distances du plan prendraient origine dans le disque externe.
Durant de nombreuses années, la littérature privilégiait I’existence d'un bulbe classique,
i.erésultant d’évenement d’accrétion. Cependant, les récentes connaissances sur la struc-
turation du bulbe galactique et notamment sur son lien avec les populations stellaires du
disque suggerent une formation par évolution séculaire majoritairement, la contribution
(si elle existe) en masse du bulbe classique comptant alors pour moins de 15% du budget
en masse de la Voie Lactée.

Les étoiles du bulbe a basse métallicité (soit 5% a [Fe/H] < —1 dex) sont dominantes
pour de grandes distances verticales au plan galactique et montrent une vitesse de ro-
tation deux fois plus faible que les étoiles les plus riches en métaux. Pour les étoiles les
plus déficientes en fer ([Fe/H] < —2 dex), certains travaux montrent une similarité dans
I’abondance en éléments a avec les étoiles du halo (Howes et al. [2014] ; Garcia Pérez et al.
[2013]).

Le lien entre les trois populations stellaires majoritaires du bulbe et le disque galac-
tique est renforcée par les travaux sur la chimie du bulbe et plus précisément ’abondance
en éléments a. Les étoiles du bulbe galactique partagent la méme tendance que les étoiles
du disque au voisinage du soleil (Alves-Brito et al. [2010]; Bensby et al. [2013]; Gonza-
lez et al. [2015]), avec toutefois un enrichissement élevé en éléments o comparable aux
étoiles du disque épais. Il existe en effet une continuité douce dans I'évolution de I'abon-
dance en éléments a entre les régions internes et les régions externes de la Galaxie, mon-
trée dans les travaux de Hayden et al. [2015] ol1, a méme distance du plan galactique, une
séquence riche en métaux et pauvres en éléments o domine les régions externes tandis
que les régions internes montrent une séquence riche en métaux et déficiente en a.

1.1.6 Les amas globulaires, traceurs a grande échelle

Nos connaissances des populations stellaires et, en particulier, du disque épais res-
tent souvent limitées a des volumes locaux (~ 500 pc) en raison de la précision néces-
saire sur les mesures de distances pour contraindre leurs distributions spatiales afin de
déterminer avec précision les parametres stellaires tels que la métallicité et 'abondance
chimique. D’autres traceurs de la formation galactique sont utilisés pour une compré-
hension a plus grande échelle, ce sont les amas globulaires. Les amas globulaires sont des
systemes stellaires denses liés gravitationnellement et distribués du centre galactique aux
régions les plus éloignées (jusqu’'a ~ 150 kpc du centre galactique). Ce sont des objets tres
lumineux, en comparaison avec les étoiles de champ, ainsi ils sont plus facilement ob-
servables et plusieurs de leurs parametres (distances, ages, abondances chimiques) sont
moins difficiles a mesurer que les étoiles individuelles. De plus, ils sont tres vieux (~ entre
10 - 15 Gyr), ils sont donc les témoins des premiers instants de la Galaxie et en ce sens
ils conservent des informations précieuses sur sa formation et celle de ses populations
stellaires. Acutellement, ~ 157 amas globulaires ont été observés dans la Voie Lactée. Une
caractéristique encore difficilement expliquée, a ce jour, est la fonction de distribution en
métallicité des amas globulaires qui montre une dichotomie vers [Fe/H] = —0.8, -1 dex,
séparant les amas a basse métallicité des amas a métallicité élevée. La métallicité, la mor-
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phologie de la branche horizontale, la distribution spatiale, I’age ; tous ces parameétres ont
mené a la classification des amas globulaires en deux grandes populations (Zinn [1993]);
la premiere, jeune et pauvre en métaux est associée au halo Galactique et la seconde,
vieille et riche en métaux est associée au disque/bulbe de la Voie Lactée. Zinn [1993] sug-
gere que la différence entre les propriétés des deux populations peut s’expliquer par la
différence dans I'origine de leurs amas. Il suggere qu'une fraction des amas du halo se-
rait alors d’origine extragalactique tandis que la fraction restante et les amas associés au
disque/bulbe se seraient formés in-situ.

Depuis les travaux de Zinn [1993] des amas globulaires d’origine extragalactique ont
été découverts dans la Voie Lactée et la plupart d’entre eux sont effectivement localisés
dans le halo de la Galaxie. Par exemple, certains amas partagent la méme distribution
spatiale et la méme abondance chimique que certains courants stellaires associés a la ga-
laxie naine du Sagittaire actuellement en cours d’accrétion dans la Voie Lactée. De plus, il
est montré, par Forbes and Bridges [2010], que la relation age métallicité des amas globu-
laires de la Galaxie peut se diviser en deux "branches" : I'une d'un age constante a ~ 12.8
Gyr et l'autre ol I'age décroit avec 'augmentation de la métallicité. Forbes and Bridges
[2010] suggerent que la premiere branche est majoritairement caractéristique des amas
formés in-situ tandis que la seconde branche serait en grande partie typique des amas
accrétées. Toutefois, selon les mesures d’ages utilisées, la division dans la relation age -
métallicité des amas globulaires est moins évidente (VandenBerg et al. [2013]). Jusqu'a
ce jour, les plus beaux succes sur la découverte de la nature des amas globulaires sont
principalement obtenus lorsque les amas sont associés a certains courants stellaires ac-
crétés. En effet, de la méme maniere que les amas globulaires accrétées, les étoiles accré-
tées se mélangent aux étoiles formées in-situ. Ainsi connaitre 1’origine des étoiles et/ou
des amas globulaires, qu’elle soient galactique ou extragalactique, est un vrai challenge
pour comprendre la construction des populations stellaires mais également pour tenter
de reconstruire 'histoire d’accrétion de la Voie Lactée.

1.2 Les courants stellaires dans la Voie Lactée

Nous avons vu dans la section précédente que la Voie Lactée peut héberger des struc-
tures (par exemple, des amas globulaires ou des courants stellaires, que nous abordons,
ci-apres) d’origine extragalactique. En effet, il est suggéré par les scénarios de formation et
d’évolution des galaxies (par exemple, le modele ACDM) que la croissance en masse des
galaxies type Voie Lactée s’effectue par accrétion de galaxies plus petites. Lorsqu'une ga-
laxie satellite entre dans le champ gravitationnel de la Voie Lactée, elle est soumise a une
force différentielle, la force de marée, qui la déchire de part en part, arrache ses consti-
tuants (étoiles, amas globulaires) et les disperse le long de courants de marées qui en-
cerclent la Galaxie. La longueur de ces courants dépend de plusieurs parametres liés a la
fois a la structuration de la galaxie progénitrice (masse, rayon) mais également aux carac-
téristiques de 'accrétion du satellite (propriétés orbitales, durée de 1'accrétion). Le lieu
d’observation des courants est privilégié dans le halo de la Galaxie. En effet, dans cette ré-
gion, la densité des étoiles y est plus faible et la friction dynamique - qui dépend a la fois
de la masse et de la vitesse du satellite et de la densité du milieu - y est moins importante,
de ce fait le temps de mélange dynamique est long et les courants stellaires peuvent se
maintenir sur plusieurs Gyr (Johnston et al. [1996]) apres la destruction complete de leurs
satellites parents. Toutefois, parce que la force de marée est plus forte lorsque le satellite
est a son péricentre, davantage de matériels (étoiles, amas globulaires) sont arrachés du
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FIGURE 1.3 — Image de la densité des courants stellaires observés dans le halo de la Galaxie. En
bleu, les courants les plus lumineux (< 15 kpc), en rouge les courants les plus diffus (> 25 kpc).
Image credit : V. Belokurov et le Sloan Digital Sky Survey

satellite dans les régions internes de la Galaxie. Dans ces régions, la friction dynamique
est forte (densité du milieu élevée) et les débris d’accrétions se mélangent rapidement
avec les populations d’étoiles et d’amas déja formées au sein de la Voie Lactée.

Dans la réalité, la plupart des débris de marées sont principalement découverts dans
le halo stellaire de la Galaxie (voir Fig. 1.3) tels que le courant stellaire associé a la galaxie
naine du Sagittaire (Ibata et al. [1994]). Depuis, ont succédé de nombreux travaux qui font
mention de la présence de débris résultant d’événements d’accrétion dans la Voie Lac-
tée (Majewski et al. [1996]; Helmi et al. [1999]; Newberg et al. [2002]; Rocha-Pinto et al.
[2004]; Duffau et al. [2006]) et dans les galaxies proches (Shang et al. [1998]; Ibata et al.
[2001a]; McConnachie et al. [2003] ; Martinez-Delgado et al. [2009]). A plus petite échelle,
une étude basée sur des simulations numériques prédit environ quelques centaines de
courants stellaires situés dans le halo au voisinage du Soleil.

La compréhension de I'histoire d’accrétion de la Voie Lactée passe donc, en partie,
par la recherche de signatures d’accrétion sous la forme de courants stellaires. Plusieurs
méthodes ont été proposées pour détecter les structures accrétées. Le plus souvent, ces
méthodes visent a identifier des sous-structures partageant les mémes intégrales du mou-
vement ou les mémes propriétés cinématiques et/ou orbitales. Dans la littérature, nous
trouvons :

— l'utilisation des intégrales du mouvement avec 'espace E—L, - ou E estI'énergie et L,
la composante z du moment angulaire - et |'utilisation du diagramme des moments
angulaires défini par L, — L, ou L, estla projection du moment angulaire total sur le
plan x — y. Ces espaces reposent sur I'idée que les quantités énergie et composantes
du moment angulaire se conservent a la fois dans un potentiel gravitationnel axisymé-
trique type Voie Lactée et lors de I'accrétion du satellite dans la Galaxie. Les étoiles de
meéme origine partageraient les mémes intégrales du mouvement. Il serait donc pos-
sible d’identifier les satellites accrétés (avec E — L,; Helmi and de Zeeuw [2000]), de
remonter au nombre d’événements d’accrétion qu’aurait expérimenté la Voie Lactée
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FIGURE 1.4 - Fig. 11 de Kepley et al. [2007]. Diagramme des moments angulaires pour un échan-
tillon d’étoiles du halo ([Fe/H] < —1 dex) au voisinage solaire (< 2.5 kpc du Soleil). Kepley
et al. [2007] confirme I'existence du "courant de Helmi" (rouge) et découvrent deux autres sous-
structures : I'une en mouvement rétrograde (L, < 0; bleu) et 'autre en mouvement prograde
(L; > 0; vert)

(avec E —L;; Helmi and de Zeeuw [2000]) ou bien d’identifier simplement des struc-
tures accrétées (E—L; et L, — L, ). En particulier, le "courant de Helmi" a été détecté
dans'espace L, — L, (voir Fig. 1.4) par l'identification d’'une surdensité localisée dans
la région prograde (L, > 0) avec une inclinaison orbitale élevée (Lper, élevé) ! Par la
suite, d’autres travaux viennent confirmer 1'existence du courant de Helmi et propo-
ser I'existence de nouveaux courants (Kepley et al. [2007]), voir Fig. 1.4. Entres autres
hypothéses de conservation des composantes du moments angulaires, I’espace L,—L
repose sur I'idée que le halo stellaire de la Voie Lactée est sans rotation impliquant que
sa distribution est symétrique autour de L, = 0, ce qui laisse ainsi supposer que toutes
sur-densités localisées dans des régions séparées du reste de la distribution sont po-
tentiellement de nature extragalactique. Nous verrons, plus loin (Chapitre 3), que ce
dernier point peut-étre remis en question.

— T'utilisation de I'espace des vitesses dans lesquels une distribution particuliere des
étoiles peut étre le reflet d'une origine spécifique.

— T'utilisation de I'espace des propriétés orbitales - apocentre, péricentre, moment an-
gulaire, dit espace APL - proposé par Helmi et al. [2006] permettrait de retrouver des
signatures d’accrétion en identifiant les sous-structures de cet espace qui se distri-
buent le long d'un méme segment d’excentricité. Lidée derriere cet espace est que les
sous-structures seraient composées d’étoiles perdues par le satellite a chacun de ses
passages au péricentre, durant son accrétion dans la Voie Lactée.

1.3 Les Objectifs de la these

Ce mémoire de thése a pour ambition d’améliorer notre compréhension sur la for-
mation et I’évolution de notre Galaxie, la Voie Lactée. Nous tenterons d’amener des €élé-

1. Linclinaison orbitale peut s’obtenir par la mesure de I'angle entre L, et L. Si cet angle est faible alors
[IL|| ~ L, et la projection de L sur le plan (x,y) donne L faible. Ainsi, plus L, est élevé, plus 'inclinaison
orbitale sera forte.

20



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

ments de réponse aux questions essentielles qui préoccupent la communauté scienti-
fique : comment se construisent les populations stellaires de la Galaxie? Quelles sont les
propriétés qui caractérisent chacune d’entre elles? Quelles informations, en terme d’ori-
gine, pouvons nous extraire de nos connaissances sur les populations stellaires ? Ou plus
largement : comment peut-on reconstruire l'histoire d’accrétion de la Voie Lactée par
I’étude de son systéme d’amas globulaires et de ses étoiles de champ?

Le premier temps fort de notre recherche commence des le deuxieme chapitre, dans
lequel nous portons toute notre attention sur la relation entre les amas globulaires a forte
meétallicité et les étoiles de champ associées au disque épais de la Voie Lactée. Notre ana-
lyse repose essentiellement sur des données observationnelles : pour les amas globu-
laires, les parametres sont tirés en majeur partie du catalogue de Harris [1996] (Edition
2010) et, pour les étoiles de champ, les données dérivent de relevés spectroscopiques au
voisinage du Soleil mais également dans les régions du bulbe et du disque interne. Nous
montrons par des arguments sur la distribution spatiale, la cinématique et I'abondance
chimique une connexion forte en terme de formation et d’évolution entre les amas globu-
laires riches en métaux et le disque épais de la Voie Lactée. Nos résultats nous amenerons
a proposer, pour les amas globulaires riches en métaux, 'abandon de toutes classifica-
tions dites "amas de bulbe" et/ou "amas de barre", au profit des "amas de disque épais",
en accord avec ce que nous suggérons sur leur origine.

Le second temps fort de notre étude prend place au troisieme et quatrieme chapitre de
ce manuscrit, ou nous analysons des simulations numériques N-corps modélisant I'ac-
crétion de galaxies satellite(s) dans une galaxie type Voie Lactée.

Le troisieme chapitre se concentre sur les outils qui visent a identifier, voir détermi-
ner, les origines qu’elles soient galactique ou extragalactique, des structures stellaires de
notre Galaxie. En particulier, notre analyse a pour objectif d’éclaircir notre compréhen-
sion des espaces des intégrales du mouvement, des espaces cinématiques et des espaces
des parameétres orbitaux, couramment utilisés pour détecter les signatures d’événements
d’accrétion au sein de la Voie Lactée. Nous montrons que les résultats de ces espaces,
utilisés indépendamment de la chimie, doivent étre considérés avec une extréme précau-
tion lorsqu'il s’agit d’interpréter les sous-structures observées dans ces espaces comme
une évidence d'une origine extragalactique ayant pour finalité d’émettre des prédictions
quant a I’histoire de formation de la Voie Lactée.

Le quatrieme et dernier chapitre traite, en premier lieu, de la redistribution spatiale
des amas globulaires, en fonction de leur origine, selon que la galaxie hote ait connue une
évolution séculaire ou expérimenté un ou plusieurs évenements d’accrétion. Sur ce point,
nous montrons d’'une part, que le peuplement du halo galactique par les amas globulaires
est une conséquence directe de 'accrétion de galaxies satellites - en particulier le halo ex-
terne étant exclusivement peuplé par des amas d’origine extragalactique - et d’autre part,
que la distribution spatiale des amas globulaires riches en métaux dans la Voie Lactée est
bien compatible avec une origine de disque épais. En second lieu, nous révisons I'appli-
cation d’outils qui visent a détecter les signatures d’accrétions sur une population d’amas
globulaires. Nous montrons que bien que cette approche est fréquemment adoptée pour
identifier I'origine des amas globulaires, elle est sujette aux mémes complexités que lors-
qu’elle est appliquée sur les étoiles et que de la méme maniere, toutes interprétations
doivent étre faites avec prudence.

Enfin, nous refermerons ce mémoire sur le chapitre 5 olt nous résumerons tous les ré-
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sultats découverts durant ces trois années de recherche et oli nous suggérerons quelques
stratégies pour le futur.
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Les amas globulaires et le disque épais
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2.1 Introduction

L'existence de composantes "halo" et "disque" au sein du systeme d’amas globulaires
galactiques est connue depuis de nombreuses décennies. Dans les années 1950, la dicho-
tomie de la répartition spatiale entre les amas riches et les amas pauvres en métaux est
déja observée : certains amas dont le type spectral suggere une faible abondance en mé-
taux montrent une distribution sphérique étendue dans la galaxie (Kinman [1959]) tandis
que les amas dont le type spectral suggere une forte métallicité sont concentrés dans le
plan de la Galaxie (Kinman [1959]) et en direction du centre galactique (Morgan [1956]).
Néanmoins, c’est avec I’étude de Zinn [1985] sur la distribution spatiale, la métallicité et
la cinématique de plus de 75% des amas observés dans la Galaxie que la division en deux
sous-populations, I'une pauvre en métaux associée au halo et I'autre riche en métaux as-
sociée au disque, du systeme d’amas globulaires galactique est pleinement acceptée. En
1989, Armandroff [1989] analyse les propriétés spatiales (échelle de hauteur) et cinéma-
tiques (vitesse de rotation) des amas riches en métaux du disque et suggere une origine
commune avec le disque épais de la Galaxie.

En 1990, Zinn [1990] veut réviser la séparation en deux sous-populations du systeme
d’amas globulaires et bien que ces résultats rejoignent les conclusions précédentes, il
montre que les amas riches en métaux situés dans I’environnement du centre galactique
(15°du centre, soit ~ 2 kpc en distance projetée) ne sont pas représentatifs de la popula-
tion stellaire du bulbe en raison de différences en métallicité. C’est ainsi que, cinq ans plus
tard, Minniti [1995] cherche a déterminer si les amas globulaires riches en métaux, dis-
tants de moins de 3 kpc du centre de la Galaxie, sont associés au disque épais ou au bulbe
de la Galaxie. Il montre, entre autre a partir d’arguments sur la distribution radiale, que
ces amas sont associés au bulbe galactique plutot qu’au disque épais. Par la suite, d’autres
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travaux (Barbuy et al. [1998]; Coté [1999]) montrent qu'une fraction des amas riches en
métaux caractérise une population du bulbe et certains (Burkert and Smith [1997]; Coté
[1999]) proposent méme une population d’amas associée a la barre galactique sur la base
de la cinématique. Aujourd’hui, I'association des amas globulaires riches en métaux des
régions internes avec le bulbe de la Galaxie est devenue la regle (voir par exemple, Bica
et al. [2016]) tandis que celle avec le disque épais est moins favorisée alors méme que les
preuves en faveur de I'un ou I'autre n’ont pas sensiblement changées. Cependant, les ré-
sultats les plus récents, sur la nature du disque épais et du bulbe, nous amenent a réviser
|'origine des amas globulaires riches en métaux.

Durant ces dernieres années, I'exploitation des relevés spectroscopiques a initié une
redéfinition des populations stellaires de la Galaxie. En effet, des études ont mis en évi-
dence le lien étroit entre le disque épais et le disque mince (excluant, de facto, un disque
épais d’origine extragalactique) que ce soit au niveau des parametres structuraux (échelles
de longueur, échelles de hauteur, voir Bovy et al. [2012]), que de la chimie et de I’age (Hay-
wood et al. [2013]). Le disque épais apparait, aujourd’hui, comme une population aussi
massive que le disque mince (voir Snaith et al. [2014]). De plus, les données APOGEE ont
montré que le disque externe (au-dela du Soleil) et le disque interne (en deca) ont eu une
évolution chimique différente (Haywood et al. [2013]; Hayden et al. [2016]). Les données
sur'abondance chimique, et en particulier 'abondance en éléments a, jouent un role tres
important dans ce travail de redéfinition, surtout dans le cadre du marquage chimique
(ou "chemical tagging”) qui vise a identifier des populations stellaires de méme origine
sur la base de leurs abondances chimiques mais également parce que d’excellentes cor-
rélations sont trouvées entre 'abondance en éléments o et I’dge des étoiles (Haywood
etal. [2013]; Nissen [2015]).

Les données sur la chimie des étoiles ont plusieurs conséquences importantes. La pre-
miere est de permettre de contraindre en age certains parametres galactiques sans qu'il
soit nécessaire de mesurer les ages, directement. Ainsi, pour les étoiles du relevé SEGUE,
Bovy et al. [2012] ont évalué la variation des échelles de hauteur et longueur du disque
en fonction des valeurs de [a/Fe] mesurées permettant ainsi de mettre en évidence que
I’échelle de longueur du disque épais (identifié par un taux élevé dans I’abondance en
éléments «) est significativement plus courte que celle mesurée a partir des comptages
d’étoiles. Le détail de la corrélation entre I’age et 'abondance en éléments a dépend de
I'histoire du taux de formation d’étoiles. Ainsi, la mesure de cette corrélation permet de
contraindre I'intensité et I'histoire de la formation stellaire dans la Galaxie. Cette analyse,
réalisée dans les travaux de Snaith et al. [2014] et Snaith et al. [2015], a montré que la Ga-
laxie a formé ses étoiles en deux étapes bien distinctes correspondant a la formation du
disque épais et du disque mince, séparées par une phase de "quenching" (Haywood et al.
[2016]), ou la formation stellaire chute brutalement au terme de la formation du disque
épais, soit entre 9 et 7 Gyr. En conséquence, I'histoire de la formation stellaire montre que
la Voie Lactée a formé autant d’étoiles dans la phase de disque épais que dans celle du
disque mince bien qu’en raison de la courte échelle de longueur (i, ~ 2 kpc, Bovy et al.
[2012]) 'essentiel de la masse du disque épais soit contenue dans les régions internes de
la Galaxie. Sur ce point, plusieurs études ont montré que le bulbe de notre Voie Lactée
est essentiellement un pseudo-bulbe, dominé par la population stellaire du disque (épais
et mince), et que la part de bulbe dit 'classique), s’il existe, doit étre mineure (inférieure a
8%, Shen et al. [2010]; Ness et al. [2013a]; Ness et al. [2013b]; Di Matteo et al. [2014]). Le
bulbe galactique serait donc essentiellement le produit des instabilités dynamiques dans
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le disque qui ont amené a la formation de la barre (Ness et al. [2013b]; Di Matteo et al.
[2014]; Di Matteo [2016]).

En résumé, non seulement les propriétés du disque épais, mesurées sur les relevés
spectroscopiques les plus récents, sont significativement différentes de celles connues
jusqu’a présent (par exemple, courte échelle de longueur) mais le bulbe galactique pour-
rait étre, en grande partie, constitué de disque épais. Dans ce nouveau contexte, il est
important de réexaminer la question de |'origine des amas globulaires riches en métaux.
C’est pourquoi, dans ce chapitre, nous révisons a la fois la distribution spatiale (Sect. 2.3),
la cinématique (Sect. 2.4) et 'abondance chimique (Sect. 2.5) de la population d’amas
a métallicité élevée afin de comprendre dans quelle mesure ces propriétés sont compa-
tibles avec ce que nous connaissons du "nouveau” disque épais.

2.2 Lesdonnées

2.2.1 Positions et vitesses

Le catalogue de Harris [1996] (Edition 2010) (ci-apres H10), publié pour la premiére
fois en 1996 et révisé pour la derniere fois en 2010, référence les parametres (distribution
spatiale, cinématique, métallicité et profiles structurels) de 157 objets identifiés comme
amas globulaires dans la Voie Lactée. Le catalogue au complet consiste en deux fichiers
séparés. Le premier contient la liste des parametres des amas globulaires et le second
fournit les nombreuses et diverses sources bibliographiques utilisées. Par conséquent, la
qualité des données differe d'un amas a I'autre. Dans ce chapitre, les données utilisées
pour discuter de la distribution spatiale des amas globulaires sont extraites de ce cata-
logue :

» Les coordonnées galactiques; longitude | et latitude b en degrés

e Les positions (xy, yi1, z11) en kpc dans un référentiel héliocentrique ol xy est dirigé
vers le centre galactique, yg dans la direction de la rotation et zy vers le pole nord
galactique.

o La distance galactocentrique ! Rgc en kpc, en supposant la distance du soleil a Rg; = 8
kpc.

Nous effectuons une transformation des positions de H10 dans un référentiel inertiel
Galactocentrique dans lequel x est dirigé vers I'anticentre et le soleil est fixé a (xo, Yo, 20) =
(8,0,0) kpc du centre de la Galaxie. Les nouvelles positions des amas globulaires dans
ce référentiel sont définies par (x, y, z) = (8 — Xy, Y, zu1). Nous calculons la distance R au
centre de la Galaxie dans le plan du disque par R = /x? + y?

Pour I'analyse de la cinématique des amas globulaires, nous utilisons uniquement les
vitesses radiales héliocentriques V, (en km - s~ 1) fournies dans le catalogue de H10. Les
valeurs sont majoritairement extraites de quatre sources bibliographiques, la plus récente
étant celle de Carretta et al. [2009b] pour 17 amas globulaires dont quatre ont des métal-
licités [Fe/H] = —1 dex (NGC 104, 6388, 6441 et 6838).

1. Distance dans I'espace a trois dimensions.
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2.2.2 Métallicités et ages

Depuis une dizaine d’années, la spectroscopie des amas globulaires a révélé une com-
plexité inattendue. La plupart des amas globulaires montrent des anticorrélations entre
certains éléments qui sont aujourd’hui interprétées comme le résultat de la formation de
deux ou plusieurs populations stellaires (Carretta et al. [2009c]; Carretta et al. [2009b]).
Certains amas montrent également une dispersion en métallicité. Pour notre étude tou-
tefois, nous resterons a un niveau "classique" et considérerons que les amas peuvent étre
représentés par une métallicité et abondance en éléments o uniques. La métallicité qui
désigne 'abondance en éléments plus lourds que I’hélium (parfois approximée unique-
ment par 'abondance en fer), d'un objet est définie par le rapport [M/H] (ou [Fe/H]).
Dans ce chapitre, la métallicité et les ages sont tirés des catalogues suivants :

o Le catalogue de Harris [1996] (Edition 2010) (H10) : parce qu'il représente la base de
donnée la plus extensive et la plus consistante sur les amas globulaires, nous utilisons
la métallicité référencée dans ce catalogue ot la valeur de [Fe/H] est une moyenne
pondérée de plusieurs estimations de métallicité, le poid le plus important étant attri-
bué aux métallicités mesurées par Carretta et al. [2009a] (détails, ci-dessous).

e La compilation de Carretta et al. [2010] (C10) : composée de 95 amas globulaires ga-
lactiques, cette compilation liste, entres autres, des parametres d’ages et des valeurs
de métallicité que nous utiliserons dans la troisieme partie de ce chapitre. En premier
lieu, les valeurs de [Fe/H] sont issus de la table A.1 de Carretta et al. [2009a] (C09) ol
les métallicités sont en majeure partie définies par une moyenne pondérée entre les
valeurs de [Fe/H] mesurées par C09 a partir des spectres de UVES et GIRAFFE, celles
de Kraft and Ivans [2003], les métallicités de Zinn and West [1984] ainsi que celles de
Rutledge et al. [1997], chacune d’entres elles transformées sur 1'échelle de métallicité
définit par C09. En second lieu, les parametres d’ages (c’est a dire 'age des amas sur
une échelle de 0 a 1) fournis sont principalement évalués en moyennant les ages me-
surés par Marin-Franch et al. [2009] et ceux de De Angeli et al. [2005] (discutés plus
bas) corrigés de 8% pour les amas avec —1.8 < [Fe/H] < —1.1. Lorsque les données ne
sont pas disponibles dans les deux références précédentes, C10 proposent ceux mesu-
rés par VandenBerg [2000] normalisés tel que 13.5 Gyr = 1.00. Nous obtenons les ages
absolus en multipliant les parametres d’age, donnés dans C10, par 13.5 Gyr.

Il y a deux grandes techniques communément utilisées pour estimer les ages relatifs
des amas globulaires a partir de la photométrie via le diagramme couleur-magnitude : la
méthode horizontale et la méthode verticale. La méthode horizontale consiste a évaluer la
différence de couleur entre le coude de la séquence principale (Main Sequence Turn-Off,
ci-apres MSTO) et la branche des géantes rouges. Quant a la méthode verticale, elle four-
nit les ages relatifs a partir de la mesure de la différence de magnitude entre le MSTO et la
branche horizontale. La position exacte du MSTO dépend donc de I’dge mais également
de la métallicité.

e Léchantillon de Marin-Franch et al. [2009] (MF09). Les auteurs mesurent les ages re-
latifs de 64 amas globulaires observés par Advanced Camera for Survey (ACS) sur le
Télescope Spatial Hubble a partir de la photométrie en utilisant une approche qui
consiste a comparer la position relative du MSTO entre les amas. MF09 utilisent les
valeurs de [Fe/H] listés dans le catalogue de Rutledge et al. [1997] (R97) ou les métal-
licités des amas sont évaluées de maniere homogene (a partir de I'index du calcium
W’). Puisque MF09 montrent que les 4ges mesurés par De Angeli et al. [2005] (DeA05)
sont consistants avec leurs résultats, nous ajoutons a I’échantillon de MF09, les ages et

32



CHAPITRE 2. LES AMAS GLOBULAIRES ET LE DISQUE EPAIS

les métallicités (sur I’échelle de Carretta and Gratton [1997]; CG97) de 12 amas globu-
laires issus de DeA05. Nous notons que I’échantillon obtenu est similaire a celui utilisé
par Forbes and Bridges [2010]. La méthode utilisée par MF09 fournit une précision de
I'ordre de 2% a 7% sur la mesure des ages relatifs.

e Léchantillon de VandenBerg et al. [2013] (V13). A partir des données photométriques
de ACS ainsi qu’'une version améliorée de la méthode verticale, V13 dérivent'dge de 55
amas globulaires en utilisant les métallicités de C09. La procédure utilisée fournit une
incertitude < 0.25 Gyr pour les incertitudes sur les distances et métallicités adoptées.
La précision sur les ages mesurés par V13 est de I'ordre de +1.5 -2 Gyr.

Dans la suite de ce chapitre, nous discutons principalement des amas globulaires
riches en métaux que nous définissons par [Fe/H] = —1. Les limites de notre échantillon
sont discutés, ci-apres.

2.2.3 Leséléments o

Les éléments a que sont I'oxygene (O), le magnésium (Mg), le silicium (Si), le calcium
(Ca) et le titane (Ti) sont produits au sein des étoiles massives (> 8M) qui meurent en su-
pernova de type Il permettant alors le rejet d'une fraction de ces éléments chimiques dans
le milieu interstellaire, polluant ainsi les générations d’étoiles suivantes. L'abondance en
éléments o (définie par [a/Fe]) au sein des étoiles nouvellement formées augmente ra-
pidement en raison de la durée de vie trés courte des étoiles massives (~ 1 —10 Myr). Le
fer est rejeté également par les SNII mais la plus grande fraction provient des surpernova
de type Ia (SNIa), formée a partir de systemes binaires d’étoiles de plus petites masses.
Le temps nécessaire pour former une SNIa est mal connu précisément, mais varie sans
doute de moins de 1 Gyr a quelques Gyr. Laugmentation progressive de la quantité de fer
dans le milieu interstellaire par les SNIa diminue le rapport [a/Fe]. Les abondances chi-
miques, et en particulier les abondance en éléments «, sont aujourd’hui essentielles pour
identifier la population stellaire a laquelle une étoile appartient ("chemical tagging"). La
comparaison des abondances mesurées sur les amas globulaires avec celles mesurées sur
les étoiles de champ de méme métallicité est donc nécessaire pour compléter I'inventaire
qui est fait dans ce chapitre.

Pour définir 'abondance en éléments a des amas globulaires, nous utilisons les ré-
férences bibliographiques listées dans la table A.1 de la compilation de Carretta et al.
[2010] et nous réccupérons, au sein de chacune de ces références, les valeurs de [Mg/Fe],
[Si/Fe] et [Ca/Fe] ainsi que [Fe/H]. Nous définissons alors le taux [a/Fe] par la moyenne
de [Mg/Fel, [Si/Fe] et [Ca/Fe].

2.3 Distribution spatiale des amas globulaires riches en mé-
taux

2.3.1 Définition de notre échantillon

Il n’y a pas une unique fagon de définir une population d’amas globulaires afin d’étu-
dier ses possibles connections avec le disque épais. Une premiere méthode serait de sélec-
tionner tous les amas situés a moins de 10 kpc du centre galactique, sachant qu’au-dela,
la population du disque épais, caractérisée par les étoiles enrichies en éléments «, de-
vient négligeable. Cette définition revient a sélectionner une centaine d’amas, dont une
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soixantaine avec une métallicité [Fe/H] < —1 dex. Or, a ces métallicités les propriétés du
disque épais de la Galaxie ne sont pas bien connues. De plus, il est difficile de différen-
cier les étoiles du disque épais et du halo (en supposant que cette distinction ait un sens)
dont les abondances chimiques sont trés proches (voir, par exemple, Nissen and Schuster
[2010]) mais pour lesquelles les différences dans la répartition spatiale, ’age et la ciné-
matique sont essentiellement inconnues. En conséquence, nous choisissons de définir
notre échantillon d’amas globulaires en sélectionnant les amas avec [Fe/H] > —1.0 parce
que les propriétés du disque épais sont mieux connues dans cette limite de métallicité.
Ainsi, sur les 157 amas globulaires identifiés dans la Voie Lactée, 47 appartiennent a notre
échantillon d’amas riches en métaux.

Parmi les amas globulaires riches en métaux de notre sélection, cinq amas pour les-
quels R > 10 kpc et |z| > 3 kpc (voir la Fig. 2.1 et sur la Fig. 2.2) doivent étre discutés plus
en détails. Il s’agit de Whiting 1, Terzan 7, Palomar 12, Palomar 1 et BH 176 :

— Whitingl (Rg. = 34.5) est parmi les amas globulaires les plus jeunes (6.5 Gyr; Carraro
et al. [2007], ci-apres C07) du halo externe de la Voie Lactée. C07 étudie la fonction
de luminosité et la densité de surface de Whiting 1 et montrent que I'amas perd de la
masse car déchiré par les effets de marée de la Voie Lactée. De plus la distance de Whi-
ting 1 le place sur un courant stellaire associé a la galaxie naine du Sagittaire (ci-apres,
Sgr dSph pour Sagittarius Dwarf Spheroidal Galaxy). Ajouté aux similitudes entre la
vitesse radiale de I’amas et celles des étoiles de la trainée de marée, C07 suggerent que
Whiting 1 est un amas globulaire originaire de Sgr dSph.

— Terzan 7 (Rg. = 15.6) est spatialement et chimiquement associé a Sgr dSph. Spatiale-
ment car il se situe a moins de 1 kpc du plan des débris de Sagittaire. Chimiquement
parce que la métallicité et 'abondance en éléments a (Mg, Si, Ca) des étoiles de Terzan
7 est compatible avec la relation [a/Fe] — [Fe/H] des étoiles associées au corps princi-
pal de Sgr dSph (Ibata et al. [1995]; Marconi et al. [1998]; Sbordone et al. [2005]; van
den Bergh and Mackey [2004])

— Palomar 12 - Pal12 (Rg, = 15.8) est un amas dont la cinématique suggere une associa-
tion possible avec des courant stellaires de Sgr dSph (Martinez-Delgado et al. [2002];
Palma et al. [2002]; Bellazzini et al. [2003a]; Bellazzini et al. [2003b]; Majewski et al.
[2004]). Cohen [2004] et Sbordone et al. [2005] concluent que Pal 12 est associé a Sgr
dSph en raison de sa métallicité (~ —0.83; H10, MF09 et V13) et de sa faible abondance
en éléments o

— Palomar 1 - Pall, (Rg. = 17.3) est un amas jeune (5 + 1 Gyr; Sarajedini et al. [2007], 7.3
Gyr; Marin-Franch et al. [2009], Sakari et al. [2012]) du halo galactique dont la métalli-
cité et les parametres structuraux sont différents de ceux connus pour les amas ouverts
ou les amas globulaires de la Voie Lactée. Son age et sa métallicité rappellent ceux des
amas globulaires Pal 12 et Terzan 7 associés a Sagittaire mais son abondance en Na,
Al, Cu et Zn differe de cette galaxie naine et du Grand Nuage de Magellan (Sakari et al.
[2012]). Pal 1 est probablementlié a un événement récent d’accrétion (Sarajedini et al.
[2007]).

— BH176, (Rg. = 12.9) est un amas dont la nature est encore trés largement débattue. Il a
été suggéré que BH176 pourrait étre un vieil (~ 7 Gyr) amas ouvert (van den Bergh and
Hagen [1975]; Davoust et al. [2011]) qui appartiendrait au disque épais (Sharina et al.
[2014]) ou un amas globulaire jeune et riche en métaux membre du halo galactique
(Ortolani et al. [1995], Davoust et al. [2011]).
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Notre objectif principal étant d’étudier le lien entre les amas globulaires riches en mé-
taux et la population stellaire du disque épais, sachant que I'origine extragactique de ces
amas étant raisonnablement établie, Whiting 1, Terzan 7, Pal 12, Pall ne sont pas pris en
compte dans la comparaison qui est faite entre la population de disque épais et le sys-
teme d’amas riches en métaux. De méme, la nature indéterminée de BH176 nous amene
al’exclure de notre échantillon.

2.3.2 Positions et structuration

Une premiére facon d’étudier la répartition spatiale des amas globulaires dans la Voie
Lactée est de regarder directement la projection de leurs positions dans les plans (x, y) et
(x, z), montré sur la Fig. 2.1. A I'exception des cinq amas discutés dans la Sect. 2.3.1, les
amas riches en métaux (ronds rouges, [Fe/H] = —1 dex) sont concentrés dans les régions
centrales de la Galaxie (R < 10 kpc) et dans le plan du disque galactique (|z| < 5 kpc). Par
opposition, le systéme d’amas pauvres en métaux (ronds gris, [Fe/H] < —1 dex) est plus
étendu vers les régions externes de la Galaxie (R > 50 kpc et | z| > 20 kpc).

La méthode suivante permet de comprendre la structuration du systeme d’amas glo-
bulaires en analysant la distribution des amas dans I'’espace |z| — R ol |z| est la distance
perpendiculaire au plan du disque galactique et R, la distance au centre de la Galaxie
dans le plan du disque galactique. Ceci est montré sur la Fig. 2.2. Les lignes verticales
et horizontales renseignent respectivement sur I’étendue radiale dans le plan du disque
et I'épaisseur par rapport au plan de 90% du systeme d’amas riches (lignes rouges) et
pauvres en métaux (lignes grises). Pour information, la table 2.1 référence les valeurs pour
10 %, 50% et 90 % des amas de chaque population. Ainsi, 90 % des amas globulaires riches
en métaux sont confinés a moins de 4 kpc du plan du disque galactique et concentrés dans
un cercle de 8 kpc de rayon du centre de la Galaxie, en accord avec notre observation pré-
cédente (Fig. 2.1). La structure du systeme d’amas riches en métaux rappelle celle d'un
disque. Si nous définissons I'applatissement f d'un disque par le rapport entre une dis-
tance caractéristique mesurée dans le plan et celle mesurée perpendiculairement au plan
alors I'applatissement f = 1%‘; du systeme d’amas riches en métaux est de f = 0.4 tandis
que celui du systéme d’amas pauvre en métaux vaut f = 0.8. La population a métallicité
élevée possede donc une structure spatiale qui ressemble a celle d'un disque "épais" alors
que celle de la population a basse métallicité suggere un sphéroide légerement aplati. No-
tons que la distance au plan galactique augmente avec la distance dans le disque pour les
deux populations d’amas globulaires (voir Fig. 2.2).

Bien que l'observation des régions internes de la Galaxie soit difficile en raison de
la forte extinction interstellaire causée par les poussiéres, la moitié des amas globulaires
riches en métaux est localisée dans les 3 kpc autour du centre galactique. Cette région qui
recoupe I'environnement du bulbe galactique contient une structure non axisymétrique,
la barre galactique. Les dimensions de la barre galactique sont (3.5:1.4: 1.0) kpc et elle
est inclinée d'un angle de 25° par rapport a la direction Soleil-centre galactique (Gardner
and Flynn [2010]). La Fig. 2.3 montre les positions spatiales des amas globulaires riches
en métaux situés dans I'environnement du bulbe galactique. La barre centrale est repré-
sentée par une ellipse dans le plan (x, y) et son épaisseur est signalée par deux segments
horizontaux sur le plan (x, z). La distribution des amas montre une structure allongée si-
milaire a celle de la barre galactique. Toutefois, une majorité des amas se positionne dans
la région de la barre vers les x positifs. Nikiforov and Smirnova [2013] suggerent que cette
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FIGURE 2.1 — Projections des positions des amas globulaires sur les plans (x, y) et (x, z). Les amas
riches (resp. pauvres) en métaux sont représentés par des ronds rouges (resp. ronds gris). Cinq
amas, Whiting 1, Terzan 7, Pal 1, Pal 12 et BH176 sont distants du reste de la distribution des amas
riches en métaux, en étant a plus de 10 kpc dans le plan (x, y) et/ou plus de 5 kpc dans le plan (x,
z). Les 4 premiers sont associés a la galaxie naine du Sagittaire. La nature (amas ouvert ou amas
globulaire) de BH176 est encore débattue. Les rayons du cercle le plus interne vers le plus externe
sont 10 kpc et 40 kpc. Dans ce référentiel, le Soleil est placé a (xo, Yo, zo) = (8.,0.,0.) kpc.
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FIGURE 2.2 — Distribution de la totalité des amas globulaires de la Voie Lactée dans I'espace |z|
- Rpian, avec |z| la valeur absolue de la position le long de la direction z et R4, la distance au
centre galactique dans le plan du disque. Les lignes verticales rouges et grises indiquent les rayons
qui contiennent 90% des amas riches et pauvres en métaux, respectivement. L'équivalent pour la
distance au plan galactique est indiqué par les lignes horizontales rouges et grises.

Rio Rso Roo 210 250 290

AllMR: 0.72 296 8.09 0.20 095 3.35
InnerMR: 0.69 2.63 6.68 0.20 0.65 2.45

All MP: 1.15 5.89 23.21 0.50 2.60 18.20
InnerMP: 0.88 3.26 7.04 0.30 125 4.25

TABLEAU 2.1 — Distances caractéristiques du systéeme d’amas globulaires riches en métaux ("Metal
Rich"; MR) et pauvres en métaux ("Metal Poor" MP) dela Voie Lactée. R1g, R59 et Rgg sont les rayons
(dans le plan du disque) qui contiennent, respectivement, 10%, 50% et 90% des amas. De facon
similaire, z;0, z50 et zgp sont les distances au plan galactique qui contiennent, respectivement, 10%,
50% et 90% des amas. "Inner MR" et "Inner MP" indiquent, respectivement, le systeme d’amas
globulaires riches et pauvres en métaux situés a moins de 10 kpc du centre galactique (voir le
texte). Toutes les distances sont exprimées en kpc.
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FIGURE 2.3 — Projections des positions des amas globulaires riches en métaux (ronds rouges) sur
le plan (%, y) dans les régions centrales de la Galaxie. Le cercle noir en tirets montre la région a
moins de 3 kpc du centre galactique. Les dimensions de la barre galactique sont (3.5:1.4: 1) kpc
et son inclinaison est de 25° par rapport a la direction Soleil-centre galactique (Gardner and Flynn
[2010]). La barre est représentée par une ellipse rouge dans le plan (x, y). Son épaisseur estindiquée
par les lignes horizontales dans le plan (x, z). Les ronds gris représentent les amas pauvres en
métaux. Le Soleil se trouve a (xo, Yo, Zo) = (8,0,0) kpc. Le deficit d’amas globulaires a x < 0 pourrait
étre du a l'extinction.

asymétrie est la conséquence d’'une forte extinction et Ivanov et al. [2005] proposent - en
se basant sur la localisation des amas connus et en assumant une symétrie radiale dans la
distribution des amas autour du centre galactique - que la Voie Lactée contient au moins
10+3 amas globulaires encore a découvrir dans les régions centrales.

2.3.3 Les amas globulaires et la loi de densité du disque épais

Armandroff [1989] montre que les propriétés spatiales et cinématiques des amas glo-
bulaires riches en métaux sont similaires a celles de la population stellaire du disque
épais. En conséquence, il propose d’associer en terme de formation et d’évolution les
amas globulaires riches en métaux au disque épais de la Galaxie. Cependant, parce qu'une
fraction conséquente de ces amas se distribue dans I’environnement du bulbe galactique,
la question du lien entre ces amas et la population du bulbe est posée depuis longtemps.
Les amas globulaires riches en métaux a Rg. < 3 kpc sont-ils associés au bulbe ou au
disque épais de la Galaxie? Pour y répondre, Minniti [1995] a comparé, par exemple, la
densité de surface des amas riches en métaux au profil de densité du disque épais. Ces
résultats montrent que la distribution des amas est trop piquée pour étre correctement
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reproduite par un profil exponentiel d’échelle de longueur h, = 3.5 kpc (I’échelle de lon-
gueur favorisée pour le disque épais dans les années 90). Il en conclut alors que les amas
globulaires a forte métallicité doivent étre associés au bulbe plutot qu’au disque épais de
la Galaxie.

Récemment, Bovy et al. [2012] ont montré que I'échelle de longueur du disque épais,
défini en utilisant 'abondance en éléments «, est plus courte que lorsque le disque épais
est définit "géométriquement” (c’est a dire comme la population dominante pour 1 <
|z] <5 kpc du plan galactique). Ainsi, selon Bovy et al. [2012], le disque épais peut-étre re-
présenté par une échelle de longueur estimée a 1.8 kpc, soit une longueur deux fois plus
courte que celle utilisée par Minniti [1995]. C’est pourquoi nous souhaitons réviser le lien
entre les amas globulaires riches en métaux et la population stellaire du disque épais en
terme de distribution spatiale. Le nouveau profil de densité du disque épais peut-il mieux
représenter la distribution des amas riches en métaux? Pour y répondre, nous comparons
la densité de surface des amas globulaires riches en métaux au profil de densité exponen-
tielle du disque épais a la fois avec une échelle de longueur de h, = 3.5 kpc (Minniti [1995])
etavec h, = 1.8 kpc (Bovy et al. [2012]).

2.3.3.1 Ladensité de surface

La Fig. 2.4 montre la densité de surface Z(R) des amas globulaires riches en métaux
(courbe noire) en fonction de la distance R au centre galactique dans le plan du disque de
la Voie Lactée. La densité de surface est définie comme le nombre d’amas localisés dans
un anneau de rayon interne R et de rayon externe R + AR avec AR = 1 kpc. Elle s’exprime
par 2(R) = %, ou AS est la surface de I'anneau tel que AS = (R + AR)? — tR? et AN est
le nombre d’objets dans la surface considérée. Lerreur sur la densité de surface est pro-
portionnelle & v/AN. Par exemple, la densité de surface a R = 1.5 kpc du centre galactique
correspond au nombre d’amas dans un anneau de rayon interne de 1 kpc et de rayon ex-
terne de 2 kpc. Les profils de densité exponentielle dans la direction radiale uniquement
avec h, = 3.5 kpc et h, = 1.8 kpc sont représentés par les courbes bleues et rouges respec-
tivement. Les densités de surface sont normalisées de sorte que I'aire sous chaque courbe
vaut 1. Le panneau du bas montre le logarithme de la densité de surface en fonction de R.

La loi de densité du disque épais avec h, = 3.5 kpc sous-estime le nombre d’amas a
R < 3 kpc et surestime le nombre d’amas a R > 3 kpc, confirmant le résultat de Minniti
1995. A contrario, la loi de densité du disque épais avec h, = 1.8 kpc est consistant avec
la densité de surface des amas riches en métaux a R < 10 kpc. Dans le premier kpc, le
nombre d’amas estimé est légerement inférieur a 'erreur sur le nombre d’amas obser-
vés, cependant, la loi de densité exponentielle du disque épais ne tient pas compte de la
présence d'une structure non axisymétrique dans les régions internes de la Galaxie. Or
nous verrons via 'utilisation de simulations numériques, dans le Chapitre 4, que la pre-
sence d’'une barre centrale favorisent le confinement des amas globulaires dans le bulbe
de la Galaxie. La différence a R > 10 kpc entre la densité de surface des amas globulaires
riches en métaux et la loi exponentielle avec h, = 1.8 kpc peut s’expliquer par la nature
des amas qui peuplent ces régions. En effet, nous avons noté précédemment que les amas
globulaires riches en métaux a R > 10 kpc sont pour la plupart associés a un évenement
d’accretion. Leur origine extragalactique peut dont expliquer le désaccord avec la loi de
densité du disque épais. Il faut souligner malgré tout que le petit nombre d’amas dans
ces régions implique une erreur statistique grande, et les deux échelles de longueur sont
compatibles avec les données au-dela de 12kpc.
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FIGURE 2.4 — Panneau du haut : Densité de surface Z en fonction de la distance R au centre ga-
lactique (dans le plan du disque) pour les amas globulaires riches en métaux de la Voie Lactée
(courbe noire). Les profils de densité exponentielle en R du disque épais avec échelle de longueur
h; =3.5 kpc et h; = 1.8 kpc sont représentés par les courbes bleues et rouges, respectivement. Les
densités de surface sont normalisées de sorte que I'aire sous la courbe vaut 1. Panneau du bas :
Méme signification que le panneau du haut, mais ici la densité de surface est montrée en échelle
logarithmique.
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2.3.3.2 Distances caractéristiques

Une autre approche pour comparer la distribution spatiale des amas globulaires riches
en métaux a celle de la population stellaire du disque épais est de comparer les distances
caractéristiques du systeme d’amas observé avec celle d'une population simulée selon le
profil de densité du disque épais. Pour ce faire, nous simulons, a I’aide d’'une méthode de
Monte-Carlo (la méthode d’acceptation-rejet) un systéme de 50 objets > en accord avec la
loi exponentielle du disque épais avec h, = 3.5 kpc et i, = 1.8 kpc. L'échelle de hauteur
est fixée a h, = 1.0 kpc. A partir des distances dans le plan (R) et en trois dimensions (Rgc)
des objets, nous estimons, respectivement, les rayons Rsg et Rg¢ 50, qui contiennent 50%
des amas simulés. Le processus est ensuite répété 500 fois et les estimations des rayons
Rs50 et Rgc 50 pour tous les sytemes simulés sont présentées sous forme d’histogrammes
sur la Fig. 2.5.

Les histogrammes de la Fig. 2.5 montrent les estimations de Rsg (panneau du haut)
et Rgc 50 (panneau du bas) pour 500 systemes de 50 amas globulaires simulés selon la loi
de densité du disque épais dont les échelles de longueur sont i, = 3.5 kpc (distribution
bleue) et i, = 1.8 kpc (distribution rouge). Les valeurs moyennes de Rsg (resp. Rg¢ 50) sont
indiquées par les lignes verticales rouges et bleues selon les distributions. Les lignes noires
indiquent les estimations de Rsg et Rg 50 pour la totalité des amas riches en métaux de la
Voie Lactée (lignes pleines) et pour ]’échantillon sans BH176 et les amas d’origine extraga-
lactique (lignes pointillées). La loi de densité du disque épais avec h, = 3.5 kpc implique
que 50% des amas sont attendus dans les ~ 6 kpc internes de la Galaxie. Or, dans la Voie
Lactée, 50% des amas riches en métaux se situent dans les 3 kpc autour du centre galac-
tique. Une échelle de longueur de 3.5 kpc n’est clairement pas adaptée pour caractériser
la distribution spatiale de ces amas. A contrario, la loi de densité avec &, = 1.8 kpc donne
des estimations du Rs en accord avec les observations. Néanmoins, ces estimations sont
légerement supérieures a la mesure du Rsg pour I’échantillon d’amas riches en métaux a
moins de 10 kpc du centre. Nous verrons, dans le Chapitre 4, au travers de la simulation
numérique modélisant I’évolution d'une galaxie isolée type Voie Lactée que le rayon Rsg
de son systeme d’amas globulaires a diminuée d’environ 15% apres la formation d'une
barre dans les régions centrales. Ici, les amas sont simulés selon une loi de densité axi-
symétrique. L'impact d’'une barre centrale sur la distribution spatiale des amas simulés
n’est donc pas prise en compte. Nous suggérons donc que la moyenne des distributions
des Rsp pour les systemes simulés pourrait étre environ 15 % plus élevée que ce qui serait
attendu en présence d'une barre galactique.

2.3.3.3 Estimation des échelles de longueur et de hauteur

Nous utilisons a présent le modele présenté précédemment pour estimer plus juste-
ment les échelles de longueur et de hauteur de la population d’amas globulaires riches
en métaux de la Voie Lactée. En substance, pour une échelle de hauteur fixée, nous cher-
chons quelle échelle de longueur permet d’obtenir un rayon médian moyen Rsg et Rg¢ 50
proche du rayon médian évalué pour les amas observés. Inversement pour estimer I’échelle
de hauteur en fixant I’échelle de longueur.

Les panneaux du haut de la Fig. 2.6 montrent la variation de la moyenne du Rsp (a

2. Ce nombre est similaire au nombre d’amas globulaires riches en métaux de la Voie Lactée.
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FIGURE 2.5 — Panneau du haut : Histogrammes des rayons Rsg, évalués pour 500 systémes d’amas
simulés a I'aide d'une méthode de Monte-Carlo. Chaque systeme contient 50 amas globulaires,
donc un nombre similaire a celui de la population d’amas galactiques riches en métaux. Deux
différentes distributions sont montrées : 'une avec une échelle de longueur de h, = 3.5 kpc (en
bleu) et 'autre avec une échelle de &, = 1.8 kpc (en rouge). Les lignes verticales rouge et bleue
indiquent la moyenne de chaque distribution. La ligne noire pleine indique le rayon Rso des amas
globulaires galactiques riches en métaux (échantillon All MR); la ligne noire pointillée indique le
rayon Rs¢ des amas globulaires galactiques riches en métaux qui se trouvent a moins de 10 kpc
du centre galactique (échantillon Inner MR). Panneau du bas : méme signification, mais pour la
distribution des rayons Rg 50 dans 'espace a 3 dimensions.
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gauche) et du Rg 50 (a droite) en fonction de I'échelle de longueur appliquée pour la mo-
délisation de 500 systemes d’amas globulaires simulés en accord avec la loi de densité
exponentielle du disque épais. L'échelle de hauteur est fixée a 1 kpc (ligne bleue), 0.8 kpc
(ligne rouge) et 0.6 kpc (ligne verte). Les lignes pointillées horizontales indiquent les va-
leurs observées pour les amas riches en métaux de la Voie Lactée. La Fig. 2.6 confirme
que pour un Rsg entre 2 et 3 kpc, I'échelle de longueur est inférieure a 2 kpc. La Fig. 2.5
montre que Rsy peut varier entre 2 et 4 kpc en raison de I'incertitude statistique de la dé-
termination du Rsp sur un échantillon de 50 objets. Si on prend en compte cet intervalle,
alors I’échelle de longueur varie entre 1.2 et 2.4 kpc. On reste donc loin de 3.5 kpc. La Fig.
2.6 (panneaux du bas) montre que &, a un effet minime sur la détermination de la valeur
moyenne de la distribution des rayons Rsg et Rg 50. Par conséquence, la determination de
I’échelle de longueur, apartir des valeurs de Rsg et Rg¢ 50 (panneaux de haut) ne dépend
que peu de l'incertitude qu’il peut y avoir sur I'échelle de hauteur. Réciproquement, la
figure qui montre Rg. 50 en fonction de h, (bas droite) ne donne que peu de contraintes
sur ’échelle de hauteur du systeme d’amas globulaires.
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FIGURE 2.6 — Moyenne des rayons < Rgg > et < Rg 50 > en fonction de I'échelle de longueur (pan-
neaux du haut) et de I'échelle de hauteur (panneaux du bas). < R5o > (resp. < Rgc50 >) est la
moyenne des rayons, dans le plan du disque galactique (resp. dans 'espace a trois dimensions)
contenant 50% des amas des 500 systémes simulés selon la loi de densité exponentielle du disque
épais. Les bandes colorées représentent la dispersion a 1o de la valeur moyenne. Les lignes hori-
zontales en pointillées indiquent les valeurs pour la totalité des amas globulaires riches en métaux
de la Voie Lactée (All MR) et pour les amas riches en métaux a des distances du centre galactique
inférieures a10 kpc (Inner MR).
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2.4 Cinématique

Jusqu'aux années 90, le disque et le bulbe galactique étaient vus comme des com-
posantes distinctes ayant des histoires de formation et d’évolution différentes. Deux dé-
couvertes ont fortement contribuées a changer cette perspective. En 1981, Combes and
Sanders [1981] montrent que les instabilités verticales des disques galactiques peuvent
générer la formation de bulbe en boite ou cacahuéte. En 1991, Blitz and Spergel [1991]
montrent que le bulbe est en fait essentiellement une barre. Ces deux avancées ont ou-
vert la possibilité que le bulbe pouvait, au moins en partie, étre formé d’étoiles du disque.
Peu apres, I’étude de Kormendy and Kennicutt [2004] a montré que I’ensemble des bulbes
pouvait étre classé en pseudo-bulbes ou bulbes classiques. Les bulbes classiques sont des
sphéroides dont 'origine serait un effondrement ou une fusion de galaxies. Les bulbes
classiques ont des propriétés trés proches des galaxies elliptiques. Les propriétés des pseudo-
bulbes les rapprochent des disques, leur origine étant probablement due aux phéno-
menes d’'instabilité dynamique et la formation de barres. Dans les galaxies du type de la
Voie Lactée, les pseudo-bulbes sont prépondérants. En 2010, Shen et al. [2010] ont mon-
tré que les caractéristiques cinématiques du bulbe de la Voie Lactée permet d’éliminer
la présence d'un bulbe classique (il représenterait, au plus 8% de la masse du disque). Ce
résultat a été confirmé par la suite (voir Kunder et al. [2012]; Ness et al. [2013b]; Di Matteo
et al. [2014]; Di Matteo et al. [2015]).

Depuis une dizaine d’années, on sait que le bulbe contient au moins deux compo-
santes principales, la plus riche en métaux ([Fe/H]~+0.25 dex) étant en général associée
au disque mince, alors que la composante la plus pauvre ([Fe/H]~-0.25 dex) fait I'objet
de discussions (voir Di Matteo [2016] pour une revue). Les travaux de Ness et al. [2013a]
montrent, a travers I’étude des spectres du relevé ARGOS (Freeman et al. [2013]) qui carto-
graphie 'environnement du bulbe galactique, que la distribution spatiale, la cinématique
et les propriétés chimiques des étoiles du bulbe permettent de mettre en évidence trois
composantes stellaires principales (appelées A, B et C dans I’étude de Ness et al. [2013a]).
Di Matteo et al. [2014] suggerent, plus précisément, que la distribution spatiale, la vitesse
de rotation galactique et les profils de dispersion de vitesse des composantes B et C de
Ness sont en bon accord avec les propriétés des étoiles associées au disque épais jeune
(age 9-10 Gyr, Haywood et al. [2013]) et vieux (ages 10-13 Gyr, Haywood et al. [2013]), res-
pectivement. En conséquence, la barre centrale, qui participe a la structure spatiale et ala
cinématique des étoiles du bulbe, est également constituée d’étoiles associées aux com-
posantes du disque galactique (Di Matteo et al. [2014], voir également Di Matteo [2016]).
Quelle est la cinématique des amas riches en métaux? Suit-elle la cinématique des étoiles
de champ et peut-on ainsi associer cinématiquement ces amas au disque épais?

2.4.1 Larotation des amas riches en métaux et le bulbe galactique

Pour la région interne de la Galaxie, nous comparons les vitesses de rotation galacto-
centriques des amas globulaires riches en métaux avec les courbes de rotation des popu-
lations stellaires associées au disque épais. Nous nous intéressons précisément aux com-
posantes appellées B (centrée sur la métallicité [Fe/H] ~-0.28) et C ([Fe/H]~-0.70) dans
les travaux de Ness et al. [2013a] sur I'analyse cinématique de champs stellaires observés
dans le bulbe galactique (Rg. < 3.5 kpc) dans le cadre du survey spectroscopique ARGOS.
Au regard de leurs abondances chimiques et de leurs caractéristiques cinématiques, Di
Matteo et al. [2014] suggerent que les composantes B et C sont dominées respectivement
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par les étoiles du disque épais jeune (~ 9-10 Gyr, Haywood et al. [2013]) et vieux (10-13
Gyr, Haywood et al. [2013]). Nous analysons uniquement les champs d’étoiles observés
aux latitudes b = —5° et b = —10°3. Nous dénombrons 28 amas globulaires riches en mé-
taux ([Fe/H] > —1, Harris [1996] (Edition 2010)) localisés a Rgc < 3.5 kpc. Les amas sont
sélectionnés d’'une part avec (-2.5 < b < —7.5) et d’autre part avec (-7.5 < b < —12.5)
pour étre compatible en latitude avec les champs stellaires a b = —5° et b = —10°, respec-
tivement. La vitesse de rotation des étoiles dans le bulbe pourrait presenter une symetrie
Nord-Sud, comme le travail de Ness et al. [2013a] pourrait le suggérer (mais il faut te-
nir compte que Ness et al. [2013a] analysent seulement trois champs dans I'hémisphere
Nord). Pour augmenter la statistique dans chaque intervalle en latitude, nous faisons I'hy-
pothese que cette symétrie est présente pour la population d’amas globulaires. En consé-
quence, nous ajoutons a I'analyse les amas a (2.5 < b < 7.5) en comparaison a b = —5° et
les amas a (7.5 < b < 12.5) pour b = —10°. Les coordonnées galactiques (longitude et la-
titude) des populations stellaires et des amas globulaires riches en métaux situés dans le
bulbe galactique sont montrés sur la Fig. 2.7. Dans |’environnement du centre galactique,
les vitesses de rotation sont les vitesses radiales galactocentriques Vg définies a partir des
vitesses radiales héliocentriques V, (en km-s~!) corrigées du mouvement du mouvement
particulier du soleil et de la vitesse circulaire du LSR* tel que :

Vge =V, +220[sin(l)cos(b)] + vol[sin(b)sin(be) + cos(b)cos(be)cos(l — Io)] (2.1)

ici, les angles sont donnés en degrés. En accord avec Ness et al. [2013a], la vitesse du
LSR estde 220 km s~! (Kerr and Lynden-Bell [1986]) et la vitesse du soleil vo = 16.5 km s~*
dans la direction (ls, be) = (53°,25°) (Mihalas and Binney [1981]).

Le diagramme [V, —[] est montré sur la Fig. 2.8 pour les étoiles de champs et les amas
globulaires proches en latitude (voir § précédent) et en métallicité (pour la composante
B, les amas ont [Fe/H] = —0.5 dex et pour la composante C, —1 < [Fe/H] < —0.5 dex). Les
panneaux de gauche présentent 'analyse a b ~ —5°. L'analyse a b ~ —10° est presentée
dans les panneaux de droites. Les croix représentent la vitesse galactocentrique moyenne
de chaque champ stellaire selon le critere en métallicité. Les courbes de rotation des com-
posantes B et C sont alors obtenues par interpolation de ces vitesses moyennes°. Les vi-
tesses galactocentriques des amas globulaires sont calculées vial’équation 2.1 a partir des
vitesses radiales héliocentriques du catalogue de Harris [1996] (Edition 2010). La Fig. 2.8
montre que dans ’ensemble la vitesse de rotation des amas globulaires riches en métaux
du bulbe (Rg. < 3.5) kpc est en assez bon accord avec les courbes de rotation estimée
de la population stellaire sous-jacente. En particulier, les vitesses de rotation des amas
sont a moins de 3 o de la courbe de rotation des étoiles de champ proche en latitude.
Ainsi, en premiére approximation, la cinématique des amas riches en métaux situés dans
I’environnement du centre galactique est compatible avec les composantes stellaires B
et C associées respectivement au disque épais jeune et vieux. A noter, toutefois, que cer-
taines caractéristiques cinématiques (par exemple, la rotation cylindrique) connues pour

3. Ces latitudes correspondent aux régions du bulbe ot le plus grand nombre de champs stellaires a été
observé. ~ 600 étoiles par champ pour lesquelles les vitesses galactocentriques ont été estimées par Ness
et al. [2013a].

4. Local Standard of Rest ou référentiel au repos local, en frangais, est un référentiel qui se déplace sur
une orbite circulaire autour du centre de la Galaxie dont le rayon est similaire a la distance du Soleil au
centre galactique.

5. Les données cinématiques des étoiles individuelles sont fournies par Ness (voir Ness et al. [2013a]
pour les détails sur les mesures.
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FIGURE 2.7 — Diagramme longitude - latitude des amas globulaires riches en métaux ([Fe/H] = -
ronds) et des champs stellaires observés par ARGOS (croix), situés dans I’environnement du bulbe
galactique a Rg. < 3.5 kpc. Dans ’hémispheére sud, les croix vertes et bleues montrent respecti-
vement les champs stellaires observés aux latitudes b = —5° et b = —10° et les régions du bulbe
proches de ces latitudes sont représentées respectivement par des bandes colorées vertes et
bleues. Puisque la courbe de rotation des étoiles du bulbe pourrait présenter une symétrie Nord-
Sud par rapport au plan équatorial (Ness et al. [2013a]), nous faisons '’hypothése que cette symé-
trie se vérifie également pour les amas globulaires et nous ajoutons ainsi les régions situées dans
I’hémisphere Nord, symétriques en latitude. Les amas globulaires qui seront comparés aux étoiles
de champ, car situés a des latitudes similaires, sont identifiés par des ronds pleins rouges. Pour
information, nous montrons les amas confinés dans le plan (ronds vides et ronds pleins noirs) et
donc incompatible avec les latitudes considérées pour I'étude. Les ronds pleins noirs identifient
spécifiquement les amas qui n’ont pas de mesure de la vitesse radiale.

les composantes stellaires du bulbe sont difficiles a mettre en évidence pour les amas glo-
bulaires en raison de leur faible nombre.

2.4.2 Létude de Burkert & Smith (1997)

Nous avons montré dans la section précédente que les amas globulaires riches en mé-
taux ont des vitesses de rotation compatibles avec celles des populations stellaires asso-
ciées aux composantes "disque épais jeune" et "disque épais vieux", dans le bulbe de
la Galaxie. Nous savons, depuis de nombreuses années, que le bulbe de la Voie Lactée
contient une barre stellaire dont la longueur du demi-grand axe atteint4 a 5 kpc au centre
galactique et étant orientée de 20 a 30 degrées par rapport a la ligne de visée Soleil - centre
galactique. Dans les années 90, la barre centrale était vue comme une composante dis-
tincte de la région du bulbe, de sorte qu'’il était suggéré que les étoiles qui la constituent

47



CHAPITRE 2. LES AMAS GLOBULAIRES ET LE DISQUE EPAIS

400 . . r r - - 400 -
3501 B : : frrend 350f B
300} | 1 300}
250} TR 4 250} Q
NGC6528 i
200} @ 200}
150+ ; 150}
100 1001
— —
% sof é sof-
~ of ~ of
= =
g -—So- g -50h
= 100} = oo}
-150\ -150f-
-200} ~2001
2 250] b : [ —250} :
g : - :
-300} g -300}
-350 1 -3501
400 i i i i ; i _400 i i i i i i
-30 -20 -10 0 10 20 -30 -20 -10 0 10 20
Galactic longitude (deg) Galactic longitude (deg)
400 T T T T T T 400 T
3501 C : : : 1 3501 C
300 : : > : 1 300
250} . SRR - 250} - Do
200} - e ereer] 200
150} o i | 150}

100
50

T . NGC6388 T

—501

V, (km/s)
V. (km/s)

—100f
—150f+
—200f

-250} R d : 1 -2501 ¢

300 L - - . —-300f H

-350} , woeee - 1 —-350f

IR —T = 1o 0 1 20 I —y 20 o 0 10 20
Galactic longitude (deg) Galactic longitude (deg)

FIGURE 2.8 — Courbes de rotation des composantes stellaires B (centrée sur [Fe/H] ~-0.28) et C
(centrée sur [Fe/H] ~ —0.70) du bulbe (Ness et al. [2013a]) et vitesses radiales galactocentriques
des amas globulaires (ronds rouges) de méme métallicité que la population stellaire sous-jacente,
dans la région du bulbe galactique (Rg. < 3.5 kpc). Les croix représentent les vitesses galactocen-
triques moyennes des étoiles pour chaque champ stellaire observé. Lintensité des bandes colorées
montre la dispersion a 10, 20 et 30 de la courbe de rotation. Les panneaux de gauche montrent la
courbe de rotation pour la latitude b = —5° et ceux de droite pour b = —10°. A noter que la couleur
des bandes est la méme utilisée dans la Fig. 2.7 et indique ainsi 'intervalle de latitudes dans lequel
les amas globulaires se situent.
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ont suivi un processus de formation et d’évolution bien différent du reste des étoiles du
bulbe. Ainsi, de la méme maniere que pour toutes autres composantes galactiques (halo,
disque épais, bulbe), les amas globulaires ont servi de traceurs pour reconstruire I'his-
toire de formation et d’évolution du bulbe et plus précisémment de la barre galactique.
Par exemple, sur la base d’arguments cinématiques, Burkert and Smith [1997] ont sug-
géré qu'une certaine fraction des amas globulaires riches en métaux et de faible masse
(logM/Mo) < 5.5, soit une magnitude absolue M, > —7.9) sont associés a la barre cen-
trale de la Galaxie. Pour appuyer leur résultats, Burkert and Smith [1997] montrent que
la distribution spatiale de ce groupe d’amas, qu’ils appellent les "bar clusters", est en ac-
cord avec celle de la barre galactique. Burkert and Smith [1997] identifient par ailleurs
deux autres groupes d’amas : le premier, appelé les "ring clusters", qu’ils associent plu-
tot au disque et le second, constitué des amas les plus massifs, qu’ils associent a la fin de
la formation du halo interne. Parce que la classification de Burkert and Smith [1997] est
toujours utilisée, et parce qu’elle concerne les amas les plus riches en métaux qui nous
intéressent ici, nous revenons sur leur étude.

Avant de commencer notre analyse, nous résumons trés brievement la méthode utili-
sée par Burkert and Smith [1997] pour identifier le groupe des "bar clusters". Le travail de
Burkert and Smith [1997] se repose sur 'analyse de la distribution des amas globulaires
riches en métaux ([Fe/H] > —0.8) de masse faible (log(M/M@®) < 5.5, M, > —7.9) dans
le diagramme Vg, — cos(A), ol Vg est la vitesse radiale galactocentrique (en km - sThet
cos(A) = sinl cosb. Les auteurs montrent que, dans I'espace Vg, — cos(A), ces amas se re-
partissent dans deux groupes distincts : le premier groupe montre une relation bien défi-
nie entre Vg et cos(A) et se distribue sur un large interval en cos(A), alors que le deuxiéme
groupe est confiné dans un interval restreint en cos(A) (i.e. —0.2 < cos(A) < 0.2) et est ca-
ractérisé uniquement par des valeurs de Vg positives essentiellement indépendantes de
la valeur de cos(A). En analysant la distribution spatiale dans le plan galactique, Burkert
and Smith [1997] montrent que ce deuxieme groupe d’amas est concentré dans les ré-
gions internes de la Galaxie et présente une configuration de barre étendue dans la direc-
tionx poury ~ 0 dont'orientation est similaire a celle de la barre stellaire galactique. Pour
cette raison, ils les interprétent comme des amas associés a la barre : ce sont les "bar clus-
ters". En revanche, le premier groupe semble se disposer le long d'un anneau a environ
5 kpc du centre galactique. Pour cette raison, ils les définissent comme les "ring clusters".

Dans ce qui suit, nous révisitons le diagramme Vg — cosA pour les amas globulaires
riches en métaux ([Fe/H] > —1, Harris [1996] (Edition 2010)) de faible masse (I og(M/Mo) <
5.5, M, > —7.9), montré sur la Fig. 2.9. Les critéres de selection utilisés pour cette figure
sont les mémes que ceux utilisés par Burkert and Smith [1997], exception faite pour le
seuil en métallicité adopté pour définir le systeme d’amas riches en métaux ([Fe/H] >
—0.8 dex dans Burkert and Smith [1997]; [Fe/H] > —1 dex dans notre définition). La vi-
tesse radiale galactocentrique des amas globulaires est calculée par la formule 2.1 avec la
vitesse du LSR 4 220 km - s~! et la vitesse du Soleil 2 v, = 20.0 km - s~! dans la direction
(lo, be) = (57°,23°) (en accord avec les valeurs utilisées par Burkert and Smith [1997]).

Nous montrons nos résultats sur la Fig. 2.9 et nous observons bien que, dans cet es-
pace, la distribution des amas globulaires riches en métaux est en accord avec celle pré-
sentée sur la Fig. 1 de Burkert and Smith [1997]. En particulier, les amas avec —0.2 <
cos(A) < 0.2 et Vg, > 0 (ronds gris sur le panneau de gauche) sont confinés dans la region
de barre (ronds gris sur panneau de droite). Néanmoins, nous observons que certains
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amas dont la projection dans le plan (x, y) les positionne a l'intérieur de la barre avec des
distances verticales au plan petites, ne sont pas selectionnés par le critére de Burkert and
Smith [1997]. 1l est difficile de comprendre la raison pour laquelle des amas associés a la
barre galactique devraient avoir uniquement des valeurs de V. positives. En effet, la barre
tourne autour du centre galactique, des amas avec des vitesses radiales galactocentriques
négatives seraient donc attendus.

Dans le cas inverse, montré en Fig. 2.10, si nous cherchons des amas dont les positions
spatiales sont compatibles avec la barre (i.e. leurs projections dans le plan (x, y) les loca-
lise dans I'ovale de la barre et leurs distances au plan galactique est inférieures a 1-2 kpc)
ainsi qu’ayant des valeurs telles que [Fe/H] > -1, et M,, > —7.9 (ronds gris sur le pan-
neau de gauche), nous en trouvons également - comme attendu - a des vitesses négatives
(ronds gris sur le panneau de droite).

Les criteres, —0.2 < cos(A) < 0.2 et Vg, > 0, mises en évidence par Burkert and Smith
[1997] semblent donc effectivement permettre d’identifier les amas de barre mais essen-
tiellement parce que la condition en cos(A) petit identifie tous les amas des régions cen-
trales de la Galaxie. En revanche, la condition sur les vitesses radiales galactocentriques
est difficilement compréhensible étant donné que la sélection spatiale des amas situés
dans la barre fournit des amas avec des vitesses négatives, en désaccord avec le critére
suggéré par Burkert and Smith [1997].

Enfin, quelques commentaires sur les amas massifs (log(M/Mo) =5.5,i.e M, < -7.9)
riches en métaux : Burkert and Smith [1997] suggérent que ces amas constituent un sous-
systéeme distinct associé au halo interne. La raison principale qui motive cette interpréta-
tion provient du fait que Burkert and Smith [1997] reportent, pour ces amas, une vitesse
de rotation inférieure a celle qui caractérise les amas riches en métaux moins massifs. En
Fig. 2.11, nous montrons la distribution dans le plan Vg, — cos(A) de tous les amas riches
en métaux, en indiquant, en rouge, les amas situés dans la région du bulbe galactique, i.e
a une distance inférieure a 3.5 kpc du centre galactique. Parmi ces amas, nous différen-
cions les amas massifs (log(M/M®o) = 5.5) des amas moins massifs (log(M/M®) < 5.5). En
prenant attention du fait que le nombre d’amas massifs qui se trouvent dans les régions
internes est trés petit (5 amas), nous ne remarquons aucune différence évidente entre ces
deux populations. En effet, ces deux populations sont compatibles avec la cinématique
des étoiles de champ (montrée en arriére plan, en vert, voir Sect.2.4.1 pour les détails) se
trouvant dans les mémes régions et dans le méme intervalle de metallicités.

2.4.3 Nos résultats placés dans leur contexte historique

En 1989, Armandroff [1989] montre que la cinématique des amas riches est compa-
tible avec leur appartenance au disque épais. En 1995, Minniti [1995] montre que la ciné-
matique des amas "du bulbe" (c’est a dire a moins de 3 dkpc du centre) est compatible
avec la cinématique des étoiles de champ (du bulbe). Minniti [1995] affirme que les amas
du bulbe doivent étre associés au bulbe plutét qu’au disque épais. Il faut noter toutefois
que ce n'est pas exactement ce que Minniti démontre. Il montre, plus strictement, que
la cinématique des amas du bulbe est compatible avec les étoiles de champ, ce qui, en
regard des résultats récents sur le bulbe, peut étre interprété autrement qu’en disant que
les amas des régions internes ne doivent pas étre associés au disque épais.

A TI'époque de I'étude de Minniti [1995], I'idée que les étoiles du bulbe soient en fait
des étoiles du disque épais (ou du disque mince) n’est pas discutée. Ainsi, il n’est pas
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FIGURE 2.9 — Diagramme Vg, — cos(A) (gauche) et projection des positions dans les plans (x, y) et
(x, z) (droite, panneaux du haut et du bas) des amas globulaires riches en métaux ([Fe/H] > —1) de
faible masse (log(M/Mo) < 5.5, M, > —7.9). Les ronds gris sont les amas associés au groupe des
"bar clusters" selon la définition de Burkert and Smith [1997], i. e. —=0.2 < cos(A) < 0.2 et Vg, > 0.
La liste de ces amas est reportée sur la gauche du panneau de gauche. Les cercles a bord noir
ont [Fe/H] > —0.8 (metallicité étudiée par Burkert and Smith [1997]) et les cercles a bord rouges
ont —1 < [Fe/H] < —0.8. Le grand cercle en pointillé a un rayon de 3.5 kpc par rapport au centre
galactique. La barre galactique dont les dimensions sont (3.5 : 1.4 : 1) kpc avec un angle de 25°
Gardner and Flynn [2010] est représentée par une ellipse rouge sur le plan (x,y) et son épaisseur
est montrée par les segments horizontaux rouges sur le plan (x,z)
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et du bas) et diagramme V. — cos(A) (panneau de droite) des amas globulaires riches en métaux
([Fe/H] > —1) de faible masse (log(M/Mo) < 5.5, M, > —7.9). Ici les ronds gris représentent tous
les amas contenus dans la barre (indiquée par 'ellipse rouge). La distribution de ces amas dans
le plan Vg — cos(A) est reportée dans le panneau de droite. Dans tous les panneaux, les cercles a
bord noir ont [Fe/H] > —0.8 (metallicité étudiée par Burkert and Smith [1997]) et les cercles a bord
rouges ont —1 < [Fe/H] < —0.8. Le grand cercle en pointillé a un rayon de 3.5 kpc.
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FIGURE 2.11 - Diagramme Vg, — cos(A) des amas globulaires riches en métaux ([Fe/H] = —1). Les
ronds rouges identifient les amas localisés dans la région du bulbe galactique (Rg. < 3.5 kpc) avec
une différentiation supplémentaire entre amas massifs (M, < —7.9, indiqués par des points noirs)
etles amas de faible masse (M, > —7.9, indiqués par des croix noires). Les croix vertes représentent
les vitesses galactocentriques moyennes des étoiles pour chaque champ stellaire observé par AR-
GOS alalatitude b = —5° et associés a la composante B. La ligne verte épaisse montre la courbe de
rotation estimé pour cette population. L'intensité des bandes colorées montre la dispersion a 10,
20 et 30 de la courbe de rotation. (voir Sect. 2.4.1 pour plus de détails).
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connu dans les années 90, que la cinématique des étoiles du bulbe est compatible avec
une cinématique de disque. Ce résultat ne viendra que plus tard, quand la cinématique
du bulbe pourra étre comparée aux simulations N-corps de formation de barres, a partir
d’instabilités dynamiques. Ainsi, en 2010 Shen et al. [2010] montrent qu’au contraire, les
étoiles de champs du bulbe n’ont pas une cinématique compatible avec un sphéroide,
mais bien avec une cinématique d’étoiles de disque attrapées dans la barre. Ce résultat
sera confirmé a partir de 2014 par Di Matteo et al. [2014], Di Matteo [2016] et les pre-
mieres simulations incluant explicitement un disque épais (Di Matteo [2016]) confirment
ce diagnostique. Ainsi, le résultat de Minniti [1995] non seulement est parfaitement com-
patible avec une origine "disque épais" des amas riches en métaux mais il est nécessaire
pour que les amas "du bulbe" puissent étre associés au disque épais". Les amas du bulbe
sont des amas de disque épais parce qu’ils ont la méme cinématique que les étoiles de
champs du bulbe.

La comparaison avec les données cinématiques de Ness et al. [2013a], les plus com-
pletes a ce jour sur le bulbe, renforce ce diagnostique : la cinématique des amas de bulbe,
pour autant qu’elle soit significative compte-tenu du petit nombre d’amas concernés, est
parfaitemement compatible avec celle des composantes B et C de Ness et al. [2013a]. Au-
jourd’hui, I'association qui est faite entre bulbe et disque épais est fortement liée aux simi-
larités entre les signatures chimiques trouvées entre ces deux populations. Actuellement,
il est montré que les amas riches en métaux du bulbe ont une chimie compatible avec
celle du disque épais.

2.5 Abondances chimiques et age

Un des critéres les plus importants, aujourd’hui, pour identifier ou au contraire diffé-
rencier deux populations stellaires sont les abondances chimiques. Toujours dans la pers-
pective de déterminer si les amas globulaires riches en métaux sont associés au disque
épais ou au bulbe de la Galaxie, il est naturel d’examiner dans quelle mesure les abon-
dances des amas sont similaires (ou non) a celles du disque épais ou du bulbe. Toutefois,
considérer cette approche serait ignorer les discussions récentes quant aux différences
et/ou similarités entre ces deux populations stellaires. En résumé (plus de détails dans la
revue de Di Matteo [2016]), il y a une dizaine d’années, les abondances du bulbe et du
disque montraient de trés nettes différences, de sorte que les étoiles du bulbe se distin-
guaient par un enrichissement plus important en éléments a en comparaison aux étoiles
du disque (voir par exemple Lecureur et al. [2007]). Cependant, depuis quelques années,
de nouvelles mesures ont montré des écarts clairement plus faibles (voir Gonzalez et al.
[2011]; Gonzalez et al. [2015]), au point qu'aujourd’hui, les différences ne sont plus signi-
ficatives pour de nombreux éléments chimiques (voir Bensby et al. [2013]). Alors que le
bulbe et le disque épais étaient approchés comme deux populations fondamentalement
différentes, il est fort possible qu'’ils ne constituent qu'une unique population. Ces ques-
tions sont encore 1'objet de nombreuses études, et la section ci-dessous n'a pas pour ob-
jectif de faire une présentation compléte du sujet mais plus simplement de comprendre si
les abondances chimiques des amas globulaires riches en métaux sont compatibles avec
nos connaissances actuelles sur le disque épais.

Dans ce qui suit, nous comparons les métallicités, les abondances en éléments o et
les ages des amas globulaires de la Voie Lactée et des étoiles de champ. Pour cette der-

niere population, nous utilisons un échantillon de 363 étoiles FGK au voisinage du soleil
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FIGURE 2.12 — Relation [a/Fe]-[Fe/H] pour les étoiles de champ au voisinage solaire étudiées par
Haywood et al. [2013]. La ligne rouge sépare (arbitrairement, en accord avec Haywood et al. [2013])
la population stellaire associée au disque épais et enrichie en éléments a (croix bleues) de la po-
pulation associée au disque mince (croix vertes).

(M, <4.5) (Haywood et al. [2013]), issu d'un échantillon plus large observé par le spectro-
graph HARPS au téléscope ESO 3.6 m (La Silla, Chili) dans le cadre de la recherche d’exo-
planete (Adibekyan et al. [2012]). Les éléments a sont définis par 'abondance moyenne
du magnésium, du silicium et du calcium (les trois éléments les plus communément me-
surés). L'age des étoiles est mesuré par Haywood et al. [2013] via la méthode de Jorgensen
and Lindegren [2005]) en adoptant le jeu d’isochrones de Demarque et al. [2004]. Lerreur
maximum sur 1'age est estimé a +1.5 Gyr et celle sur [Fe/H] et [a/Fe] est de ~ 0.03 dex
(Adibekyan et al. [2013]). Les deux séquences (enrichie et pauvre en éléments o) dans le
plan [a/Fe] — [Fe/H] sont séparées arbitrairement comme indiqué sur la Fig. 2.12 pour
distinguer le disque mince (séquence pauvre en éléments ) et le disque épais (séquence
riche en éléments «, au-dessus de la ligne rouge).

2.5.1 Ladistribution [a/Fe] — [Fe/H]

La Fig. 2.13 (panneau de gauche) montre le plan [a/Fe] — [Fe/H] pour les amas glo-
bulaires (ronds pleins) et les populations stellaires du disque (croix) au voisinage solaire.
Pour les amas globulaires,lLes abondances en éléments o (noté [a/Felr,p) et les métal-
licités (noté [Fe/H]t,p) sont tirés de la littérature d’apres les références proposées dans
la compilation de Carretta et al. [2010]. Notons, pour commencer, que les amas de faible
métallicité ([Fe/H] < —1, en gris) ont un niveau en éléments a de I'ordre [a/Fe] ~0.4+0.1.
Le groupe des amas globulaires riches en métaux ([Fe/H] > —1) présente une décrois-
sance dans I'abondance en éléments o avec I’augmentation [Fe/H], a I'image de la ten-
dance observée pour les étoiles de champ. Toutefois, les amas Terzan 7 et Pal 12, associés
a la galaxie naine du Sagittaire (Sgr) ont des niveaux en [a/Fe] bien inférieurs au reste
de la distribution. En effet, le régime a métallicité élevée et [a/Fe] faible par rapport a la
population du disque galactique est une caractéristique bien connue de Sgr (Sbordone
et al. [2007]). Le long de la séquence d’amas globulaires riches en métaux, un groupe de
quatre (cinq en comptant UKS1) amas partagent les mémes niveaux d’enrichissement en
éléments a que la population stellaire du disque épais (croix bleues) a faible métallicité.
Cependant, la majorité des amas de cette seconde séquence sont plus enrichis en [a/Fe]
de ~ 0.1 dex. La surabondance en éléments a par rapport a celle de la séquence du disque
épais, illustrée ici par les amas NGC 104, NGC 6342, NGC 6528, NGC 65339, NGC 6553,
NGC 6838 et Terzan 5, a déja été constatée dans les étoiles de champ du bulbe (voir, par
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exemple, Lecureur et al. [2007]). Comme mentionné un peu plus haut, elle a souvent été
utilisée comme une évidence d'une évolution distincte entre le bulbe et le disque épais.
Nous pensons, aujourd’hui, que cette différence a de forte probabilité de provenir d'un
effet systématique sur les mesures spectroscopiques (voir Gonzalez et al. [2015]; Bensby
et al. [2013]). Alors, qu’en est-il des amas globulaires? La différence observée entre les
amas et la séquence de disque épais est-elle réelle?

Un tour de la littérature récente et moins récente, sur ces amas, appelle quelques com-
mentaires sur les résultats de la Fig. 2.13.

Des amas systématiquement plus riches en éléments a que la séquence du disque
épais, quatre ont leurs abondances déterminées par Origlia and Rich [2004] et Origlia et al.
[2005], ol les références proviennent de Carretta et al. [2010] : NGC 6342, NGC 6528, NGC
6539 et Terzan 5. Pour NGC 6342, une nouvelle mesure de Johnson et al. [2016] donne
[a/Fe] = +0.33 (et [Fe/H] = —0.55 dex), ce qui est sensiblement plus proche de la sé-
quence du disque épais. Labondance en éléments a de NGC 6528 a été mesurée a 0.24
et -0.08 dex, respectivement, par Carretta et al. [2001] et Zoccali et al. [2004] (chacun avec
une mesure un peu différente de la métallicité, a +0.07 et -0.1 dex). Dans les deux cas, ces
mesures mettent NGC 6528 sur la séquence de disque épais. Le cas de Terzan 5 est un peu
particulier : il est connu que Terzan 5 possede une distribution de metallicité qui montre
plusieurs maxima. Une étude de Origlia et al. [2011] montre que les deux composantes
a [Fe/H] = —0.25 et +0.27 dex ont des abondances en éléments a de +0.34 et +0.03 dex.
Ainsi, si la premiere composante reste identique a la valeur déterminée par Origlia et al.
[2005], la composante la plus riche en métaux est conforme a ce que nous pouvons voir
sur les étoiles de champ.

En dehors des déterminations de Origlia and Rich [2004] et Origlia et al. [2005], une
étude récente de NGC 6553 par Johnson et al. [2014] donne [a/Fe] = +0.17 dex, ce qui
place cet amas tout a fait en accord avec la séquence des étoiles du disque épais. Parmi
les amas aux métallicités inférieures a -0.6 dex, la seule mesure pour NGC 6539 est celle
de Origlia et al. [2005], dont nous avons vu qu’ils donnaient des valeurs supérieures a ce
que nous avons trouvé dans la littérature pour NGC 6528, NGC 6342. Pour NGC 104 (47
Tuc), Thygesen et al. [2014] ont mesuré les abondances a [a/Fe] = +0.33 dex, soit environ
0.1 dex de moins que la valeur de Carretta et al. [2009b], référencée dans la compilation
de Carretta et al. [2010], ce qui met 47 Tuc sur la séquence du disque épais. Les abon-
dances en éléments a ont été mesurées plusieurs fois pour NGC 6838 (M71), et la valeur
de la référence adoptée par Carretta et al. [2010], qui provient de Carretta et al. [2009b],
se trouve étre la valeur limite supérieure des mesures que nous avons pu trouver. Ainsi,
Mészaros et al. [2015] déterminent un rapport d’abondance de [a/Fe] = +0.33 pour NGC
6838, +0.35 pour Ramirez and Cohen [2002] ou encore +0.21 pour Boesgaard et al. [2005].
Plus récemment enfin, les abondances en éléments o« de NGC 6723 ([Fe/H] = —0.98 dex)
et NGC 6171 ([Fe/H] = —1.01 dex) ont été mesurées a +0.29 dex, conformément a ce qu'’il
est attendu pour des amas de disque épais.

Ainsi, a notre connaissance, aucune autre mesure ne confirme la surabondance en
éléments o des amas globulaires riches en métaux discutée précédemment. Qui plus est,
ces amas semblent tous compatibles avec la séquence du disque épais. Il est nécessaire de
mentionner, malgré ces résultats récents, que les mesures d’abondances chimiques des
amas globulaires du disque (riches en métaux) restent, de facon générale, tres fragmen-
taires, et ne reposent parfois que sur une seule étude. Il y a donc encore beaucoup a faire
avant d’obtenir un ensemble de mesures suffisamment homogenes et extensives qui per-
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FIGURE 2.13 — Relation [a/Fe] — [Fe/H] pour les amas globulaires (ronds pleins) de la Voie Lactée et
les populations stellaires du disque au voisinage du soleil. Les amas riches et pauvres en métaux
sont représentés par les ronds rouges et gris respectivement. Les étoiles associées au disque épais
sont montrées par des croix bleues et celles associées au disque mince par des croix vertes. Sur
les deux panneausx, les valeurs de [a/Fe] et [Fe/H] sont tirées des références listées dans la com-
pilation de Carretta et al. [2010] et leurs incertitudes respectives sont montrées sur le panneau de
droite (uniquement pour les amas riches en métaux). Labondance en éléments [a/Fe] est défi-
nie comme par la moyenne des abondances en magnésium, silicium et calcium, a la fois pour les
amas globulaires et les étoiles du disque.

mettraient de fixer de facon définitive I'échelle des abondances des amas ainsi que leur
affinité avec le disque épais. Toutefois, et pour conclure cette partie, il nous semble donc
qu’il n’y a pas d’évidence robuste qui suggere que les amas globulaires riches en métaux
suivent une séquence différente de celle du disque épais.

2.5.2 Larelation [a/Fe]-age

Toujours dans I'idée de comparer I’évolution de 'abondance chimique des amas glo-
bulaires a celle des populations stellaires du disque galactique, nous nous intéressons a
la relation [a/Fe]-age montrée en Fig. 2.14. Les valeurs de [a/Fe] sont issus des références
listées dans Carretta et al. [2010] (C10). Quant aux ages, ils sont tirés de C10 sur les pan-
neaux du haut, mesurés par Marin-Franch et al. [2009] (MF09) sur les panneaux du milieu
et par VandenBerg et al. [2013] (V13) sur les panneaux du bas. Le régime de métallicité des
amas globulaires est précisé selon que [Fe/H] est estimé par C09 ou utilisé par MF09 et
V13 pour mesurer les ages. Parmi les amas a métallicité élevé ([Fe/H] = —1), quatre amas
(NGC 6388, 6352, 6441 et 6637) ont des valeurs de [a/Fe] et d’ages compatibles avec ceux
des étoiles associées au disque épais vieux (~ 12 Gyr). Le reste des amas globulaires avec
[a/Fe]>0.35 sont plus enrichis en éléments a de 0.05 a 0.2 dex que les étoiles de méme
métallicité associées au disque épais. Ces amas sont les mémes que ceux de la Fig. 2.13
et ont donc probablement leur abondance surestimée. Par conséquent, il est fort possible
que, de la méme maniere que sur la Fig. 2.13, 'ensemble des amas riches en métaux se
superpose a la séquence des étoiles de disque épais. 1l est difficile d’affirmer d’apres cette
figure qu’il y a une corrélation entre 1'age et 'abondance en éléments a : I'intervalle des
ages est petit (~2 Gyr), et les incertitudes sont grandes, autant pour les ages que pour
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les abondances chimiques. Toutefois, 'ensemble de ces amas se trouvent, sur la relation
[a/Fe]-age, a plus de 10 Gyr, ce qui, comme nous le soulignons ci-dessous, correspond a
I’époque de plus forte formation stellaire dans la Galaxie (voir Snaith et al. [2014]). Notons
ici encore, qu’en raison de leur nature extragalactique, les amas Pal 12 et Terzan 7 ont des
ages et des abondances chimiques distincts du reste de la distribution.

2.5.3 Larelation age - [Fe/H]

Les mesures d’age des amas globulaires peuvent étre affectées par des erreurs systé-
matiques qui peuvent atteindre plusieurs Gyr. Malgré tout, des résultats remarquables ont
été obtenus ces dernieres années, parmi lesquel il faut mentionner la bifurcation dans la
relation age - métallicité trouvée par Marin-Franch et al. [2009] (voir également Forbes
and Bridges [2010]). Cette bifurcation, confirmée par Leaman et al. [2013], est interpré-
tée comme la superposition d’'une séquence d’amas globulaires d’origines galactiques et
d’'une séquence d’amas d’origine extragalactique (formée par I'accretion de galaxies sa-
tellites et de leur cortege d’amas globulaires). Il est plus difficile de savoir s’il y a une vé-
ritable augmentation de la métallicité avec I'age, dans la séquence d’amas in-situ, parce
que l'intervalle de variation en age est limité (2-3 Gyr, voir la Fig. 2.15, qui montre les re-
lations age-[Fe/H] obtenues pour 3 échelles d’age différentes (Carretta et al. [2010] (C10);
Marin-Franch et al. [2009] (MF09) et VandenBerg et al. [2013] (V13)). Ainsi, I'augmenta-
tion de métallicité n’est pas sensible sur I’échantillon de MF09, mais elle est tres visible
dans Leaman et al. [2013]. Dans ce qui suit, nous regardons si cette relation est compa-
tible avec celle des étoiles de champ.

La génese des amas globulaires est essentiellement inconnue, I’hypothése la plus simple
étant qu’ils soient formés a partir du méme gaz que les étoiles de champ (voir Forbes et al.
[1997]; Shapiro et al. [2010]). Si cette hypothese est vérifiée alors il est attendu que ces
amas suivent la méme relation age - [Fe/H] que celle des étoiles de champ. La Fig. 2.15
présente la relation age-metallicité des étoiles de champ de I’échantillon étudié par Hay-
wood et al. [2013]. Les étoiles du disque épais (croix bleues) se distribuent le long d'une
séquence qui s’étend de ~ 13 Gyr et [Fe/H] ~ —1 dex a 9 Gyr et [Fe/H] ~ 0 dex. Lorsque la
comparaison est faite avec la relation age - métallicité des amas globulaires riches en mé-
taux (ronds rouges), quelque soit I’échelle d’age utilisée, deux informations importantes
sont dégagées :

1. bien que les ages des amas soient évalués selon trois méthodes distinctes (C10, MF09
et V13), la relation age - [Fe/H] des amas coincide assez bien avec celle des étoiles du
champ sans écart systématique important entre ces deux types de populations.

2. iln'y a pas d’amas globulaires (différents des amas d’origine extragalactique, Terzan 7,
Pal 1 et Pal12) compatibles avec le disque épais jeune (< 10 Gyr).

Selon Shapiro et al. [2010], la formation des amas globulaires s’est effectuée durant une
période de formation stellaire intense. Or, Snaith et al. [2014] déterminent 'histoire de la
formation stellaire dans la Voie Lactée et montrent que la phase la plus active s’est termi-
née il y a 10 Gyr et fut suivie par une période ou la formation stellaire diminue (phase de
"quenching", voir Haywood et al. [2016]) et atteint un minimum 2 Gyr apres. Ainsi, l'age
des amas riches en métaux indique que leur formation s’est déroulée au moment ou la
formation stellaire dans la Voie Lactée fut a son maximum.
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FIGURE 2.14 — Méme chose que la Fig. 2.13 pour la relation [a/Fe]-age ormi que les ages pro-
viennent de la compilation de Carretta et al. [2010] (C10) en haut, sont mesurés par Marin-Franch
et al. [2009] (MF09) au milieu et sont mesurés par VandenBerg et al. [2013] (V13) en bas.
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2.6 Conclusions

Ce chapitre nous a montré que la distribution spatiale, la cinématique, les abondances
et enfin les dges des amas globulaires riches en métaux sont compatibles avec les carac-
téristiques du disque épais. La dichotomie, autrefois évoquée, entre amas globulaires du
disque et ceux du bulbe, ne nous parait plus pertinente. D'une part, parce que les proprié-
tés du bulbe sont essentiellement celles d'un bulbe formé par instabilités dynamiques
a partir du disque galactique mais surtout parce qu’aucune des propriétés du systéme
d’amas globulaires riches en métaux ne nous parait incompatible avec celles du disque
épais vieux. Les propriétés des amas globulaires riches en métaux suggerent qu'’ils se sont
probablement formés durant la phase de disque épais vieux (> 10 Gyr), a 'époque ou
I'intensité de la formation stellaire était maximum dans la Voie Lactée. L'étude récente de
Schiavon et al. [2016] suggere qu'un bon nombre de ces amas ont dii se détruire dans le
potentiel galactique et que leurs étoiles se sont mélangées aux étoiles de champ. Le but de
ce chapitre a été de reposer la question du lien entre le disque épais et les amas riches en
métaux, question qui avait essentiellement disparue, les amas riches en métaux étant le
plus souvent associés au bulbe. Il nous semble que la redéfinition des propriétés du bulbe
et du disque épais dans les derniéres années rendait ce travail nécessaire. Notre résultat
principal a donc été de montrer que les amas riches en métaux ont des propriétés proches
du disque épais vieux.
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3.1 Introduction

Les relevés spectroscopiques actuels, tels que APOGEE, APOGEE-2, GES, GALAH, RAVE
(Allende Prieto et al. [2008]; Majewski et al. [2010]; Eisenstein et al. [2011]; Sobeck et al.
[2014]; Gilmore et al. [2012]; Anguiano et al. [2014]; De Silva et al. [2015] ; Steinmetz et al.
[2006] ; Zwitter et al. [2008]; Siebert et al. [2011] ; Kordopatis et al. [2013]), élargissent notre
connaissance sur la composition chimique et les vitesses radiales de plusieurs centaines
de milliers d’étoiles dans notre Galaxie, jusqu’a plusieurs kpc du soleil. Dans les pro-
chaines années, la mission astrométrique de I'ESA, Gaia (Perryman et al. [2001]), fournira
les parallaxes et mouvements propres pour environ un milliard d’étoiles dans notre Ga-
laxie ainsi que les vitesses radiales pour un dixieme d’entre elles. Cette abondance de
données, sans précédent, couplée avec des instruments au sol pour le suivie spectro-
scopique de Gaia, tels que WEAVE, 4AMOST, MOONS (Dalton et al. [2012]; de Jong et al.
[2012]; Cirasuolo et al. [2012]), pourront, potentiellement, nous permettre de répondre
a de nombreuses questions simples, mais pourtant sans réponses, sur 1'étude de notre
Galaxie : quelles sont les caractéristiques des différentes populations stellaires de la Voie
Lactée? Comment se sont-elles faconnées au cours du temps? Quels sont leurs liens en
terme d’évolution? Dans quelles mesures ces populations stellaires sont le résultat d'une
formation stellaire in-situ (i.e formées au sein méme de la Galaxie) ou le lieu de dépot
d’étoiles et de structures accrétées au cours du temps? La Voie Lactée se présente comme
le terrain d’expérimentation naturel pour tout scénario cosmologique et en particulier
pour le scénario ACDM selon lequel les galaxies croissent de facon hiérarchique a par-
tir de petites structures qui fusionnent au cours du temps et évoluent pour former des
galaxies que nous observons aujourd’hui (White and Rees [1978]).
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Le modele ACDM prédit que notre Galaxie, la Voie Lactée, contient des centaines de
courants stellaires au voisinage du soleil (Helmi et al. [1999], Helmi et al. [2003]; Gomez
et al. [2013]) qui sont les signatures de la fusion, a travers le temps, d’autres systémes
galactiques de masses comparables ou significativement plus faibles que notre propre
Galaxie au moment de leur accrétion (Bullock and Johnston [2005] ; Stewart et al. [2008];
De Lucia and Helmi [2008]; Cooper et al. [2010]; Font et al. [2011]; Brook et al. [2012];
Pillepich et al. [2015]; Rodriguez-Gomez et al. [2016] ; Deason et al. [2016]). Bien que nous
ayons des preuves d’événements d’accrétion passés ou en cours avec la Voie Lactée (Ibata
et al. [1994]; Ibata et al. [2001]; Belokurov et al. [2007]) et que certains courants stellaires,
vestiges d’accrétions plus anciennes, ont été possiblement détectés notamment au voi-
sinage solaire, (Helmi et al. [1999]; Helmi et al. [2006]; Klement et al. [2009]; Smith et al.
[2009]; Nissen and Schuster [2010]), nous sommes encore loin du nombre d’événement
prédit par les simulations cosmologiques. Cela indique t-il que nous avons surestimé 'im-
portance des accrétions dans la construction d'une galaxie comme la notre ou bien est-ce
la difficulté a découvrir les restes de satellites accrétés, en particulier lorsque ceux-ci dé-
rivent des événements d’accrétion les plus anciens et sont spatialement mélangés avec la
Voie Lactée?

Dans les quinzes dernieres années, de nombreuses études ont suggéré que les signa-
tures des événements d’accrétion passés, méme leurs étoiles sont dispersées spatiale-
ment, puissent toujours étre identifiées dans les espaces cinématiques tels que I'espace
énergie - moment angulaire (ci-apres E — L, avec L., la composante z du moment angu-
laire dans un potentiel axisymétrique ou z est 'axe de symétrie), 'espace L, —L; (ou L
est la composante du moment angulaire dans le plan x — y) ou bien les espaces des pa-
rametres orbitaux comme 'espace apocentre - péricentre - moment angulaire (ci-apres,
I'espace APL) et ses projections (Helmi et al. [1999]; Helmi and de Zeeuw [2000]; Knebe
et al. [2005] ; Brown et al. [2005]; Helmi et al. [2006] ; Font et al. [2006] ; Choi et al. [2007];
Morrison et al. [2009]; Gémez and Helmi [2010]; Re Fiorentin et al. [2015]; voir deux re-
vues récentes et complétes sur ce sujet, Klement [2010] et Smith [2016]). Par exemple, des
satellites accrétés distincts devraient apparaitre sous la forme de structures cohérentes
dans!'espace E—-L; (Helmi and de Zeeuw [2000]) dont 'apparence ne devrait pas changer
significativement durant le processus d’accrétion et ce méme dans le cas d'un potentiel
galactique dépendant du temps (Knebe et al. [2005]; Font et al. [2006] ; Gomez and Helmi
[2010]). Par conséquent, avec les données Gaia de plusieurs millions d’étoiles, il serait
possible de fixer une limite inférieure sur le nombre d’événements d’accrétion qu’aurait
subi la Voie Lactée rien qu’a partir du nombre de clumps visibles sur'espace E—L, (Helmi
and de Zeeuw [2000] ; Gémez and Helmi [2010]).

Cette recherche est-elle réellement réalisable et les résultats significatifs? Que signi-
fie une surdensité dans I'espace E — L, ? Est-il vraiment possible de remonter au nombre
d’événements d’accrétion d’apreés le nombre de sous-structures observables dans I'es-
pace E —L,? Qu’en est-il de la population stellaire in-situ sous-jacente, les étoiles accré-
tées peuvent-elles étre séparées des étoiles in-situ dans ces espaces? Parmi les espaces
utilisés pour rechercher les signatures d’accrétion, il y a I’espace APL - apocentre (A), pé-
ricentre (P) et composante z du moment angulaire (L;) - ol les étoiles d’origine extraga-
lactique se regrouperaient autour d'une méme valeur d’excentricité (Helmi et al. [2006])
quand bien méme les étoiles peuvent atteindre des distances a 'apocentre et au péri-
centre bien différentes. La cohérence dans I’espace apocentre - péricentre est-elle vrai-
ment maintenue au terme du processus d’accrétion? De la méme maniere que pour 'es-
pace E—L,, est-il possible de séparer les étoiles accrétées de la population in-situ, d’autant
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que, comme nous le montrerons, cette derniére présente également des sous-structures
dans!’espace APL? Pour finir, qu’en est-il de 'espace L, —L ? Y a t-il des régions, dans cet
espace, ol la probabilité de trouver des étoiles accrétées est élevée?

Dans ce chapitre, nous abordons ces questions, au moyen de simulations N-corps
qui modélisent I'accrétion d'un ou plusieurs (jusqu’a quatre) satellites dans une galaxie
a disque type Voie Lactée. La nouveauté de ce travail, en comparaison avec la majorité
de ceux disponibles dans la littérature, est I’analyse de simulations entierement auto-
consistantes ou les satellites et la galaxie type Voie Lactée sont des systemes "vivants" qui
peuvent réagir a l'interaction, expérimenter du chauffage cinématique, subir des effets
de marées et de la friction dynamique (cette derniere étant un processus souvent négligé
dans les études précédentes, mais voir Knebe et al. [2005]; Meza et al. [2005] ; Font et al.
[2006]; Re Fiorentin et al. [2015]) ainsi qu’effectuer des échanges d’énergies et de mo-
ments angulaires. Nous expliquerons comment, a la différence des précédentes décou-
vertes, 'espace énergie - moment angulaire et, de maniere similaire, les espaces L, — L,
et APL, deviennent difficilement déchiffrables lorsque les hypotheses qui limitent les tra-
vaux précédents sont levées. En effet, nous montrerons, dans un premier temps, qu'en
plus de se superposer dans I'espace E — L, chaque satellite donne naissance a plusieurs
surdensités indépendantes en raison de la non-conservation de I’énergie et du moment
angulaire durant le processus d’accrétion. Dans un second temps, nous discuterons de
la population stellaire in-situ et notamment de sa réponse a I'interaction en occupant
des régions de 'espace E — L, a faible moment angulaire et énergie élevée. Enfin, nous
verrons que les deux composantes stellaires, accrétées et in-situ se superposent dans cet
espace. Des résultats similaires sont obtenus pour les espaces L, — L et APL. De ces ré-
sultats, nous conclurons que I'utilisation des espaces cinématiques pour la recherche des
'briques’ qui ont fait notre Galaxie est, en pratique, inefficace. En accord avec des ré-
sultats plus anciens (Gould [2003]), nous trouvons que tous ces espaces sont riches en
sous-structures, mais la cinématique seule ne permet pas de remonter a 'origine de ces
sous-structures.

Nous montrerons par exemple que le halo stellaire formé comme résultat du chauf-
fage du disque par les interactions n’est ni homogene ni sans rotation. Ce point est bien
différent de ce qui est habituellement supposé pour notre Galaxie (Helmi et al. [1999]; Ke-
pley et al. [2007]; Smith et al. [2009]). Ce halo peut présenter des sous-structures dans les
espaces cinématiques et une attention particuliere doit donc étre employée avant d’inter-
préter ces surdensités comme les signatures d’événements d’accrétion (voir par exemples
Morrison et al. [2009] ; Helmi et al. [2006] ; Klement et al. [2009] ; Re Fiorentin et al. [2015]).
De notre étude, nous concluons que bien que tous ces espaces soient riches en sous-
structures, la cinématique n’est pas suffisante pour déterminer leur origines. De ce fait,
les abondances chimiques détaillées et/ou des estimations d’ages seront nécessaires pour
identifier les courants stellaires dont les caractéristiques devront étre, dans ces espaces,
distinctes de celles de la population in-situ.

Ce chapitre s’organise comme suit : Dans la Sect. 3.2, nous discutons des travaux réa-
lisés jusqu’a présent utilisant des modeles numériques (Sect. 3.2.1) puis nous présentons
les simulations N-corps que nous analysons dans ce chapitre (Sect. 3.2.2). Dans la Sect.
3.3, nous présenterons les principaux résultats de ce travail, en commencant par analyser
I'espace E—L; (Sect. 3.3.1), 'espace L, — L, (Sect. 3.3.3) et enfin '’espace APL (Sect. 3.3.5).
En Sect. 3.4, nous continuons sur une discussion de nos résultats qui nous amenera a
résumer les conclusions principales de ce travail, en Sect. 3.5.
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3.2 Méthodes numériques

3.2.1 Les précédents modeles numériques

Avant de décrire les simulations que nous utilisons dans ce chapitre et le suivant (Cha-
pitre 4), il est utile de résumer les principaux processus dynamiques modélisés jusqu’a
présent dans la littérature, pour I’étude des signatures cinématiques des étoiles accrétées
dans la Galaxie. En effet, comme nous le verrons plus loin, la connaissance de ces pro-
cessus est essentielle pour comprendre les raisons pour lesquelles notre étude n’atteint
pas les mémes conclusions que celles des précédents travaux. Ainsi, la détection des cou-
rants stellaires dans la Voie Lactée, a travers I'identification de (sous) structures dans les
espaces cinématiques, repose principalement sur deux types de modeles numériques :

1. Les modeles de "particule test".

2. Les simulations N-corps autoconsistantes.

Les modeles de "particule test"” pour la détection des courants stellaires ont été de-
veloppés depuis les travaux précurseurs de Helmi et al. [1999] et Helmi and de Zeeuw
[2000]. Dans ces travaux (voir aussi Kepley et al. [2007]) 1a Voie Lactée est représentée par
un potentiel fixe tandis que les satellites le sont par une collection de particules qui in-
teragissent gravitationnellement entre elles. Dans les travaux les plus récents, le potentiel
de la Voie Lactée varie avec le temps (voir, par exemple, Gomez and Helmi [2010]; GOmez
et al. [2010]). Tous ces modeles confirment les premieres suggestions de Helmi : bien que
les débris des satellites accrétés tres tot sont difficiles a retrouver spatialement, de fortes
corrélations et la présence de structures devraient étre visibles dans les espaces E — L,
L, —L, et APL. Il faut noter que, par définition, puisque ces modeles supposent un po-
tentiel galactique analytique, et qu’alors aucune friction dynamique n’entre en jeu, les
énergies et les moments angulaires des satellites accrétés sont conservés '. Ainsi le résul-
tat que les satellites accrétés seraient observables sous la forme de clumps dans I'espace
des intégrales du mouvement — chaque clump serait associé a un unique satellite (Helmi
and de Zeeuw [2000] pour 'espace E — L,) — est une conséquence directe des hypotheses
faites dans ces modeles plutét qu'une caractéristique intrinseque d'un événement d’ac-
crétion. A moins que les satellites ne se dispersent avant de subir une friction dynamique
trop importante - bien que dans ce cas, ils atteindraient difficilement le halo galactique
interne (<15 a 20 kpc du centre galactique, Carollo et al. [2007]) qui reste la région pri-
vilégiée pour la détection cinématique des courants stellaires - ils (les satellites) perdent
leur cohérence dans I'espace des intégrales du mouvement durant leur accrétion dans la
Galaxie (voir Sect. 3.3).

Les conclusions de ces modeles doivent également étre prises avec prudence puisque
qu’en général la population stellaire in-situ n'y est pas modélisée. Or, nous verrons par la
suite que cette population interfére, en arriere-plan, avec le signal des événements d’ac-
crétion. Ajouté a cela, tous les travaux cités précédement supposent que le halo stellaire
est constitué exclusivement d’étoiles accrétées. Cette hypothése maximise naturellement
le signal, méme lorsque les erreurs observationnelles sont prises en compte (comme dans
Helmi and de Zeeuw [2000]; Gémez and Helmi [2010]). Une nouvelle approche est pré-
sentée dans Brown et al. [2005] dans lesquels les auteurs modélisent également une po-
pulation in-situ et concluent que la présence de cette population dans I'espace E — L,
rend difficile la recherche de surdensités, ce qui serait alors un véritable challenge pour

1. Ceci est vrai pour le moment angulaire total L dans un potentiel sphérique tandis que dans le cas d'un
potentiel axisymétrique, seule la composante z du moment angulaire est strictement conservée
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les missions astrométriques telle que Gaia. Toutefois, il faut noter que dans ce travail, la
population in-situ du halo est modélisée par une distribution homogene dans I’espace
des phases et est ajoutée a posteriori au modele utilisé : en conséquence, cette popula-
tion ne répond pas de maniére autoconsistante a I'interaction et ne subit ni chauffement
cinématique, ni structuration particuliere dans les espaces cinématiques. De ce fait, la
granularité dans la distribution de la population accrétée est toujours surestimée étant
donné qu’elle est modélisée sur un arriere-plan homogene. Nous montrerons, dans les
pages qui suivent, que la situation est plus compliquée que celle décrite par Brown et al.
[2005] et que la recherche est encore plus inefficace quand la population in-situ est mo-
délisée également de fagon autoconsistante.

Les simulations N-corps auto-consistantes dites aussi modeles "vivants" ne font pas
I'hypotheése d’'un potentiel Galactique fixe puisque les satellites et la Galaxie sont modé-
lisés par une collection de particules (matiere noire et/ou étoiles) qui répondent de ma-
niere autoconsistante a I'interaction. En conséquence, la friction dynamique est naturel-
lement présente, de méme que la réponse des étoiles in-situ aux événements d’accrétion.
A notre connaissance, l'utilisation de ce type d’approche pour détecter cinématiquement
les évenements d’accrétion a été exploité pour la premiere fois par Knebe et al. [2005].
A partir de 'utilisation de simulations comologiques composées de matiére noire uni-
quement, les auteurs montrent que 'apparence granuleuse dans la distribution des sa-
tellites accrétés est significativement plus floue lorsqu’'un potentiel "vivant" est adopté.
Malheureusement, Knebe et al. [2005] ne discutent, ni ne montrent la réponse de la com-
posante in-situ a I'interaction. Ainsi, leurs résultats surestiment I'efficacité de I’approche
des espaces des intégrales du mouvement. D’autres travaux s’appuyent sur ’espace E—L_,
ou des espaces équivalents, en utilisant des simulations N-corps autoconsistantes (Meza
et al. [2005]; Helmi et al. [2006]; Font et al. [2006]; GOmez et al. [2013]; Re Fiorentin et al.
[2015]). Cependant, soit ils ont négligé la réponse de la population in-situ aux événements
d’accrétion (Meza et al. [2005] ; Helmi et al. [2006] ; Font et al. [2006] ; Gomez et al. [2013]),
par exemple, en ne considérant pas qu'un halo d’étoiles in-situ puisse se former naturel-
lement al'issue de la fusion (comme il a été montré par exemple dans Zolotov et al. [2009] ;
Purcell et al. [2010]; Fontetal. [2011]; Qu etal. [2011]; McCarthy et al. [2012]; Cooper et al.
[2015]), soitils 'ont remplacé par un halo homogene ajouté a postériori (Re Fiorentin et al.
[2015]). A notre connaissance, seuls les travaux de Ruchti et al. [2014] et Ruchti et al. [2015]
ont commencé a étudier la question d'une superposition entre les étoiles in-situ et accré-
tées, se concentrant toutefois sur des fusions a faible rapport de masse (~ 1:100).

Les limitations des travaux précédents sont la motivation principale de notre étude,
qui est une premiere étape vers une modélisation plus réaliste du comportement des
étoiles accrétées et in-situ durant un ou plusieurs évenements d’accrétion. Ceci est une
étape nécessaire pour faire des prédictions sur la redistribution des étoiles accrétées et in-
situ dans notre Galaxie, en vue de I'arrivée des données Gaia. Mais c’est aussi une invita-
tion a la prudence dans I'analyse des données cinématiques actuelles dans lesquelles les
structures identifiées sont souvent interprétées en faveur d'une origine extragalactique.

3.2.2 Nos simulations

Dans ce chapitre, nous analysons trois simulations a haute résolution et sans dissi-
pation d’'une galaxie type Voie Lactée accrétant une, deux ou quatre satellites, respecti-
vement. La masse de chaque satellite est équivalente a un dixieme de la masse de la ga-
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M a h N
MW galaxy : Thin disc 11.11 47 03 10M
MW galaxy : Intermediate disc 6.66 2.3 0.6 6M
MW galaxy : Thick disc 444 23 09 4M
MW galaxy : GC system 0.04 23 09 100
MW galaxy : Dark halo 70.00 10 - 5M
Satellite : Thin disc 1.11  1.48 0.09 1M
Satellite : Intermediate disc 0.67 0.73 0.18 0.6M
Satellite : Thick disc 044 0.73 0.27 0.4M
Satellite : GC system 0.004 0.73 0.27 10
Satellite : Dark halo 700 316 - 0.5M

TABLEAU 3.1 — Masses, longueurs et hauteurs caractérisiques et nombre de particules qui caracté-
risent les différentes composantes de la galaxie type Voie Lactée et le (les) satellite (s). Toutes les
masses sont exprimées en 2.3 x 10° M.

1x(1:10) 2x(1:10) 4x(1:10)

sat1 satl sat 2 sat 1 sat 2 sat3 sat4
Xsat 83.86 83.86 92.38 83.86 92.38 42.48 -9.08
Vsat 0.00 0.00 -21.98 0.00 -21.98 11.16 75.00
Zsat 54.46 54.46 -31.34 5446 -31.34 -89.84 -65.52
Dsa: 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00
Ux,sat 1.22 1.22 1.46 1.22 1.46 0.81 0.07
Vy,sat 0.30 0.30 -0.05 0.30 -0.05 0.40 1.38
Vz,sat 0.79 0.79 -0.41 0.79 -0.41 -1.26 -0.94
Vsar 1.48 1.48 1.52 1.48 1.52 1.55 1.67
Ly sar -16.16 -16.16 7.53 -16.16 7.53 21.63 20.34
Ly sat 0.00 0.00 -7.79 0.00 -7.79 -18.83 -12.93
Lz sar 24.89 24.89 27.66 24.89 27.66 7.89 -17.61
Oorb 90.00 90.00 45.00 90.00 45.00 49.00 67.6
Gorb 33.00 33.00 -16.00 33.00 -16.00 -70.00 49.1
Osar 90.00 90.00 90.00 90.00 90.00 90.00 90.00
Gsar 83.00 83.00 83.00 83.00 83.00 83.00 83.00

TABLEAU 3.2 — Les positions initiales, vitesses et moments angulaires orbitaux pour les différentes
galaxies satellites. Toutes les quantités sont données dans un référentiel dont I'origine est le centre
de la galaxie type Voie Lactée, le plan x — y coincide avec le plan du disque de la galaxie massive et
I'axe z partage la méme orientation que son moment angulaire interne. Les angles 0, et G5, qui
indiquent I'orientation du plan orbital du satellite dans ce référentiel, sont exprimés en degrés. Les
angles 0, et ¢4 donnent!'orientation du spin des galaxies satellites. Ces angles sont représentés
schématiquement sur la Fig. 3.1. Les distances sont en kpc, les vitesses en 100 km/s et I'unité du
moment angulaire est 100 kpc- km/s.

74



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

MW-type galaxy

2
&
H.\‘U! ‘\\(b\
y S
// gurb
X
Satellite
Projection onto the x-y plane
()
<
@
Q
(@)
MW-type galaxy 3
2
2
&
¢sur
z

¢m‘b

X
Satellite

Projection onto the x-z plane

FIGURE 3.1 - "Set-up" du plan orbital du satellite et de son moment angulaire interne (spin). Dans
un référentiel dont le plan xy coincide avec le plan du disque de la galaxie type VL, et dont 'axe
z est orienté comme le spin de la galaxy type VL, 'orientation dans I'espace du plan orbital du
satellite est définie par deux angles, 8,,; et ¢, . Le premier défini I'angle entre la projection du
plan orbital sur le plan xy et 'axe x (courbe et surface rouges dans le panel de haut), le deuxieme
défini I’angle entre la projection du plan orbital sur le plan xz et 'axe x (courbe et surface oranges
dans le panel de bas). De facon similaire, on peut définir les angles 04, et ¢4y, qui indiquent
I'orientation spatiale du spin du satellite (courbes et surfaces jaunes et vertes, respectivement,
dans les panneaux de haut et de bas).

laxie type Voie Lactée (appelée aussi galaxie massive). Le nombre total de particules utilisé
dans ces simulations varie de N;,; =27 500 110 (pour une accrétion) a N;,; = 35 000 140
(pour quatre accrétions). La galaxie massive contient d'une part, un disque mince, un
disque intermédiaire et un disque épais a I'image du disque mince, du disque épais jeune
et du disque épais vieux de notre Galaxie, respectivement (Haywood et al. [2013]; Di Mat-
teo [2016]), d’autre part, un systeme de cent amas globulaires de disque, chacun repré-
senté par un point de masse. Lensemble de la matiére baryonique, soit 20 000 100 de par-
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ticules, est immergé dans un halo de matiere noire représenté par 5 000 000 particules. Le
disque est modélisée avec la densité de distribution de Miyamoto-Nagai, sous la forme :

P« (R, 2) =

(h 2M*)a*R2+(a*+3\/z2+h Y, + 1/ 22 + h,2)?
[d*2+(a*+\/z2+h )2]5 (22 + h,2)3/2 ’

M., a. et apq1, étant les masses et les échelles de longueur et de hauteur qui caracté-
risent les populations stellaires du disque mince, intermédiaire et épais, respectivement
(voir Table 3.1, pour toutes les valeurs). Le systeme des amas globulaires de disque a une
échelle de longueur et de hauteur similaire a celles du disque épais vieux. Le halo de ma-
tiere est modélisé par une spheére de Plummer dont la densité est :

2

3Mypar r -5/2
Phato(r) = (— 42 (14 ——)
AManpaio Ahalo

Mpaio €t anaio étant les masses et rayons caractéristiques, respectivement (voir Table
3.1, pour toutes les valeurs). Les galaxies satellites sont des versions redimensionnées de
la galaxie principale (type Voie Lactée) avec des masses et un nombre total de particules
10 fois plus petit et des tailles réduites d’'un facteur v/10 (Table 3.1). Dans un référentiel
dont le centre est I'origine de la galaxie type Voie Lactée, le plan x— y coincide avec le plan
du disque galactique et ’axe z montre I'orientation du spin de la galaxie massive. Pour les
galaxies satellites : les positions sont (Xsu¢, Vsar, Zsar), les distances au centre du référen-
tiel sont notées Dy, les vitesses-3D initiales sont (vx,sar, Vy,sar) Vz,sar), 1a vitesse absolue
est notée Vg,;. De plus, les plans orbitaux des satellites sont inclinés de (0,,p, ®orp) par
rapport a la galaxie type Voie Lactée tel que 0,,, est 'angle entre la projection du plan
orbital du satellite sur plan x — y et I'axe x tandis que ¢, est 'angle entre la projection
du plan orbital du satellite sur le plan x — z et 'axe x. Enfin, |'orientation dans I'espace
du moment angulaire interne de chaque satellite est décrit par les angles (054;, $sqr) OU
04 est 'angle entre la projection du spin du satellite sur le plan x — y et I'axe x, tandis
que ¢4 est 'angle entre la projection du spin du satellite sur le plan x — z et 'axe x. Une
représentation schématique de tous ces angles est donnée Fig. 3.1 et leurs valeurs sont
reportées dans la Table 3.2, ainsi que les positions, les vitesses et les moments angulaires
orbitals initiaux. Notons, en particulier que tous les satellites sont sur une orbite directe
(prograde, avec L, s,;, composante z du moment angulaire étant positif), a I'exception
du satellite 4 de la fusion 4 x (1: 10) qui est initialement placé sur une orbite rétrograde
(Lz sar <0, voir Table 3.2)

Les conditions initiales ont été généré en adoptant une méthode itérative décrite dans
Rodionov et al. [2009] et toutes les simulations ont été executées en utilisant le code
TreeSPH décrit dans Semelin and Combes [2002], lequel a été utilisé tres largement par
notre groupe durant les dix dernieres années pour simuler I’évolution séculaire ainsi que
des accrétions et des fusions de galaxies. Les forces gravitationnelles sont calculées en uti-
lisant un parametre de tolérance 0 = 0.7 et une expansion multipolaire au 4e ordre. Un po-
tentiel de Plummer est utilisé pour lisser les forces gravitationnelles avec une longueur de
lissage constante, € = 50 pc pour toutes les especes de particules. Les équations du mou-
vement sont intégrées vial'algorithme "leapfrog" avec un pas de temps fixé a At = 2.5x10°
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VI.

Dans la suite de ce chapitre, lorsque cela n’est pas mentionné, les unités utilisées
sont : les distances en kpc, I'unité de masse en 2.3 x 10° M, les vitesses en 100 km/s,
la constante G = 1, les énergies en 10* (km/s)? et I'unité de temps en 107 années. Avec
ce choix, au début de la simulation, la masse stellaire de la galaxie type Voie Lactée est
5.1 x 1010 M.

3.3 Résultats

Dans la suite de cette analyse, sauf lorsque cela est précisé explicitement, toutes les
quantités sont estimées dans un référentiel dont I'origine est le centre de la galaxie type
Voie Lactée. A chaque pas de temps, le centre de ce référentiel est évalué comme le centre
de densité selon la méthode décrite dans Casertano and Hut [1985]. Le plan x— y coincide
avec le plan du disque de la galaxie type Voie Lactée et 'axe z est perpendiculaire a ce
dernier.

3.3.1 LespaceE-L,

Nous commencons notre analyse par 'étude de 'espace E — L, qui a été proposé
comme un espace fondamental pour détecter les signatures des évenements d’accrétion
(Helmi and de Zeeuw [2000]). Les résultats sont structurés de la maniere suivante : nous
commencons par discuter la redistribution des étoiles d'un ou de plusieurs satellites, dans
cet espace, durant leur accrétion dans le potentiel galactique; puis, nous montrons les
prédictions de notre modele a propos de la superposition entre les étoiles accrétées et les
étoiles in-situ; enfin, nous restraignons notre analyse a un "voisinage solaire" et discu-
tons de la difficulté et de I'efficacité de la recherche de courants stellaires dans I’espace
E-L,.

3.3.1.1 Lacohérence des structures accrétées

Laredistribution dans I'espace E — L, des étoiles des satellites, durant leur phase d’ac-
crétion dans la galaxie type Voie Lactée, est montrée sur la Fig. 3.2, a différents temps
pour la fusion de rapport de masse 1 :10. Au début de l'interaction, a ¢t = 0 Gyr, le satel-
lite prend la forme d’un clump unique dans 'espace E — L, dont I'énergie est élevée et la
dispersion le long de la composante z du moment angulaire est importante. A I'approche
de son premier passage au péricentre, a ¢t = 0.5 Gyr, la distribution des étoiles du satel-
lite dans 'espace E — L, change : les étoiles se redistribuent sur un interval plus large en
énergie, i.e des énergies légerement positives (pour les étoiles qui ne sont plus liées au
systéeme) aux énergies significativement négatives (pour les étoiles qui approchent les ré-
gions galactiques les plus internes). A cette époque, le satellite est plus proche du centre
galactique et la friction dynamique s’accentue davantage. En conséquence, le moment
angulaire tend a diminuer d’ou la distribution plus compacte en L. La forte élongation
dans la redistribution des étoiles dans ’espace E — L,, observée a ¢t = 0.5 Gyr, rappelle I'al-
longement spatiale important que subissent les galaxies satellites (et méme les systemes
les moins massifs comme les amas globulaires) lorsque celles-ci se rapprochent du péri-
centre de leur orbite?. Lorsque le satellite atteint son prochain passage a 'apocentre, sa

2. Lorsque le satellite est a son péricentre, les queues de marées sont particulierement allongées et rela-
tivement mince et peuvent s’étendre jusqu’a des dizaines de kpc autour de la masse liée du satellite
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FIGURE 3.2 — Simulation d'une fusion 1 :10 avec la galaxie type Voie Lactée. Le panneau le plus a
gauche sur la ligne du haut : Evolution dans le temps, de la distance du satellite au centre de la
galaxie type Voie Lactée, de son énergie totale et de sa composante z du moment angulaire L. Les
ronds colorés montrent les différents moments ot le satellite passe au péricentre et a I’apocentre
durant son orbite autour de la galaxie type Voie Lactée. De gauche a droite et de haut en bas : Dis-
tribution des étoiles du satellite dans I'espace E — L a différentes époques durant son accrétion
dans la galaxie massive. Le satellite fusionne avec la galaxie type Voie Lactée apres 2.5 Gyr d’évo-
lution depuis le début (¢ = 0) de la simulation. Sur tous les panneaux, les couleurs informent de la
densité stellaire en échelle logarithmique, comme indiqué par la barre de couleur.

distribution spatiale devient plus compacte, de méme que la distribution de son énergie
(voir Fig. 3.2 au temps ¢ = 1 Gyr), tandis que la composante z de son moment angulaire de-
vient de nouveau plus large. A chaque orbite, les étoiles du satellite traversent une phase
de compression et d’expansion dans I'espace E — L.

Globalement, sous l'effet de la friction dynamique, I'énergie et le moment angulaire
décroissent et le satellite pénétre plus profondément dans le puit de potentiel de la galaxie
type Voie Lactée. Durant I'interaction, une fraction des étoiles devient non liée, quitte le
satellite et peuple les queues de marées qui se développent autour de leur progéniteur.
Parce que les étoiles perdues a différents passages sont caractérisées par différentes va-
leurs d’énergies et de moments angulaires, elles se regroupent en divers clumps, selon le
moment ou elles ont quitté leur satellite parent. Notons qu’en premiere approximation,
les valeurs d’énergie et de moment angulaire des étoiles perdues sont équivalentes a celle
du centre de masse du satellite. Les étoiles perdues durant les premieres phases de I'inter-
action, i.e aux époques les plus anciennes, peuplent la partie supérieure du diagramme
E — L, tandis que les étoiles perdues récemment se regroupent de préférence dans des
clumps de plus basse (i.e plus liés) énergies. En général, si la friction dynamique a eu le
temps d’agir sur le satellite avant qu’il ne devienne un ensemble d’étoiles non liées gra-
vitationnellement, la distribution des étoiles du satellite perd sa cohérence dans E—1L; :
un satellite donne naissance a plusieurs clumps dont le nombre et la densité dépend du
nombre de passages effectués par le satellite autour de la galaxie type Voie Lactée ainsi
que de la masse qu’il a perdu a chaque passage.

La perte de cohérence dans I'espace E — L, pour la distribution des étoiles du satellite
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FIGURE 3.3 — Du haut vers le bas : Distribution des étoiles du(/des) satellite(s) dans 'espace E—L,
pour les fusions 1x (1 : 10) (ligne du haut), 2x(1:10) (ligne du milieu) et4 x (1 :10) (ligne du bas). La
contribution de chaque satellite est montrée de la gauche vers la droite. Toutes les distributions
sont montrées au temps final des simulations, i.e t = 5 Gyr. Sur tous les panneaux, les couleurs
informent de la densité stellaire en échelle logarithmique, comme indiqué par la barre de couleur.

79



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

ne dépend pas du choix particulier des parametres orbitaux. De ce fait, pour toutes nos
simulations qui modélisent I'accrétion et la fusion d'un unique satellite (1 x (1:10) ), de
deux satellites (2 x (2:10)) et de quatre satellites (4 x (1:10)), chacun des systémes extra-
galactique contribue a former plusieurs clumps dans I'espace E — L., en redistribuant ses
étoiles sur une large surface, a la fois en énergie et en moment angulaire (voir Fig. 3.3).
Bien que les satellites accrétés peuvent avoir des énergies et/ou moments angulaires dif-
férents au début de la simulation, lorsque leur fusion avec la galaxie massive est compleéte,
leurs étoiles tendent a se redistribuer sur une méme région de 'espace E—L,. Il y a donc
ainsi une superposition, non négligeable, des étoiles appartenant a différents satellites.
Cela indique que, méme dans le cas idéal ot1 la population stellaire formée in-situ est ab-
sente, chaque région, et donc chaque clump de l'espace E — Lz, peut étre le résultat de
la superposition de structures accrétées de diverses origines. Pour conclure, il convient
de souligner que les étoiles accrétées ne se redistribuent pas seulement sous forme de
clumps. En effet, une partie d’entre elles montre une distribution plus diffuse et ne peut
donc pas étre associées a des surdensités bien définies (voir Fig. 3.3).

3.3.1.2 Lasuperpositon avec les étoiles in-situ

Nous avons vu, dans cette section, comment un ou plusieurs satellites accrétés dans
une galaxie type Voie-Lactée se redistribuent dans ’espace E — L. Dans cet espace, un
clump ne peut étre associé a un unique évenement d’accrétion car d’'une part, un satel-
lite donne naissance a plusieurs clumps durant son accrétion dans le potentiel galactique
et d’autre part, les satellites, bien qu’ayant des parametres orbitaux différents, se super-
posent sur une méme région de I'espace E — L,. Un autre élément vient compliquer la
recherche de sous-structure dans cet espace : la présence d'une population stellaire in-
situ. En effet, cette derniere réagit a I'interaction en se redistribuant sur la méme région
de I'espace E — L, occupée par les étoiles accrétées, comme nous allons le détailler dans
ce qui suit.

Le chauffage cinématique du disque stellaire durant les évenements d’accrétion et
sa redistribution, sous la forme d'un disque épais et d’'un halo interne, est connue de-
puis décenies (Quinn et al. [1993]; Walker et al. [1996]; Villalobos and Helmi [2008] ; Vil-
lalobos and Helmi [2009]; Zolotov et al. [2009]; Purcell et al. [2010]; Font et al. [2011];
Di Matteo et al. [2011]; Qu et al. [2011]; McCarthy et al. [2012]; Cooper et al. [2015]. En
conséquence, les étoiles in-situ tendent a gagner en énergie et a perdre en moment angu-
laire tandis que leurs orbites deviennent plus allongées radialement et verticalement. Ce
changement dans les propriétés spatiales et cinématiques du disque stellaire in-situ, du-
rant I'interaction, a naturellement des conséquences sur la redistribution des étoiles dans
I'espace E—L;, comme le montre la colonne du milieu sur la Fig. 3.4. En’absence d’inter-
action, les étoiles in-situ restent confinées dans une région mince et allongée de I’espace
E — L, correspondant a la région occupée par notre disque mince/épais initial (voir Fig.
3.19 en Appendice 3.5). En raison de I'interaction, ces étoiles tendent a se redistribuer vers
des énergies élevées mais des moments angulaires plus faibles (voir Fig. 3.4) qu’au début
de la simulation. Plus le nombre de satellites accrétés est élevé (i.e plus la masse accré-
tée est importante), plus la distribution des étoiles in-situ est large dans I'espace E-L,
(voir Fig. 3.4). De plus, dans cet espace, la distribution des étoiles formées in-situ montre
des clumps. Dans le cas d'une seule accrétion, aussi bien que dans le cas de quatre ac-
crétions de satellites, les clumps apparaissent non seulement dans la région occupée par
le disque stellaire (déja mentionné par Gomez et al. [2012]) mais également dans la ré-
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FIGURE 3.4 — De gauche a droite : Distribution, dans I'espace E — L, de toutes les étoiles (gauche),
des étoiles in-situ (milieu) et des étoiles accrétées (droite). Du haut vers le bas : Les différentes
lignes montrent respectivement le cas pour la fusion 1 x (1:10), 2 x (1:10) et 4 x (1:10). Toutes les
distributions sont montrées au temps final des simulations, i.e £ = 5 Gyr. Sur tous les panneaux, les
couleurs informent de la densité stellaire en échelle logarithmique, comme indiqué par la barre
de couleur.
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Rsun Volume#  foo fe0

8. 1 0.16 0.25
8. 2 0.16 0.25
8. 3 0.18 0.28
8. 4 0.15 0.26
8. 5 0.13 0.22
8. 6 0.16 0.26
8. 7 0.16 0.27
8. 8 0.14 0.25
12. 1 0.21 0.33
12. 2 0.20 0.31
12. 3 0.27 0.40
12. 4 0.21 0.32
12. 5 0.19 0.30
12. 6 0.22 0.36
12. 7 0.21 0.34
12. 8 0.22 0.35

TABLEAU 3.3 — Fractions fyg et fzo de la surface de I'espace E — L, dominée par les étoiles accré-
tées en comparaison a la surface occupée par toute la distribution des étoiles du halo (voir, Sect.
3.3.1.3 pour leur définition), pour la simulation 1 x (1 : 10). Ces fractions sont données ici pour les
différents "volumes solaires" montrés en Fig. 3.5

gion la moins liée du diagramme qui est naturellement occupée par les étoiles du halo.
Sans différenciation sur I'origine accrétée ou in-situ des étoiles, I'espace E — L, peine a
étre déchiffré : certains clumps identifiés n'ont pas une origine extragalactique puisque
composés d’étoiles in-situ (voir panneau en bas a droite de la Fig. 3.4, a0 <L, < 20 et
-5 < E < 0). Cette observation est valable globalement, i.e a 'échelle de la galaxie type
Voie Lactée mais également localement, i.e lorsque la recherche est restreinte a des vo-
lumes au "voisinage solaire", comme nous le montrerons dans ce qui suit.

Avant de passer a la recherche de courants stellaires accrétés localement, nous souhai-
tons attirer I'attention du lecteur sur un point qui nous semble important de souligner :
comme conséquence de I’évolution du moment angulaire durant la fusion, une partie du
disque stellaire in-situ tournant initialement (a ¢ = 0) dans le sens direct (L, > 0), tend a se
redistribuer sur des orbites rétrogrades (L, < 0). Ainsi, plus la masse accrétée est impor-
tante, plus le nombre d’étoiles in-situ sur une orbite rétrograde est élevé et plus grande
est la valeur maximale négative atteinte par le moment angulaire. Dans le cas de la fusion
4 x (1:10), par exemple, certaines étoiles in-situ a haute énergie possedent une orbite
rétrograde avec un moment angulaire plus faible que L,=-20 (dans notre unité, voir Sect
3.2.2). En conséquence, nous signalons que la présence d’étoiles en orbite rétrograde dans
la Galaxie, méme a énergie élevée, n’est pas nécessairement une preuve d’'une origine ex-
tragalactique.

3.3.1.3 Alarecherche de courants stellaires au voisinage du soleil

Apres avoir discuté du comportement global des étoiles accrétées et in-situ dans I'es-
pace E — L;, nous analysons maintenant la possibilité de détecter, dans cet espace, des
courants stellaires situés dans des volumes locaux. Dans les simulations N-corps, la défi-
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FIGURE 3.5 — Définition des "volumes solaires" choisis pour I'analyse présentée en Sect. 3.3.
Chaque volume sphérique a un rayon de 3 kpc. Les volumes sont distribués de maniere homo-
gene en azimuth a 8 et 12 kpc du centre de la galaxie massive. Pour information, la densité stellaire
de la galaxie, d'une de nos simulations, est montrée en arriére plan pour mieux visualiser la loca-

lisation des différents volumes.

Rsun Volume # fgo f60
8. 1 0.09 0.14
8. 2 0.08 0.14
8. 3 0.07 0.10
8. 4 0.08 0.14
8. 5 0.06 0.09
8. 6 0.09 0.15
8. 7 0.07 0.12
8. 8 0.06 0.10
12. 1 0.09 0.14
12. 2 0.12 0.17
12. 3 0.10 0.13
12. 4 0.11 0.16
12. 5 0.06 0.10
12. 6 0.13 0.19
12. 7 0.07 0.12
12. 8 0.08 0.13

TABLEAU 3.4 — Fractions fyg et fzo de la surface de 'espace E — L, dominée par les étoiles accré-
tées en comparaison a la surface occupée par toute la distribution des étoiles du halo (voir, Sect.
3.3.1.3 pour leur définition), pour la simulation 2 x (1 : 10). Ces fractions sont données ici pour les

différents "volumes solaires" montrés en Fig. 3.5.
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FIGURE 3.6 — Espace E — L, pour deux "volumes solaires" distincts, I'un localisé a 8 kpc (ligne du
haut) et 'autre a 12 kpc (ligne du bas) du centre galactique, dans la simulation 1 x (1 : 10). De la
gauche vers la droite : toutes les étoiles, les étoiles in-situ et les étoiles accrétées. Aucune sélec-
tion supplémentaire n’a été réalisée. Sur tous les panneaux, les couleurs informent de la densité
stellaire en échelle logarithmique, comme indiqué par la barre de couleur.

Rsun Volume # fg() fGO

8. 1 0.25 0.45
8. 2 0.25 0.47
8. 3 0.24 047
8. 4 0.22 0.44
8. 5 0.22 043
8. 6 0.22 045
8. 7 0.24 047
8. 8 0.26 0.47
12. 1 0.30 0.46
12. 2 0.29 047
12. 3 0.30 0.50
12. 4 0.30 0.49
12. 5 0.30 0.47
12. 6 0.31 0.51
12. 7 0.29 0.49
12. 8 0.32 0.52

TABLEAU 3.5 — Fractions fqg et fzo de la surface de I'espace E — L, dominée par les étoiles accré-
tées en comparaison a la surface occupée par toute la distribution des étoiles du halo (voir, Sect.
3.3.1.3 pour leurs définitions), pour la simulation 4 x (1 : 10). Ces fractions sont données ici pour
les différents "volumes solaires" montrés en Fig. 3.5
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FIGURE 3.7 — Similaire a la Fig. 3.6 pour le volume a 8 kpc, comme indiqué sur la légende mais
cette fois-ci, seul les étoiles du halo sont montrées, pour la fusion 1 x (1 : 10). Les étoiles du
halo sont sélectionnées sur la base du diagramme de Toomre (panneau supérieur gauche) tel que

\/ UZgp + Vigg + Wiy = 180 km/s. Les ronds rouges montrent la distribution des étoiles (une sur
cinquante) du halo dans ce volume tandis que les bleues identifient les étoiles du disque (épais
et mince). Les figures suivantes montrent, de gauche a droite et de haut en bas : la distribution
de toutes les étoiles du halo, des étoiles in-situ et des étoiles accrétées, dans ce volume. Les deux
derniers panneaux (en bas, milieu et droite) indiquent, respectivement, la contribution de la frac-
tion des étoiles du satellite par rapport a la distribution totale des étoiles (accrétées + in-situ) dans
I'espace E — L, et son complémentaire avec la contribution des étoiles in-situ. Les vitesses sont

données en 100 km/s, les moments angulaires en 100 kpc.km/s et les énergies en 10* (km/s)?.
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FIGURE 3.8 — Similaire a la Fig. 3.7 pour la simulation 2x (1 :10). La distribution dans 'espace E-L,
de chacun des deux satellites est montrée sur la ligne du bas.
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FIGURE 3.9 - Similaire a la Fig. 3.8 pour la simulation 4 x (1 :10). La distribution dans I'espace E—L,
de chacun des quatre satellites est aussi montrée sur la troisiéme et quatriéme ligne.
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nition des volumes au "voisinage solaire" n’est pas évidente car il est possible de choisir
de placer le volume local a une distance du centre de la galaxie massive comparable a la
distance Soleil-centre Galactique (i.e 8-8.5 kpc) ou bien de définir la position du volume
local selon la longueur de la barre stellaire ou de la position de ses résonnances. De plus,
parce que les étoiles accrétées ne sont pas redistribuées de maniere homogene en terme
de configuration spatiale, la fraction des étoiles accrétées dans un "voisinage solaire" spé-
cifique peut significativement varier, selon le choix du positionnement de ce volume.
Pour tenter de rendre notre analyse aussi générale que possible et pour qu’elle ne dé-
pende pas d'un choix arbitraire de la position de notre "voisnage solaire", nous avons
choisi d’identifier au sein de nos galaxies simulées, plusieurs "volumes solaires" repré-
sentés schématiquement sur la Fig. 3.5. Pour chaque simulation, nous avons défini seize
volumes sphériques, tous d'un rayon de 3 kpc, centrés a une distance de 8 ou 12 kpc du
centre de la galaxie massive et distribués de facon homogene en azimuth. Pour chacun de
ces "volumes solaires", nous avons analysé la distribution des étoiles dans 'espace E- L,
au temps final de la simulation (¢ = 5 Gyr). Pour le cas d’'une unique fusion 1 x (1 : 10),
la distribution correspondante pour deux de ces volumes, I'un placé a 8 kpc et 'autre a
12 kpc du centre de la galaxie massive, est montrée sur la Fig. 3.6. Malgré quelques dif-
férences dans les valeurs d’énergies et de moments angulaires atteintes par les distribu-
tions, les seizes "volumes solaires" ont certains points en communs, détaillés ci-dessous :

1. dansune région large de 3 kpc autour du soleil, la distribution des étoiles dans I'espace
E — L, estriche en sous-structures.

2. ces sous-structures sont aussi bien présentes dans la population accrétée que dans la
population in-situ.

3. un satellite unique donne naissance a une multitude de sous-structures de taille et de
morphologie différentes.

4. la superposition entre la population in-situ et accrétée est si importante que la distinc-
tion de I'une ou l'autre population n’est ni claire, ni évidente sur la base de I'espace
E —L; uniquement.

5. dans aucun de ces "volumes solaires", la présence de sous-structures ne peut-étre in-
terprétée facilement et sans ambiguité comme la preuve que les étoiles qui les com-
posent ont une origine extragalactique. En effet, plusieurs clumps d’étoiles, notam-
ment certains d’entre eux a L, faible ou négatif et énergie élevée, sont constitués d’étoiles
in-situ originaires initialement du disque galactique qui a ensuite été chauffé par I'in-
teraction.

L'analyse présentée en Fig. 3.6 a été faite en considérant toutes les étoiles (aussi bien
celles du disque que celles du halo) localisées dans un "voisinage solaire" donné. Il est
possible de penser que le probléme de la contamination par la population stellaire in-situ
puisse se résoudre en sélectionnant uniquement les étoiles du halo par une sélection sur
la cinématique. C’est en fait une stratégie courante qui repose sur 'idée que les débris
des événements d’accrétion sont trouvés préférentiellement parmi la population la plus
vieille de notre Galaxie, le halo stellaire. C’est pourquoi nous avons répété ’analyse pré-
sentée sur la Fig. 3.6, mais en 'appliquant uniquement aux étoiles du halo définies ciné-
matiquement. Ainsi, pour chaque volume au "voisinage solaire", nous avons sélectionné
les étoiles telles que leurs vitesses (Ursg, Visr, Wrsr) dans le référentiel > du Local Stan-

3. Ici, les vitesses Ursg, Visr et Wisgr définissent, respectivement, la vitesse radiale, tangentielle et verti-
cale dans le référentiel dont1’origine est la position, R, de la particule stellaire et dont la rotation, autour du
centre de la galaxie massive, s’effectue a une vitesse circulaire constante, Vg, égale a la valeur de la courbe
de rotation a R = Ry, d'une galaxie simulée, soit Vg;,;, = V. (R = Rgyp)
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ISR VLSR T YVLSR =
sélection est montrée sur le panneau du haut a gauche de la Fig. 3.7, pour le méme vo-

lume considéré que sur la ligne du haut de la Fig. 3.6. Bien que notre analyse est restreinte
aux étoiles du halo identifiées par la cinématique, les deux problemes principaux qui af-
fectent la Fig. 3.6, ne sont pas atténués ici :

dard of Rest (i.e LSR) remplissent la condition \/ U2.,+ V2. +W2.. =180 km/s*. Cette

1. la contamination par les étoiles in-situ est toujours importante.

2. laredistribution des étoiles sous la forme de clumps dans ’espace E—L, ne caractérise
pas uniquement une population accrétée puisque cela est également visible dans la
distribution de la population in-situ.

En résumé, les étoiles accrétées du halo dominent uniquement une région marginale
de l'espace E — L, (voir le panneau du milieu en bas de la Fig. 3.7). La plupart des régions
de cet espace sont, en fait, dominées par les étoiles in-situ du halo (voir panneau en bas
a droite de la Fig. 3.7). Pour mieux quantifier la contribution des étoiles accrétées, nous
avons évalué la surface qu’elles occupent dans I’espace E — L : nous avons sélectionnées
les régions (ou bins) contenant au moins 90% d’étoiles d’origine extragalactique (obser-
vez, par exemple, les régions rouges sombres sur le panneau du milieu en bas de la Fig.
3.7) et nous avons divisé cette surface (ou nombre de bins) par la surface totale (nombre
total de bins avec au moins une étoile) occupée par toutes les étoiles du halo, quelque soit
leurs origines.

Nous faisons référence a cette fraction par fg9. Pour le "voisinage solaire" montré en
Fig. 3.7, foo = 0.16, les étoiles accrétées dominent seulement une région marginale de
toute la distribution. De la méme maniére, nous évaluons la valeur de fgy qui correspond
a la contribution de 60% des étoiles accrétées par rapport a la totalité des étoiles du halo
distribuées dans 'espace E — L,. Pour le méme volume examiné en Fig. 3.7, fso = 0.25.
Ainsi, pour ce "voisinage solaire" et cette simulation (1 x (1:10)) précisément, les étoiles
accrétées ne dominent, au mieux, que 25% des régions de I'espace E—L;. Par conséquent,
la probabilité qu'une région de I'espace E — L soit constituée principalement d’étoiles in-
situ est tres élevée, soit environ 75%. Toujours pour la simulation 1 x (1 : 10), nous avons
répété I'expérience sur I'’ensemble des volumes définis en Fig. 3.5 et reporté les valeurs
qui correspondent a fgg et fgo dans la Table 3.3. En moyenne, pour les "volumes solaires"
localisés a 8 kpc, fop = 0.16 et fgo = 0.26 tandis que pour ceux localisés a 12 kpc, la fraction
de I'espace E — L, dominée par les étoiles accrétées est 1égerement plus élevée (fgo = 0.21
et fgo = 0.34) principalement en raison d'une décroissance de la densité d’étoiles in-situ
avec la distance au centre galactique.

Toute 'analyse présentée dans la premiere partie de cette section concerne le cas
d’une accrétion (1 :10). Cependant, il est également important de comprendre comment
les résultats sont sensibles a I'histoire d’accrétion de la galaxie et en particulier au nombre
de satellite accrétés. Pour cela, nous examinons les simulationsde 2 x (1:10) et4 x (1:10)
accrétions. Il est évident qu’avec uniquement ces deux simulations, nous n’explorons pas
tous les champs du possible mais nous pouvons en extraire certaines informations essen-
tielles. Les Fig. 3.8 et 3.9 montrent respectivement la distribution dans I'espace E — L, de
toutes les étoiles du halo dans un "voisinage solaire", celle des étoiles in-situ et accrétées

4. La coupure a 180 km/s est utilisée couramment pour sélectionner les étoiles du halo dans les échan-
tillons au voisinage du solaire (voir, par exemple, Nissen and Schuster [2010]). De plus, nos galaxies simulées
atteignent des valeurs sur la courbe de rotation similaires a celles estimées dans la Galaxie au rayon solaire
(i.e entre 200 et 250 km/s). Nous sommes donc confiant quant a I'application de cette méme sélection sur
les données de notre modele.
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(en séparant également la contribution des différents satellites) ainsi que leur contribu-
tion relative a la distribution totale. Comme auparavant, les étoiles du halo sont sélection-

nées telles qu’elles satisfont la condition cinématique \/ UZgp + Vi + WEg, =180 km/s.

De cette analyse, nous retenons les points suivants :

1. Dans tous les cas, ni la distribution totale des étoiles du halo, ni celles des étoiles
accrétées, ni celles des étoiles in-situ est homogene dans I'espace E — L,.

2. Plusle nombre d’évenements d’accrétion est élevé, et donc la masse stellaire accré-
tée, plus large est la distribution des étoiles in-situ dans 'espace E - L.

3. Chaque satellite se redistribue sur une large surface de I'espace E — L au voisinage
solaire en donnant naissance a plusieurs sous-structures.

4. Les étoiles qui appartiennent initialement a différents satellites — méme celles avec
des orbites initiales significativement différentes, comme dans le cas de la fusion
4 x (1:10) — peuvent se superposer considérablement dans I’espace E — L, au point
qu'’il est difficile de remonter a la distribution globale des étoiles accrétées.

En conséquence,

— enraison du point 1, les sous-structures dans cet espace ne peuvent étre interprétées
comme une indication d'une origine extragalactique pour les étoiles qui les consti-
tuent

— en raison du point 2, il n’est pas possible de définir a priori quelle devrait-étre 1’éten-
due du halo stellaire in-situ dans I'espace E — L; : selon 'histoire d’accrétion de la ga-
laxie, les étoiles in-situ chauffées par I'interaction peuvent occuper une surface va-
riable dans I'espace E — L,. N'importe quelle sélection sur la valeur de E et de L, -
comme ce qui a été suggéré par Ruchti et al. [2014]; Ruchti et al. [2015] est arbitraire.
De plus, comme nous le verrons plus en détail dans la Sect. 3.4, dans notre modé-
lisation la population stellaire du halo in-situ est seulement constituée d’étoiles du
disque chauffées vinématiquement par interaction. Dit autrement, dans notre modé-
lisation, il n’'y a pas initialement de la population stellaire in-situ du halo. Si cette po-
pulation était prise en compte, la distribution de la population in-situ dans I'espace
E — L, pourrait devenir encore plus étendue, dépendant - parmi d’autres facteurs - du
niveau de rotation intrinseque qu’aurait cette population de halo initiale. La modéli-
sation de cette population initiale dépasse le cadre de ce chapitre. Cependant, il est
bon de mentionner que dans toute notre analyse, nous sous-estimons probablement
le role de la population du halo in-situ.

— enraison du point 3, a partir du nombre de sous-structures trouvées dans cet espace,
nous ne pouvons pas remonter au nombre d’évenements d’accrétion qu’aurait expé-
rimenté la galaxie.

— en raison du point 4, il n'est pas possible de séparer les différents satellites progéni-
teurs dans cet espace.

Finalement, nous pouvons répéter notre analyse faite pour la fusion 1 x (1: 10) et nous
demander quelle fraction de 'espace E — L, est dominée par les étoiles accrétées dans le
cas delafusion 2 x (1:10) et4 x (1:10). Les résultats de cette analyse sont reportées dans
la table 3.4 et 3.5, respectivement. C’est seulement pour la fusion 4 x (1 : 10) que la fraction
del'espace E — L est la plus significative, avec fgo ~ 0.5 et fop ~ 0.3 en moyenne. Ces frac-
tions élevées sont pour la plupart dues a la présence d’'une fraction significative d’étoiles
accrétées en orbites rétrogrades - dues a I'accretion du satellite #4 et partiellement aussi
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au satellite #3 (voir aussi la Fig. 3.8). Méme dans ce cas, cependant, le role de la popu-
lation in-situ est toujours importante, la moitié de ’espace E — L, étant toujours dominé
par les étoiles in-situ.

3.3.2 Danslespacel, - L,

Ala différence de I'énergie, la détermination des composantes du moment angulaire
ne nécessite pas de connaitre le potentiel Galactique. De plus, L, est conservé dans un
potentiel axisymétrique et L, méme s'il n’est pas strictement conservé, ne varie que de
facon marginale (voir Sect 2, Chapitre 3 dans Binney and Tremaine [1987]). C’est la rai-
son pour laquelle I'espace L; — L, a été utilisé a de nombreuses reprises comme un es-
pace naturel pour rechercher la présence de courants stellaires, depuis le travail initial
d’'Helmi et al. [1999]. En étudiant un échantillon d’environ une centaine de géantes rouges
pauvres en métaux et d’étoiles RR Lyrae a moins de 1 kpc du soleil, ils ont remarqué que,
bien qu’aux valeurs de L; < 1000 kpc km/s et |L.| < 1000 kpc km/s la distribution pa-
raisse assez symétrique, avec des étoiles a toutes valeurs de L, pour des valeurs de L
plus élevées, la distribution parait asymétrique par rapport a L, avec un exces d’étoiles
en orbites progrades (i.e dans le sens de la rotation Galactique) qui produisent une sur-
densité. Selon leurs travaux, de fait, pour de telles valeurs de L, tres peu d’étoiles ap-
paraissent en orbite rétrograde (L, < 0) et il y a un manque d’étoiles en orbite polaire
(L, = 0). En comparant la distribution observée des étoiles dans I'’espace L.; — L, avec
celle de simulations Monte Carlo d'un halo stellaire homogene et sans rotation, la sur-
densité trouvée a (L;,L ) « (1000,2000) kpc km/s a été montrée comme significative et
interprétée comme 1'évidence d'un courant accrété, connu sous le nom de "courant de
Helmi" apres sa découverte. D’autres études ont par la suite confirmé la présence d'une
surdensité dans 'espace L, — L., et sa nature extragalactique (Chiba and Beers [2000]; Re
Fiorentin et al. [2005]; Dettbarn et al. [2007]; Kepley et al. [2007]; Klement et al. [2009];
Smith et al. [2009]; Re Fiorentin et al. [2015]), concluant que 5% du halo stellaire local
devrait étre composé d’étoiles appartenant a ce courant. En dehors du courant de Helmi,
d’autres courants possibles ont été détectés en utilisant'espace L, —L (voir, par exemple
Kepley et al. [2007]; Smith et al. [2009]; Re Fiorentin et al. [2015]). Un point qui est parti-
culierement important dans la recherche de courants et de sous-structures dans I’espace
L, —L, estla comparaison qui est souvent faite avec ce qui est supposé étre la distribution
du halo stellaire in-situ dans cet espace (voir, par exemple Helmi et al. [1999]; Kepley et al.
[2007]; Smith et al. [2009]) : le halo stellaire in-situ est supposé avoir une distribution lisse
dans I'espace L; — L, et n'avoir pas de rotation. C’est une hypothese cruciale, qui peut
affecter significativement toute détection.

Nous nous concentrons ainsi dans l'analyse qui suit sur la distribution des étoiles
in-situ du halo dans cet espace pour comprendre et quantifier la superposition avec les
étoiles accrétées. Une fois encore, nous rappellons au lecteur que le halo stellaire, dans
nos simulations, est entierement constitué d’étoiles du disque chauffées cinématique-
ment par interaction. Aucune modelisation d'un halo stellaire pré-existant a I’évenement
d’accrétion n’est inclue.
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FIGURE 3.10 — La distribution dans I'’espace L, — L, des étoiles dans quelques "volumes solaires",
pour la simulation 1 x (1 : 10) (premiere et seconde ligne), pour la simulation 2 x (1 : 10) (froisieme
et quatrieme ligne) et pour la simulation 4 x (1 : 10) (les deux dernieres lignes). De la gauche vers
la droite : distribution, dans les volumes sélectionnés, de toutes les étoiles, des étoiles in-situ et
des étoiles accrétées, respectivement. La colonne la plus a droite : uniquement la distribution des
étoiles accrétées est montrée (échelle grisée) avec les contours qui représentent respectivement
la population accrétée(ligne épaisse) et la population in-situ (ligne fine). Les surfaces des deux
rectangles correspondent a la région de Helmi et a la région dite "prograde extréme" (voir le texte
pour les détails).
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Rsun  Volume # NstarRegl fsat,Regl Nstar,Reg2 fsat,RegZ

8. 1 343 0.41 115 0.67
8. 2 264 0.28 127 0.75
8. 3 283 0.44 88 0.78
8. 4 241 0.34 50 0.34
8. 5 275 0.18 65 0.52
8. 6 277 0.35 153 0.78
8. 7 354 0.48 152 0.76
8. 8 284 0.43 137 0.80
12. 1 167 0.51 125 0.73
12. 2 140 0.29 137 0.67
12. 3 169 0.55 84 0.62
12. 4 150 0.33 53 0.30
12. 5 131 0.29 43 0.35
12. 6 177 0.42 286 0.89
12. 7 229 0.56 110 0.63
12. 8 163 0.39 71 0.55

TABLEAU 3.6 — Contribution de la fraction des étoiles accrétées dans la "région de Helmi" et dans la
région "prograde extréme" pour la simulation 1 x (1 : 10). Pour chaque "volume solaire", le nombre
total de particules stellaires dans la "région de Helmi" (Nszqrreq1) €t dans la région "prograde
extréme" (Nyqr,Rreg2) €St montré, ainsi que les fractions respectives pour les étoiles du satellite
(fsat,Reg1 €t fsatReg2). Voir la Sect. 3.3.3 pour les détails.

Rsun  Volume # Nstar,Regl fsat,Regl Nstar,Reg2 fsat,RegZ

8. 1 1018 0.49 418 0.68
8. 2 785 0.37 424 0.72
8. 3 744 0.28 474 0.60
8. 4 1114 0.27 486 0.37
8. 5 1124 0.31 440 0.44
8. 6 1105 0.47 369 0.47
8. 7 769 0.34 234 0.29
8. 8 859 0.39 282 0.42
12. 1 696 0.38 234 0.40
12. 2 439 0.34 394 0.72
12. 3 521 0.33 355 0.55
12. 4 789 0.35 53 0.30
12. 5 785 0.40 353 0.33
12. 6 671 0.47 415 0.33
12. 7 436 0.36 216 0.26
12. 8 478 0.33 288 0.48

TABLEAU 3.7 — Similaire a la Table 3.6 mais pour la simulation 2 x (1: 10)
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Rsun  Volume # Nstar,Regl fsat,Regl Nstar,Reg2 fsat,RegZ

8. 1 1303 0.25 385 0.20
8. 2 1593 0.42 616 0.13
8. 3 2530 0.68 277 0.17
8. 4 2465 0.49 661 0.37
8. 5 2778 0.29 1146 0.22
8. 6 3856 0.69 950 0.20
8. 7 3377 0.76 543 0.20
8. 8 1007 0.47 311 0.24
12. 1 601 0.23 197 0.28
12. 2 1232 0.53 292 0.15
12. 3 1310 0.62 158 0.23
12. 4 1730 0.57 427 0.26
12. 5 1705 0.19 902 0.12
12. 6 1848 0.61 543 0.19
12. 7 1925 0.74 352 0.32
12. 8 519 0.49 239 0.32

TABLEAU 3.8 — Similaire a la Table 3.6 mais pour la simulation 4 x (1:10)

3.3.3 A la recherche de courant stellaire au "voisinage du soleil" : les
étoiles accrétées et in situ et leur superposition

Sur la Fig. 3.10, nous montrons la distribution du halo stellaire pour quelques voisi-
nages solaires de la Fig. 3.5 et pour le cas de 'accrétion 1 x (1:10), 2 x (1:10), 4 x (1:10),
respectivement. Les étoiles du halo ont été sélectionnées cinématiquement, en utilisant
le méme critere déja adopté en Sect 3.3.1.3 et dans les Fig. 3.7,3.8 et 3.9 : parmi toutes
les étoiles dans le volume choisi, les étoiles du halo sont celles qui satisfont la condition

2 2 2
\/ULSR +VLSR +WLSR > 180 km/s.

Les points principaux que nous voulons faire dans cette analyse sont les suivants :

1. Le halo stellaire occupe une large portion de I'espace L; — L, dont I'extension dé-
pend du nombre d’évenements d’accrétion qu’a expérimenté la galaxie ainsi que les
caractéristiques orbitales des satellites accrétés (orbites progrades ou rétrogrades).
Dans nos modeéles, c’est dans le cas de I'accrétion 4 x (1 : 10) que le halo stellaire se
redistribue sur la surface la plus large de ’espace L; —L,.

2. En général, la distribution est asymétrique par rapport a 'axe L, = 0, vers les va-
leurs de L, positifs (i.e mouvement prograde). Limportance de cette asymmeétrie
dépend de la masse accrétée, plus le nombre d’évenements d’accrétion est élevé,
plus la distribution devient symétrique - et du nombre de satellites en orbites rétro-
grades. La cause de cette asymétrie ne peut étre attribuée seulement a la présence
d’étoiles accrétées. En fait, comme la Fig. 3.10 le montre, les étoiles in-situ du halo
aussi montrent une distribution asymétrique, biaisée vers les valeurs de L, posi-
tives. De la méme facon, la force de cette asymétrique dépend du nombre d’évé-
nements d’accrétion et de leurs caractéristiques orbitales - de méme que pour les
étoiles in-situy, la distribution tend a devenir plus symmeétrique par rapportal; =0
dans le cas de l'interaction 4 x (1 : 10) - mais dans tous les cas, a L, élevés, la dis-
tribution du halo in-situ favorise les orbites les plus progrades et les plus inclinées.
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Méme si les accrétions sont la cause d'une importante redistribution du moment
angulaire initial de la galaxie et en particulier de sa composante z, au point que les
étoiles in-situ finissent sur des orbites rétrogrades, ’ensemble des étoiles in-situ du
halo garde une partie de leur rotation initiale, formant un halo stellaire en rotation
lente. Cette découverte est fondamentale : elle implique que 1'observation d’'une
distribution asymétrique dans 'espace L — L, biaisée vers les orbites progrades et
inclinées n’est pas en elle-méme une indication que la région de I'espace est domi-
née par des étoiles accrétées. En fait, n'importe quel évenement d’accretion génere
une population de halo in-situ (constitué d’étoiles de disque chauffées par l'inter-
action), dont la distribution, a L, élevé, favorise des valeurs importantes de L.

. Globalement, la superposition entre la population in-situ et accrétée dans I'espace
L, — L, est considérable partout. Il n'y a aucune région spécifique ou la contribu-
tion des étoiles accrétées apparait dominante. Pour les valeurs de (L, — L) autour
de (0, 0), la population in-situ domine, tandis que vers la périphérie de la distribu-
tion, les deux populations montrent des densités stellaires comparables. Ceci est
visible, par exemple, dans le panneau le plus a droite de la Fig. 3.10 ou les contours
de densité des populations accrétées et in-situ sont reportées : ils montrent sur tout
I’espace une similitude frappante, suggérant que méme a la périphérie de la distri-
bution (pour de grandes valeurs de L, et L, par exemple), la probabilité de trouver
des étoiles in-situ est élevée. Pour mieux quantifier ce point, pour chaque volume
au voisinage solaire, nous avons sélectionné deux régions de 'espace L — L, : I'une
correspondant a la région ou le courant d’'Helmi a été trouvé (i.e 500 < L, < 1500
et 1500 < L; < 2500, ci-apres appelée la région de Helmi, voir Kepley et al. [2007])
et 'autre caractérisée par des valeurs de L similaires mais avec des valeurs de L,
plus extréemes (500 < L, < 1500, ci-apres appelée la région "prograde extréme").
Pour chacune des deux régions, pour chaque volume au voisinage solaire et pour
I'ensemble des trois simulations, nous avons évalué le nombre d’étoiles des satel-
lites et comparé au nombre total d’étoiles trouvées dans cette méme région. Ces va-
leurs sont reportées dans les tables 3.6, 3.7 and 3.8 pour les simulations 1 x (1 : 10),
2x(1:10) et 4 x (1:10) respectivement. Tandis que la fraction des étoiles du sa-
tellite dépend du volume considéré, nous trouvons qu’'en moyenne, il n'y a pas de
dépendance évidente entre cette valeur et le nombre de satellites accrétés et le plus
important étant que dans tous les cas une fraction significative d’étoiles in-situ est
présente dans les régions sélectionnées, méme lorsque la galaxie type Voie Lactée
expérimente de multiples événements d’accrétion. En moyennant sur tous les vo-
lumes, la fraction d’étoiles accrétées dans la région d’Helmi est de 0.39 dans le cas
de la simulation 1 x (1 : 10), de 0.37 pour la simulation 2 x (1 : 10) et 0.5 pour la
simulation 4 x (1:10). Pour la région "prograde extréme", ces fractions sont respec-
tivement 0.63, 0.46 et 0.22.

. Finalement, quelques mots sur la régularité/homogénéité de 'espace L, — L, . Len-
semble de la distribution n’apparait pas homogene, confirmant ainsi les décou-
vertes observationnelles (voir, par exemple, Helmi et al. [1999]; Smith et al. [2009];
Re Fiorentin et al. [2015]). La présence de sous-structures est visible parmi les étoiles
accrétées du halo, en accord avec les modeles précédents (Helmi et al. [1999]; Ke-
pley et al. [2007]; Re Fiorentin et al. [2015]). Mais de manieére plus importante, un
résultat qui a notre connaissance n'a jamais été rapporté avant, la population in-
situ du halo n’est pas redistribuée de maniere homogene dans 'espace L, —L;.
Quelques exemples de cette irrégularité dans la distribution du halo in-situ peut-
étre appréciée sur la Fig. 3.10. Des surdensités d’étoiles in-situ apparaissent, non
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FIGURE 3.11 - Simulation 1x (1 :10) : Vitesses des étoiles appartenant a un des “voisinages solaires"
étudiés dans cet article. De gauche a droite : Projection des vitesses dans les plans v, — vy, v, — vy
et v, — v;. De haut en bas : Toutes les étoiles, les étoiles in-situ et les étoiles accrétées dans le vo-
lume selectionné. Dans tous les panneaux, les points noires représentent les vitesses de toutes les
étoiles dans le volume (seulement 1 particule sur 100 est montrée). Les points oranges indiquent
les étoiles qui appartient a la région de Helmi. Les vitesses sont en unités de km/s.

seulement a de faibles valeurs de L, i.e pour de faibles inclinaisons orbitales, mais
également a des valeurs aussi élevées que L ~ 20. Ceci suggere que l'interprétation
de l'origine des sous-structures et des clumps dans 'espace L, — L doit étre faite
avec d’extrémes précautions: la présence de groupes denses oulet isolés d’étoiles ou la
présence de groupes d'étoiles avec une orbite fortement prograde ou rétrograde dans
certaines régions de cet espace, nest pas en lui-méme une preuve d’'une origine extra-

galactique de ces étoiles.

3.3.4 Quelques mots a propos des étoiles in-situ et accrétées dans I'es-

pace des vitesses

Avant de discuter de la signature des événements d’accrétion dans l'espace APL, il
est utile de commenter la distribution des étoiles in-situ et accrétées dans 'espace des

vitesses.
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FIGURE 3.12 - Méme chose que la Fig. 3.11, mais pour une fusion 2 x (1 : 10). Les vitesses des étoiles
accrétées sont aussi montrées pour chacun des deux satellites, séparément (deuxiéme et troisieme
ligne).
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FIGURE 3.13 - Méme chose que la Fig. 3.11, mais pour une fusion 4 x (1 : 10). Les vitesses des étoiles
accrétées sont aussi montrées pour chacun des deux satellites, séparément (deuxieme, troisieme
et quatrieme ligne). A noter qua le satellite quatre ne contribue pas au “voisinage solaire" montré
sur cette figure.
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FIGURE 3.14 — Espace Rgpo —Rper; pour la simulation 1x (1 :10) et pour un des “voisinages solaires”
étudiés dans cet article. De gauche a droite : Toutes les étoiles, les étoiles in-situ et les étoiles ac-
crétées du volume considéré. Premiere ligne : L'ensemble de I'espace Rgpo — Rperi €st montré, la
couleur code la densité stellaire en échelle logarithmique, comme indiqué sur la barre de couleur.
Deuxiéme ligne : zoom sur une région avec 0 < Rj.;; < 8 kpc et 0 < Rgp, < 15 kpc. Les lignes
continues et en pointillé montrent, respectivement, les lignes d’excentricité constante e = 0.5 et
e = 0.3, correspondant aux régions des courants d’étoiles accrétées trouvées dans les données ob-
servationnelles du voisinage solaire d’aprés Helmi et al. 2006. La couleur code la densité stellaire.
Troisieme ligne : 1dentique a la deuxieme ligne, mais cette fois la couleur code L., la composante
en z du moment angulaire. Quatrieme ligne : Identique a la deuxiéme ligne, mais cette fois la
couleur code la vitesse totale des étoiles, dans le LSR. .

Nz

La vitesse des étoiles appartenant au "courant de Helmi" a été analysée dans Helmi
etal. [1999]; Kepley et al. [2007] (voir également Klement et al. [2008] ; Helmi [2008] ; Smith
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FIGURE 3.15 — Identique a la Fig. 3.14, mais pour la simulation 2 x (1: 10).

[2016]). Dans le plan v, — v, (i.e vitesse radiale galactocentrique - vitesse verticale), les
étoiles du courant forment deux groupes distincts distribués avec v, + 200 km/s et des vi-
tesses radiales telles que —200 < v, < 200 km/s. La division observée en v, et également
visible surle plan v, — vy, ot vy, est la vitesse tangeantielle. Elle peut étre comprise comme
provenant de courants stellaires ayant des valeurs de L; similaires mais se déplacant dans
des directions opposées (i.e de I'intérieur vers I'extérieur) par rapport au plan galactique.
Ces observations sont comparées a des simulations N-corps destinées a modéliser 1'ac-
crétion d’'une galaxie satellite dans un potentiel analytique type Voie Lactée dans Helmi
etal. [1999]; Kepley et al. [2007]; Helmi [2008]. Il a été trouvé que les propriétés des étoiles
du "courant de Helmi" pourraient étre reproduites si le courant était le reste d'un satellite
dont la dispersion de vitesse interne était initialement de 12 - 18 km/s, probablement a
I'image de Fornax et de la galaxie naine du Sagittaire (Helmi et al. [1999]), et accrété il y a
entre 6 et 9 Gyr (Kepley et al. [2007]).

Le message qui peut étre retenu de ces études est qu'un certain nombre d’informa-
tions peut étre retrouvé en regardant uniquement la cinématique des étoiles au voisinage
du soleil : leur origine in-situ ou extragalactique et, pour ce dernier cas, la masse du satel-
lite progéniteur responsable du courant. Nos modeles tracent un scénario plus complexe.

Les vitesses vy, vy et v, des étoiles de halo simulées dans certains des volumes au voi-
sinage solaire précédement étudiés sont montrées dans les Figs. 3.11, 3.12 et 3.13. Comme
dans les Sect. 3.3.1.3 et 3.3.2, pour chaque voisinage solaire sur la Fig. 3.5, nous avons sé-
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FIGURE 3.16 — De gauche a droite : Distribution dans I'espace E — L, des étoiles du halo dans un
volume de 10 kpc autour du Soleil, pour une fusion 1x(1 :10) (colonne de gauche), pour une fu-
sion 2x(1 :10) (colonne du milieu) et pour une fusion 4x (1 :10) (colonne de droite). Les premiere,
deuxieme et troisiéme lignes montrent, respectivement, toutes les étoiles dans le volume choisi,
les étoiles in-situ uniquement et les étoiles accrétées uniquement. Les couleurs codent la densité
stellaire, comme indiqué par I'échelle de couleur. Les quatrieme et derniére lignes montrent, res-
pectivement, la fraction d’étoiles in-situ et accrétées rapportée au total. Dans tous les panneaux,
pour minimiser la contribution des étoiles du disque, seules les étoiles a des distances z du plan
galactique supérieures a z = 3 kpc ont été selectionnées.
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FIGURE 3.17 — De gauche a droite : Distribution dans I'espace L, — L des étoiles du halo dans un
volume de 10 kpc autour du Soleil, pour une fusion 1x(1 :10) (colonne de gauche), pour une fu-
sion 2x(1 :10) (colonne du milieu) et pour une fusion 4x (1 :10) (colonne de droite). Les premiere,
deuxiéme et troisieme lignes montrent, respectivement, toutes les étoiles dans le volume choisi,
les étoiles in-situ uniquement et les étoiles accrétées uniquement. Les couleurs codent la densité
stellaire, comme indiqué par I’échelle de couleur. Les quatriéme et derniére lignes montrent, res-
pectivement, la fraction d’étoiles in-situ et accrétées rapportée au total. Dans tous les panneaux,
pour minimiser la contribution des étoiles du disque, seules les étoiles a des distances z du plan
galactique supérieures a z = 3 kpc ont été selectionnées.
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LSR™ VISR VISR =
180 km/s et, parmi ces dernieres, les étoiles dans la région de Helmi sont définies comme

celles avec 500 < L, < 1500 et 1400 < L; < 2500 (voir les sections précédentes et le pan-
neau le plus a gauche de la Fig. 3.10). Leurs vitesses sont reportées dans les Figs. 3.11,
3.12, 3.13 pour certains des voisinages solaires examinés et pour toutes les simulations.
Les vitesses de toutes les étoiles simulées occupant la région de Helmi sont reportées sur
le panneau du haut de chacune de ces figures, et sont comparées aux vitesses de toutes
les particules stellaires dans le volume sélectionné. Il est possible de voir que les caracté-
ristiques cinématiques trouvées pour le courant de Helmi au voisinage du soleil (Helmi et
al. 1990) sont reproduites : notre modélisation des étoiles qui se trouvent dans la région
d’Helmi montrent des valeurs extrémes de v et vy lorsqu’elles sont comparées a I'inté-
gralité des étoiles du halo fixées au voisinage solaire, on reproduit également la division
de leur distribution selon v, trouvée dans les observations (voir les panneaux de la pre-
miere et derniere colonne des Figs. 3.11, 3.12, and 3.13), et les valeurs de v, et vy sont
similaires a celles atteintes dans I’échantillon observé.

Toutefois, la constatation que les étoiles modélisées reproduisent la distribution ci-
nématique de celles observées ne dit rien sur la nature accrétée ou in-situ de ces étoiles.
Les panneaux du milieu des Fig. 3.11, 3.12, and 3.13 montrent, en fait, que les étoiles ac-
crétées et in-situ de la région de Helmi ont des vitesses v;, vy et v, similaires. En parti-
culier, les étoiles in-situ montrent elles aussi la méme division en v, observées pour les
étoiles du "courant de Helmi". Que les étoiles accrétées et in-situ de la région de Helmi
ont les mémes vitesses n'est pas surprenant puisque d’'une part, elles appartiennent a
la méme région de I'espace L, — L, et ont donc des moments angulaires similaires et,
d’autre part, sont distribuées au sein d'un méme volume au voisinage solaire, ce qui li-
mite les distances que ces étoiles peuvent couvrir. Le moment angulaire et les distances
étant fixés, il est naturel que cela méne aux méme valeurs de vitesses, indépendemment
de l'origine (in-situ ou accrétées) de ces étoiles. La conclusion que nous tirons de cette
analyse est que toutes les étoiles dans la région de Helmi devraient partager la méme ci-
nématique quelque soit leur origine. Le fait que, sous certaines conditions, les modeéles
N-corps peuvent reproduirent les vitesses observées au moyen de courants accrétés n’est
pas une preuve que les étoiles observées dans la région de Helmi sont accrétées : une fois
le volume spatial fixé, toutes les étoiles dans ce volume avec des moments angulaires si-
milaires auront des vitesses similaires quelque soit leur nature.

lectionné les étoiles du halo comme celles satisfaisant la condition \/ U2 +V2._ +W2 >

Nos simulations ne suggerent pas uniquement que l'utilisation des espaces cinéma-
tiques ne peut résoudre la question de I'origine accrétée ou in-situ des étoiles mais égale-
ment qu’il n'est pas possible de remonter a la masse du satellite progéniteur. Tandis que
Helmi et al. [1999] et Kepley et al. [2007] suggérent que le progéniteur du "courant de
Helmi" serait peut-étre une galaxie similaire a celle de Fornax ou du Sagittaire, nos mo-
deles montrent que les propriétés cinématiques de ce courant peuvent étre reproduites
par un ou plusieurs satellites significativement plus massifs, tel que chacun d’entre eux
ont une masse initiale environ 100 fois plus importantes que la masse actuelle de Fornax
(de Boer et al. [2012])

3.3.5 LespaceR;,,—Rperi

Nous finissons notre recherche des étoiles accrétées en explorant I'espace APL, apo-
centre - péricentre - moment angulaire. La distribution au voisinage solaire des étoiles du
catalogue de Nordstrom dans cet espace a déja été examinée dans les travaux de Helmi
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et al. [2006]. Cette distribution observée a été aussi comparée avec les prédictions des
modeles N-corps de satellites accrétés dans un potentiel galactique analytique fixe ainsi
qu’avec des simulations cosmologiques. Puisque, dans les deux cas, la distribution des
étoiles in-situ et leur possible superposition avec la population accrétée n'ont pas été
étudiées, nous discutons de cette question a présent. Dans ce qui suit, les apocentres
et péricentres, indiqués par Rgp, et Ry¢r; respectivement, sont les véritables distances
a I'apocentre et au péricentre des particules dans le dernier Gyr d’évolution, c’est a dire
qu’aucune hypothése n’est faite a postériori pour reconstruire les parametres orbitaux.

Les Fig. 3.14, 3.15 montrent respectivement, I’espace APL de toutes les particules dans
un volume au voisinage solaire donné pour les simulations 1 x (1:10) et 2 x (1: 10). De ces
figures, nous pouvons déduire les résultats suivants:

— comme pour les espaces E—L; et L, — L, discutés dans les sections précédentes, la
superposition des étoiles accrétées et in-situ est considérable également dans I’espace
Rapo — Rperi au point qu'aucune distinction claire ne peut-étre faite entre les étoiles
accrétées et in-situ sur la base de cet espace uniquement. Des conclusions similaires
sont trouvées pour I'espace Rgp0 — L, (non montré).

— pour certain de ces volumes explorés, quelques clumps d’étoiles sont trouvés a des
valeurs a I'apocentre €levés (R, ~ 40 kpc), cependant leur origine n’est pas toujours
extragalactique. Par exemple, sur la Fig. xxx (premiere ligne), tandis que la surdensité
trouvée a (Rgpo, Rperi) = (3,40) kpc est constituée d’étoiles accrétés, sur la Fig. 3.15,
les deux surdensités a (Rgpo, Rperi) = (6,45) kpc et (Rgpo, Rperi) = (8,5,38) kpc sont
majoritairement constituées d’étoiles in-situ.

— La distribution globale de toutes les étoiles dans I’espace apocentre - péricentre ré-
vele la présence de plusieurs bandes, déja notées par Helmi et al. 2006 dans leur mo-
dele. Chacune de ces bandes couvre un large intervalle en excentricité, e, de e < 0.1
et e = 0.7. Ils sont visibles a la fois dans la composante in-situ que dans celle accré-
tée, a la fois sur de grandes échelles (les panneaux de la ligne du haut sur les Fig. 3.14,
and 2?) qu’aux petites échelles de I'espace Rgpo — Rpsri (définies par 0 < Rjg,; < 8 et
7 < Rgpo =15 dontI'étendue est similaire a celle étudiée par Helmi et al. 2006). Comme
nous 'avons vérifié, ces bandes sont faites d’étoiles avec des énergies similaires mais
couvrant de larges intervalles le long de la composante z du moment angulaire (voir
Fig. 3.14, 3.15). Ces bandes sont associées a des bras spiraux ou des anneaux induits
pas les événements de fusion et similaires aux structures discutées par Gomez et al.
2012. Ils ne sont pas visibles uniquement dans le disque (mince et épais) stellaire,
comme notés par Goémez et al. [2012] mais également parmi la population du halo
stellaire, observable sur les lignes du bas des Fig. 3.14, 3.15 vers les vitesses dans le

référentiel du LSR les plus élevées (\/ Ufop + Vig + Wigp =180 km/s).

— Dans la région zoomée, selon nos modeles, les étoiles in-situ occupent la surface la
pluslarge sur'espace R0 —Rp¢ri, indépendemment du nombre de satellites accrétés
et des voisinages solaires étudiés. Ceci est également vrai dans la région située entre
les lignes d’excentricité constante e = 0.3 et e = 0.5 (lignes du milieu Fig. 3.14, 3.15)
qui correspond a la région ou des surdensités ont été trouvées parmi les étoiles au
voisinage solaire du catalogue de Nordstrom et elles ont été associées a un courant
stellaire accrété (Helmi et al. [2006]). Nos modeles suggérent que dans cette région,
la contribution des étoiles in-situ chauffées par les interactions et peuplant le disque
épais / halo stellaire interne est considérable.

— finalement, pour les surdensités trouvées dans la distribution des étoiles du catalogue
de Nordstrom sur I'espace Rgpo — Rperi, qui suit un comportement diagonal a des
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excentricités 0.3 < e < 0.5 et pour lesquels une origine extragalactique est suggérée
(Helmi et al. [2006]) : ces étoiles tendent a voir des valeurs de L, progressivement plus
grandes lorsque les valeurs de Ry, et Rp¢r; augmentent. Nous notons, sur les pan-
neaux du bas des Fig. 3.14, 3.15, que dans notre modéle, cette tendance est trouvée a
la fois dans la population accrétée et dans la population in-situ.

Pour conclure, la distribution diagonale dans I'espace Rqpo — Rpsri, la présence de
bandes ou surdensités et la tendance observée du moment angulaire L, avec Rgp, €t
Rpéri, toutes ces caractéristiques sont communes aux €toiles in-situ et accrétées. Selon
ces résulats, sans les abondances chimiques détaillées, la distinction entre I'origine extra-
galactique et in-situ des étoiles est impossible. Des résulats similaires sont trouvées pour
la simulation 4 x (1: 10).

3.3.6 En quittant le voisinage solaire : La détection des courants stel-
laires sur une échelle de 10 kpc

La plupart de notre analyse, exceptée sur les Fig. 3.2, 3.3, and 3.4, a été réalisée en
selectionnant les étoiles distribuées dans un volume solaire de 3 kpc de rayon. C’est le
volume typique sur lesquel la recherche de courants stellaires a été concentrée jusqu’a
maintenant (Helmi et al. [1999]; Kepley et al. [2007]; Morrison et al. [2009]; Smith et al.
[2009]; Re Fiorentin et al. [2005]; Re Fiorentin et al. [2015]). Dans les prochaines années,
avec Gaia et les relevées spectroscopiques tels que GALAH, WEAVE et 4AMOST, nous au-
rons une vue presque complete des étoiles jusqu’a 3 kpc du soleil avec les mesures de
distances, de vitesses, d’ages et d’abondances chimiques détaillées. Ce jeu complet de
données devrait étre en mesure de nous fournir suffisemment d’information pour sépa-
rer les comportements, reconstruire les origines et les sites des étoiles locales. Cependant,
au-dela de la sphere des 3 kpc, sur des distances au soleil plus grande, les incertitudes sur
la datation des étoiles seront probablement trop importantes pour déterminer des ages
avec une précision ° suffisante, de méme les abondances chimiques des relevés spectro-
scopiques avec une précision de 0.05 — 0.1 dex seront difficiles 4 obtenir ®. C’est ainsi que
sur ces échelles (typiquement entre 3 et 10 kpc du Soleil), il est important de comprendre
silarecherche de signatures fossiles d’accrétions dans la Galaxie basée sur la cinématique
uniquement sera faisable.

L'analyse de ces voisinages solaires plus étendus, jusqu’a 10 kpc de distance au Soleil,
est montrée sur 'espace E — L, de la Fig. 3.16. Pour chaque simulation, nous avons sélec-
tionné les étoiles avec une distance inférieure a 10 kpc du Soleil pour quatre positions du
Soleil choisies correspondant aux centres des volumes 1 et 5, sur la Fig 3.5, a des distances
de 8 et 12 kpc du centre de la galaxie. De cette analyse, nous avons exclu les étoiles situées
a des distances verticales inférieures a 3 kpc du plan galactique pour maximiser la fraction
des étoiles du halo dans chaque volume étudié. Sur la Fig. 3.16, un seul de ces volumes
est montré, sachant que les conclusions de I’analyse sont les mémes pour les quatres vo-
lumes examinés. Cette figure montre que les problématiques qui affectent les volumes

5. Sous 'hypotheése que les parameétres atmosphériques ne seront pas les facteurs limitants sur la da-
tation des étoiles. Des erreurs de I'ordre de 10% sur 1'age estimé sont attendues dans les 3 kpc autour du
soleil.

6. Des abondances avec une précision < 0.1 dex seront probablement atteintes dans les quelques kpc a
proximité du soleil. Une précision de 0.05—0.1 dex est nécessaire parce que cela correspond a la séparation
observée au voisinage solaire pour les séquences du halo in-situ ou accrété découvertes par Nissen and
Schuster [2010]
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locaux (3 kpc de rayon) sont également présentes sur des volumes plus larges (10 kpc de
rayon) : une superposition significative des étoiles accrétées et in-situ, la domination des
étoiles in-situ sur de grandes régions de I'espace E — L, et 'absence d’homogénéité dans
la distribution des deux populations (accrétée et in-situ). A partir des distributions mon-
trées sur la ligne du haut de la Fig. 3.16, il est impossible d’établir le nombre de satellites
différents qui ont contribué a ces distributions, les masses des systémes progéniteurs et
quelles fractions les étoiles accrétées occupent dans les différentes structures de 1'espace
E - L, . Des conclusions similaires sont obtenues pour 'espace L, — L, (Fig. 3.17).

3.4 Discussion

3.4.0.1 Le halo stellaire in-situ, la poutre dans I'oeil

Tous les résultats précédents montrent un méme probleme important : la recherche
des courants stellaires issus de satellites accrétés dans la Voie Lactée ne peut pas se faire
en négligeant la présence d'une population in-situ. Comme nous l’avons rappelé a maintes
reprises, nos simulations ne contiennent aucun halo stellaire in-situ a I'état initial (i.e
t = 0). Le halo in-situ, présent a la fin des simulations (i.e a £ =5 Gyr), n'est que le résul-
tat du chauffage du disque stellaire pré-existant et aucun autre mécanisme, comme ceux
discutés dans Cooper et al. [2015], n’est responsable de la formation de cette population.
Le chauffage provoqué par I'accrétion de satellites est suffisamment efficace pour former
ou contribuer a former un halo stellaire, comme mentionné par Zolotov et al. [2009] ; Pur-
cell et al. [2010]; Font et al. [2011]; Qu et al. [2011]; McCarthy et al. [2012]; Cooper et al.
[2015]. Cependant, nous avons montré dans ce travail que la conséquence de ce chauf-
fage est importante pour toute recherche dans les espaces cinématiques et des intégrales
du mouvement parce que :

— les étoiles chauffées du halo ne sont pas distribuées de maniere homogene : ce résultat
est en contradiction avec I’hypothese habituelle faite dans la littérature qui suppose
que le halo in-situ devrait étre homogene dans ces espaces. Au moins une fraction
de ce halo in-situ, qui résulte du chauffage du disque par le/les satellites, est struc-
turé et méme plusieurs Gyr apres que 'accrétion ait eu lieu. La granularité dans la
distribution des étoiles du halo dans les espaces cinématiques ou des intégrales du
mouvement n'est pas nécessairement une signature d'un ou de plusieurs événements
d’accrétion passés. La probabilité que ces structures se situent dans des régions domi-
nées par les étoiles in-situ, en fait, est tres élevée (voir les Tables 3.3, 3.4, 3.5, 3.6, 3.7,
3.8).

— les étoiles chauffées du halo sont en rotation : ce résultat contraste également avec
une autre hypothese faite dans la littérature qui suppose que le halo stellaire in-situ
est une composante galactique sans mouvement de rotation. Un exemple flagrant de
cette découverte est donné sur la Fig. 3.10 ou la distribution du halo in-situ dans I'es-
pace L, — L, montre un exces d’étoiles en orbite prograde (i.e L, > 0). La distribution
n’'est donc pas symétrique par rapport a L, = 0. Cette asymétrie a été trouvée dans un
échantillon d’étoiles, observé a quelques kpc du Soleil, et a été interprétée comme une
preuve de I'existence d’'une population accrétée en raison de 'hypothese que toute
population de halo in-situ devrait étre sans rotation et donc distribuée symétrique-
ment par rapport a L, = 0. Contrairement a ’hypothése commune, nos résultats ont
montré que le halo d’étoiles in-situ chauffées par les interactions est en rotation et
que son intensité dépend du nombre d’événements d’accrétion et de la masse totale
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accrétée : plus la masse accrétée est importante, plus la rotation du halo in-situ ralen-
tie.

— les étoiles chauffées se superposent aux étoiles accrétées : cette découverte affecte tous
les espaces étudiés dans ce chapitre (E—L;, L, —L,, APL) et la proportion des étoiles
in-situ est tellement considérable dans chacun de ces espaces (voir, par exemple, les
Tables 3.3, 3.4, 3.5, 3.6, 3.7, 3.8 et les Figs.3.4, 3.6, 3.7, 3.8, 3.9, 3.10, 3.11, 3.12, 3.13, 3.14,
3.15) que cela nous a mené a conclure qu’y rechercher des courants accrétés est pra-
tiquement impossible. En effet, la probabilité de trouver, dans ces espaces, des struc-
tures dominées par les étoiles in-situ est si importante qu’il n’est pas possible d’iden-
tifier, a priori, des régions contenant une majorité d’étoiles d’origine extragalactique.
De plus, I'étendue et la localisation de ces dernieres régions dépendent de nombreux
parametres inconnus que nous souhaitons également contraindre, comme le nombre
de satellites accrétés, leurs masses et leurs propriétés orbitales.

Ala difficulté de séparer les étoiles in-situ des étoiles accrétées, nous devons ajouter la
difficulté a retrouver les propriétés des satellites accrétés (en particulier leurs nombres et
leurs masses) a partir de leurs distributions granulaires dans les espaces cinématiques et
des intégrales du mouvement. Par exemple, la Fig. 3.3 montre que méme dans le cas idéal,
ol nous sommes capables de séparer les étoiles in-situ des étoiles accrétées, le nombre de
clumps trouvés dans la population accrétée sur I'espace E — L, ne permet pas de remon-
ter au nombre de satellites progéniteurs responsables de cette distribution : une simple
fusion 1 x (1: 10) est capable de produire une dizaine de clumps distincts dans cet espace,
chacun avec des tailles et des densités similaires a ceux générés par une accrétion 1:100
(voir la section qui suit). Ce résultat est commun a tous les espaces. Un autre exemple est
donné par les espaces v, — vy, V; — Uy €t U, — U, : sur la base des vitesses trouvées pour
les étoiles accrétées au voisinage solaire (leur valeurs et leur caractéristiques, Fig. 3.11,
3.12, 3.13), il n'est pas possible de déterminer le nombre d’événements d’accrétion qui
ont contribué a la forme de la distribution de la population accrétée.

3.4.1 Chimie et ages : la clef pour différencier 'origine des étoiles dans
la Galaxie

Comment surmonter cette dégénérescence? Il pourrait étre tentant de penser qu'une
simple coupure en métallicité (par exemple, en sélectionnant les étoiles avec [Fe/H] < —1
dex) serait suffisante pour éliminer la contamination par les étoiles in-situ. Le raison-
nement reposant alors sur l'idée que les étoiles chauffées du halo, précédemment dans
le disque, devraient montrer les métallicités typiques du disque de la Voie Lactée, soit
[Fe/H] = —1. Ainsi, une coupure en métallicité qui supprime les étoiles du disque actuel
devrait permettre de supprimer la contamination par les étoiles in-situ. Cependant ce
raisonnement risque d’étre incorrect parce que les métallicités attendues pour les étoiles
chauffées du halo seraient les métallicités du disque au moment ou I'événement d’accré-
tion a eu lieu et non pas les métallicités actuelles (i.e redshift z = 0) du disque de la Voie
Lactée. Ainsi, les métallicités de la population in-situ chauffée du halo dépend de facon
critique du moment ot les fusions majeurs (rapport de masse < 1:100) ont eu lieu. Dans
les simulations cosmologiques analysées par Tissera et al. [2012], les étoiles accrétées et
in-situ du halo interne ont des métallicités similaires (voir Table 5 dans leur article), gé-
néralement inférieures a [Fe/H] = —1 dex. Toute coupure basée uniquement sur la métal-
licité ne sera pas capable de supprimer la population in-situ, simplement parce quune
partie de cette population a possiblement été chauffée tres tot, quand la plus massive des
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fusions a eu lieu, et présente des métallicités typiques du halo stellaire actuel.

Pour résoudre la question de I'origine des étoiles dans la Galaxie ainsi que leur locali-
sation et leur mode de formation, nous avons besoin de regarder en détail les abondances
chimiques et/ou les ages. Les modeles ACDM prédisent, en fait, que des signatures chi-
miques et/ou chimie/ages sont attendus dans les galaxies comme la Voie Lactée suite
a l'accrétion d’étoiles de différentes origines (voir Gibson et al. [2013]; Few et al. [2014]
et Snaith et al. [2016] pour des travaux plus récents). Cependant, la capacité a trouver
et différencier ces signatures dans les futurs données spectroscopiques disponibles dé-
pend essentiellement de la précision sur les abondances que les relevés seront capables
d’atteindre (voir Fig. 12 et 13 de Snaith et al. [2016]). A partir des échantillons d’étoiles
au voisinage solaire, pour lesquelles des précisions inférieures a 0.1 dex ont été atteintes
pour les abondances, il a été possible de révéler un certain nombre de différences dans
la chimie (ou chimie/age) des étoiles dont certaines pourraient avoir une origine extraga-
lactique (Nissen and Schuster [2010]) tandis que d’autres sont typiques des populations
stellaires formées in-situ (Haywood et al. [2013]; Spina et al. [2016]; Nissen [2016]) avec
une possible origine dans le disque externe (Haywood et al. [2013]); Snaith et al. [2015].
La puissance de cette approche est considérable et deviendra plus importante encore une
fois que les ages et les abondances chimiques détaillées de plusieurs centaines de milliers
d’étoiles seront disponibles.

3.4.2 Lessignatures cinématiques des fusions avec un rapport de masse
~1:100

Les fusions avec des rapports de masse similaires a ceux analysés en Sect 3.3 appa-
raissent inévitables pour la construction de galaxies type Voie Lactée dans les simulations
ACDM (Read et al. [2008]; Stewart et al. [2008]; De Lucia and Helmi [2008] ; Deason et al.
[2016]). Cependant, ces simulations prédisent également que des accrétions de satellites
avec des masses plus petites devraient aussi avoir lieu. Serait-il possible de retrouver plus
facilement ces accrétions de faibles masses dans les espaces cinématiques et des inté-
grales du mouvement que ce que nos modeles suggérent pour des satellites plus massifs ?
Nous avons vu, par exemple, que dans I'espace E — L, la non conservation de 1'énergie
et de la composante z du moment angulaire est principalement causée par la friction dy-
namique qui dépend directement de la masse du satellite accrété. Ainsi, il est naturel de
s’attendre a ce que les satellites de faible masse conservent leur localisation initiale dans
I'espace E—L,, i.e sans subir les changements significatifs en énergie et moment angulaire
quantifiés pour les systemes les plus massifs (voir Sect. 3.3.1). Motivés par cette question
et par le besoin d’évaluer la capacité a retrouver les signatures d’accrétions avec de faible
rapport de masse dans une galaxie type Voie Lactée au moyen de la cinématique unique-
ment, nous avons réalisé quelques simulations supplémentaires ou la galaxie type Voie
Lactée, a la suite des fusions 1 x (1:10) ou 2 x (1: 10), accréte quatre ou huit satellites avec
des rapports de masse de 1 :100. Plus en détail, nous avons utilisé les snapshot finaux
des simulations 1 x (1:10) et 2 x (1:10) analysés en Sect 3.3 et pour chacune de ces deux
nouvelles "conditions initiales", nous avons exécuté deux simulations accrétant 4 ou 8 sa-
tellites avec des masses qui sont 1/100 plus petites que celle de la galaxie type Voie Lactée
initialement (avant les fusions 1 :10) créée. Ainsi, les satellites de faibles masses sont des
versions redimensionnées de la galaxie type Voie Lactée : leur masse est 100 fois plus faible
et leur taille a été divisée par un facteur 10. Pour des raisons de temps de calcul, nous
avons réduit d'un facteur 10 le nombre de particules de chaque simulation, a la fois pour
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FIGURE 3.18 - Fusions avec un rapport de masse 1 :100. Distribution dans 'espace E — L, pour
les étoiles des simulations de fusions 2 x (1 : 10) + 8 x (1 : 100). Dans la premiere ligne, toutes les
étoiles (premiére colonne), étoiles in-situ (deuxiéme colonne), toutes les étoiles accrétées (troi-
sieme colonne) et toutes les étoiles accrétées des étoiles 1 :10 (derniére colonne) sont montrées.
Sur la deuxieme ligne, la distribution de toutes les étoiles accrétées des fusions 1 :100 sont mon-
trées (premieére colonne), suivie de la distribution des deux satellites 1 :10, séparément (deuxiéme
et troisieme colonne). Les distributions dans I'’espace E — L, de quelques satellites 1 :100 sont aussi
montrées séparément (derniére colonne de la deuxieéme ligne et toute la troisieme ligne). Finale-
ment, sur la derniere ligne, la fraction des étoiles in-situ (premiére colonne), de toutes les étoiles
accrétées (deuxiéme colonne), toutes les étoiles des fusions 1 :10 (troisieme colonne), et toutes les
étoiles de fusions 1 :100 (derniere colonne) sont montrées. Toutes les fractions sont rapportées au
total des étoiles. Dans tous les panneaux, les distributions E — L, sont montrées aprés avoir fait
évoluer les satellites 1 :100 pour 10 Gyr. .
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la galaxie type Voie Lactée que pour ses satellites tandis que les masses des particules sont
révisées en conséquence. Cela signifie, par exemple, que les fusions 1 x (1 :10)+4 x (1:100)
contiennent un total d’environ 2.8 millions de particules, a la place des 28 millions que
nous aurions du avoir si nous avions utilisé la méme résolution que celle adoptée dans
les simulations de la Sect. 3.3. En particulier, chaque satellite de faible masse est consti-
tué de 25000 particules et ne contient aucune population d’amas globulaires. La faible
résolution employée pour exécuter ces simulations ne permet pas d’apprécier et d’étu-
dier la structure fine observée dans les espaces des intégrales du mouvement (voir Sect.
3.3). Néanmoins, il est toujours possible de quantifier la contamination et la superposi-
tion entre les étoiles in-situ et les différentes populations stellaires accrétées. Un exemple
qui montre la difficulté a identifier les signatures laissées par les fusions de faibles masses
est donné dans la Fig. 3.18. Dans cet exemple, la galaxie type Voie Lactée, apres avoir subi
deux fusions avec des rapports de masse de 1 :10, accrete huit satellites avec des rapport
de masse de 1 :100. La distribution de toutes les étoiles dans I’espace E — L, est montrée
ici, indépendemment de leur localisation dans la galaxie. De I’analyse de ces simulations
supplémentaires, nous voulons souligner les point suivants :

— comme trouvé dans la section précédente, méme dans le cas de la fusion 2x (1 : 10)+8x
(1:100), montrée en Fig. 3.18, la plupart de I'espace E — L, est dominé par les étoiles
in-situ. La seule région ou la contribution des satellites devient dominante est aux
énergies E = —2. Toutefois, cette région serait inaccessible si nous restreignions notre
recherche a une sphere de ~ 10 kpc du Soleil.

— dans le plan E — L, les satellites de faible masse sont caractérisés par des structures
comparables a I'une de celles générées par une accrétion plus massive. Les surdensi-
tés générées par des fusions de rapport de masse 1 :100 sont similaires en taille et en
densité a 'un des dizaines de clumps générés par des fusions 1 :10 (voir, la comparai-
son entre les satellites 1 et 2 avec des rapports de masse de 1 :100 a une partie de la
distribution générée par une fusion 1 :10)

Pour conclure, méme si, en général, les fusions avec des rapports de masse de 1 :100
tendent a mieux préserver leur distribution initiale dans I'espace E — L, il suffit que la
Voie Lactée ait connu au moins une fusion 1 :10 par le passé pour rendre 'espace E - L,
difficilement déchiffrable. Les signatures des fusions de faible masse (1 :100) sont effacées
par les fusions plus massive (1 :10), d'une part, car ces dernieres dominent en masse et,
d’autre part, parce que les surdensités qu’elles générent, dans I’espace E — L, sont indis-
tinguables de celles générées par les accrétions de galaxies moins massives.

3.5 Conclusions

Dans ce chapitre, nous avons analysé des simulations N-corps, sans dissipation, d'une
galaxie type Voie Lactée qui accrete un ou plusieurs (jusqu’a quatre) satellites avec un rap-
port de masse de 1 :10. Ces simulations sont complétées par quatre autres simulations a
faible résolution spatiale, d’'une galaxie type Voie Lactée accrétant plusieurs (de quatre a
huit) satellites de rapport de masse 1 :100, apres avoir expérimenté un ou deux fusions
d’un rapport de masse de 1 :10. La nouveauté de ce travail, par rapport a la majorité déja
présente dans la littérature, est que toute ’analyse repose sur des modeles completement
autoconsistants ou, a la fois, le (les) satellite(s) et la galaxie type Voie Lactée sont représen-
tés par des collections de particules qui peuvent réagir a I'interaction en expérimentant
du chauffage cinématique, des effets de marées et de la friction dynamique. A partir de
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ce jeu de simulations, nous avons étudié la possibilité de n’utiliser que I'information ci-
nématique pour identifier les étoiles accrétées dans la Galaxie. Nous avons analysé en
particulier les espaces des intégrales du mouvement, tels que les plans E—L, et L, —-L,,
ainsi que les espaces cinématiques, tels que le plan Ry, — Rperi et les espaces des vi-
tesses, pour comprendre s'’il est vraiment possible d’utiliser ces espaces pour retrouver
les courants accrétés et dans quelle mesure cette recherche est efficace et significative.
Nos principales conclusions sont les suivantes :

Dans 'espaceE—L;:

— parce que I'énergie et le moment angulaire sont des quantités qui ne se conservent
pas durant I'interaction, chaque satellite donne naissance a plusieurs surdensités dif-
férentes. Ceci est davantage prononcé pour des fusions ~ 1 :10 pour lesquels les satel-
lites peuvent subir une friction dynamique sévere durant leur accrétion. Dans certains
cas, 'accrétion de satellites avec des rapports de masse ~ 1 :100 peut également don-
ner lieu a plusieurs surdensités différentes.

— les étoiles de plusieurs satellites différents se superposent dans une méme région.

— les étoiles in-situ chauffées par I'interaction tendent a peupler progressivement les ré-
gions a faible moment angulaire et énergie élevée, régions que ces étoiles n'occupaient
pas ou peu avant I'interaction.

— la plupart des étoiles accrétées se superposent aux étoiles in-situ. Ce point se vérifie
également lorsque la recherche est restreinte uniquement aux étoiles du halo parce
que le halo interne de nos simulations est fait en grande partie d’étoiles in-situ origi-
naires du disque de la galaxie type Voie Lactée qui a été chauffé par les interactions.

Dans 'espace L, — L, :

— lasuperposition entre la population stellaire accrétée et la population in-situ est consi-
dérable. Il n'y a aucune région précise ou la contribution des étoiles accrétées est do-
minante.

— la distribution des étoiles n'est pas symétrique par rapport a L, = 0 mais renforcée
vers L, > 0, i.e les mouvements progrades. En particulier, les étoiles in-situ du halo,
originaires du disque et chauffées par les interactions, conserve une partie de leur ro-
tation initiale. Dans le plan L, — L, cette rotation se réveéle comme un exces d’étoiles
en mouvement prograde. Cette asymétrie dans la distribution sur I'espace L, — L}
est observable a la fois pour la population in-situ que pour la population accrétée.
Cette découverte est fondamentale car elle implique qu’aucune preuve observation-
nelle montrant une asymétrie vers les orbites prograde et inclinées (L, élevée) dans la
distribution des étoiles ne signifie qu’il existe une région de 'espace L, —L; dominée
par les étoiles accrétées. N'importe quel évenement d’accrétion génére une popula-
tion d’étoiles in-situ (originaire du disque chauffé) dans le halo qui se distribue a des
valeurs élevées de L et vers les valeurs de L, positives.

Dans I'espace des vitesses :

— il n’est pas possible de différencier I'origine accrétée ou in-situ des étoiles localisées
dans un méme volume spatial autour du Soleil et partageant les mémes valeurs de L,
etL;.

— en particulier, les caractéristiques cinématiques observées dans la "région de Helmi"
peuvent étre reproduites aussi bien par les étoiles accrétées que par les étoiles in-situ.
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La constatation que, dans certaines conditions, les modeles N-corps peuvent repro-
duire les vitesses observées dans la "région de Helmi" au moyen d'un courant stellaire
accrété n'est pas une évidence que cette région est constituée exclusivement d’étoiles
d’origine extragalactique. En effet, une fois que le voisinage solaire est fixé, toutes les
étoiles de ce volume partageant les mémes valeurs du moment angulaire partagent
également les mémes vitesses, indépendemment de leur nature accrétée ou in-situ.

— non seulement nos modeéles montrent qu’il n’est pas possible de résoudre la question
de l'origine des étoiles mais ils montrent également qu’il est impossible de retrouver
la masse du satellite progéniteur a partir de leur distribution. En effet, nos simula-
tions montrent que les propriétés cinématiques du "courant de Helmi" peuvent étre
reconstruites a partir de ’accrétion de un ou plusieurs satellites plus massifs que ceux
suggérés par Helmi et al. [1999] et Kepley et al. [2007]. Dans la "région de Helmi", les
propriétés orbitales des satellites, a I'origine du courant accrété, sont des quantités
complétement dégénérées quant il s’agit de les retrouver sur la base de la cinématique
uniquement.

Dans 'espace apocentre - péricentre - moment angulaire, 'espace APL:

— comme pour tous les autres espaces analysés dans ce chapitre, la superposition entre
les étoiles accrétées et in-situ est également importante, au point que la distinction
sur |'origine ne peut étre effectuée uniquement sur la base de cette espace.

— la distribution globale de toutes les étoiles dans I'espace Rgpo — Rpsri montre la pré-
sence de plusieurs bandes, également notée par Helmi et al. [2006] dans leur modéele.
Chacun de ces "streaks" se distribue sur un large intervalle d’excentricité, de e < 0.1
a e =0.7. De plus, ils sont visibles, a la fois, au sein de la population accrétée et de la
population in-situ. Dans cette derniere, ces "streaks" ne sont pas visibles uniquement
dans la composante associée au disque mince et au disque épais, comme montré par
Gomez et al. [2012] mais également dans le halo.

— toutes les caractéristiques distribuées sur la diagonale de 'espace R0 —Rperi, @ savoir
la présence de bandes, de surdensités ou bien la tendance qui montre 'augmentation
de L, avec 'augmentation de R, et Rpg,i, sont communes a la population accrétée
et ala population in-situ.

En accord avec les travaux précédents, nous trouvons que tous ces espaces sont riches
en sous-structures mais que 'origine de ces sous-structures ne peut étre déterminée sur
la base de la cinématique uniquement. Le halo stellaire in-situ, dont la formation est le
résultat de l'interaction avec les satellites, n’est ni homogene ni sans rotation. Une vigi-
lance extréme doit étre employée avant d’interpréter les surdensités observées dans ces
espaces comme signature d'un événement d’accrétion passé (voir, par exemple, Helmi
et al. [1999]; Gould [2003]; Helmi et al. [2006] ; Kepley et al. [2007]; Morrison et al. [2009] ;
Re Fiorentin et al. [2015]). Dans la perspective de Gaia, nous considérons ce travail comme
un premier pas vers des modélisations plus réalistes des populations stellaires accrétées
et in-situ dans les espaces cinématiques. Ce travail a également pour objectif de mettre
en garde quant a l'interprétation trop rapide souvent faite en faveur d’'une origine ex-
tragalactique lorsque des sous-structures sont observées dans les données cinématiques
actuelles. En résumé, tous les espaces ou régions dans lesquelles les courants stellaires
ont été détecté au moyen de la cinématique sont en fait, selon nos modeles, sévérement
dominées par les étoiles in-situ.

Sur la base de ces simulations, nos conclusions sont que la détection des courants
stellaires dans la Galaxie sur la base de la cinématique est, en pratique inefficace. Ainsi,
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les abondances chimiques détaillées et/ou ages seront fondamentales pour identifier les
populations accrétées qui devraient présenter, dans ces espaces, des caractéristiques dis-
tinctes de la population in-situ.

Appendice : La Voie Lactée "isolée"

Pour comprendre comment une ou plusieurs fusions peuvent influencer la distribu-
tion des étoiles dans les espaces des intégrales du mouvement ou dans les espaces ci-
nématiques, il est intfessent de comparer nos résultats avec la distribution que 1'on ob-
tiendrait pour une galaxie de type Voie Lactée ayant évolué sans interactions. Pour cela,
nous avons simulé une galaxie de type Voie Lactée, et qui initialement possede les mémes
paramtres internes que ceux adoptés pour la galaxie massive dans le cas des fusions mi-
neures étudiées dans ce Chapitre. Les Figs.3.19, 3.20 and 3.21 montrent les distributions
d’étoiles des espaces E—L;, L, — L et Rqpo — Rperi pour cette simulation. La comparai-
son de ces figures avec celles presentées dans le reste du Chapitre montrent clairement
que les interactions redistribuent les étoiles sur une partie beaucoup plus importantes
des espaces considérés. Dans le plan E — L — z, les étoiles du halo de la galaxie isolée, qui
constitue la queue de distribution du disque épais, sont peu nombreuses et se redistri-
buent sur une région trés limitée de cet espace. Dans I'espace L, — L, les étoiles de halo
dans les “voisinages solaires" considérés se redistribuent sur une région beaucoup moins
étendue. Une conclusion similaire est obtenue pour I'espace Ryp0 — Rperi : lorsque nous
regardons la distribution des particules, trois structures principales sont observées, cor-
respondant au disque mince, au disque intermédiaire et au disque épais (voir panneau de
gauche dans la Fig. .3.21). Quand 'analyse se restreint a un voisinage solaire (panneau du
milieu et de droite, Fig. 3.21), nous pouvons voir une distribution plus fine, comparée a
celles des Figs. 3.14 and 3.15. Nous notons, en particulier, la presence d’étoiles de la barre,
qui apparait, dans ce plan, comme une sudensité a grande excentricité (Rpe,; < 2 kpc;
Rapo <10 kpc).
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FIGURE 3.19 - Distribution dans I'espace E — Lz des étoiles de la galaxie isolée. Sont montrées : sur
le panneau de gauche toutes les étoiles de la simulation, sur le panneau du milieu seulement les
étoiles dans un volume au "voisinage solaire", sur le panneau de droite les étoiles du halo dans
un volume au "voisinage solaire". A noter que l'intervalle utilisé dans le panneau de gauche est
différent des deux derniers.
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FIGURE 3.20 - Distribution dans I'espace L, — L des étoiles de la galaxie isolée. A gauche : Seules

les étoiles du halo dans un “voisinage solaire" a 8 kpc sont montrées. A droite : idem dans un
“voisinage solaire" a 12 kpc.
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FIGURE 3.21 — Rgpo — Rperi des étoiles de la galaxie isolée. A gauche : Toutes les étoiles dans la
simulation; Milieu : seulement les étoiles dans un voisinage solaire a 8 kpc; A droite : un zoom du
panneau du milieu.

114



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

Références

C. Allende Prieto, S. R. Majewski, R. Schiavon, K. Cunha, P. Frinchaboy, J. Holtzman,
K. Johnston, M. Shetrone, M. Skrutskie, V. Smith, and J. Wilson. APOGEE : The Apache
Point Observatory Galactic Evolution Experiment. Astronomische Nachrichten, 329 :
1018, December 2008. doi: 10.1002/asna.200811080. 69

B. Anguiano, K. Freeman, J. Bland-Hawthorn, G. De Silva, M. Asplund, D. Carollo,
V. D’'Orazi, S. Keller, S. Martell, S. Sharma, C. Sneden, L. W. de Boer, D. Zucker, and
T. Zwitter. The GALAH survey. In S. Feltzing, G. Zhao, N. A. Walton, and P. Whitelock,
editors, Setting the scene for Gaia and LAMOST, volume 298 of IAU Symposium, pages
322-325, January 2014. doi: 10.1017/S1743921313006522. 69

V. Belokurov, N. W. Evans, M. J. Irwin, D. Lynden-Bell, B. Yanny, S. Vidrih, G. Gilmore,
G. Seabroke, D. B. Zucker, M. I. Wilkinson, P. C. Hewett, D. M. Bramich, M. Fellhauer,
H.J. Newberg, R. E G. Wyse, T. C. Beers, E. E Bell, J. C. Barentine, J. Brinkmann, N. Cole,
K. Pan, and D. G. York. An Orphan in the “Field of Streams”. ApJ, 658 :337-344, March
2007. doi: 10.1086/511302. 70

J. Binney and S. Tremaine. Galactic dynamics. 1987. 91

C.B. Brook, G. S. Stinson, B. K. Gibson, D. Kawata, E. L. House, M. S. Miranda, A. V. Maccio,
K. Pilkington, R. Ro$kar, J. Wadsley, and T. R. Quinn. Thin disc, thick disc and halo in a
simulated galaxy. MINRAS, 426 :690-700, October 2012. doi: 10.1111/j.1365-2966.2012.
21738.x. 70

A. G. A. Brown, H. M. Veldzquez, and L. A. Aguilar. Detection of satellite remnants in
the Galactic Halo with Gaia- I. The effect of the Galactic background, observational er-
rors and sampling. MNRAS, 359 :1287-1305, June 2005. doi: 10.1111/j.1365-2966.2005.
09013.x. 70, 72,73

J. S. Bullock and K. V. Johnston. Tracing Galaxy Formation with Stellar Halos. I. Methods.
ApJ, 635:931-949, December 2005. doi : 10.1086/497422. 70

D. Carollo, T. C. Beers, Y. S. Lee, M. Chiba, J. E. Norris, R. Wilhelm, T. Sivarani, B. Marsteller,
J. A. Munn, C. A. L. Bailer-Jones, P. R. Fiorentin, and D. G. York. Two stellar components
in the halo of the Milky Way. Nature, 450 :1020-1025, December 2007. doi: 10.1038/
nature06460. 72

S. Casertano and P. Hut. Core radius and density measurements in N-body experiments
Connections with theoretical and observational definitions. ApJ, 298 :80-94, November
1985. doi: 10.1086/163589. 77

M. Chiba and T. C. Beers. Kinematics of Metal-poor Stars in the Galaxy. III. Formation of
the Stellar Halo and Thick Disk as Revealed from a Large Sample of Nonkinematically
Selected Stars. AJ, 119 :2843-2865, June 2000. doi: 10.1086/301409. 91

J.-H. Choi, M. D. Weinberg, and N. Katz. The dynamics of tidal tails from massive satellites.
MNRAS, 381 :987-1000, November 2007. doi: 10.1111/j.1365-2966.2007.12313.x. 70

M. Cirasuolo, J. Afonso, R. Bender, P. Bonifacio, C. Evans, L. Kaper, E. Oliva, L. Vanzi,
M. Abreu, E. Atad-Ettedgui, C. Babusiaux, E E. Bauer, P. Best, N. Bezawada, 1. R. Bry-
son, A. Cabral, K. Caputi, M. Centrone, E Chemla, A. Cimatti, M.-R. Cioni, G. Clemen-
tini, J. Coelho, E. Daddji, J. S. Dunlop, S. Feltzing, A. Ferguson, H. Flores, A. Fontana,

115



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

J. Fynbo, B. Garilli, A. M. Glauser, I. Guinouard, J.-E Hammer, P. R. Hastings, H.-J. Hess,
R.J. Ivison, P. Jagourel, M. Jarvis, G. Kauffman, A. Lawrence, D. Lee, G. Li Causi, S. Lilly,
D. Lorenzetti, R. Maiolino, E Mannucci, R. McLure, D. Minniti, D. Montgomery, B. Mu-
schielok, K. Nandra, R. Navarro, P. Norberg, L. Origlia, N. Padilla, J. Peacock, E Pedi-
cini, L. Pentericci, J. Pragt, M. Puech, S. Randich, A. Renzini, N. Ryde, M. Rodrigues,
E Royer, R. Saglia, A. Sdnchez, H. Schnetler, D. Sobral, R. Speziali, S. Todd, E. Tolstoy,
M. Torres, L. Venema, E Vitali, M. Wegner, M. Wells, V. Wild, and G. Wright. MOONS : a
multi-object optical and near-infrared spectrograph for the VLT. In Ground-based and
Airborne Instrumentation for Astronomy IV, volume 8446 of Proc. SPIE, page 84460S,
September 2012. doi: 10.1117/12.925871. 69

A. P.Cooper, S. Cole, C. S. Frenk, S. D. M. White, J. Helly, A. J. Benson, G. De Lucia, A. Helmi,
A. Jenkins, J. E Navarro, V. Springel, and J. Wang. Galactic stellar haloes in the CDM
model. MNRAS, 406 :744-766, August 2010. doi: 10.1111/j.1365-2966.2010.16740.x. 70

A. P. Cooper, O. H. Parry, B. Lowing, S. Cole, and C. Frenk. Formation of in situ stellar
haloes in Milky Way-mass galaxies. MNRAS, 454 :3185-3199, December 2015. doi :
10.1093/mnras/stv2057. 73, 80, 106

G. Dalton, S. C. Trager, D. C. Abrams, D. Carter, P. Bonifacio, J. A. L. Aguerri, M. MacIntosh,
C. Evans, L. Lewis, R. Navarro, T. Agocs, K. Dee, S. Rousset, 1. Tosh, K. Middleton, J. Pragt,
D. Terrett, M. Brock, C. Benn, M. Verheijen, D. Cano Infantes, C. Bevil, L. Steele, C. Mot-
tram, S. Bates, E J. Gribbin, J. Rey, L. E Rodriguez, J. M. Delgado, I. Guinouard, N. Wal-
ton, M. J. Irwin, P. Jagourel, R. Stuik, G. Gerlofsma, R. Roelfsma, I. Skillen, A. Ridings,
M. Balcells, J.-B. Daban, C. Gouvret, L. Venema, and P. Girard. WEAVE : the next gene-
ration wide-field spectroscopy facility for the William Herschel Telescope. In Ground-
based and Airborne Instrumentation for Astronomy IV, volume 8446 of Proc. SPIE, page
84460P, September 2012. doi: 10.1117/12.925950. 69

T.]. L. de Boer, E. Tolstoy, V. Hill, A. Saha, E. W. Olszewski, M. Mateo, E. Starkenburg, G. Bat-
taglia, and M. G. Walker. The star formation and chemical evolution history of the For-
nax dwarf spheroidal galaxy. A&A, 544 :A73, August 2012. doi : 10.1051/0004-6361/
201219547. 103

R. S. de Jong, O. Bellido-Tirado, C. Chiappini, E. Depagne, R. Haynes, D. Johl, O. Schnurr,
A. Schwope, J. Walcher, E Dionies, D. Haynes, A. Kelz, E S. Kitaura, G. Lamer, I. Minchey,
V. Miiller, S. E. Nuza, J.-C. Olaya, T. Piff], E. Popow, M. Steinmetz, U. Ural, M. Williams,
R. Winkler, L. Wisotzki, W. R. Ansorge, M. Banerji, E. Gonzalez Solares, M. Irwin, R. C.
Kennicutt, D. King, R. G. McMahon, S. Koposov, I. R. Parry, D. Sun, N. A. Walton, G. Fin-
ger, O. Iwert, M. Krumpe, J.-L. Lizon, M. Vincenzo, J.-P. Amans, P. Bonifacio, M. Cohen,
P. Francois, P. Jagourel, S. B. Mignot, E Royer, P. Sartoretti, R. Bender, E Grupp, H.-J. Hess,
E Lang-Bardl, B. Muschielok, H. Bohringer, T. Boller, A. Bongiorno, M. Brusa, T. Dwelly,
A. Merloni, K. Nandra, M. Salvato, J. H. Pragt, R. Navarro, G. Gerlofsma, R. Roelfsema,
G. B. Dalton, K. E Middleton, I. A. Tosh, C. Boeche, E. Caffau, N. Christlieb, E. K. Grebel,
C. Hansen, A. Koch, H.-G. Ludwig, A. Quirrenbach, L. Sbordone, W. Seifert, G. Thimm,
T. Trifonov, A. Helmi, S. C. Trager, S. Feltzing, A. Korn, and W. Boland. 4MOST : 4-
metre multi-object spectroscopic telescope. In Ground-based and Airborne Instrumen-
tation for Astronomy IV, volume 8446 of Proc. SPIE, page 844607, September 2012. doi :
10.1117/12.926239. 69

116



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

G. De Lucia and A. Helmi. The Galaxy and its stellar halo : insights on their formation from
a hybrid cosmological approach. MNRAS, 391 :14-31, November 2008. doi: 10.1111/j.
1365-2966.2008.13862.x. 70, 108

G. M. De Silva, K. C. Freeman, J. Bland-Hawthorn, S. Martell, E. W. de Boer, M. Asplund,
S. Keller, S. Sharma, D. B. Zucker, T. Zwitter, B. Anguiano, C. Bacigalupo, D. Bayliss, M. A.
Beavis, M. Bergemann, S. Campbell, R. Cannon, D. Carollo, L. Casagrande, A. R. Casey,
G. Da Costa, V. D’Orazi, A. Dotter, L. Duong, A. Heger, M. J. Ireland, P. R. Kafle, J. Kos,
J. Lattanzio, G. E Lewis, J. Lin, K. Lind, U. Munari, D. M. Nataf, S. O'Toole, Q. Parker,
W. Reid, K. J. Schlesinger, A. Sheinis, J. D. Simpson, D. Stello, Y.-S. Ting, G. Traven, E Wat-
son, R. Wittenmyer, D. Yong, and M. Zerjal. The GALAH survey : scientific motivation.
MNRAS, 449 :2604-2617, May 2015. doi : 10.1093/mnras/stv327. 69

A.]. Deason, Y.-Y. Mao, and R. H. Wechsler. The Eating Habits of Milky Way-mass Halos :
Destroyed Dwarf Satellites and the Metallicity Distribution of Accreted Stars. ApJ, 821 :
5, April 2016. doi : 10.3847/0004-637X/821/1/5. 70, 108

C. Dettbarn, B. Fuchs, C. Flynn, and M. Williams. Signatures of star streams in the phase
space distribution of nearby halo stars. A&A, 474 :857-861, November 2007. doi : 10.
1051/0004-6361:20077463. 91

P. Di Matteo. The Disc Origin of the Milky Way Bulge. PASA, 33 :e027, June 2016. doi :
10.1017/pasa.2016.11. 75

P. Di Matteo, M. D. Lehnert, Y. Qu, and W. van Driel. The formation of a thick disk through
the heating of a thin disk : Agreement with orbital eccentricities of stars in the solar
neighborhood. A&A, 525 :L3, January 2011. doi: 10.1051/0004-6361/201015822. 80

D.J. Eisenstein, D. H. Weinberg, E. Agol, H. Aihara, C. Allende Prieto, S. E Anderson, J. A.
Arns, E. Aubourg, S. Bailey, E. Balbinot, and et al. SDSS-III : Massive Spectroscopic
Surveys of the Distant Universe, the Milky Way, and Extra-Solar Planetary Systems. AJ,
142 :72, September 2011. doi: 10.1088/0004-6256/142/3/72. 69

C. G. Few, S. Courty, B. K. Gibson, L. Michel-Dansac, and E Calura. Chemodynamics
of a simulated disc galaxy : initial mass functions and Type Ia supernova progenitors.
MNRAS, 444 :3845-3862, November 2014. doi : 10.1093/mnras/stul709. 108

A. S. Font, K. V. Johnston, J. S. Bullock, and B. E. Robertson. Phase-Space Distributions
of Chemical Abundances in Milky Way-Type Galaxy Halos. ApJ, 646 :886-898, August
2006. doi : 10.1086/505131. 70, 71, 73

A. S. Font, . G. McCarthy, R. A. Crain, T. Theuns, J. Schaye, R. P. C. Wiersma, and C. Dalla
Vecchia. Cosmological simulations of the formation of the stellar haloes around disc
galaxies. MINRAS, 416 :2802-2820, October 2011. doi: 10.1111/j.1365-2966.2011.19227.
x. 70,73, 80, 106

B. K. Gibson, K. Pilkington, C. B. Brook, G. S. Stinson, and J. Bailin. Constraining sub-grid
physics with high-redshift spatially-resolved metallicity distributions. A&A, 554 :A47,
June 2013. doi: 10.1051/0004-6361/201321239. 108

G. Gilmore, S. Randich, M. Asplund, J. Binney, P. Bonifacio, J. Drew, S. Feltzing, A. Fergu-
son, R. Jeffries, G. Micela, and et al. The Gaia-ESO Public Spectroscopic Survey. The
Messenger, 147 :25-31, March 2012. 69

117



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

E A. Gomez and A. Helmi. On the identification of substructure in phase space using
orbital frequencies. MNRAS, 401 :2285-2298, February 2010. doi: 10.1111/j.1365-2966.
2009.15841.x. 70, 72

E A. Gomez, A. Helmi, A. G. A. Brown, and Y.-S. Li. On the identification of merger debris
in the Gaia era. MNRAS, 408 :935-946, October 2010. doi : 10.1111/j.1365-2966.2010.
17225.x. 72

E A. Gomez, I. Minchev, A. Villalobos, B. W. O’Shea, and M. E. K. Williams. Signatures
of minor mergers in Milky Way like disc kinematics : ringing revisited. MNRAS, 419 :
2163-2172, January 2012. doi: 10.1111/j.1365-2966.2011.19867.x. 80, 104, 112

E A. Gémez, A. Helmi, A. P. Cooper, C. S. Frenk, J. E Navarro, and S. D. M. White. Streams
in the Aquarius stellar haloes. MNRAS, 436 :3602-3613, December 2013. doi : 10.1093/
mnras/stt1838. 70, 73

A. Gould. An Upper Limit on the Granularity of the Local Stellar Halo. ApJ, 592 :L63-L66,
August 2003. doi: 10.1086/377525. 71, 112

M. Haywood, P. Di Matteo, M. D. Lehnert, D. Katz, and A. Gbmez. The age structure of
stellar populations in the solar vicinity. Clues of a two-phase formation history of the
Milky Way disk. A&A, 560 :A109, December 2013. doi: 10.1051/0004-6361/201321397.
75,108

A. Helmi. The stellar halo of the Galaxy. A&A Rev., 15 :145-188, June 2008. doi: 10.1007/
s00159-008-0009-6. 99, 100

A. Helmi and P. T. de Zeeuw. Mapping the substructure in the Galactic halo with the next
generation of astrometric satellites. MNRAS, 319 :657-665, December 2000. doi : 10.
1046/j.1365-8711.2000.03895.x. 70, 72, 77

A. Helmi, S. D. M. White, P. T. de Zeeuw, and H. Zhao. Debris streams in the solar neigh-
bourhood as relicts from the formation of the Milky Way. Nature, 402 :53-55, November
1999. doi: 10.1038/46980. 70, 71, 72, 91, 95, 99, 100, 103, 105, 112

A. Helmi, S. D. M. White, and V. Springel. The phase-space structure of cold dark matter
haloes : insights into the Galactic halo. MNRAS, 339 :834-848, March 2003. doi : 10.
1046/j.1365-8711.2003.06227.x. 70

A. Helmi, J. E Navarro, B. Nordstrém, J. Holmberg, M. G. Abadi, and M. Steinmetz. Pieces
of the puzzle : ancient substructure in the Galactic disc. MNRAS, 365 :1309-1323, Fe-
bruary 2006. doi: 10.1111/j.1365-2966.2005.09818.x. 70, 71, 73, 103, 104, 105, 112

R. Ibata, M. Irwin, G. E Lewis, and A. Stolte. Galactic Halo Substructure in the Sloan Digital
Sky Survey : The Ancient Tidal Stream from the Sagittarius Dwarf Galaxy. ApJ, 547 :
L133-L136, February 2001. doi: 10.1086/318894. 70

R. A.Ibata, G. Gilmore, and M. J. Irwin. A dwarf satellite galaxy in Sagittarius. Nature, 370 :
194-196, July 1994. doi: 10.1038/370194a0. 70

A. A. Kepley, H. L. Morrison, A. Helmi, T. D. Kinman, J. Van Duyne, J. C. Martin, P. Harding,
J. E. Norris, and K. C. Freeman. Halo Star Streams in the Solar Neighborhood. AJ, 134 :
1579-1595, October 2007. doi: 10.1086/521429. 71, 72,91, 95, 99, 100, 103, 105, 112

118



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

R. Klement, B. Fuchs, and H.-W. Rix. Identifying Stellar Streams in the First RAVE Public
Data Release. ApJ, 685 :261-271, September 2008. doi: 10.1086/590139. 99

R. Klement, H.-W. Rix, C. Flynn, B. Fuchs, T. C. Beers, C. Allende Prieto, D. Bizyaev, H. Bre-
wington, Y. S. Lee, E. Malanushenko, V. Malanushenko, D. Oravetz, K. Pan, P. Re Fioren-
tin, A. Simmons, and S. Snedden. Halo Streams in the Seventh Sloan Digital Sky Survey
Data Release. ApJ, 698 :865-894, June 2009. doi: 10.1088/0004-637X/698/1/865. 70, 71,
91

R.J. Klement. Halo streams in the solar neighborhood. A&A Rev., 18 :567-594, October
2010. doi: 10.1007/s00159-010-0034-0. 70

A. Knebe, S. P. D. Gill, D. Kawata, and B. K. Gibson. Mapping substructures in dark matter
haloes. MNRAS, 357 :L35-139, February 2005. doi : 10.1111/j.1745-3933.2005.08666.x.
70,71,73

G. Kordopatis, G. Gilmore, M. Steinmetz, C. Boeche, G. M. Seabroke, A. Siebert, T. Zwitter,
]J. Binney, P. de Laverny, A. Recio-Blanco, M. E. K. Williams, T. Piffl, H. Enke, S. Roeser,
A. Bijaoui, R. E G. Wyse, K. Freeman, U. Munari, I. Carrillo, B. Anguiano, D. Burton,
R. Campbell, C. J. P. Cass, K. Fiegert, M. Hartley, Q. A. Parker, W. Reid, A. Ritter, K. S.
Russell, M. Stupar, E G. Watson, O. Bienaymé, J. Bland-Hawthorn, O. Gerhard, B. K.
Gibson, E. K. Grebel, A. Helmi, J. E Navarro, C. Conrad, B. Famaey, C. Faure, A. Just,
J. Kos, G. Matijevi¢, P. J. McMillan, I. Mincheyv, R. Scholz, S. Sharma, A. Siviero, E. W. de
Boer, and M. Zerjal. The Radial Velocity Experiment (RAVE) : Fourth Data Release. AJ,
146 :134, November 2013. doi: 10.1088/0004-6256/146/5/134. 69

S. R. Majewski, J. C. Wilson, E Hearty, R. R. Schiavon, and M. E Skrutskie. The Apache
Point Observatory Galactic Evolution Experiment (APOGEE) in Sloan Digital Sky Survey
III (SDSS-III). In K. Cunha, M. Spite, and B. Barbuy, editors, Chemical Abundances in
the Universe : Connecting First Stars to Planets, volume 265 of IAU Symposium, pages
480-481, March 2010. doi: 10.1017/S1743921310001298. 69

I. G. McCarthy, A. S. Font, R. A. Crain, A. J. Deason, J. Schaye, and T. Theuns. Global
structure and kinematics of stellar haloes in cosmological hydrodynamic simulations.
MNRAS, 420 :2245-2262, March 2012. doi: 10.1111/j.1365-2966.2011.20189.x. 73, 80,
106

A. Meza, J. E Navarro, M. G. Abadi, and M. Steinmetz. Accretion relics in the solar neigh-
bourhood : debris from wCen’s parent galaxy. MNRAS, 359 :93-103, May 2005. doi :
10.1111/j.1365-2966.2005.08869.x. 71, 73

H. L. Morrison, A. Helmi, J. Sun, P. Liu, R. Gu, J. E. Norris, P. Harding, T. D. Kinman, A. A.
Kepley, K. C. Freeman, M. Williams, and J. Van Duyne. Fashionably Late? Building Up
The Milky Way’S Inner Halo. ApJ, 694 :130-143, March 2009. doi: 10.1088/0004-637X/
694/1/130. 70,71, 105, 112

P E. Nissen. High-precision abundances of Sc, Mn, Cu, and Ba in solar twins. Trends of
element ratios with stellar age. ArXiv e-prints, June 2016. 108

P E. Nissen and W. J. Schuster. Two distinct halo populations in the solar neighborhood.
Evidence from stellar abundance ratios and kinematics. A&A, 511 :L10, February 2010.
doi: 10.1051/0004-6361/200913877. 70, 89, 105, 108

119



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

M. A. C. Perryman, K. S. de Boer, G. Gilmore, E. Hag, M. G. Lattanzi, L. Lindegren, X. Luri,
E Mignard, O. Pace, and P. T. de Zeeuw. GAIA : Composition, formation and evolution
of the Galaxy. A&A, 369 :339-363, April 2001. doi: 10.1051/0004-6361:20010085. 69

A. Pillepich, P. Madau, and L. Mayer. Building Late-type Spiral Galaxies by In-situ and Ex-
situ Star Formation. ApJ, 799 :184, February 2015. doi : 10.1088/0004-637X/799/2/184.
70

C. W. Purcell, J. S. Bullock, and S. Kazantzidis. Heated disc stars in the stellar halo. MNRAS,
404 :1711-1718, June 2010. doi: 10.1111/j.1365-2966.2010.16429.x. 73, 80, 106

Y. Qu, P. Di Matteo, M. D. Lehnert, and W. van Driel. Characteristics of thick disks formed
through minor mergers : stellar excesses and scale lengths. A&A, 530 :A10, June 2011.
doi:10.1051/0004-6361/201015224. 73, 80, 106

P J. Quinn, L. Hernquist, and D. P. Fullagar. Heating of galactic disks by mergers. ApJ, 403 :
74-93, January 1993. doi: 10.1086/172184. 80

P. Re Fiorentin, A. Helmi, M. G. Lattanzi, and A. Spagna. Structure in the motions of the
fastest halo stars. A&A, 439 :551-558, August 2005. doi : 10.1051/0004-6361:20052911.
91, 105

P. Re Fiorentin, M. G. Lattanzi, A. Spagna, and A. Curir. New Signatures of the Milky Way
Formation in the Local Halo and Inner-halo Streamers in the Era of Gaia. AJ, 150 :128,
October 2015. doi: 10.1088/0004-6256/150/4/128. 70, 71, 73, 91, 95, 105, 112

J. L. Read, G. Lake, O. Agertz, and V. P. Debattista. Thin, thick and dark discs in ACDM.
MNRAS, 389 :1041-1057, September 2008. doi: 10.1111/j.1365-2966.2008.13643.x. 108

S. A. Rodionov, E. Athanassoula, and N. Y. Sotnikova. An iterative method for constructing
equilibrium phase models of stellar systems. MNRAS, 392 :904-916, January 2009. doi :
10.1111/j.1365-2966.2008.14110.x. 76

V. Rodriguez-Gomez, A. Pillepich, L. V. Sales, S. Genel, M. Vogelsberger, Q. Zhu, S. Wellons,
D. Nelson, P. Torrey, V. Springel, C.-P. Ma, and L. Hernquist. The stellar mass assembly
of galaxies in the Illustris simulation : growth by mergers and the spatial distribution of
accreted stars. MNRAS, 458 :2371-2390, May 2016. doi : 10.1093/mnras/stw456. 70

G. R. Ruchti, J. I. Read, S. Feltzing, A. Pipino, and T. Bensby. The hunt for the Milky Way’s
accreted disc. MINRAS, 444 :515-526, October 2014. doi : 10.1093/mnras/stul435. 73,
90

G. R. Ruchti, J. I. Read, S. Feltzing, A. M. Serenelli, P McMillan, K. Lind, T. Bensby, M. Ber-
gemann, M. Asplund, A. Vallenari, E. Flaccomio, E. Pancino, A. J. Korn, A. Recio-Blanco,
A. Bayo, G. Carraro, M. T. Costado, E Damiani, U. Heiter, A. Hourihane, P. Jofré, G. Kor-
dopatis, C. Lardo, P. de Laverny, L. Monaco, L. Morbidelli, L. Sbordone, C. C. Worley, and
S. Zaggia. The Gaia-ESO Survey : a quiescent Milky Way with no significant dark/stellar
accreted disc. MINRAS, 450 :2874-2887, July 2015. doi : 10.1093/mnras/stv807. 73, 90

B. Semelin and E Combes. Formation and evolution of galactic disks with a multiphase
numerical model. A&A, 388 :826-841, June 2002. doi: 10.1051/0004-6361:20020547. 76

120



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

A. Siebert, M. E. K. Williams, A. Siviero, W. Reid, C. Boeche, M. Steinmetz, J. Fulbright,
U. Munari, T. Zwitter, E G. Watson, R. E G. Wyse, R. S. de Jong, H. Enke, B. Anguiano,
D. Burton, C. J. P. Cass, K. Fiegert, M. Hartley, A. Ritter, K. S. Russel, M. Stupar, O. Bie-
naymé, K. C. Freeman, G. Gilmore, E. K. Grebel, A. Helmi, J. E Navarro, J. Binney,
J. Bland-Hawthorn, R. Campbell, B. Famaey, O. Gerhard, B. K. Gibson, G. Matijevic,
Q. A. Parker, G. M. Seabroke, S. Sharma, M. C. Smith, and E. Wylie-de Boer. The RA-
dial Velocity Experiment (RAVE) : Third Data Release. AJ, 141 :187, June 2011. doi :
10.1088/0004-6256/141/6/187. 69

M. C. Smith. Kinematically Detected Halo Streams. In H. J. Newberg and J. L. Carlin,
editors, Astrophysics and Space Science Library, volume 420 of Astrophysics and Space
Science Library, page 113, 2016. doi : 10.1007/978-3-319-19336-6_5. 70, 99

M. C. Smith, N. W. Evans, V. Belokurov, P. C. Hewett, D. M. Bramich, G. Gilmore, M. J.
Irwin, S. Vidrih, and D. B. Zucker. Kinematics of SDSS subdwarfs : structure and
substructure of the Milky Way halo. MNRAS, 399 :1223-1237, November 2009. doi :
10.1111/j.1365-2966.2009.15391.x. 70, 71, 91, 95, 105

O. Snaith, M. Haywood, P. Di Matteo, M. D. Lehnert, E Combes, D. Katz, and A. Gomez.
Reconstructing the star formation history of the Milky Way disc(s) from chemical abun-
dances. A&A, 578 :A87, June 2015. doi : 10.1051/0004-6361/201424281. 108

O. N. Snaith, J. Bailin, B. K. Gibson, E. E Bell, G. Stinson, M. Valluri, J. Wadsley, and
H. Couchman. The history of stellar metallicity in a simulated disc galaxy. MNRAS,
456 :3119-3141, March 2016. doi : 10.1093/mnras/stv2788. 108

J. Sobeck, S. Majewski, E Hearty, R. P. Schiavon, J. A. Holtzman, J. Johnson, P. M. Frincha-
boy, M. E Skrutskie, R. Munoz, M. H. Pinsonneault, D. L. Nidever, G. Zasowski, A. Garcia
Perez, D. Fabbian, A. Meza Cofre, K. M. Cunha, V. V. Smith, C. Chiappini, T. C. Beers,
M. Steinmetz, E Anders, D. Bizyaev, A. Roman, S. W. Fleming, J. D. Crane, and SDSS-
IV/APOGEE-2 Collaboration. APOGEE-2 : The Second Phase of the Apache Point Ob-
servatory Galactic Evolution Experiment in SDSS-1V. In American Astronomical Society
Meeting Abstracts #223, volume 223 of American Astronomical Society Meeting Abstracts,
page 440.06, January 2014. 69

L. Spina, ]J. Meléndez, A. 1. Karakas, I. Ramirez, T. R. Monroe, M. Asplund, and D. Yong.
The nucleosynthetic history of elements in the Galactic disk : [X/Fe] - age relations from
high-precision spectroscopy. ArXiv e-prints, June 2016. 108

M. Steinmetz, T. Zwitter, A. Siebert, E G. Watson, K. C. Freeman, U. Munari, R. Campbell,
M. Williams, G. M. Seabroke, R. E G. Wyse, Q. A. Parker, O. Bienaymé, S. Roeser, B. K.
Gibson, G. Gilmore, E. K. Grebel, A. Helmi, J. E Navarro, D. Burton, C. J. P. Cass, J. A.
Dawe, K. Fiegert, M. Hartley, K. S. Russell, W. Saunders, H. Enke, J. Bailin, J. Binney,
J. Bland-Hawthorn, C. Boeche, W. Dehnen, D. J. Eisenstein, N. W. Evans, M. Fiorucci,
J. P. Fulbright, O. Gerhard, U. Jauregi, A. Kelz, L. Mijovi¢, I. Minchev, G. Parmentier,
J. Penarrubia, A. C. Quillen, M. A. Read, G. Ruchti, R.-D. Scholz, A. Siviero, M. C. Smith,
R. Sordo, L. Veltz, S. Vidrih, R. von Berlepsch, B. J. Boyle, and E. Schilbach. The Radial
Velocity Experiment (RAVE) : First Data Release. AJ, 132 :1645-1668, October 2006. doi :
10.1086/506564. 69

K. R. Stewart, J. S. Bullock, R. H. Wechsler, A. H. Maller, and A. R. Zentner. Merger Histories
of Galaxy Halos and Implications for Disk Survival. ApJ, 683 :597-610, August 2008. doi :
10.1086/588579. 70, 108

121



CHAPITRE 3. DETECTION CINEMATIQUE DES COURANTS STELLAIRES DANS LA
VOIE LACTEE

P. B. Tissera, S. D. M. White, and C. Scannapieco. Chemical signatures of formation pro-
cesses in the stellar populations of simulated galaxies. MNRAS, 420 :255-270, February
2012. doi:10.1111/j.1365-2966.2011.20028.x. 107

A. Villalobos and A. Helmi. Simulations of minor mergers - I. General properties of thick
discs. MINRAS, 391 :1806-1827, December 2008. doi: 10.1111/j.1365-2966.2008.13979.x.
80

A. Villalobos and A. Helmi. Simulations of minor mergers - II. The phase-space structure
of thick discs. MNRAS, 399 :166-176, October 2009. doi : 10.1111/j.1365-2966.2009.
15085.x. 80

I. R. Walker, J. C. Mihos, and L. Hernquist. Quantifying the Fragility of Galactic Disks in
Minor Mergers. ApJ, 460 :121, March 1996. doi: 10.1086/176956. 80

S. D. M. White and M. J. Rees. Core condensation in heavy halos - A two-stage theory for
galaxy formation and clustering. MINRAS, 183 :341-358, May 1978. doi: 10.1093/mnras/
183.3.341. 69

A. Zolotov, B. Willman, A. M. Brooks, E Governato, C. B. Brook, D. W. Hogg, T. Quinn, and
G. Stinson. The Dual Origin of Stellar Halos. ApJ, 702 :1058-1067, September 2009. doi :
10.1088/0004-637X/702/2/1058. 73, 80, 106

T. Zwitter, A. Siebert, U. Munari, K. C. Freeman, A. Siviero, E G. Watson, J. P. Fulbright,
R. E G. Wyse, R. Campbell, G. M. Seabroke, M. Williams, M. Steinmetz, O. Bienaymé,
G. Gilmore, E. K. Grebel, A. Helmi, J. E Navarro, B. Anguiano, C. Boeche, D. Burton,
P. Cass, J. Dawe, K. Fiegert, M. Hartley, K. Russell, L. Veltz, J. Bailin, J. Binney, J. Bland-
Hawthorn, A. Brown, W. Dehnen, N. W. Evans, P. Re Fiorentin, M. Fiorucci, O. Ge-
rhard, B. Gibson, A. Kelz, K. Kujken, G. Matijevi¢, 1. Minchev, Q. A. Parker, J. Pefiarru-
bia, A. Quillen, M. A. Read, W. Reid, S. Roeser, G. Ruchti, R.-D. Scholz, M. C. Smith,
R. Sordo, E. Tolstoi, L. Tomasella, S. Vidrih, and E. Wylie-de Boer. The Radial Ve-
locity Experiment (RAVE) : Second Data Release. AJ, 136 :421-451, July 2008. doi :
10.1088/0004-6256/136/1/421. 69

122



Chapitre 4

Les amas globulaires simulés

Sommaire
4.1 Introduction . . . . . . ot vttt ittt et e e e 123
4.2 Méthodes numériques et données observationnelles . . . . ........ 129
4.3 La galaxie isolée, évolution séculaire du systeme d’amas globulaires. . . 134
4.4 Les galaxies en interactions, amas in-situ et amas accrétés ........ 139
45 Conclusions . ... ... ov ittt ittt e e 164

4.1 Introduction

Les amas globulaires sont des systemes compacts que la luminosité rend aisément
détectables par photométrie a plus de 100 kpc du centre de la Galaxie. Leurs ages (pour
la plupart = 10 Gyr) font d’eux des objets parmi les plus vieux de I'univers. Les amas glo-
bulaires sont donc des témoins de la formation et de I’évolution des galaxies et leurs pro-
priétés physiques contiennent de précieuses informations (Searle and Zinn [1978] ; Harris
[1991]; Ashman and Zepf [1998] ; West et al. [2004]). La plupart des galaxies massives pos-
sede plusieurs centaines d’amas globulaires (M31, Barmby et al. [2000]). La Voie Lactée
contient un systéme de 157 amas globulaires identifiés dont il est estimé qu’environ 60%
- 75% se sont formés in-situ (Mackey and Gilmore [2004]; Forbes and Bridges [2010]).
Pour la fraction restante, leur distribution spatiale, cinématique, métallicité, abondance
chimique et age suggerent une origine extragalactique, ce sont les amas dits accrétés
(Zinn [1993]; Mackey and Gilmore [2004] ; Marin-Franch et al. [2009]; Forbes and Bridges
[2010]). La différentiation de I'origine des amas globulaires (accrétés ou in-situ) de la Ga-
laxie n’est pas tache facile, néanmoins elle est un élément important pour la reconstruc-
tion de l'histoire de formation de la Voie Lactée, et de son évolution dans les premiers
milliards d’années.

En effet, dans le modele de formation hiérarchique des structures, les galaxies mas-
sives comme la Voie Lactée se sont formées par fusions répétées avec des galaxies plus
petites (White and Rees [1978]; Moore et al. [1999]), qui peuvent contenir, elles aussi,
comme la Voie Lactée, leur systeme d’amas globulaires. Lors du processus d’accrétion,
alors que les galaxies satellites sont dechirées par les effets de marée exercés par le po-
tentiel galactique, la densité élevée de certains des amas qui les peuplent leur permettrait
de survivre (Penarrubia et al. [2009]) et d’enrichir la population d’amas globulaires, in-
situ, préexistante au sein de la Galaxie (Searle and Zinn [1978]; Abadi et al. [2006]). Une
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des premieres preuves qu'une partie des amas globulaires de la Voie Lactée a une origine
extragalactique est fournie dans le travail de Bellazzini et al. [2003] : en comparant les po-
sitions et vitesses radiales de tous les amas globulaires galactiques ayant des distances au
centre galactique entre 10 et 40 kpc avec I'orbite de la galaxie naine du Sagittaire (Ibata
et al. [1994]; Ibata et al. [1997]), ils concluent qu’environ 20% de la population d’amas
du halo pourrait avoir été originairement liée a la galaxie du Sagittaire et ensuite accrétée
dans notre Galaxie.

D’autres travaux suggerent également un apport d’amas globulaires d’origine extra-
galactique au systeme d’amas globulaires galactiques (liés a Sagittaire : Da Costa and Ar-
mandroff [1995]; Martinez-Delgado et al. [2002]; Law and Majewski [2010], liés a Canis
Major : Martin et al. [2003]).

Les signatures qui ont été utilisées pour discriminer I'origine accrétée ou in-situ des
amas globulaires sont basées sur I’étude des parametres structuraux tels que la taille et la
luminosité (Mackey and van den Bergh [2005]), 'abondance chimique et I'age (Pritzl et al.
[2005]; Forbes and Bridges [2010]; Leaman et al. [2013]), la distribution spatiale (Bellaz-
zini et al. [2003]; Martin et al. [2003]) et la cinématique (Dinescu et al. [2002] ; Smith et al.
[2009]).

Certaines méthodes de détection des débris d’événement d’accrétion viennent de l'idée
générale que les courants stellaires restent alignés le long du chemin orbital de leur satel-
lite progéniteur (Johnston et al. [1996]; Johnston et al. [1999]; Ibata et al. [2001]; Johnston
et al. [1996]; Mayer et al. [2001]). En conséquence, les analyses de la distribution spatiale
et de la cinématique sont au coeur de ces méthodes. De plus en plus de travaux (Dinescu
etal. [2002] ; Smith et al. [2009]) confirment I'identification de courants stellaires a travers
leurs possibles association avec des amas globulaires d’origine extragalactique. En effet,
au méme titre que les étoiles, les amas globulaires sont également des débris d’accrétion
et doivent partager avec ces derniéres certaines propriétés physiques. Toujours est-il que
les diversent méthodes pour identifier les courants stellaires sont encore peu appliquées
aux amas globulaires alors que simultanément les travaux pour différencier les amas ac-
crétés des amas in-situ sont nombreux (Mackey and Gilmore [2004]; Forbes and Bridges
[2010]). Nous proposons donc d’analyser ou de revisiter certains diagnostiques sur la dé-
tection des débris d’accrétion au profit des amas globulaires. Ci-dessous, nous résumons
certaines méthodes qui seront la substance principale de ce chapitre.

4.1.0.1 Distribution spatiale du systéme d’amas globulaires galactiques

L'analyse de la distribution spatiale est le premier pas pour examiner 1'origine des
amas globulaires. La distance de I’amas au centre galactique peut suggérer certaines af-
filiations. Par exemple, la majorité des amas situés a des distances Rg. ! du centre galac-
tique superieures a 15 kpc sont membres d’un sous-systéme appelé halo jeune? et leurs
propriétés physiques (age, cinématique, morphologie de la branche horizontale, proprié-
tés orbitales, luminosité, taille) sont en accord avec les attentes de scénarios d’accré-
tion (Mackey and Gilmore [2004] ; Mackey and van den Bergh [2005] ; Marin-Franch et al.
[2009]; Forbes and Bridges [2010]; Dotter et al. [2011]; Keller et al. [2012]). D’autres tra-
vaux (Abadi et al. [2006] ; Zolotov et al. [2009]) ont d’ailleurs suggéré que les amas accrétés

1. Ladistance au centre galactique R est définie par Rg. = \/x? + y? + 22 ol1X, y, zsont les coordonnées
cartésiennes dans un référentiel Galactocentrique

2. Dansle diagramme HB¢ype—[Fe/H], les amas membres du halo jeune (dit young halo) sont identifiés
selon leurs positions par rapport a la ligne de référence qui exprime une relation étroite entre I'index qui
caractérise la morphologie de la branche horizontale (HB type) et la métallicité ([Fe/H]).
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FIGURE 4.1 — Fig. 11 de Martin et al. [2003]. Comparaison de la distribution spatiale d’'un groupe
d’amas globulaires (NGC 1851, 1904, 2298, 2808 et 1261; panneaux de gauche) et des amas glo-
bulaires associés au corps principal de la galaxie naine du Sagittaire (M 54, Ter 7, Ter 8 et Arp 2;
panneaux de droite). Les plans (x,y) (panneaux du haut) et (y,z) (panneaux du bas) montrent
les positions des amas dans un référentiel Galactocentrique. Dans ce systeme de coordonnées, le
centre galactique est placé a (x,y,z) = (0,0,0) kpc et le Soleil a (x, y,z) = (—8,0,0) kpc. La petite
croix indique le centre de la Galaxie et les cercles en pointillés ont des rayons de Rgc =5 a Rg. =30
par pas de 5 kpc. Les deux groupes d’amas globulaires sont entourés par un cercle de 6 kpc de
rayon, tracé avec une ligne pleine.

dominent en nombre le halo stellaire de la Galaxie. A contrario, la discrimination sur I'ori-
gine est moins évidente pour les amas situés dans les régions internes de la Voie Lactée
et nécessite 'analyse de quantités supplémentaires telles que la métallicité, la masse, la
cinématique (Minniti [1995]; Burkert and Smith [1997]; Barbuy et al. [1998]; Coté [1999];
VandenBerg [2000]; Dinescu et al. [2003]). La présence de plusieurs amas dans une ré-
gion restreinte de I’espace permet également de suspecter une origine commune (Fig.
4.1). Cette hypothese émerge des travaux de Bellazzini et al. [2003] sur I’étude de corréla-
tions entre la distribution spatiale des amas globulaires du halo et le trajet orbital suivi par
la galaxie naine du Sagittaire. Par la suite, Martin et al. [2003] étudient quatre amas glo-
bulaires confinés dans une sphere de 6 kpc de rayon a 15 kpc du centre galactique. Leurs
résultats montrent que ces amas partagent la méme cinématique et sont positionnés sur
une structure stellaire associé a Canis Major. IIs en concluent que ces amas sont des débris
du systeme d’amas globulaires de Canis Major. L'association d’amas globulaires aux dé-
bris de marées est également un indice d'une origine extragalactique (Fig. 4.2). A partir du
survey PAnDAS (Pan-Andromeda Archaeological Survey), Mackey et al. [2007] montrent
que la distribution spatiale de 80% des amas globulaires situés dans le halo externe de la
galaxie d’Andromeéde (M31) coincide avec des débris de marées observés sous la forme
de courants stellaires. Les auteurs concluent que le systeme d’amas globulaires du halo
externe de M31 s’est construit via I'accrétion de galaxies satellites. D’autres travaux sou-
tiennent cette conclusion (Veljanoski et al. [2014]).
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FIGURE 4.2 — Fig. 7 de Veljanoski et al. [2014]. Carte de la densité des étoiles pauvres en métaux
de M31 (survey PAndAs). Les positions des amas globulaires sont marquées par des ronds, dont la
couleur dépend de leur vitesse radiale (en km-s~!) par rapport au centre de M31. Les cercles violets
en pointillés ont un rayon projeté de 30 et 100 kpc. Les contours colorés mettent en évidence
certaines régions de M31 dans lesquelles les positions projetées des amas globulaires correlent
avec celles de sous-structures de champ sous la forme de courants stellaires et de filaments.

4.1.0.2 Amas globulaires et intégrales du mouvement

Sachant que les étoiles d'un méme courant stellaire partagent les mémes intégrales
du mouvement (Binney and Tremaine [2008]), les quantités énergie et moment angu-
laire peuvent étre utilisées pour rechercher des liens communs entre courants stellaires
et amas globulaires.

Le diagramme E — L, défini par 'énergie E et la composante z du moment angulaire
L.3, est appliqué aux amas globulaires dans les travaux de Dinescu et al. [1999] (ci-apres
D99) et Dinescu et al. [2002] (D02). En 1999, la premiere étude tente d’identifier des pos-
sibles courants d’amas globulaires galactiques issus d’'un méme satellite. Les résultats
montrent une association possible entre trois amas globulaires, NGC 362, NGC 6779 et
o du Centaure (w Cen) qui ont des propriétés orbitales, telles que I'inclinaison, le mou-
vement rétrograde et la distance au péricentre, proches. Cependant, les orbites de ces
amas ne partagent pas la méme distance a I'apocentre. D99 proposent donc que ces trois
amas pourraient avoir la méme origine siles deux amas les moins massifs (NGC 362, NGC
6779) ont quitté le satellite parent dans les premieres phases d’interaction avec la Galaxie,
autrement dit si ces deux amas étaient moins liés au centre de masse de leur galaxie pro-
génitrice que w Cen. En 2002, la seconde étude a pour objectif d’'identifier des signatures
associées a w Cen dans le voisinage du Soleil. Dans cet espace (Fig. 4.3), D02 indique
la localisation d’'une population stellaire spécifique (en métallicité) qui coincide, d’'une
part, avec la position d’'w Cen et, d’autre part, avec celle de NGC 362 et NGC 6779. Bien
que D02 ne suggere pas explicitement un lien entre les étoiles identifiées et les trois amas
globulaires, nous gardons ici en mémoire la tentative de mettre en relation des courants

3. L, se conserve uniquement dans un potentiel axisymétrique a I'image du potentiel galactique.
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stellaires avec des amas globulaires dans I’espace des intégrales du mouvement.

Le diagramme L, —L,, ou L, estla projection du moment angulaire total dans le plan
du disque galactique *, est utilisé simultanément pour les étoiles et les amas globulaires
dans les travaux de Smith et al. [2009] (Fig. 4.3). Les auteurs ont analysé un échantillon
de 1700 étoiles naines du halo au voisinage du soleil (Ryg;;, < 5 kpc)°, provenant du
catalogue de Bramich et al. [2008], parmi lesquelles ils trouvent trois étoiles en mouve-
ment rétrograde. La localisation de cette faible sur-densité stellaire coincide avec celle de
4 amas globulaires galactiques (NGC 5466, NGC 6934, NGC7089 et NGC6205) dans 'es-
pace L, — L. Smith et al. [2009] proposent donc que ces différents objets partagent une
meéme origine en lien avec un événement majeur d’accrétion.

Nous avons déja mentionné que d’autres méthodes — tres prometteuses — basées sur
I'estimation des ages et des métallicités, ont été utilisées dans les derniéres années pour
différentier la population d’amas in-situ dans la Galaxie de celle(s) accrétée(s) (Forbes and
Bridges [2010]; Leaman et al. [2013]). Cependant, dans la suite de ce chapitre nous discu-
terons seulement des méthodes basées sur la connaissance des positions et des vitesses
des amas, motivés aussi par le fait que tres prochainement Gaia (Global Astrometric In-
terferometer for Astrophysics, Perryman et al. [2001]), la mission astrométrique de I'ESA,
fournira les parallaxes, les mouvements propres et les vitesses radiales avec des préci-
sions sans précédent pour un grand nombre d’étoiles de la Galaxie et sera certainement
en mesure de fournir également des données fondamentales pour les amas globulaires
(Pancino et al. [2013])

4. Le moment angulaire total L est défini par L2 = 12 + L?, +12 doul?= Li +12 avecL,,L), L, les com-
posantes du moment angulaire total le long des axes x, y et z respectivement. | est sa projection sur le plan
xy)

5. La distance héliocentrique Ry,¢;;, est définie par Ryerio = /(X — X0)2 + (¥ — ¥o)? + (2 — 20)? ol1 (X, ¥, 2)
et (X0, Yo, 2o) sont les coordonnées cartasiennes dans un référentiel Galactocentrique d'un objet (étoile ou
amas) et du soleil respectivement.

127



CHAPITRE 4. LES AMAS GLOBULAIRES SIMULES

" . — Beers et al. 2000 ]
4 — Nissen & Schuster 1997 B
* — DGvA 1

108
T

a

E (km/s)®
0

-10°
bl
>

L, (kpe km/s)
[Fe/H]
3000F NGC5466  \ooooas ]
o ":ir"’ : 1 s
2500~ Rty .
= E 5-*NGCT089 1 : B
‘w 2000 NGC6205 / M13 q 425
E . b ]
~ 1500 — - -0
3 F P . 3
C * . . 1.
:K: 1000} o . _: 1.75|
- L ) v . 1 -200
F S ) D o
500: o . -, ‘."_. = 225
ot o o Syl ) 1 250
-3000 -2000 -1000 0 1000 2000 3000

J, (kpc km s)

FIGURE 4.3 — Panneau du haut : Fig. 4 de Dinescu et al. [2002]. La distribution, dans I'espace
E — L, des étoiles au voisinage solaire étudiées par Beers et al. [2000]; Nissen and Schuster [1997],
est comparé a la distribution des amas globulaires étudiés dans Dinescu et al. [1999] (DGVA).
Les étoiles et amas pour lesquels DGVA suggeérent une méme origine sont situés dans la zone
grisée. Cette région contient trois amas globulaires; NGC 362, w Cen et NGC 6779. Panneau du
bas : Fig. 10 de Smith et al. [2009]. Espace L, — L, de 38 amas globulaires galactiques représentés
par des ronds dont la couleur dépend leur métallicité. Les contours identifient des sur-densités
cinématiques des étoiles du halo au voisinage du soleil. Les 4 amas associés a la sur-densité a
(Lz, L) =(500,2500) sont NGC 5466, NGC 6934, NGC 7089 et NGC 6205.
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4.2 Méthodes numériques et données observationnelles

4.2.1 Lessimulations

Dans ce chapitre, nous montrons et discutons les résultats de 'analyse de trois simu-
lations modélisant I'accrétion d'un ou plusieurs satellites (jusqu’a quatre) sur une galaxie
de type Voie Lactée. Les résultats de ces simulations seront comparés aux résultats obte-
nus pour la galaxie de type Voie Lactée, isolée. Les simulations analysées dans ce chapitre
ont été déja presentées et analysées dans le Chapitre 3, pour étudier la détection ciné-
matique des courants stellaires. Par soucis de clarté, nous rappelons dans cette section
les caractéristiques principales de ces simulations, et les méthodes numériques utilisées.
En particulier, nous commenterons le choix des conditions initiales des systémes d’amas
globulaires de la galaxie de type Voie Lactée et des satellites (voir points 1., 2., 3., 4. dans
la suite de cette Section).

Nous commencons par rappeler les caractéristiques des galaxies en interaction. Chaque
satellite a une masse qui est un dixieme de la masse de la galaxie type Voie Lactée. Le
nombre total de particules utilisé dans ces simulations varie entre N;,; = 27500110, pour
le cas d'une seule accrétion (MW1), a N;,; = 35000140, dans le cas ou quatre accrétions
sont modélisées (MW4). La galaxie massive contient un disque mince, un disque inter-
médiaire et un disque épais — qui reproduisent, respectivement, les propriétés du disque
mince, du disque épais jeune et du vieux disque épais de la Galaxie (voir Haywood et al.
[2013]; Di Matteo [2016]) —une population d’amas globulaires, representés comme points
de masse. Cette matiere baryonique est entourée par un halo de matiére noire. Le nombre
total de particules contenues dans les disques stellaires de la galaxie type VL est 20000000,
le nombre d’amas globulaires est 100, et le nombre de particules de type matiere noire est
5000000. Les disques stellaires sont modelisés suivant des distributions de Miyamoto-
Nagai de la forme

h2M, ) a.R? + (a, +3m)(a* + \/z2+7h*2)2
i [a*z - (a* + \/m)z]sm(zz + 2302 ,

ou M., a. et h, sont les masses, longueurs et hauteurs caractéristiques du disque stel-
laire (mince, intermédiaire ou épais), dont les valeurs sont données dans le Tableau 4.1;le
disque d’amas globulaires a une longueur et une hauteur caractéristiques égales a celles
du disque épais, et le halo de matiére noire est modelisé comme une sphere de Plummer,
dont la loi de densité est :

p. (R 2) =

2

3Mhaio r —5/2
)= [t ), )
@ 4T[ahalog ahaloz

avec My 10 €t apqlo, respectivement, la masse et le rayon caractéristiques (voir Ta-
bleau 4.1 pour toutes les valeurs). Les valeurs données dans le Tableau 4.1 pour la galaxie
de type Voie Lactée sont aussi celles utilisées pour la simulation ou cette méme galaxie est
laissée évoluer de facon isolée. Dans la suite de ce chapitre, nous ferons reference a cette
simulation avec l'identificateur ISO.
Les galaxies satellites sont des versions plus petites de la galaxie principale, en ayant des
masses et un nombre de particules 10 fois plus petits, et des tailles réduites d'un facteur
v/10 (2 nouveau, voir Tableau 4.1). En particulier, elles aussi contiennent leurs systémes
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M a h N
Galaxie type VL : Disque mince 11.11 47 03 10M
Galaxie type VL : Disque intermédiaire 6.66 2.3 0.6 6M
Galaxie type VL : Disque épais 444 23 09 M
Galaxie type VL : Systeme AGs 0.04 23 09 100
Galaxie type VL : Matiere noire 70.00 10 - 5M
Satellite : Disque mince 1.11 1.48 0.09 1M
Satellite : Disque intermédiaire 0.67 0.73 0.18 0.6M
Satellite : Disque épais 0.44 0.73 0.27 0.4M
Satellite : Systeme AGs 0.004 0.73 0.27 10
Satellite : Matiere noire 700 3.16 - 0.5M

TABLEAU 4.1 — Masses, longueurs et hauteurs caractéristiques, et nombre de particules, pour les
différentes composantes de la galaxie type Voie Lactée et pour le(s) satellite(s). Toutes les masses
sont exprimées en unités de 2.3x10°M,, et les distances sont en kpc.

MW1 MW2 MW4
satl sat 1 sat 2 sat 1 sat 2 sat3 sat4

Xsar  83.86 83.86 92.38 83.86 92.38 4248  -9.08
Vear 000  0.00 -21.98 0.00 -21.98 11.16 75.00
Zsar 5446 5446 -31.34 5446 -31.34 -89.84 -65.52
Dser 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00 100.00

Vesar 122 122 146 122 146 081  0.07
Vysar 030 030 -0.05 030 -0.05 040 138
Visar 079 079  -041 079 -041 -126 -0.94
Vear 148 148 152 148 152 155  1.67

Ixsar -16.16 -16.16 7.53 -16.16  7.53 21.63  20.34
ly,sat 0.00 0.00 -7.79 0.00 -7.79  -18.83 -12.93
losar 2489 2489 2766 24.89 27.66 7.89 -17.61

0,5 90.00 90.00 45.00 90.00 4500 49.00 67.6
dorp  33.00 33.00 -16.00 33.00 -16.00 -70.00 49.1
Os0¢  90.00 90.00 90.00 90.00 90.00 90.00 90.00
(Gsqar 83.00  83.00 83.00 83.00 83.00 83.00 83.00

TABLEAU 4.2 — Positions, vitesses et moments angulaires des différents satellites au temps initial de
la simulation. Toutes les quantités sont exprimées dans un référentiel dont I'origine coincide avec
le centre de la galaxie type Voie Lactée, le plan xy coincide avec le disque de la galaxie type VL, et
dont 'axe z est orienté comme le moment angulaire interne (i.e. spin) de la galaxie type VL. Les
angles 0, et G, p, quiindiquent I’orientation du plan orbitale du satellite dans ce référentiel, sont
exprimés en degrés. Les angles 0,4 et ¢s,; indiquent I'orientation du spin des galaxies satellites.
Voir Fig. 4.4 pour une représentation schématique de tous les angles. Toutes les distances sont
exprimées en kpc, vitesses en unités de 100km/s, moments angulaires en unités de 100kpc km/s.
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MW-type galaxy

Satellite

Projection onto the x-y plane

]
<
T
19
O
MW-type galaxy 3
<
3
&

Satellite

Projection onto the x-z plane

FIGURE 4.4 - “Set-up" du plan orbital du satellite et de son moment angulaire interne (spin). Dans
un référentiel dont le plan xy coincide avec le plan du disque de la galaxie type VL, et dont I'axe z
est orienté comme le spin de la galaxy type VL, 'orientation dans I'espace du plan orbital du satel-
lite est définie par deux angles, 6,,j et ¢,,5. Le premier défini ’angle entre la projection du plan
orbital sur le plan xy et 'axe x (courbe et surface rouges dans le panel de haut), le deuxiéme défini
I’angle entre la projection du plan orbital sur le plan xz et 'axe x (courbe et surface oranges dans
le panel de bas). De fagon similaire, nous pouvons définir les angles 6;,4; et ¢4, qui indiquent
I'orientation spatiale du spin du satellite (courbes et surfaces jaunes et vertes, respectivement,
dans les panneaux de haut et de bas).

d’amas globulaires, toujours représentés par des points de masse, 10 fois moins nom-
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breux que celui de la galaxie type VL (chaque satellite contenant 10 amas globulaires).
Tous amas — autant les amas de la galaxie type VL que les amas des satellites — ont la
méme masse, qui est 400 fois plus grande que la masse adoptée pour les particules stel-
laires, et 30 fois plus grande que la masse d'une particule de matiére noire.

Avant de passer a la description des conditions initiales orbitales des deux galaxies,
nous voulons commenter notre choix de conditions initiales pour le systeme d’amas glo-
bulaires :

1. La population d’amas globulaires de disque suit les caractéristiques structurales
(longueur et hauteur caractéristiques) de la population stellaire du (vieux) disque
épais, en conséquence des résultats discutés dans le Chapitre 2.

2. Quant au nombre d’amas globulaires contenus dans chaque satellite, nous avons
choisi simplement un nombre 10 fois plus petit que celui de la galaxie massive, de
facon donc proportionnelle a la masse du satellite, qui est 10 fois plus petite.

3. Dans chaque satellite, le systeme d’amas globulaires a, initialement, une échelle de
longueur courte, égale a celle du disque épais contenu dans le satellite. Ceci est un
choix arbitraire. La distribution initiale des amas globulaires d’'une galaxie satellite
de la Voie Lactée n’étant pas connue, nous avons choisi de commencer par utiliser
des satellites qui sont de simples répliques de la galaxie de type Voie Lactée, a plus
petites échelles. Dans la suite de ce chapitre, nous discuterons de I'impact qu’un tel
choix peut avoir sur certains résultats.

4. Nous n'avons pas inclu intentionnellement une population d’amas d’halo dés le
départ, car nous souhaitons comprendre si une telle population peut se former, via
I'accrétion d’amas globulaires originaires des satellites accretés et via le réchauffe-
ment cinématique de la population in-situ d’amas globulaires de disque.

Dans un référentiel dont I'origine est le centre de la galaxie type VL, ou le plan xy
coincide avec son disque, et I'axe z est orienté comme son spin, la position de chacun
des satellites est donnée par Xs,s, Vsar, Zsar, €t leur distance du centre de la galaxie type
VL par Dy, Les trois composantes de leurs vitesses initiales sont vy sq¢, Vy,sat) Uz sar» €t
Vsa:r est leur valeur absolue. Leurs plans orbitaux sont inclinés de (0,5, $,rp) par rapport
a la galaxie type VL : 0,, est 'angle entre 'intersection du plan orbital du satellite avec
le plan xy et I'axe x, &, est 'angle entre 'intersection du plan orbital du satellite avec
le plan xz et 'axe x. Chaque satellite a un moment angulaire interne dont l'orientation
dans I'espace est décrite par les angles O, et G4/ : O54; est’angle entre la projection du
spin du satellite sur le plan xy et I'axe x, ¢, est 'angle entre la projection du spin du
satellite sur le plan xz et I'axe x. Une représentation schématique de tous ces différents
angles est donnée en Fig. 4.4. Leur valeurs sont données dans le Tableau 4.2, ou les posi-
tions, vitesses et moments angulaires orbitaux au temps initial de la simulation sont aussi
reportés. Nous attirons l'attention du lecteur sur le fait qu’initialement tous les satellites
sont sur des orbites directes, i.e. progrades (I 4, la composante z du moment angu-
laire orbitale du satellite est en fait positive), exception faite du satellite 4 de la simulation
MW4, qui est initialement sur une orbite rétrograde, [, ., étant négatif (voir Tableau 4.2).
Les conditions initiales (positions et vitesses) de toutes les galaxies ont été générées en
adoptant la méthode itérative décrite dans Rodionov et al. [2009]. Toutes les simulations
ont été realisées en utilisant le code TreeSPH décrit dans Semelin and Combes [2002]. Les
forces gravitationnelles sont calculées en utilisant un parametre de tolérance 6 = 0.7 et
elles incluent une expansion multipolaire au quatriéeme ordre. Un potentiel de Plummer
est utilisé pour éliminer la singularité a r = 0 dans le potentiel gravitationnel, avec une
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longueur de lissage € = 50 pc, pour toutes les particules. Les équations du mouvement
sont integrées pour 5 Gyr en utilisant un algorithme de “leap-frog", avec un pas d’intégra-
tion temporelle constant et égal a At = 2.5 x 10° yr.

Dans ce travail, nous utilisons les unités de mesure suivantes : les distances sont don-
nées en kpc, les masses sont exprimées en unité de 2.3 x 10°M,, les vitesses en 100 km/s,
et G = 1. Avec ce choix, la masse de la galaxie de type Voie Lactée au début de la simulation
est 5.1x101°M,. Ces unités sont aussi celles utilisées dans les Tableaux 4.1 et 4.2.

4.2.2 Les amas globulaires de la Voie Lactée

Méme si le coeur de I'analyse présentée dans ce chapitre est liée a I'analyse des simu-

lations numériques dont les caractéristiques principales ont été rappellées dans la section
précédente, pour certains diagnostiques nous présenterons, dans la suite, une comparai-
son avec les caractéristiques du systéeme d’amas globulaires de la Voie Lactée. Nous décri-
vons donc, dans cette section, I’ensemble des données observationnelles utilisées pour
cette comparaison.
Dans ce chapitre, étant intéressés surtout aux diagnostiques spatiaux et cinématiques,
nous avons utilisé le catalogue principal d’amas globulaires galactiques fourni par Casetti-
Dinescu (http://www.astro.yale.edu/dana/gl_2012_J2000.catl), qui donne acces
aux positions, et aux vitesses 3D, pour 59 amas globulaires de la Voie Lactée, donc en-
viron pour un tiers de la population globale connue a aujourd’hui. Dans Pouliasis et al.
2016 soumis, les orbites de ces 59 amas globulaires dans le potentiel galactique de Allen
and Santillan [1991] ont été reconstruites. Nous rappellons ici que le modele de Allen and
Santillan [1991] est I'un des plus utilisés pour le calcul d’orbites d’étoiles et de systemes
stellaires de la Galaxie. Dans ce modele, la distribution de masse galactique est décrite par
un disque stellaire — de la forme d’un potentiel de Myamoto-Nagai —, un halo de matiére
noire — a symetrie sphérique — et un bulbe central — lui aussi a symétrie sphérique - et
dont la masse est environ 15% de la masse stellaire du disque. Aucune asymétrie — telle
qu’une barre, ou des bras spiraux — est incluse dans ce modeéle. Dans Pouliasis et al. 2016
soumis, les orbites des 59 amas globulaires galactiques ont été integrées dans ce poten-
tiel pour 7 Gyr, a partir des positions et vitesses actuelles, en utilisant une méthode de
“leap-frog", avec un pas d’intégration temporel de 0.1 Myr (ce choix de pas d’intégration
garanti une erreur en énergie, sur 7 Gyr, de I'ordre de AE/E = 107°). A la suite de cette in-
tégration, nous avons acces a la valeur de la distance d’apocentre, R0, €t de péricentre,
Rperi, de chaque amas, a la distance maximale de I’orbite au dessus ou en dessous du plan
Galactique, z;,4x. A partir des conditions initiales, il est possible aussi de calculer I’éner-
gie totale E, et les trois composantes du moment angulaire orbital, pour chacun des amas.
Nous utiliserons ces quantités dans la suite de ce chapitre pour les comparer aux résultats
des simulations. Pour terminer, pour sept parmi ces 59 amas, une origine extragalactique
a été suggérée : deux amas, NGC 4147 et Palomar 12 (Pal12), sont probablement associés
a la galaxie naine du Sagittaire (Bellazzini et al. [2003]). Les cinq amas restants sont pos-
siblement associés a la galaxie naine de Canis Major. Il s’agit de NGC 1851, NGC 1902,
NGC 2298, NGC 2808 (Martin et al. [2003]) et NGC 4590 (voir ref dans Forbes and Bridges
[2010]).
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4.3 Lagalaxieisolée, évolution séculaire du systeme d’amas
globulaires

Nous commencons par présenter les résultats obtenus pour la galaxie type Voie Lac-
tée, isolée, simulée sur 5 Gyr. Cette analyse nous servira de terme de comparaison pour
discuter le cas des galaxies en interaction (Sect. 4.4).

4.3.1 Distribution spatiale des amas globulaires

Au début de la simulation, le systeme d’amas globulaires galactiques présente une
distribution axisymétrique similaire a celle du disque épais. Comme discuté en Sect. 4.2.1,
ce choix est du a la volonté de simuler un systeme d’amas globulaires de disque, avec une
distribution spatiale similaire a celle observée — aujourd’hui — pour les amas riches en
métaux de la Galaxie (cf résultats du Chapitre 2).

La Fig. 4.5 montre la projection des amas globulaires (ronds bleus) dans les plans (x, y)
et (x, z) a différents temps de la simulation : initial (#; = 0 Gyr), deux temps intermédiaires :
apres la formation de la barre stellaire (# = 1.34 Gyr), et apres I'époque d’instabilité de la
barre et de formation du bulbe a cacahuéte (¢ = 3.36 Gyr) et au temps final (£r = 5 Gyr) de
la simulation. La densité de surface de la globalité du disque stellaire (i.e. mince, intermé-
diaire et épais) est visible en arriére-plan.

Nous pouvons apprécier que, comme la distribution stellaire sous-jacente, le systeme
d’amas globulaires perd rapidement sa distribution axisymétrique initiale : en observant
la projection de face, dansle plan (x, y), déja au temps ¢ = 1.34 Gyr, nous constatons en fait
que les amas se répartissent pour la plupart le long d'une structure allongée dont I’orien-
tation est similaire a celle de la barre stellaire. Nous avons vu dans le Chapitre 2 qu'une
partie des amas globulaires galactiques semble étre distribuée le long la barre stellaire.
Ceci peut étre une autre indication de leur origine dans un disque, i.e. dans une structure
initialement assez froide du point de vue cinématique pour participer aux instabilités de
barre. Pour ce qui concerne les projections “de coté", i.e. dans le plan (x, z), nous remar-
quons, dans la composante stellaire, la présence d’'un bulbe a cacahuete, formé a partir
de la barre stellaire apres environ 2 Gyr d’évolution, et visible dans les cartes correspon-
dantes au temps ¢ = 3.36 Gyr et au temps final (£ = 5 Gyr). Le systeme d’amas globulaires
reste confiné pres du plan de la galaxie.

Pour mieux quantifier 'évolution, dans le temps, de la distribution spatiale du sys-
teme d’amas globulaires, nous avons calculé les rayons Rsg et Rgg, contenant, respective-
ment, 50% et 90% de la masse du systéme d’amas. Autant R5p que Rgg sont calculés dans
le plan (x, y). Ils donnent une mesure de |’étendue radiale de la distribution. Pour quan-
tifier 'épaisseur du systeme, de fagon similaire, nous avons estimé les valeurs de z5, et
Z90, les distances au plan galactique qui contiennent, respectivement, 50% et 90% de la
distribution de masse. En Fig. 4.6, nous montrons la distribution instantannée des amas
simulés dans I'espace |z| — Rp;qn, Ol | 2| est la distance perpendiculaire au plan du disque
galactique et Ryqp 6, 1a distance dans le disque par rapport au centre de la galaxie. Les
lignes verticales et horizontales renseignent sur la concentration des amas : au temps ini-
tial, 90% des amas est localisé a I'intérieur d'un rayon Rgg ~ 12 kpc dans le plan (x, y) et a
une distance inférieure a zgg ~ 2.2 kpc du disque galactique. Au temps final (¢ = 5 Gyr),

6. La distance au centre galactique est définie par Rp;4, = /(X2 + y2)
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le systéme d’amas globulaires a Rgg < 10 kpc et un R5¢ qui est passé de 3.9 kpc, sa valeur
initiale au temps ¢ = 0, a la valeur de 3.3 kpc, au temps final.

Ces différences entre les valeurs de Rsg,Rgg, 250 €t zgp au temps initial et final sont
seulement partiellement dues a une variation réelle de la distribution spatiale du sys-
teme d’amas. Comme la Fig. 4.7 le montre, les oscillations au cours du temps des valeurs
de Rs0,Rop, 250 €t zgp sont en effet significatives (voir courbes bleues dans les panneaux
de haut), et seulement pour Rz et z59, nous observons une vraie variation (voir courbes
rouges dans les panneaux de haut) : le rayon contenant 50% des amas diminue d’environ
10% entre les phases initiales et finales de la simulation, alors que z59 augmente d’environ
50%. Nous associons ces variations a la formation de la barre dans le disque, et en particu-
lier, pour ce qui est de 'augmentation de z5p, a son épaississement et conséquente forma-
tion du bulbe a cacahuete. Cette augmentation se produit en effet autour de ¢ = 2 Gyr, a
I’époque ou l'instabilité verticale dans la barre a lieu. Aucune variation remarquable n’est
par contre visible pour Rgg et zqgg, signe du fait que I'évolution séculaire d’'une galaxie a
disque ne modifie pas significativement cette distribution, sauf pour ce qui concerne les
regions centrales, comme discuté.

4.3.2 Intégrales du mouvement et espaces cinématiques

Apreés la tentative de Dinescu et al. [2001] de mettre en relation la distribution des
amas globulaires — pour lesquels ils disposaient d’'une estimation des mouvements propres
—dans 'espace E—-L; avec celle des galaxies naines de la Voie Lactée, sans trouver aucune
correlation claire entre les deux systéemes, Smith et al. [2009] ont comparé la distribution
dans'espace L; —L; d'un échantillon d’étoiles au voisinage solaire avec celle d'une qua-
rantaine d’amas globulaires galactiques, en suggérant que certains de ces amas seraient
associés a des surdensités stellaires visibles dans cet espace et interprétées comme ayant
une origine extragalactique. Cependant, I'efficacité de ces diagnostiques n’est pas claire.
D’une part, car toutes les problématiques que nous avons vues dans le chapitre précédent
pour les étoiles de champs risquent d’étre valides aussi pour le systéeme d’amas globu-
laires : non-conservation des intégrales du mouvement, recouvrement entre populations
in-situ et populations accretées. D’autre part, a cause de la non-conservation de I’énergie
et du moment angulaire, il est naturel de s’interroger sur la pertinence de comparer des
distributions stellaires prises au voisinage solaire avec celles de tout le systéeme d’amas
globulaires. Ces questions sont a la base de I’étude sur les espaces des intégrales du mou-
vement et sur les espaces cinématiques menée dans ce chapitre. Comme pour la distribu-
tion spatiale, nous passons rapidement en revue I'évolution de la galaxie isolée dans ces
espaces, pour pouvoir ensuite quantifier les effets d'une ou plusieurs accrétions.

La Fig 4.8 montre, pour la simulation ISO, la distribution des amas globulaires (ronds
bleus) dans I'espace E - L, a t; = 0 Gyr et £y = 5 Gyr. La distribution des étoiles du disque
stellaire est visible en arriere plan. Au début de la simulation, nous observons trois struc-
tures distinctes et trés fines décrites par les étoiles dans I'espace E — Lz, et qui corres-
pondent aux disque mince, intermédiaire et épais (le disque mince ayant, a une énergie E
donnée, un moment angulaire L, supérieur a celui du disque intermédiaire et épais). La
distribution des amas, au temps ¢ = 0 suit par construction la structure du disque épais ’
et montre une corrélation entre E et L;, qui est essentiellement gardée aussi au temps

7. Nous rappelons ici, encore une fois, que dans notre nomenclature le disque intermédiaire a des pro-
priétés structurales similaires a celle du disque épais jeune, et le disque épais simulé modélise le vieux
disque épais, en suivant Haywood et al. [2013].
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FIGURE 4.5 — Projection dans les plans (x, y) et (x,z) des positions des amas globulaires (ronds
bleus) au temps initial (¢; = 0 Gyr) et au temps final (¢f = 5 Gyr) de la simulation ISO qui modélise
I’évolution séculaire d'une galaxie a disque type Voie Lactée. L'arriere plan montre la densité de
surface du disque stellaire. Le cercle noir en pointillé a un rayon de 10 kpc (~ longueur du demi-
grand axe de la barre centrale dans cette simulation).
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FIGURE 4.6 — Distribution des amas simulés dans I'espace |z| — Rpjqn. 12| est la distance au plan
du disque galactique et R4, la distance au centre galactique dans le plan du disque. Cette distri-
bution est montrée, a gauche, au temps initial #; = 0 et, a droite, au temps final de la simulation,
tr =5 Gyr. Les lignes verticales indiquent les rayons Rsp et Rgg a I'intérieur desquels 50% et 90% des
amas sont contenus. Les lignes horizontales indiquent les distances verticales au plan du disque
qui contiennent 50% et 90% des amas simulés.

final, apres 5 Gyr d’évolution. Nous observons aussi que, a la fin de la simulation, I'éner-
gie minimale atteinte par les amas globulaires (et les étoiles de champ) a diminué, signe
d'une augmentation de la densité des regions centrales du disque, comme conséquence
de la formation de la barre stellaire. On observe aussi, que, a basse énergie (E < —7.5),
au temps final de la simulation, certains amas globulaires sont en mouvement rétrograde
(L; < 0). 1l s’agit d’amas sur des orbites de type "box", dont le sens de rotation n’est pas
fixe, mais oscille entre des valeurs négatives et des valeurs positives (voir Fig. 4.9). La pré-
sence d’amas sur ce type d’orbites se manifeste clairement apres environ 1 Gyr du début
dela simulation, al’époque de formation de la barre stellaire, et elle est attendue dans des
potentiels de type barrés (2; Binney and Tremaine [2008]). Nous notons aussi que, en pré-
sence du seul systeme d’amas globulaires de disque (par construction, nous n’avons pas
modélisé un systeme d’amas de halo dés le départ de la simulation), nous n’observons pas
d’amas avec de hautes énergies et des valeurs petites du moment angulaire. Nous verrons
que dans le cas ot la galaxie de type Voie Lactée accréte un ou plusieurs satellites, la dis-
tribution des amas (in-situ et accrétés) atteindra, par contre, aussi ces regions de I'espace
E -L,, typiques des populations du halo.

Nous concluons cette discussion sur les espaces cinématiques, en présentant I’évolu-
tion de la galaxie isolée dans les plans L, — L, (Fig. 4.10) : la distribution au temps final
est assez similaire a celle du temps initial. Nous remarquons aussi la presence d’amas en
orbite rétrograde au temps final, comme déja observé pour I'espace E — Lz.
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FIGURE 4.7 — En haut, évolution au cours du temps des distances caractéristiques pour 50% (R5 et
z50) €t 90% (Rgp et zgp) du systéme d’amas globulaires. En bas, évolution du facteur d’applatisse-
ment en fonction du temps. Ce facteur est défini comme le rapport entre z,, et Ry,. Laligne rouge

représente la moyenne de chaque courbe en fonction du temps et les bandes colorées montrent
la dispersion a 3o de la moyenne.
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FIGURE 4.8 — Espace E — L, des amas globulaires (ronds bleus) de la simulation ISO. Pour compa-
raison, la distribution dans le plan E—L, des étoiles est aussi montrée. Les energies sont exprimées
en unité de 100km/s, les moments angulaires en unité de km/s/kpc.
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FIGURE 4.10 - Espace L, — L, pour les amas globulaires (ronds bleus) de la simulation ISO. Pour
comparaison, la distribution dans le plan L, — L des étoiles est aussi montrée. Les moments an-
gulaires sont exprimés en unité de km/s/kpc.

4.4 Les galaxies en interactions, amas in-situ et amas ac-
crétés

Dans cette section, nous présentons et discutons I'effet d'une ou plusieurs accrétions

avec rapport de masse 1 :10 sur la galaxie de type Voie Lactée, en focalisant notre attention

sur le systeme d’amas globulaires résultant. Nous concentrerons notre analyse autour des
questions suivantes : Comment les amas accrétés et in-situ se repartissent spatialement
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dans la galaxie finale? Quelles sont leurs propriétés orbitales et peut-on les utiliser pour
remonter a leur origine (galactique ou extragalactique) ? Peut-on utiliser I'information ci-
nématique contenue dans les amas globulaires galactiques aujourd’hui pour remonter a
I'histoire d’accrétion de la Galaxie? Et pour terminer : quelles informations sur la nature
in-situ ou accrétée des amas peut-on extraire des espaces des intégrales du mouvement,
et comment interpréter tous liens apparents entre la population stellaire sous-jacente et
les amas dans ces espaces?

4.4.1 Unegalerie d’interactions: construction d’'une population d’amas
d’halo

Nous commencons cette étude en présentant, dans les Figs. 4.11, 4.12 et 4.13, une ga-
lerie d’images de I'accrétion d'un, deux ou quatre satellites — et de leur cortege d’amas glo-
bulaires —sur la galaxie de type Voie Lactée. Dans toutes ces figures, le systeme d’amas glo-
bulaires in-situ, i.e. originairement dans la galaxie massive, est representé par des ronds
bleus, et le systtme d’amas initialement lié a chaque satellite par des ronds rouges. La
distribution des étoiles de champ est aussi montrée. Dans la Fig. 4.11, le cas d'une unique
accrétion est montré : nous observons que la configuration initiale axisymétrique des
amas et des étoiles de champ est rapidement perturbée par le premier passage du sa-
tellite : au temps ¢ = 1.05 Gyr, reporté dans la figure, le satellite a perturbé les parties
externes du disque de la galaxie massive, qui a developpé une structure spirale pronon-
cée et qui pointe vers le satellite méme, quelques amas in-situ semblent aussi subir les
effets de marée induits par le satellite, et un des amas originairement associé au satellite
s’est échappé pour rejoindre les parties externes du disque de la galaxie massive (rond
rouge a y > 0, panneau du haut a droite). Nous pouvons apprécier aussi que la structure
verticale du disque et du systéme d’amas in-situ commence a étre perturbée des cette
époque : vu de tranche le disque s’est épaissi, il montre des courants stellaires dans les
parties plus externes, en partie trainés de marée du satellite, en partie constitués d’étoiles
in-situ, perturbées par I'interaction. Au temps ¢ = 2.47 Gyr, montré dans les panneaux de
bas a gauche de Fig. 4.11, le satellite vient de fusionner, comme nous pouvons le voir par
la distribution stellaire encore fortement perturbée, et il a déposé la plupart de ces amas
dans les régions plus internes de la galaxie type Voie Lactée. Au temps final de la simula-
tion (¢ = 5 Gyr), nous pouvons remarquer que la majorité des amas (in-situ et accrétés)
se situe dans les régions internes de la galaxie finale tandis que deux des amas accrétés
peuplent les regions périphériques du systéme.

Limpact des fusions sur le systeme d’amas globulaires in-situ est plus important lorsque
deux satellites sont accrétés (Fig. 4.12) : au temps final (# = 5 Gyr), la population in-situ
devient significativement plus épaisse (I'épaisseur sera quantifiée dans la suite de cette
section) et certains des amas in-situ se retrouvent (dans la projection xy) a des distances
similaires du centre de la galaxie type Voie Lactée que celles de certains amas accrétés.

Il est intéressant aussi de noter que, a des temps intermédiaires de cette interaction,
certains amas in-situ se redistribuent le long de surdensités stellaires, dans des régions
similaires a celles occupées par les amas accrétés. C’est le cas, par exemple, au temps
t = 1.12 Gyr, (sur la projection xy), pour trois amas qui se trouvent a I’extremité supérieure
d’un courant stellaire tres fin, dans un intervalle de positions (x, y) = ([-20; -10], [-30; —20])
kpc. Dans cette projection, ces amas semblent former un grumeau distinct du reste du
systeme d’amas in-situ et sont aussi proches d'un couple d’amas accrétés qui se posi-
tionnent dans un intervalle similaire de valeurs de y, mais a des valeurs de x = [0; 10] kpc.
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FIGURE 4.11 - Projections des positions des amas globulaires simulés sur les plans (x, y) et (x, z),
pour différents temps de la simulation MW1. Les amas in-situ sont représentés par des ronds bleus
et les amas accrétés par des ronds rouges. En arriere plan, la densité de surface de la totalité des
étoiles de la simulation. Les deux cercles en pointillés visibles dans les projections (x, y) ont des
rayons 15 kpc et 70 kpc.
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FIGURE 4.12 - Méme chose que Fig. 4.11 pour la simulation MW2.
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FIGURE 4.13 - Méme chose que Fig. 4.11 pour la simulation MW4.
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Enfin, c’est pour la simulation MW4, lorsque quatre satellites sont accrétés sur la galaxie
massive, que I'impact sur la population d’amas in-situ est le plus important : I'épaississe-
ment du systeme d’amas du disque, au temps final, est frappant lorsque nous le compa-
rons a I’épaisseur du disque d’amas dans le cas de la galaxie isolée (voir la quantification
faite, dans ce qui suit). Nous notons également que les amas les plus distants du centre
galactique sont essentiellement des amas accrétés.

Pour mieux apprécier la distribution spatiale du systeme d’amas globulaires, une fois
les fusions terminées, nous montrons en Fig. 4.14 la distribution des amas dans le plan
|zl = Rpian au temps final de la simulation, ou R4, est la distance au centre galactique
dansle plan du disque et |z| est la distance perpendiculaire au disque, i.e. la valeur absolue
de la position d'un amas le long de I'axe z. Les lignes verticales et horizontales indiquent
les valeurs de R4, €t |z| qui contiennent 90% du systéme d’amas. Ces valeurs sont rap-
pelées dans le Tableau 4.3, accompagnées des valeurs de Ry, Rs0, 210, 290, 2 1a fois pour les
simulations de galaxies en interaction (MW1, MW2, MW4) que pour la simulation d'une
galaxie isolée (ISO) a des fins comparatifs, toujours a ¢ = 5 Gyr. Deés Tableaux 4.3 nous
pouvons deriver les conclusions suivantes :

— les rayons R, R5g et Rgg de I’ensemble du systéeme d’amas globulaires (amas in-situ et
accrétés confondus) sont proches des valeurs obtenues pour le systeme d’amas in-situ
uniquement (tableau en haut a gauche et tableau en haut a droite, respectivement),
avec des différences inférieures a 30% pour le Rgp dans le cas MW4. Cela suggere que
I'estimation de la distribution spatiale du systéme global d’amas globulaires nous ren-
seigne avec une précision acceptable sur la distribution du seul systeme d’amas glo-
bulaires in-situ, méme quand la différence entre in-situ et accrétés n’est pas faite.

— en comparaison avec la distribution spatiale des amas in-situ de la galaxie isolée, nous
observons que, pour le cas des accrétions, toutes les valeurs de Ryg, Rs0, Rgo, 210, 250
et zgg sont plus élevées. Tandis que 'augmentation des rayons Ry, R5g et Rgg est com-
patible avec I'amplitude des oscillations observées pour les amas de la galaxie iso-
lée, en Fig. 4.7, et ne peuvent donc pas étre considérées comme significatives, les va-
riations verticales sont, elles, systématiquement supérieures aux oscillations obser-
vées en Fig. 4.7. Nous pouvons en déduire que, en raison des interactions, le systeme
d’amas in-situ chauffe cinématiquement (au moins verticalement) et que cet échauf-
fement est bien réel et significatif. Ainsi, des amas in-situ initialement dans le disque,
peuvent contribuer a la formation du halo interne (aux distances du plan galactique
inférieures a environ 15 kpc)

— la comparaison entre la population d’amas in-situ et la population d’amas accrétées
montre que les rayons Ry, Rsg et Rgg sont systématiquement plus petits pour la popu-
lation in-situ que pour la population accrétée. Cette derniere population est donc, au
temps final, plus étendue radialement. De plus, la valeur de zgg est plus élevée pour les
amas accrétés que pour les amas in-situ, ce qui confirme donc que les amas les plus
distants du centre galactique sont essentiellement des amas d’origine extragalactique,
au moins dans la simulation. En revanche, les valeurs de z; et z59 sont, en général plus
faibles pour la population accrétée que pour la population in-situ.

— a propos de la distribution spatiale finale du systeme d’amas, il est intéressant de
mettre en évidence que, bien que le réchauffement cinématique puisse étre impor-
tant (voir la simulation MW4), une fraction du systéme d’amas globulaires résultant, a
la fin de la simulation, est préservée dans une distribution aplatie. Cela est le cas de la
simulation MW4, ol le rapport fg9 = z99/Rgg qui peut étre vu comme une mesure de
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I'aplatissement du systéeme, est égal a 0.7, alors que pour les rapports fig et f5o il est
inférieur a 0.3. Ainsi, une partie des amas, au temps final, est donc sur une configura-
tion plus arrondie que la moitié des amas restant. Une dichotomie disque/halo dans
la distribution spatiale d’amas globulaires peut donc étre produite a partir d'un sys-
teme d’amas en configuration initiale de disque, avec la contribution d’amas d’origine
extragalactique. Pour les simulations MW1 et MW2, par contre, nous n’observons pas
de variation significative des rapports d’aplatissement fig, f50 et foo.

— nous remarquons que 'applatissement du systeme d’amas globulaires de la simu-
lation MW4 est assez similaire a celui du systéeme d’amas globulaires observés. En
utilisant les positions de 157 amas globulaires données dans le catalogue de 2 (Edi-
tion 2010), nous trouvons que pour la population d’amas globulaires de la Galaxie
fio = fs50 = 0.3 et foo = 0.8, valeurs a comparer avec celles de la simulations MW4 :
f10= f50=0.3 et foo = 0.7.

— en relation aux deux points précédents, nous mettons en évidence que, dans la si-
mulation MW4, ce ne sont pas les seuls amas accrétés qui contribuent a “arrondir" les
regions externes du systeme d’amas globulaires : en fait, le facteur fq9, qui est égal a 0.6
pour la population accrétée, est de 0.5 pour la population in-situ, signe que les deux
populations ont des distributions spatiales plus spheroidales a grandes distances du
centre galactique.

— nous remarquons ici qu'un amas de la simulations MW?2 et trois amas de la simulation
MW4, appartenant initialement a des satellites, sont localisés, au temps final, a plus
de 150 kpc du centre de la galaxie résidu de fusion : comme nous le verrons dans la
suite, il s’agit d’amas qui ont une énergie orbitale positive et qui ne sont donc plus liés
gravitationellement au systeme. L'inclusion de ces amas dans I’évaluation des rayons
et distances verticales contenant 10, 50 et 90% de la masse, augmente la valeur de ces
derniers, comme il est montré dans le Tableau 4.3 (valeurs entre parenthése).

4.4.2 Propriétés orbitales du systeme d’amas globulaires

L'analyse conduite précédemment est basée sur I’estimation des positions des amas, a
la fin de la simulation. Les orbites des amas pouvant étre trés excentriques, il est clair que
les seules positions finales — et donc prises a un instant donné — ne nous renseignent pas
nécessairement sur les propriétés orbitales du systeme. Pour cette raison, nous montrons
en Fig. 4.15 la distribution des rayons d’apocentre et pericentre, Rgpo €t Rper; 8 et des
distances maximales au plan, z,,,x, pour I'’ensemble du systéme d’amas globulaires et
pour ses deux sous-composantes in-situ et accrétées. Rgpo, Rperi €t Zmax ont été calculés
sur le dernier milliard d’années d’évolution, i.e. entre 4 et 5 Gyr du début des simulations.
Dans la table 4.4 le premier quartile, la médiane et le troisieme quartile des différentes
distributions sont reportés, en séparant aussi la contribution de la population in-situ de
celle de la population accrétée. En analysant ces distributions, nous observons que :

— pour le systeme d’amas globulaires considéré dans sa totalité (amas in-situ et ac-
crétés confondus), le nombre de fusions subies par la galaxie de type Voie Lactée
change de fagon significative la distribution des Ry, et des z;,4x, mais pas autant
la distribution des R,¢;. Par exemple, en passant de la simulation MW1 a la simula-
tion MW4, le premier quartile de la distribution des R, augmente de plus de 50%,

8. Les apocentres et pericentres sont ici calculés comme les distances maximale et minimale en 3D de
chaque orbite. IL ne s’agit donc pas de distances dans le plan galactique.
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FIGURE 4.14 - Distribution des amas globulaires simulés dans Iespace |z| - R ;4,, ala fin de la simu-
lation (#y = 5 Gyr). |z| indique la valeur absolue de la distance verticale au plan du disque, Ry;qn
la distance dans le plan du disque. De haut en bas : le cas des simulations MW1, MW2 et MW4,
respectivement. Les ronds bleus indiquent les amas in-situ et, les ronds rouges, les amas accré-
tés. Les lignes verticales(/horizontales) noires, bleues et rouges indiquent les valeurs de Rgg(/ z9g)
qui contiennent la totalité des amas globulaires, des amas in-situ et des amas accrétés, respecti-

vement.
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MW1 MW2 MW4 MW1 MW2 MW4 |[ ISO
Ry | 064 073 0.74 R | 0.64 073 0.71 || 0.49
w | Rso | 349 496 4.71 2| Rso | 334 439 337 | 327
2| Ry | 13.44 1431 18.76 % | Roo | 11.86 14.04 14.85 | 9.80
§ zio | 0.13 022 0.1 é zio | 0.17 026 0.24 | 0.13
=125 | 096 092  1.40 Z | zso | 097 096 133 || 0.74
Zo0 | 352 479 13.67 z90 | 3.52 439 697 || 1.98
MW1 MW?2 MW4

| R | 088 0.62 1.09 (1.09)

S| Reo | 5.45 6.85 5.45 (6.62)

5| Reo | 25.20 18.83(29.71) 36.80 (81.60)

S | z19 | 0.07 0.06 0.09 (0.09)

Q| 20 | 0.62 0.81 1.56 (2.64)

Zoo | 8.68 13.24 (24.09) 21.00 (67.77)

TABLEAU 4.3 — Rayons (R1g, Rsg et Rgg) et distances verticales au plan (z19, zso et zgg) contenant, res-
pectivement, 10%, 50% et 90% des amas globulaires simulés. Ces rayons sont données pour toute
la population d’amas globulaires (tableau du haut a gauche), et, séparément, pour la population
d’amas in-situ (tableau du haut, a droite) et pour la population d’amas accrétés (panneau du bas).
Pour les amas accrétés, les estimations données pour les simulations MW2 et MW4 ne tiennent
pas compte des amas avec énergies positives a la fin de la simulation (3 amas pour la simulation
MW4 et 1 amas pour la simulation MW2). Les valeurs en considérant aussi les amas avec énergie
positive sont données entre parentheses.

lavaleur de la médiane augmente de 35% et le troisieme quartile de 20%. En compa-
raison, pour la distribution des R .,; nous obtenons, respectivement, une augmen-
tation de 30% pour le premier quartile, et essentiellement une absence de variations
pour la médiane et le dernier quartile (voir Tableau 4.4). Pour ce qui concerne la dis-
tribution de z,, 4, en passant de la simulation MW1 a la simulation MW4, le premier
quartile augmente d’environ 50%, la médiane augmente de presque 100%, le der-
nier quartile de 130%. Comme pour les positions au temps final discutées dans la
section précédente, c’est dans la direction verticale perpendiculaire au disque ga-
lactique que nous trouvons les changements les plus significatifs.

— Laugmentation des valeurs de Rgpo €t Zmayx, €t de fagon moindre, de R, est es-
sentiellement causée par les amas accrétés, dont la distribution devient de plus en
plus étendue verticalement avec le nombre d’accrétions.

— Nous observons que, globalement, les amas d’origine extragalactique tendent a avoir
des queues dans les distributions de Rgpo, Rperi €t Zmax @ grandes distances du
centre (= 30 kpc), qui ne sont pas observées pour les amas in-situ, qui eux montrent
des distributions plus confinées dans les régions du halo interne et du disque.

4.4.3 Des propriétés orbitales actuelles a I'histoire d’accrétion : est-ce
possible?

La connaissance des mouvements propres, vitesses radiales et positions des amas glo-
bulaires galactiques (au moins pour les amas pour lesquels ces quantités sont connues),
couplée a I'utilisation de modeéles de masse de la Galaxie, permet de reconstruire leur
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FIGURE 4.15 — Histogrammes des distances au péricentre (Rperi), a 'apocentre (Rapo) et dans la
direction perpendiculaire au plan galactique (|z;;4x|) pour la totalité des amas globulaires (gris),
les amas in-situ (bleu) et les amas accrétés (rouge). Les parametres orbitaux sont évalués entre ¢ =
4 Gyr et = 5 Gyr. De gauche a droite, simulation MW1, MW2, MW4. Dans la sous figure qui montre
I'histogramme pour le systeme d’amas accrétés, une fleche horizontale indique la direction ou se
situent un nombre supplémentaires d’amas globulaires
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MW1 MW2
25% 50% 75% 25%  50% 75%
Rapo 271 6.22 11.76 Rapo 346  7.78 13.42
All Rpeéri 0.40 123  4.55 All Rperi 039 1.14 5.48
Zmax 1.17 2.28 3.62 Zmax 1.59  2.70 4.58
Rapo 271 622 11.33 Rapo 3.28 656 13.11
Insitu Rperi 038 1.15 4.84 Insitu Rperi  0.41 1.14 5.65
Zmax 122 232 3.55 Zmax 144  2.65 4.26
Rapo 2.05 6.58 21.65 Rapo 10.05 10.58 16.98
Acc Rperi 027 1.93  4.53 Acc Rperi 027 1.12 5.08
Zmax 0.39 1.64 12.90 Zmax 2.04  3.58 6.65
MW4 Voie Lactée
25% 50% 75% 25% 50% 75%
Rapo 421 839 14.07 Rapo 555 7.83 19.61
All Rperi 051  1.13 4.57 All Rperi 0.84 253  5.64
Zmax 2.23  4.51 8.44 Zmax 2.05 4.27 14.47
Rapo 332 6.55 11.70 Rapo 459 7.11 13.69
Insitu Rperi  0.45  0.92 3.60 Insitu Rperi 075 221 491
Zmax 187 3.72 6.39 Zmax 2.01 3.58 8.34
Rapo 743 11.22 33.09
Acc Rperi  0.73  3.04 6.98
Zmax 4..08 8.15 24.92

TABLEAU 4.4 — La table fournit les valeurs du premier quartile (25 %), de la médiane et du troisieme
quartile (75%) des distributions des apocentres (Rqp,), péricentres (Rp¢,;) et distances verticales
maximales au plan galactique (z,,4x) pour chaque population d’amas globulaires, accrété + in-
situ (All), in-situ (Insitu) et accrété (Acc) des simulations MW1 (tableau en haut a gauche), MW2
(tableau en haut a droite) et MW4 (tableau en bas a gauche). Sur le tableau en bas a droite, les
mémes valeurs sont données pour les 59 amas globulaires observés de la Voie Lactée (All) et pour
le sous-échantillon épuré des 7 amas d’origine extragalactique (Insitu).
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orbites. Existe-t-il un lien entre les caractéristiques orbitales des amas a la fin de la simu-
lation et le moment ou ces amas ont quitté le satellite progéniteur ? D’'une part, nous pou-
vons nous attendre au fait que des amas perdus dans les premieres phases du processus
d’accrétion soient moins liés gravitationellement a la Voie Lactée, d’autre part, nous avons
vu qu’il y a un recouvrement important dans la distribution spatiale et dans les proprié-
tés orbitales des amas in-situ et des amas accrétés. Est-il donc possible de reconstruire
I'histoire d’accrétion de notre Galaxie en utilisant les amas globulaires comme traceurs?
Ce qui nous intéresse ici, n’est pas de discuter 'information contenue dans les propriétés
chimiques et dans les ages, mais de comprendre quelles informations peuvent étre dé-
duites des caractéristiques orbitales.

4.4.3.1 Apocentres, pericentres et temps d’échappement de la galaxie progénitrice

Les figures 4.16 et 4.17 montrent, a gauche, I’évolution dans le temps de la distance au
centre galactique, d'une part, des amas globulaires et d’autre part, du centre de masse de
leur galaxie progénitrice. Chaque amas est identifié par une couleur distincte pour le dif-
férencier du reste des amas originaires du méme satellite. Dans les simulations analysées,
I'histoire d’accrétion des amas d’origine extragalactique dans la galaxie massive peut étre
décrite par trois phases temporelles distinctes.

Dans les premieres phases de 'interaction, une poignée d’amas globulaires (~ 10%
par satellite accrété) s’échappe du potentiel gravitationnel de la galaxie massive, souvent
sur des orbites hyperboliques (E > 0). Cela se produit en général lorsque le satellite parent
est a son premier passage au péricentre. Au total, il y a trois amas perdus pour les satellites
Satl, Sat3 et Sat4 de la simulation MW4 et un amas perdu pour le satellite Satl de la simu-
lation MW2. Dans une deuxieme phase de I'accrétion, environ 50% du systeme d’amas
globulaires quitte le satellite progéniteur, alors que I'autre moitié du systéme d’amas glo-
bulaires reste liée au satellite jusqu’aux phases finales de fusion. Les amas qui restent liés
le plus longtemps sont les plus liés au centre de masse du satellite a £ = 0 Gyr.

Toujours dans les panneaux de gauche des Figs. 4.16 et 4.17, nous observons que,
dans le cas de la simulation MWI, le premier amas est perdu par le satellite au moment
du premier passage au pericentre — a cette époque I'orbite de cet amas (courbe cyan en
Fig. 4.16, panneau en haut a gauche) ne suit plus celle de la galaxie progénitrice (courbe
noire épaisse dans le méme panneau). Neanmoins I'orbite de cet amas reste liée a la ga-
laxie massive, avec un apocentre d’environ 35 kpc a la fin de la simulation. Aucun amas
ne s’échappe ensuite du satellite a son deuxieme passage proche du centre de la galaxie
massive, tous les autres étant perdus au troisieme passage ou dans les phases finales de
I'accrétion.

Pour la simulation MW?2, les deux satellites perdent deux amas au premier passage :
pour le satellite Sat 1, 'un des deux rejoint une orbite hyperbolique (courbe bleu foncée),
alors que I'autre reste lié au systéme; pour le satellite Sat 2 de MW2, les deux amas perdus
au premier passage restent, tous les deux, liés a la galaxie massive, toutefois leur orbite
est légérement perturbée lors des phases finales de la fusion du satellite Sat 1, leur apo-
centres augmentent vers ~ 3 Gyr apres le début de la simulation (courbes cyan et orange
en Fig. 4.16, panneaux au centre et en bas, colonne a gauche).

Enfin, pour la simulation MW4, nous pouvons apprécier a quel point les propriétés or-
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FIGURE 4.16 — Panneaux de gauche : Evolution au cours du temps de la distance au centre ga-
lactique, des amas accrétés (courbes colorés) et du centre de masse de leur satellite progéniteur
(courbe noire). Panneaux de droite : distances maximales (apocentres, triangles vers le haut) et mi-
nimales (péricentres, triangles vers le bas) des amas globulaires. Ces distances sont calculées dans
le dernier milliard d’anndes d’évolution, i.e. entre ¢ = 4 Gyr et t = 5 Gyr, et, pour chaque amas,
elles sont montrées au temps auquel 'amas a quitté le satellite parent (#.cpqp). Chaque amas est
identifié par une couleur. Les panneaux du haut montre I'unique satellite de la simulation MW1,
les panneaux du milieu et du bas les deux satellites de la simulation MW?2.
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FIGURE 4.17 - Méme chose que la Fig. 4.16 pour les satellites de la simulation MW4.
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bitales des amas accrétés peuvent étre impactées par une histoire d’accrétion de satellites
particuliéerement intense. Pour le satellite Sat 1, deux amas sont perdus lors du premier
passage au péricentre de leur satellite parent : un des deux amas suit une orbite hyper-
bolique et n'est donc plus lié au systeme tandis que le second amas se dispose sur une
orbite dont le rayon d’apocentre est d’environ 30 kpc. Pour les époques suivantes, tous
les amas perdus par ce satellite restent liés au systeme mais sur des orbites significative-
ment différentes : au troisieme passage au péricentre, deux amas perdus se retrouvent sur
des orbites externes dont ’apocentre est de ~ 70 kpc pour I'un (courbe verte) et > 110 kpc
pour I'autre (courbe orange) (voir panneau du haut, Fig. 4.17) tandis que tous les autres
amas sont sur des orbites plus internes (Ryp, < 30 kpc). Pour le satellite Sat 2, nous ob-
servons une grande richesse dans les propriétés orbitales finales de ses amas, qui restent
tous liés a la galaxie type Voie Lactée, a la fin de la fusion, mais dont les apocentres sont
tres variés : au temps final, certains amas sont confinés dans les régions plus internes de
la galaxie (Rgpo < 10 kpc), d’autres ont des apocentres intermédiaires (Rgp0 ~ 30 kpc),
d’autres encore peuplent les parties les plus externes du halo (R, = 60 kpc). Enfin, il est
intéressant de noter que des amas perdus simultanément, par le satellite, se retrouvent
sur des orbites significativement différentes : c’est le cas, par exemple, des amas indiqués
par les courbes cyan, verte et bleu, autant pour le satellite Sat3 que pour le satellite Sat4
(troisiéme et quatrieme panneaux dans la colonne de gauche de la Fig. 4.17). Ainsi, méme
perdus simultanément par le méme satellite, ces amas se distribuent : pour le premier sur
une orbite trés interne, pour le deuxiéme sur une orbite ol Ry, varie entre 20 kpc et
40 kpc selon le satellite considéré, et pour le dernier sur une orbite hyperbolique.

De cette analyse nous concluons que les propriétés orbitales finales du systeme d’amas
accrétés peuvent étre difficilement mises en relation avec leur histoire d’accrétion (temps
d’échappement de la galaxie satellite, par exemple). A la difficulté de rechercher les amas
accrétés parmi la totalité d’amas contenus dans une galaxie comme la Voie Lactée, a par-
tir de leur positions et cinématique actuelles, il s’ajoute la complexité de remonter a leur
histoire d’accrétion — et éventuellement a I’orbite du satellite — en utilisant ces méme tra-
ceurs. Pour montrer encore mieux I’absence d'une relation entre propriétés orbitales et le
temps auquel un amas quitte sa galaxie progénitrice, dans la colonne de droite des Figs.
4.16 et 4.17, nous montrons a nouveau la distance, en fonction du temps, de chaque satel-
lite de la simulation du centre de la galaxie massive. Mais cette fois-ci, pour chaque amas
de chaque satellite nous montrons avec des triangles vers le haut et vers le bas, respec-
tivement, la valeur de leurs apocentres et pericentres, au moment oll ces mémes amas
quittent leur galaxie progénitrice. Pour chaque amas, ce temps d’échappement est dé-
fini comme le temps auquel leur distance au centre de leur galaxie mere est supérieure a
10 kpc. Les apocentres et péricentres sont evalués sur le dernier milliard d’années de la
simulation. Nous observons clairement qu'il n'y a pas de relation simple entre ces quan-
tités : les amas perdus dans les phases finale de I'accrétions ont, en général, des orbites
confinées dans les régions les plus internes de la galaxie résidu de fusion, mais inverse-
ment, tous les amas sur des orbites internes n’ont pas été perdus dans les phases finales
de l'interaction. Ici, encore, nous observons que tous les amas perdus simultanément
peuvent avoir des parametres orbitaux assez différents.

4.4.3.2 LespaceE-Lz

La difficulté qu’il y a a utiliser les parametres orbitaux (Rgpo, Rperi) des amas accrétés
pour remonter au temps de leur accrétion dans la galaxie (voir section précédente) se
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FIGURE 4.18 — Espace E—L,, a tf = 5 Gyr, pour les amas globulaires accrétés du satellite de la
simulation MW1. En arriére-plan, la distribution dans I’espace E - L, des étoiles du méme satellite
est montrée. Les couleurs utilisées pour identifier les amas globulaires (ronds) sont identiques a
celles adoptées en Fig. 4.16. Le nombre, associé a chaque amas, indique son temps d’échappement
(techap) du satellite progéniteur. fecpqp =5 Gyr signifie que la distance entre 'amas et le centre de
masse de son satellite parent est toujours inférieur a 10 kpc.
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FIGURE 4.19 — Similaire a la Fig. 4.18, mais pour les deux satellites de la simulaiton MW2.
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FIGURE 4.20 — Similaire aux Figs. 4.18 et 4.19, mais pour les quatres satellites de la simulation MW4.

155



CHAPITRE 4. LES AMAS GLOBULAIRES SIMULES

25 : —Obs :
0.0 o :
25 H
° 1 1 L]
) O S O .
. H
: ®
—7.51 . : . . - ,“590
3 o o
@ 04
~10.0| - @298 :’ rrrrr
0.:0 @@
—12.5] DO S S
[ ) s ®
-15.0} i .I'. B SRRITRIERR: ; 1
—-17.51 . ® B i
| 6 | |
: : : | @ Canis Major
—~20.0 i * f f
—4000 —2000 0 2000 4000 6000 8000
L

E tot, norm

E tot

Obs + MW4 (T = 5 Gyr)

-17.5- : B S S e

~20.0 I I I I
—4000 —2000 0 2000 4000 6000 8000

| © sSgr
i | ® canis Major

~1.00 L
~4000  —2000 0

i
2000

I
4000 6000 8000

z, norm

FIGURE 4.21 - Espace E—L; de 59 amas globulaires observés dans la Voie Lactée (panneau du haut,
a gauche). Les ronds oranges et verts identifient les amas de la Voie Lactée associés a la galaxie
naine du Sagittaire et a celle de Canis Major, respectivement. En haut a droite, 'espace E—L; pour
toutes les étoiles (accrétdes et in-situ) de la simulation MW4. Une normalisation est appliquée
dans le panneau de bas, pour que les deux espaces précédents soient superposés (voir texte).
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FIGURE 4.22 — Espace E — L, de 59 amas globulaires observés dans la Voie Lactée superposée a la
distribution des étoiles des satellites accrétes dans la simulation MW4. Les axes sont normalisés
afin que les distributions simulées et observées coincident (voir texte).
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retrouve aussi lors de '’examen de 'espace E_L,. Pour chacune des simulations, nous
montrons, dans les Figs. 4.18, 4.19 et 4.20, la distribution dans 'espace E — L, au temps
final (¢ = 5 Gyr), des amas accrétés appartenant aux différents satellites. Sur les figures,
nous reportons également pour chaque amas, son temps d’échappement de son satellite
progéniteur. Pour comparaison, la distribution dans I'espace E — L, des étoiles de chaque
satellite est aussi reportée en arriere plan. Quelques commentaires sur ces figures :

— la tendance générale est que les amas perdus dans des phases tardives de l'interac-
tion ont de basses energies orbitales, alors que les amas perdus dans les premieres
phases de I'accrétion du satellite tendent a se positionner dans la partie haute du plan
E -L,, i.e. a hautes energies. Toutefois, comme dans le cas des rayons d’apocentre
et péricentre, cette tendance montre un certain nombre d’exceptions. Les amas qui
quittent simultanément leur satellite parent ne possédent pas tous la méme énergie
et le méme moment angulaire au temps final de la simulation. Cet aspect est similaire
a ce que nous avons vu pour les étoiles (Chapitre 3). De plus, méme apres avoir quitté
leur satellite parent, leur énergie et leur moment angulaire peuvent aussi changer a
cause des changements dans le potentiel gravitationnel induits pas les phases finales
de I'accrétion du méme (ou d’autres) satellite(s). En conséquence, nous n'observons
pas une décroissance monotonique de I'énergie E avec le temps d’échappement.

— méme dans le cas favorable ol nous connaitrions I'origine extragalactique d'un groupe
d’amas de la Galaxie (en utilisant, par exemple, I’dge et la chimie), nous ne pourrions
pas utiliser leurs propriétés orbitales pour remonter a I'époque a laquelle ils se sont
échappés de leur galaxie progénitrice.

— comme nous le verrons également dans la suite de cette section pour le cas des amas
globulaires de la Voie Lactée, la distribution des amas accrétés dans l'espace E—-L;,
peut étre compatible avec différentes histoires d’accrétion. Ainsi, il n’est pas possible
d’utiliser leur distribution pour remonter aux parametres orbitaux de leur galaxie pro-
génitrice. Par exemple, dans le cas de la simulation MW2, la distribution des amas
globulaires issus du satellite Sat 1 est autant compatible avec la distribution stellaire
sous-jacente du satellite Sat 1, qu’avec celle du satellite Sat 2. De méme, pour la simu-
lation MW4, la distribution dans 'espace E — L, des amas du satellite Sat 1 pourrait
étre compatible avec les parametres d’accrétion de satellite Sat 2, ou Sat 3. Il est donc
difficile, au moins dans le cas de quelques dizaines d’objets, de pouvoir remonter a
I'histoire d’accrétion, en utilisant des traceurs cinématiques.

— Enfin, en comparant la distribution des amas accrétés dans I'espace E — L, avec celle
des étoiles de la galaxie progénitrice, nous remarquons aussi qu’'aucune corrélation
claire ne peut étre établie entre la position des amas dans cet espace et celles des sur-
densités stellaires.

Pour renforcer notre point sur la difficulté de reconstruire 'histoire d’accrétion d'un
systeme d’amas globulaire, et les caractéristiques orbitales de son progéniteur, a partir des
intégrales du mouvement, nous avons analysé la distribution dans I'espace E — L, des 59
amas globulaires presents dans le catalogue principal de Casetti-Dinescu (voir Sect. 4.2.2
dans ce Chapitre). Cette distribution est reportée dans la Fig. 4.21, ou deux des amas as-
sociés a la galaxie de Sagittaire sont montrés en orange, et cinq amas associés a Canis
Major sont montrés en vert. Nous pouvons déja observer que les deux groupes d’amas,
dont l'origine suggérée est extragalactique, se redistribuent sur un large interval de I'es-
pace E — L. Nous avons voulu comparer cette distribution a une des distributions issues
des simulations, en particulier a la simulation MW4. Puisque le potentiel dans lequel les
orbites des amas globulaires galactiques sont intégrées (i.e. Allen and Santillan [1991])
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n’est pas le méme potentiel de la simulation, lorsque nous comparons la distribution dans
I'espace E — L, des amas galactiques (panneau en haut, de gauche), avec celle issue de la
simulation MW4 (panneau en haut, de droite), nous observons que les deux distributions
ne partagent pas la méme échelle en énergie et moment angulaire (par exemple, la valeur
minimale de |'énergie atteinte dans la simulation MW4 est supérieure a la valeur mini-
male atteinte par les données observationnelles)

Pour pouvoir comparer plus aisément les deux distributions, nous avons donc renor-
malisé I'échelle des energies et moments angulaires de la simulation MW4 uniquement,
de facon arbitraire, d'une part, en faisant coincider les minimas d’énergie des distribu-
tions observées et simulées, et d’autre part, en rendant compatible les valeurs de mo-
ment angulaire L, (panneau de bas). En utilisant cette méme renormalisation, en Fig. 4.22
nous montrons la distribution des 59 amas globulaires galactiques, cette fois-ci super-
posée a la distribution stellaire des quatre satellites de la simulation MW4, montrés sé-
parément, dans les quatre panneaux de la figure. Nous remarquons que la distribution
observée est compatible avec celles des quatre satellites. La recherche de I'histoire des
évenements d’accrétion qu’aurait expérimenté la Voie Lactée, a partir des propriétés or-
bitales actuelles est dégénérée.

Enfin, nous terminons cette discussion sur la distribution dans I’espace E — L, des
amas globulaires simulés en montrant comment la totalité des amas (in-situ et accrétés)
est répartie dans cette espace (Fig. 4.23). Dans cette figure, les amas in-situ sont montrés
avec des ronds bleu, et les amas accrétés en rouge. En arriére plan, nous montrons aussi
la carte avec la fraction d’étoiles accrétées par rapport a la totalité des étoiles, dans les
différentes régions de I'’espace E — L,. Comme déja remarqué pour les étoiles de champ
(Chapitre 3), il y a un recouvrement important entre les populations in-situ et les popula-
tions accrétées, ceci est également visible pour les amas globulaires. Pour les simulations
MW1 et MW2, aucune région de ’espace n'est dominée par les amas accrétées. Pour la
simulation MW4, au contraire, nous remarquons un exces d’amas accrétés pour les re-
gions avec L, < 0 : cet excés d’amas en orbite rétrograde est majoritairement associé a
I'accrétion du satellite Sat 4, mais nous remarquons que certains amas globulaires en or-
bite rétrograde sont originaires aussi de satellites initialement sur orbites progrades (Sat1,
Sat2 et Sat3, voir Fig. 4.22).

4.4.3.3 Lespacel,—L,

Comme pour 'espace E-L,, aucune corrélation claire n’existe entre le temps d’échap-
pement d'un amas de sa galaxie progénitrice et sa position dans le plan L, — L, comme
il est montré sur les Figs. 4.24 et 4.25, pour les trois simulations MW1, MW2, MW4. Nous
observons que chaque satellite, et le cortege d’amas associés, se redistribue sur une large
portion de cet espace, et que le recouvrement entre les amas provenant de différents sa-
tellites est aussi considerable.

Les différentes composantes du moment angulaire n’étant pas conservées au cours
du temps, et le recouvrement entre amas in-situ et amas accrétés étant non négligeable,
cela fait douter de la possibilité de faire un rapprochement entre 1'origine des amas glo-
bulaires galactique et des étoiles de champ localisées dans un large voisinage solaire, a
partir de leur distribution respectives dans I'espace E — L, uniquement. Supposer une
origine commune entre les amas globulaires et les étoiles de champ sur la base d'une
distribution similaire dans I'’espace E — L, est 'approche suivie par Smith et al. [2009]. Ces
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auteurs ont mis en rélation des surdensités stellaires observées dans I'espace L, —L, pour
un échantillon d’étoiles contenu dans un large (i.e. quelques kpc) voisinage solaire avec la
position des amas globulaires dans ce méme espace. A partir de I'observation que, parmi
les amas globulaires galactiques, quatre ont des valeurs de L, et L; similaires a celle d'une
surdensité stellaire dans le méme éspace, Smith et al. [2009] en déduisent que ces amas
ont possiblement une origine extragalactique, comme suggéré aussi pour les étoiles ap-
partenantes a la dite surdensité. Dans le Chapitre 3, nous avons déja commenté sur le
risque d’interpréter des surdensités stellaires dans les espaces des intégrales du mouve-
ment comme une évidence d'une origine extragalactique des étoiles qui les composent.
Mais ici nous voulons mettre en garde quant a toute interprétation d'un lien entre amas
et surdensités d’étoiles de champ dans les espaces des intégrales du mouvement.

Comme exemple du fait que I'interprétation fournie dans Smith et al. [2009] n’est pas
sans risque, nous avons selectionné des “voisinages solaires" différents dans nos simula-
tions — ces voisinages étant définis comme dans le Chapitre 3. En Figs. 4.26 et 4.27, nous
montrons la distribution, dans ’espace L, — L, , des étoiles situées dans deux de ces "voi-
sinages solaires", a 12 kpc du centre de la galaxie résidu de fusion, au temps final ( =5
Gyr) de la simulation MW4. Dans ces figures, nous montrons aussi la distribution de la
totalité des amas globulaires (in-situ en bleu, et accrétés en rouge), en indiquant avec dif-
férents symboles les amas accrétés originaires des différents satellites. L'analyse de ces
figures nous amene aux conclusions suivantes :

1. Des amas globulaires de méme nature peuvent étre associés, dans l'espace L, — L], a
des surdensités stellaires d’origines différente. Ceci est clairement montré en Fig. 4.26.
Dans le panneau de gauche, nous mettons en evidence une surdensité stellaire
(d’étendue comparable, dans 'espace L, —L , a celle trouvée par Smith et al. [2009])
qui est, a 95%, constituée d’étoiles (107) provenant du satellite Sat 4 de la simula-
tion. Deux amas globulaires ont des valeurs de L, — L coincidant avec cette surden-
sité et ils sont tous les deux originaires de Sat 4. Cependant, dans le cas du panneau
de droite, les mémes deux amas globulaires sont associés a un groupe d’étoiles (24
étoiles) composé a 42% de Sat2, a 12% de Sat4 et a 46% d’étoiles in-situ.

2. Des amas globulaires de nature différente peuvent étre associés, dans l'espaceL.,—L| ,
a des surdensités stellaires de méme origine. Ceci est montré en Fig. 4.27, pour un
des "voisinages solaires" définis dans le Chapitre 3, dans le cas de la simulation
MW4. Une surdensité stellaire est visible, dans I'espace L, —L; autour de L, ~ 200 et
L, ~ 1300. Elle est majoritairement composée d’étoiles accrétées de méme origine
(toutes associées au satellite Sat2). Deux amas globulaires partagent la méme loca-
lisation dans cet espace L, —L; (al'intérieur du cercle noir). Il s’agit de deux amas
avec une origine distincte, 'un est issu du satellite Sat2 et le second du satellite Sat3.

Nous mettons donc en garde contre les associations d’amas globulaires et d’étoiles
de champ faites sur le seul diagnostique L, — L car des populations "voisines" dans cet
espace n'ont pas nécessairement la méme origine.
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FIGURE 4.24 - Espace L, — L, a ty =5 Gyr, pour les amas globulaires accrétés de chacun des satel-
lites des simulations MW1 et MW2. En arriere-plan, la densité stellaire des satellites progéniteurs
est montrée. Un nombre, associé a chaque amas, indique le temps auquel il quitte sa galaxie pro-
génitrice. La ligne noire en pointillé schématise 1'évolution au cours du temps du centre de masse
de la galaxie satellite dans cet espace.
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FIGURE 4.25 — Similaire a la Fig. 4.24 mais pour les quatres satellites de la simulation MW4.
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FIGURE 4.26 — Espace L, —L | pour les amas globulaires et les étoiles de deux "voisinages solaires"
de la simulation MW4. Les amas in-situ sont représentés par des ronds bleus, en rouge les amas
accrétés (les amas issus du méme satellite ont le méme symbole). En arriere plan, nous montrons
la distribution, dans le méme espace, des étoiles d'un des voisinages solaires définis dans le Cha-
pitre 3, localisé a 12 kpc et avec un rayon de 3 kpc. Les panneaux de droite et gauche montrent deux
voisinages solaires distincts et séparés, en azimuth, de 112 degrés. Les points noirs représentent
les étoiles individuelles. Le cercle noir identifie une région avec une étendue similaire a celle dans
laquelle Smith et al. [2009] ont trouvé un groupe d’étoiles et d’amas globulaires pour lesquels ils
proposent une méme origine extragalactique.
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FIGURE 4.27 — Similaire a la Fig. 4.26.

4.5 Conclusions

Dans ce chapitre, nous avons commencé a aborder I’étude de 1’évolution d'un systeme

d’amas globulaires, modélisés comme des points de masse, dans le cas ou leur galaxie
hote évolue de facon séculaire ou en accrétant un ou plusieurs satellites, chacun dix fois
moins massif. En particulier, nous nous sommes concentrés sur I'évolution de la popula-
tion d’amas in-situy, leur redistribution spatiale, et leur caractéristiques orbitales et —dans
le cas des interactions — sur la comparaison de ces propriétés avec celle de la population
d’amas accrétés. Nos résultats principaux sont les suivants :

— l'observation que certains des amas globulaires riches en métaux de la Galaxie ont
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une distribution barrée (voir Chapitre 2) est compatible avec une origine de ces der-
niers dans le disque épais. Nous avons en fait montré qu'une population d’amas de
disque épais, initialement distribuée de facon axisymétrique dans la galaxie hote,
peut étre attrapée dans la barre et présenter, en conséquence, une distribution asy-
métrique dans les régions centrales.

la formation d’'un bulbe boité, ou en cacahuete, dans les régions centrales d'une ga-
laxie a disque barrée entraine un épaisissement du systeme d’amas globulaires de
disque. Dans le cas de la simulation isolée que nous avons analysée, cet épaisisse-
ment est quantifiable par une augmentation de 50% dans la valeur de z5¢ — la dis-
tance au disque qui contient la moitié du systéme d’amas. Cet épaisissement n’est
pas suffisant pour former une population d’amas de halo, a partir d'un systeme de
disque.

quand la méme galaxie analysée dans le cas isolée accrete un ou plusieurs satellites,
le systeme d’amas in-situ chauffe cinématiquement. Nous observons que dans le
cas de la simulation ou quatre satellites avec rapport de masse 1 :10 sont accrétés
sur la galaxie type Voie Lactée, le systeme d’amas globulaires in-situ, a la fin de la
phase de fusion, a chauffé significativement, en formant un halo interne. En parti-
culier, certains des amas in-situ sont a des distances qui atteignent 15 kpc.

bien qu'une partie des amas accrétés se trouve aussi proche du disque et dans les
régions internes du résidu de fusion, leur distribution spatiale présente une queue
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a grandes distances du plan galactique qui n’est pas observée pour les amas in-situ.
Dans nos simulations, les amas qui se trouvent a des distances supérieures a 15 kpc
du plan galactique sont uniquement des amas accrétés.

— les amas accrétés qui se trouvent a des distances supérieures a 15 kpc sont princi-
palement — mais pas exclusivement — des amas qui ont echappé a leur galaxie hote
dans les premieres phases de I'accrétion. Aucune corrélation claire n’existe entre le
temps d’échappement de la galaxie satellite et les propriétés orbitales (apocentres,
énergies et moments orbitaux) du systéme d’amas.

— quant a la possibilité de discriminer 1'origine in-situ ou accrétée des amas globu-
laires sur la base de leur redistribution dans les espaces des intégrales du mouve-
ment (E-L,, L, —L,), les mémes difficultés déja mises en évidence pour les étoiles
de champ dans le Chapitre 3 sont rencontrées ici. Nous observons un recouvrement
significatif entre amas in-situ et amas accrétés dans tous ces espaces ainsi qu'un re-
couvrement entre les amas provenant de galaxies satellites différentes.

— en particulier, nous mettons en garde contre la tentation d’interpréter — sur la base
de la seule cinématique — tout recouvrement entre amas globulaires et surdensités
des étoiles de champs observées dans les espaces des intégrales du mouvement
comme évidence d’'une origine commune des deux populations, et en particulier
de leur possible origine extragalactique.

Un certain nombre de questions restent ouvertes. En partie celles liées aux limitations
des simulations réalisées dans cette étude. Le choix de générer un systeme d’amas glo-
bulaires pour les galaxies satellites avec une échelle de longueur courte implique qu’'une
fraction significative d’amas (environ 50% dans les simulations que nous avons analy-
sées) reste liée a la galaxie progénitrice jusqu’aux phases finales de l'interaction. Nous
estimons nécessaire de répéter certaines de ces simulations, avec un choix différent pour
la distribution initiale des amas des galaxies satellites afin détudier I'impact de ce choix
sur I’évolution du systeme. De plus, nous n’avons pas inclu une population initiale d’amas
in-situ dans le halo de la galaxie de type Voie Lactée. La présence d’une telle population
pourrait changer la proportion entre amas in-situ et amas accrétés dans les régions du
halo externe — qui dans nos simulations sont peuplées uniquement d’amas accrétés. En-
fin, toutes ces simulations ont été réalisées sans prendre en compte la présence du gaz, ni
dans la galaxie de type Voie Lactée, ni dans les satellites. D’autres études ont montré que
la présence de gaz peut limiter le chauffement cinématique du disque lors d’accrétions
(2;2). Dans ces travaux, les disques gazeux ont souvent été modélisés comme des disques
peu turbulents, et trés minces, qui exercent donc une force gravitationnelle de rappel im-
portante, qui contrebalance le réchauffement du disque stellaire. Il serait important de
prendre en compte cette composante dissipative, en modélisant aussi bien des condi-
tions typiques des disques gazeux de I'Univers local, que des conditions plus proches de
celles observées a plus haut redshift.
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L'analyse de la chimie et de la cinématique des étoiles les plus vieilles d’échantillons
spectroscopiques a haute résolution au voisinage solaire et de grands relevés spectrosco-
piques a plus grande échelle a permis, ces derniéres années, de renouveller notre connais-
sance de la Voie Lactée et a amené a redéfinir les populations stellaires galactiques (Bovy
et al. [2012]; Haywood et al. [2013]; Di Matteo et al. [2014]; Snaith et al. [2014]). Ces
études ont permis, entre autres, de montrer que le disque épais est une population mas-
sive, construite durant une période d’intense formation stellaire, et représente, possible-
ment, I'essentiel des étoiles vieilles (4ge>9 Gyr) de la Voie Lactée et une part importante
du bulbe galactique. A une époque encore plus reculée, les scénarios de croissances hié-
rarchiques des galaxies prédisent la croissance en masse des galaxies par l'acquisition
de petites galaxies. Ainsi, une galaxie comme la Voie Lactée pourrait accréter plusieurs
centaines de halos de petites tailles. Méme si tous ces halos ne donnent pas lieu a la for-
mation d'une galaxie, les résidus "fossiles" de I’accrétion de ces galaxies sont activement
recherchés comme évidence de la validité des scénarios ACDM.

Quelles soient spectroscopiques, structurelles, ou cinématiques, I'identification de si-
gnatures qui nous permettent de comprendre 'origine des populations et la facon dont
elles se sont mises en place dans la Voie Lactée est donc un probléme important a ré-
soudre, surtout avec I'arrivée prochaine de données massives fournies par la mission as-
trométrique Gaia et les relevés spectroscopiques en cours. C’est pourquoi, en amont, de
nombreux travaux tentent de mettre en place les diagnostiques qui permettraient d'iden-
tifier les traces fossiles de I'évolution pour ensuite proposer des interprétations de la for-
mation et de I'évolution des populations stellaires. Mon travail de thése a porté sur ces
deux aspects.

Les amas globulaires sont des traceurs privilégiés de cette recherche "archéologique",
et de nombreux travaux ont déja essayé d’estimer la fraction d’amas accrétés, ainsi que
la masse stellaire totale des galaxies d’oli ces amas ont pu venir. Dans notre étude, les
amas ont été étudiés de deux points de vue différents. Tout d’abord, motivés par les études
récentes sur le disque épais mentionnées plus haut, nous avons cherché a comprendre
si les amas globulaires riches en métaux doivent réellement étre considérés comme des
amas globulaires du bulbe galactique — vu comme population stellaire séparée du disque,
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et en particulier du disque épais — comme c’est souvent le cas. Lexamen approfondi de
leurs propriétés nous amene a proposer qu’ils sont plus probablement associés au disque
épais.

Lidentification des traces fossiles de la formation hiérarchique dans les étoiles de
champ peut se révéler encore plus difficile que dans le systeme d’amas globulaires. Les
diagnostiques, mis au point dans les quinze derniéres années, utilisent les intégrales du
mouvement et la cinématique des étoiles pour tenter d’identifier les étoiles accrétées.
Toutefois, I'efficacité de ces diagnostiques et leurs capacités — I'identification précise des
satellites accrétés, leurs propriétés orbitales initiales, le nombre d’évenements d’accré-
tion qu’aurait expérimenté la Voie lactée - sont basées sur des modeéles aux limitations
importantes : les satellites, souvent représentés par une collection de particules évoluants
dans un potentiel galactique analytique fixe, ne subissent pas les forces de friction dyna-
miques, et la présence d'une population stellaire in-situ qui réagirait a l'interaction, en
noyant par exemple les signatures d’accrétion, n'est le plus souvent pas considérée. Ces
limitations et leurs effets possibles sur I'efficacité des diagnostiques proposés ont été la
source de motivation principale de ce travail.

Le systeme d’amas globulaires riches en métaux et la recherche de traces fossiles d’ac-
crétion dans les espaces cinématiques ont donc constitué les deux axes de recherche de
ce travail de these. J’en, résume ci-dessous, les principaux résultats.

5.1 Lesamas globulaires riches en métaux et le disque épais

Pour tenter de comprendre quelles sont les connexions entre les amas globulaires et le
disque épais de la Voie Lactée, nous avons commencé par étudier la distribution spatiale
et les parametres structurels des amas a métallicité élevée ([Fe/H] > —1 dex), sachant que
dans cet intervalle de métallicité, les propriétés du disque épais sont mieux connues. En
plus de confirmer que les amas riches en métaux ont une configuration spatiale similaire
a celle d'un disque concentré dans les régions internes de la Galaxie, nous avons montré,
par des simulations Monte Carlo, que la densité de surface et les distances caractéris-
tiques (échelles de longueur et de hauteur) sont compatibles avec la distribution prévue
par la loi de densité du disque épais - révisée depuis les travaux de Bovy et al. [2012] - ala
fois pour de grandes distances dans le plan loin du centre galactique (de 3 a 12 kpc) que
pour la région du bulbe (< 3 kpc), en particulier.

C’est d’ailleurs dans cette derniere région, celle du bulbe galactique, que se sont concen-
trés nos efforts pour 1'étude de la cinématique. En effet, il est connu depuis les travaux
Armandroff [1989], que dans les régions externes (R >3 kpc) du disque les amas globu-
laires riches en métaux partagent des vitesses de rotation similaires a celles des étoiles du
disque épais, cependant dans I'’environnement du bulbe galactique, nombreuses sont les
tentatives pour comprendre I'origine de ces amas. La comparaison entre les vitesses de
rotation des amas globulaires riches en métaux et celles des étoiles de champ associées
aux composantes B et C de Ness et al. [2013], nous a montré que la cinématique de ces
amas est compatible avec celles des étoiles qui sont aujourd’hui, d’apres Ness et al. [2013] ;
Di Matteo et al. [2014]; Di Matteo [2016]), associées au disque épais (jeune et vieux).

La premiere partie de ce travail de thése s’achéve sur la comparaison des propriétés
d’ages, de métallicités et d’abondances chimiques entre les amas riches en métaux et un

échantillon d’étoiles de disque observé au voisinage du Soleil. Nous avons montré que
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la corrélation [a/Fe] — [Fe/H] des amas riches en métaux est compatible avec celle du
disque épais. Bien qu'une fraction des amas montrent une surabondance en éléments
nous suggérons que d’'une part, cela peut s’expliquer par de possibles erreurs systéma-
tiques dans les mesures de [a/Fe] et que d’autre part, les mesures de [a/Fe] les plus ré-
centes pour ces amas tendent a ramener leurs abondances chimiques a des niveaux com-
parables a ceux du disque épais. Les études des espaces [a]-age et age-[Fe/H] montrent
de méme que la population d’amas riches en métaux est compatible avec le disque épais
vieux et enrichi en éléments a. Nous notons que les corrélations visibles pour les étoiles
du disque épais ne sont pas aussi évidentes au sein de la population d’amas riches en
métaux. Toutefois, nous suggérons que la formation des amas globulaires a eu lieu a une
époque (> 10 Gyr) d’intense formation stellaire.

En résumé, I'examen des distributions spatiales, cinématiques et d’abondances chi-
miques des amas globulaires riches en métaux nous amene a conclure qu’ils sont proba-
blementliés au disque épais de la Voie Lactée, et plus précisément au disque épais vieux.

5.2 Les courants stellaires accrétés

Une premiere étape pour tenter de reconstituer I’histoire d’accrétion de la Voie Lactée
est d’'identifier les étoiles accrétées. Pour tester les méthodes qui ont été proposées dans
les quinze dernieres années, nous les avons appliquées a des simulations numériques N-
corps auto-consistantes de I'accrétion d'un ou plusieurs satellites dans un potentiel d'une
galaxie type Voie Lactée, durant 5 Gyr. La nouveauté de ce travail, contrairement a ce qui
est proposé dans la littérature, est qu’en plus de simuler des fusions (rapport de masse
1 :10) ou les satellites accrétés sont sujets a des effets de marées et de la friction dyna-
mique, nous tenons compte de la contribution de la population stellaire in-situ. Notre
attention s’est dirigée sur les espaces les plus utilisés pour identifier les courants stellaires
accrétés dans la Voie Lactée : les espaces des intégrales du mouvement E—L,, L, -L,,
I'espace des propriétés orbitales R4p0 — Rpsri ainsi que les espaces des vitesses. Pour mi-
nimiser I'impact, forcément négatif, de la population in-situ sur la détection des courants
accrétés, nous avons choisi de ne pas modéliser initialement de halo stellaire in-situ. Il
faut donc retenir que les conditions de nos simulations sont favorables a la détection de
structures accrétées en raison de I’absence de halo stellaire in-situ et de la fusion de ga-
laxies massives (1 :10).

Nous avons montré que les intégrales du mouvement ne sont pas des quantités qui
se conservent durant le processus d’accrétion (pour des fusions 1 :10). Ainsi, 'accrétion
génere dans ces espaces (E—-L,, L; —L,) de nombreuses sous-structures qui sont, a tort,
considérées comme ayant une origine unique, la plus souvent extragalactique. En effet,
nous avons mis en évidence que ces sous-structures sont composées d’étoiles aux ori-
gines multiples : des étoiles accrétées car les satellites tendent a tous se redistribuer dans
une méme région des espaces des intégrales du mouvement, ou bien des étoiles in-situ
car ces populations - initialement originaires du disque de la galaxie type Voie Lactée -
sont fortement chauffées par I'interaction au point de peupler des régions qu’elles n’oc-
cupaient pas avant I'interaction.

Aussi bien que les espaces des intégrales du mouvement, I'espace Rgpo — Rperi et les
espaces des vitesses présentent un grand nombre de sous-structures visibles autant dans
la population in-situ que dans la population accrétée. Toutefois, dans tous ces espaces
(E-L;, L, —L1, Rapo — Rperi et 'espace des vitesses), la superposition de la premiere po-
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pulation avec la seconde est si importante qu’il est pratiquement impossible de trouver
une région constituée uniquement d’étoiles accrétées. De plus, pour ’espace E—L, qui est
couramment utilisé pour détecter les courants stellaires, la probabilité (en pourcentage)
de trouver des régions dominées par les étoiles d’origine extragalactique, n’exceéde pas 25
a 30% de la totalité de la distribution des étoiles (accrétées + in-situ) sur cet espace. En-
fin, pour tous les espaces considérés, les sous-structures elles-mémes n’ont pas de signes
distinctifs (taille, densité) qui permettraient de supposer I'origine des étoiles qui les com-
posent. Ces conclusions sont également valables lorsque nous analysons le cas idéal ou
I’échantillon d’étoiles a analyser est, a priori, associé au halo (L; — L, ) de la galaxie.

Par ailleurs, nous montrons que ’hypothése d’'un halo stellaire homogene et sans rota-
tion, faite de facon standard dans les études de détection de courants cinématiques, n’est
pas correcte. En effet, via 'espace L; — L, , nous montrons que la distribution des étoiles
du halo - qui est construite par accrétion d’étoiles et d’étoiles in-situ exclusivement ori-
ginaires d'un disque chauffé par interaction - n’est pas symétrique par rapporta L; =0
mais présente un exces d’étoiles en mouvement prograde. En conséquence, I'observation
d'une asymétrie dans la distribution des étoiles sur 'espace L, — L n’est en aucun cas la
preuve de la présence d’'une structure accrétée ou méme qu’'un événement d’accrétion ait
eu lieu par le passé.

Il va de soit qu’avec toutes ces complications sur la détection des courants stellaires
dans ces espaces, nous montrons également qu’il est impossible de remonter au nombre
de satellites accrétés ou a leurs propriétés orbitales et donc au nombre d’événements
d’accrétion qu’aurait expérimenté la galaxie. Nos résultats pour les espaces E—L,, L, —-L,
Rapo —Rpéri et 'espace des vitesses sont valables pour des voisinages solaires (moins de
3kpc), mais également a plus grand distance du centre galactique.

5.3 Evolution dynamique d’un systeme d’ amas globulaires

Les simulations numériques nous ont également permis d’étudier, d'une part, le com-
portement d’'un systeme d’amas globulaires in-situ dans une galaxie isolée et dans une
galaxie qui accrete des satellites, et d’autre part, le comportement du cortege d’amas glo-
bulaires des satellites accrétés. Nous avons obtenu les résultats suivants.

Dans la galaxie isolée, le systeme d’amas de disque épais répond a la formation de la
barre et adopte une configuration asymétrique. Méme si dans le cas de la Voie Lactée cette
asymeétrie n’est pas évidente, elle peut étre présente mais rester difficile a voir en raison de
la qualité insuffisante des données. Suivant le comportement des étoiles de champ suite
a la formation de la cacahueéte, le systeme d’amas globulaires s’épaissit, sans toutefois
donner lieu a une configuration de halo.

Au contraire, dans le cas de quatre accrétions 1 :10, le systeme d’amas globulaires in-
situ chauffe suffisamment pour former un sous-systeme de halo interne, ou les amas at-
teignent des distances de 15 kpc. Dans la configuration finale de cette simulation, ce sont
les amas accrétés qui peuplent les régions au-dela de 15 kpc. Le plus souvent, ces amas
ont été perdus par leur satellite dans les premieres phases de I'accrétion. Nous n’avons
pas pu, toutefois, mettre en évidence de corrélation entre le temps d’échappement et les
propriétés orbitales des amas.

Lutilisation des intégrales du mouvement pour les amas pose les mémes problémes
que pour les étoiles de champ, et le recouvrement, dans ces espaces, entre les surdensités
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observées dans I'espace des étoiles de champ et la position des amas ne peut pas, en
général, étre utilisé comme I'évidence d'une origine commune.

5.4 Perspectives

Les développements possibles de ce travail sont multiples. Tout d’abord, soulignons
que chacun des résultats proposés dans ce travail pourra bientot étre confirmé ou non
par les données qui deviendrons disponibles dans les prochaines années. Que ce soit sur
les amas globulaires ou les étoiles de champ, nos résultats montrent la nécessité d’ac-
quérir des données spectroscopiques extensives et de bonne qualité pour améliorer a la
fois notre connaissance du systeme d’amas globulaires du disque mais également pour
aider a la détection d’étoiles accrétées parmi les étoiles de champ. Les projets comme
MOONS, WEAVE ou 4MOST devraient répondre, au moins en partie, a ces besoins. De
meéme, les prochaines données Gaia devraient permettre de tester rapidement la validité
de nos conclusions en ce qui concerne la détection d’étoiles accrétées en utilisant les es-
paces cinématiques.

Dans tous les cas, il apparait que de nouvelles stratégies sont nécessaires pour es-
sayer de détecter des étoiles accrétées au voisinage du Soleil (et jusqu’a une distance de
quelques kpc). Ces nouvelles stratégies devront nécessairement prendre en compte les
abondances chimiques et, si possible, les dges des étoiles. Dans un rayon de quelques kpc
autour du Soleil, les parallaxes fournies par Gaia devraient permettre ce travail. Il nous
semble que ces données sont potentiellement notre meilleure chance de reconstituer, a
moyen terme (quelques années), I'histoire de 'accrétion de notre Galaxie au voisinage du
Soleil.
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Résumeé

Reconstruire I’histoire d’accrétion de la Voie Lactée par
I’étude de son systéme d’amas globulaires et de ses
étoiles de champ

Cette thése a pour objectif de contribuer a comprendre
I'nistoire de formation de notre Galaxie, la Voie lactée, en
utilisant pour traceurs des objets parmi les plus vieux de
I'univers que sont les amas globulaires, amas d'étoiles
denses liées gravitationnellement, et les étoiles de champ.

Selon le modéle de croissance hiérarchique des structures,
les galaxies se construisent, en partie, par la fusion de
galaxies moins massives. La Voie lactée ne fait pas
exception et [I'histoire de ses accrétions peut se lire
également dans sa population d’amas globulaires qui
contient a la fois des amas globulaires formés en son sein
et d'autres d'origine extragalactique. Si les amas globulaires
les plus distants du centre Galactique sont souvent
associés au halo externe, dans les régions plus internes, ou
se situe la plupart de la masse stellaire de notre Galaxie,
I'association d'amas globulaires avec les populations
stellaires est encore trés largement débattue.

Dans ce travail, nous utilisons le lien étroit entre les amas
globulaires et les étoiles de champ ainsi que des
simulations numériques pour tenter de lever I'ambiguité sur
I'origine in situ ou accrétée de ces objets et reconstruire
I'histoire d'accrétion de la Voie Lactée. Dans un premier
temps, nous étudions la distribution spatiale, la cinématique
et l'abondance chimique des amas globulaires a forte
métallicité. Nous montrons que leurs propriétés spatiales,
dynamiques et chimiques sont en bon accord avec celles de
la population stellaire du disque épais de la Galaxie. Nous
suggérons alors une époque commune de formation et
d'évolution entre les amas globulaires riches en métaux et
le disque épais vieux de la Galaxie. Dans un second temps,
nous analysons l'efficacité des diagnostiques cinématiques
qui ont été proposés pour identifier les débris d'accrétion
parmi les étoiles de champ et nous discutons leurs
applications aux amas globulaires galactiques. Pour ce
faire, nous utilisons des simulations numériques auto-
consistantes qui modélisent I'accrétion d'une ou plusieurs
galaxies satellites dans un potentiel galactique. Nous
montrons, d'une part, que les intégrales du mouvement ne
sont pas conservées durant le processus d'accrétion et
qu'ainsi, a l'issue de la fusion, les étoiles et les amas
globulaires accrétés ne retiennent pas l'information initiale
sur les propriétés orbitales de leurs satellites progéniteurs.
D'autre part, l'interaction avec des galaxies satellites
chauffe les populations in situ (étoiles et amas globulaires)
qui, en réaction, peuplent spatialement le halo galactique et
les régions préférentiellement occupées par des objets
d'origine extragalactique dans les espaces cinématiques.

En conséquence, ce travail montre que, dans le contexte de
I'arrivée des données Gaia, lidentification des débris
d’accrétion au sein de la Voie lactée a l'aide des seuls

diagnostiques cinématiques sera difficile, et nécessitera
I'utilisation de mesure d’abondances chimiques détaillées.

Mots Clés

Galaxie, populations stellaires, cinématique, évolution
Galactique

Abstract

Reconstructing the accretion history of the Milky Way
through the study of its globular cluster system and its
field stars™

The goal of this thesis is to contribute to understanding the
formation history of our Galaxy, the Milky Way, using as
tracers the objects among the oldest in the universe, the
globular clusters which are dense clusters of stars
gravitationally bound, and field stars.

Depending on the model of hierarchical growth of structures,
galaxies are built, in part, by the merger of less massive
galaxies. The Milky Way is no exception and the history of
its accretions can be read also in its population of globular
clusters containing both globular clusters formed in-situ and
others with an extragalactic origin. If the most distant
globular clusters from the Galactic center are often
associated with the outer halo, in the inner regions, where
most of the stellar mass of our Galaxy is, the link between
globular clusters and stellar populations is still very widely
debated.

In this work, we use the close link between the globular
clusters and field stars as well as numerical simulations to
try to raise the ambiguity on the in-situ or accreted origin of
these objects and rebuild the history of accretion the Milky
Way. First, we study the spatial distribution, kinematics and
chemical abundance of globular clusters with high
metallicity. We show that their spatial, dynamic and chemical
properties are in good agreement with those of the stellar
population of the thick disk of the Galaxy. We then suggest
that metal rich globular clusters and Galactic thick disk
share the same epoch of formation and evolution. Secondly,
we analyze the overall efficiency of kinematic diagnostics
that have been proposed to identify merger debris among
the field stars and discuss their applications on galactic
globular clusters. To do this, we use self-consistent
numerical simulations that model the accretion of one or
more satellite galaxies in an galactic potential. We show, on
the one hand, that the integrals of motion are not kept
during the accretion processes and so, after the merger, the
stars and the accreted globular clusters don't retain the
initial informations about the orbital properties of their
progenitors satellites. On the other hand, mergers of small
galaxies and tidal interactions may cause heating of the in-
situ populations (stars and globular clusters) which, in
response, populate the galactic halo and the regions in the
kinematic spaces preferentially occupied by objects with an
extragalactic origin.

In the context of the arrival of Gaia data, this work shows
that the identification of debris from accretion events within
the Milky Way using only kinematic diagnostics will be
difficult and will require the addition of detailed chemical
abundances.
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