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Résumé

Les observations suggèrent que la barre est une structure très présente parmi les galaxies
spirales, se retrouvant dans près de la moitié des galaxies spirales de l’Univers proche. La
présence d’une barre a un impact important sur l’évolution séculaire de la galaxie hôte, puisque
cette dernière modifie la distribution spatiale de la matière et crée un flot de gaz vers le centre
de la galaxie, provoquant ainsi une rétroaction positive sur la formation stellaire centrale de
la galaxie. Une autre structure très présente dans les galaxies est un noyau actif (NAG), soit
un trou noir supermassif dans le centre qui interagit avec la matière autour de celui-ci, et la
rétroaction de cette interaction forme une région très brillante dans le centre de la galaxie. La
rétroaction du NAG réchauffera le gaz environnant par radiation, et pourra aussi appliquer une
poussée cinétique sur celui-ci, le poussant vers l’extérieur du centre de la galaxie. Cependant,
l’effet de la rétroaction du NAG sur l’évolution de la galaxie et de sa formation stellaire centrale
est encore un sujet mal compris, et on ne sait toujours pas si l’effet de cette rétroaction sur la
formation stellaire est positif ou négatif.

Dans le cadre de ce travail, j’ai effectué un total de 12 simulations de galaxies spirales de masse
égale, dont 10 sont barrées. Le but est de vérifier quel est l’effet du NAG en faisant varier la
rétroaction du trou noir, la quantité de gaz disponible et l’impact de la barre sur la formation
stellaire centrale et globale de la galaxie. Les résultats de mes simulations montrent que la
présence d’un NAG aurait un effet plutôt positif sur la formation stellaire lorsqu’il s’agit d’une
galaxie spirale barrée, et principalement lorsque la galaxie est encore à un jeune stade de son
évolution. Dans le cas d’une galaxie spirale non barrée, l’effet serait au contraire négatif en
son centre et négligeable globalement.
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Abstract

Observations suggest that the bar is a very common structure among spiral galaxies, finding
itself in near half of the spiral galaxies of the nearby Universe. The presence of a bar has
an important impact on the secular evolution of the host galaxy because the latter modifies
the spatial distribution of the material and creates a stream of gas toward the center of the
galaxy, causing a positive feedback on the central star formation in the galaxy. Another very
common structure in galaxies is an active galactic nucleus (AGN), a supermassive black hole
in the center of the galaxy, which interacts with matter around it and the feedback from this
interaction forms a very bright region in the center of the galaxy. Feedback from the AGN will
warm up the surrounding gas by radiation and it can also apply a kinetic kick on it, pushing
it outward from the center of the galaxy. However, the effect from the AGN on the evolution
of the galaxy and its central star formation is still a misunderstood subject and we still do
not know if the effect of the feedback on stellar formation is positive or negative.

As part of this work, I made a total of 12 simulations of spiral galaxies of equal mass, which
10 of them were barred. The aim is to verify what is the effect of AGN by varying strength,
available gas fraction, and the impact of the bar on the central and global star formation rate
in the galaxy. The results of my simulations show that the presence of AGN would have a
rather positive effect on star formation in barred spiral galaxy, and especially when the galaxy
is still at an early stage of its evolution. However, in the case of a non-barred spiral galaxy,
the effect would be opposite, negative in the center and generally negligible.
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Don’t worry, head. The computer
will do our thinking now.

Homer Simpson
The Computer Wore Menace
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-Matt Groening
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Introduction

L’Univers est d’une beauté incroyable, et derrière celle-ci se cache une complexité qui fascine
les esprits depuis toujours. Cependant, ce n’est que depuis environ un siècle que notre com-
préhension de cette complexité a vraiment débuté, avec la conception de télescopes de plus
en plus gros et puissants, ainsi qu’avec l’avènement de l’informatique, du calcul numérique et
des simulations numériques. Ces dernières, qui évoluent de pair avec la puissance de calcul des
ordinateurs, ont débuté avec des simulations à N-corps n’incluant que la gravité, qui donnent
le comportement global des systèmes. L’évolution des simulations numériques a par la suite
permis d’inclure l’hydrodynamique dans nos codes de simulations, ajoutant ainsi plusieurs
possibilités, telles que la relativité, les réactions nucléaires, ou encore les champs magnétiques,
ainsi que plus tard, l’ajout du transfert radiatif dans les simulations.

Les simulations numériques nous permettent d’étudier l’histoire et l’évolution de notre Univers
et des structures qui le composent, et pour ce faire, il faut d’abord comprendre ce qui a mené à
la création des structures que nous observons aujourd’hui à l’aide de nos télescopes. Au moyen
de simulations numériques, il devient donc possible de vérifier nos modèles théoriques, ainsi
que de vérifier l’effet d’un paramètre particulier sur l’évolution globale de notre système.

L’objectif de ce mémoire est de vérifier l’effet d’une rétroaction d’un trou noir supermassif
produisant un noyau actif de galaxie (NAG) dans l’évolution de galaxies spirales barrées.
L’existence d’une relation étroite entre la masse du trou noir supermassif d’un NAG et la
dispersion de vitesses de leur galaxie hôte suggère fortement que les NAGs et leurs hôtes
n’évoluent pas indépendamment l’un de l’autre (Ferrarese & Merritt, 2000; Gültekin et al.,
2009). Les NAGs et leurs rétroactions sur le gaz ambiant peuvent réguler la formation stellaire
dans la région centrale de la galaxie, soit en réchauffant le gaz, ou bien en l’expulsant sous forme
de vent galactique (Di Matteo et al., 2005; Thacker et al., 2006). Cette rétroaction négative
peut expliquer le ratio masse-lumière élevé des galaxies de masses stellaires supérieures à
3×1010M� (Benson, 2010). Les vents galactiques ont été observés dans des galaxies de toutes
les masses (Veilleux et al., 2005), et une source doit être à l’origine de ces vents. Le flux créé
par les supernovae peut expliquer les vents galactiques de galaxies de faible masse, mais en
augmentant la masse de la galaxie, l’énergie de liaison du gaz augmente aussi mais à un rythme
plus rapide que l’énergie collective de toutes les supernovae. Il faut donc une autre source pour
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expliquer ces vents, et les NAGs sont alors nécessaires (Pieri et al., 2007; Germain et al., 2009).

Les NAGs peuvent donc réduire, voire supprimer la formation stellaire, mais il est aussi possible
qu’ils aient l’effet inverse. L’injection d’énergie et de moment cinétique dans le gaz environnant
peut créer une vague de choc qui va déclencher la formation stellaire par compression du gaz,
comme proposé récemment par Cresci et al. (2015). Plusieurs observations récentes ainsi que
des études numériques suggèrent que les deux formes de rétroaction sont présentes dans les
galaxies hôtes de NAGs, bien que l’importance de ces rétroactions ne soit pas claire (Cresci
et al., 2015; Roos et al., 2015; Balmaverde et al., 2016; Carniani et al., 2016). Certains cas
montrent que l’effet de la rétroaction du NAG produit un effet mineur, ce qui suggère soit que
les rétroactions positives et négatives sont soit faibles, soit qu’elles s’annulent entre elles.

L’évolution du NAG est elle aussi affectée par la galaxie hôte ; sa luminosité dépend essentiel-
lement de la quantité de gaz disponible pour nourrir le trou noir central, qui est réduite par la
formation stellaire et les vents galactiques. Cependant, le NAG peut aussi être affecté par la
capacité de la galaxie à apporter du matériel gazeux vers le centre, qui est un effet important
des galaxies spirales barrées. La présence d’une barre dans la galaxie apporte du gaz au centre
de celle-ci, et le taux de formation stellaire (TFS) dans les régions centrales augmente, de
manière régulière ou sous forme d’un "starburst". Le gaz qui "coule" le long de la barre peut
conserver du moment cinétique, ce qui va l’empêcher de tomber directement dans le centre
de la galaxie, et de former une orbite autour de la barre stellaire (Combes & Gerin, 1985;
Athanassoula, 1992a; Combes & Elmegreen, 1993; Fux, 1999; Maciejewski et al., 2002; Regan
& Teuben, 2004; Baba et al., 2010; Martel et al., 2013). Si le gaz se rend éventuellement au
centre de la galaxie, il est alors possible que ce dernier soit accrété dans un trou noir central et
ainsi nourrisse le NAG (Shlosman et al., 1989; Shlosman & Noguchi, 1993; Heller & Shlosman,
1994; Collin et al., 2003; Jogee, 2006).

Les études récentes montrent donc que l’évolution d’un NAG et de sa galaxie hôte est quelque
chose de complexe et mal compris, et les dernières études suggèrent la possibilité d’une rétro-
action positive sur la formation stellaire. Cette problématique est précisément le sujet de ce
mémoire de maîtrise, à savoir quels sont les effets de la rétroaction d’un NAG sur la formation
stellaire dans des galaxies spirales barrées. Les études récentes étant contradictoire à ce sujet,
mon travail a pour but d’apporter un éclairage à cette problématique en utilisant un code de
simulation numérique et simulé un ensemble de 12 galaxies, dans lesquels différents paramètres
variaient, tout en conservant une masse constante. J’ai donc étudié des cas de galaxies spirales
barrées avec et sans NAG, en variant la force de rétroaction du NAG ou bien encore en la
retardant temporellement ; modifié la fraction de gaz/étoiles dans la galaxie et retiré la barre
de la galaxie, dans le but de pouvoir répondre à ces questions et de voir si la rétroaction est
positive, négative ou bien les deux, et aussi de voir si son effet sur la formation stellaire est
négligeable ou considérable.
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Le mémoire sera divisé ainsi ; le chapitre 1 présentera la théorie ainsi que les observations, le
chapitre 2 présentera le code de simulation numérique utilisé pour effectuer nos simulations,
Galactic Chemo-Dynamical (GCD+), ainsi que le modèle utilisé pour les NAGs qui a été
ajouté au code. Le chapitre 3 présentera les paramètres des conditions initiales des galaxies
simulées et la méthode utilisée pour les générer. Au chapitre 4, je présenterai les résultats de
mes simulations ainsi que leur analyse. Le mémoire se terminera avec une discussion générale
au chapitre 5, puis avec une conclusion ainsi qu’avec des possibilités de continuation du projet.
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Chapitre 1

Théorie et observations

1.1 Modèle cosmologique et formation de galaxies

Le modèle cosmologique dominant dans la communauté scientifique est le modèle à matière
sombre froide avec constante cosmologique, ΛCDM. Selon ce modèle, l’Univers est né il y a
environ 13,7 milliards d’années, lors d’un évènement bien connu nommé Big Bang. À ce mo-
ment, l’Univers entre en expansion, et est extrêmement dense et chaud. Les premiers instants
de l’Univers sont riches en évènements importants, puisqu’il se refroidit très rapidement. Dans
les premières fractions de sa première seconde, l’Univers connait une période d’inflation, le
faisant grandir très rapidement et diminuant de ce fait très rapidement sa température. Bien
plus tard, mais toujours dans cette même seconde, l’Univers se refroidit suffisamment pour
voir naître des particules que nous nommons hadrons, la famille de particules dont font partie
les protons et les neutrons, particules nécessaires à la formation de la matière baryonique, c’est
à dire la matière présente dans notre tableau périodique.

Les prochaines minutes de l’Univers vont connaître un moment très important dans l’histoire
de l’Univers, qui est connu sous le nom de l’époque de la nucléosynthèse primordiale. C’est
à ce moment que les premiers atomes qui composent la matière baryonique seront conçus, et
que leur concentration présente dans l’Univers sera déterminée. Cette époque débutera lorsque
l’Univers sera âgé d’environs 200 secondes, et se terminera après à peine 20 minutes, puisque
l’Univers aura à ce moment une température et une densité trop faibles pour permettre la
fusion entre les noyaux des atomes (Coc, 2013). À la fin de celle-ci, la distribution de la masse de
notre Univers sera de 75% d’hydrogène, 25% d’hélium, avec des traces de deutérium, de tritium,
d’hélium 3 et de lithium (Steigman, 2004). Cette matière baryonique n’est cependant qu’une
infime partie de ce qui constitue notre Univers, soit environ seulement 5% de sa composition.
La matière sombre le constitue à 27%, et l’énergie sombre à 68% (Planck Collaboration et al.,
2014).

Il faut par la suite attendre quelques milliers d’années pour que l’Univers se soit suffisamment
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refroidi, soit environ 10 000 ans, pour que la densité d’énergie de la matière devienne plus
importante que celle du rayonnement (Zuckerman & Malkan, 1996), ce qui permet aux ré-
gions plus denses, déterminées par les fluctuations quantiques de la densité lors de la période
d’inflation, de s’effondrer sur elles-mêmes par leur propre gravité. Les régions de l’Univers
qui étaient les plus denses subiront donc une amplification de leur densité. À cette époque,
cet effondrement n’affecte que la matière sombre, la matière baryonique étant toujours en
équilibre avec la radiation. Pour que cette dernière puisse être influencée par la gravité de la
matière sombre, il faudra attendre le moment où la matière se découple de la radiation, époque
nommée recombinaison, lorsque l’Univers atteint l’âge d’environ 380 000 ans.

La matière sombre va continuer de s’effondrer par sa propre gravité, et la différence entre
les zones à grande et faible densité va continuer de s’accentuer, pour former une structure
en filaments. Lorsque la matière baryonique sera découplée, elle va s’effondrer elle aussi en
subissant l’attraction gravitationnelle de la matière sombre.

Figure 1.1 – Représentation de la structure en filaments au temps présent. Représentation
d’un amas dans l’agrandissement présenté dans la boite. Simulation "Horizon Run 4", (Kim
et al., 2015).

La figure 1.1 représente bien la structure filamenteuse de notre Univers. L’effondrement de la
matière baryonique va créer des nuages de gaz qui seront entourés de halos de matière sombre.
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Contrairement à la matière sombre, la matière baryonique interagit avec elle-même, et le gaz
pourra commencer à produire les premières étoiles. Au début de l’Univers, il n’y a pas de
méga-structures. Le modèle cosmologique prévoit que l’on va former de petites structures en
premier, qui pourront interagir par gravité et fusionner entre elles, pour former des structures
plus grosses. De petites galaxies se formeront donc en premier lieu, et la densité élevée de
l’Univers ainsi que son facteur d’échelle plus petit qu’aujourd’hui rend ces collisions entre les
structures très probables, c’est donc très tôt dans l’histoire de notre Univers que les grosses
structures vont se former. Ce scénario de formation est supporté par plusieurs simulations
numériques, dont les simulations Millenium (Springel et al., 2005b) et Millenium-II (Boylan-
Kolchin et al., 2009) qui sont assez connues, ainsi que la simulation Horizon Run 4 (Kim et al.,
2015), qui a produit la figure 1.1, pour ne nommer que celles-ci.

1.2 Galaxies et structures de galaxies

Les galaxies formées peuvent être de tailles et formes différentes, mais il y a des ressemblances
entre les galaxies, ce qui permet de faire un classement de celles-ci. Il peut y avoir présence
de structures morphologiques tel qu’une barre, et aussi avoir la présence d’un noyau actif
(NAG). Les NAGs jouent un rôle important dans l’évolution d’une galaxie. La rétroaction du
NAG régularise la formation stellaire dans le centre de la galaxie, et affecte l’évolution ou la
formation de structures morphologiques comme les barres.

1.2.1 Formation du disque

La première chose que l’on peut observer lorsque l’on regarde une galaxie spirale est le disque
galactique. Ce disque prend son origine dans un processus fondamental : la conservation du
moment cinétique, qui fait qu’un système qui s’effondre par sa propre gravité va éventuellement
arrêter de s’effondrer par un support rotatif. Pour comprendre les propriétés physiques d’un
disque galactique, il faut connaitre son moment cinétique ainsi que le potentiel gravitationnel
du puits dans lequel il se forme.

Le moment cinétique du gaz va voir son origine dans un torque créé par les effets de marée
des structures à grande échelle environnantes (Hoyle, 1945; Benson, 2010). Des simulations
numériques hydrodynamiques non radiatives effectuées par Sharma & Steinmetz (2005) ont
montré que la distribution différentielle du moment cinétique spécifique j est donnée par

1

M

dM

dj
=

1

jαd Γ(α)
jα−1e−j/jd , (1.1)

où Γ est la fonction gamma, M est la masse totale du gaz, jd = jtot/α et jtot est le moment
cinétique spécifique moyen du gaz. Sharma & Steinmetz (2005) ont trouvé comme valeur
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médiane α = 0.89, et la fraction de masse ayant un moment cinétique spécifique inférieur à j
est donnée par

f(< j) = γ

(
α,

j

jd

)
, (1.2)

où γ est la fonction gamma incomplète.

Une fois que la distribution du moment cinétique de la composante baryonique du halo qui
se refroidit pour former une galaxie est connue, on peut trouver la structure du disque rotatif
résultant en solutionnant l’équation suivante (Mo et al., 1998; Mao et al., 1998)

j2(M)

R3(M)
=

∂

∂R
Φ(R), (1.3)

où j(M) est le moment cinétique spécifique pour une masse donnée M et on résout cette
équation pour R(M). Le potentiel dans l’équation est la somme de l’auto-gravité du disque
ainsi que de tous les autres potentiels externes qui peuvent contribuer de manière adiabatique
à la formation du disque, comme par exemple le halo de matière sombre ou bien encore un
bulbe. Pour un disque mince, le potentiel est généralement donné par

Φ(R, 0) = −4G

∫ R

0

da√
R2 − a2

∫ ∞
a

dR′
R′
∑

(R′)√
R′2 − a2

(1.4)

(Binney & Tremaine, 2008).

Pour que notre disque galactique soit stable, il est important de respecter le critère de Toomre
(Toomre, 1964), qui stipule que le disque sera stable axisymétriquement si Q > 1 où

Q =
κσgaz

πGΣgaz
, (1.5)

où

κ =

(
R
dΩ2

dR2
+ 4Ω2

)1/2

(1.6)

est la fréquence épicyclique et Ω est la fréquence angulaire du disque, pour un disque gazeux
avec une densité de surface Σgaz et une dispersion de vitesses σgaz.

Pour le disque stellaire, le critère est avec une densité de surface Σ∗ et une dispersion de
vitesses σ∗ est donné par :
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Q =
κσ∗

3.36GΣ∗
. (1.7)

1.2.2 Formation de la barre

La présence d’une barre est très fréquente dans les galaxies spirales, et on estime à partir des
observations qu’une fraction allant de 20% jusqu’à plus de 60% des galaxies spirales seraient
barrées (Eskridge et al., 2000; Elmegreen et al., 2004; Jogee et al., 2004; Nair & Abraham,
2010; Martínez & Muriel, 2011; Giordano et al., 2011; Masters et al., 2011; Lee et al., 2012). La
fraction de galaxies barrées varie énormément d’une étude à l’autre, dépendant de la méthode
utilisée ou bien encore de la définition de la barre qui peut varier d’un auteur à l’autre.
La formation d’une barre dans la galaxie peut grandement modifier son évolution, comme
le démontrent des études analytiques ainsi que des simulations numériques. Avant de parler
des effets de la barre sur l’évolution de la galaxie, il est intéressant de comprendre comment
celles-ci se forment.

Il existe deux manières de former une barre : soit sa formation est déclenchée par une inter-
action gravitationnelle avec une autre galaxie (Noguchi, 1996; Gabbasov et al., 2006; Łokas
et al., 2014), soit elle est formée naturellement de manière séculaire par une instabilité du
disque (Sellwood, 1981; Efstathiou et al., 1982; Raha et al., 1991; Block et al., 2002; Martel
et al., 2013). Des simulations numériques ont d’ailleurs bien démontré cette dernière possi-
bilité, en utilisant comme conditions initiales un disque parfaitement axisymétrique, qui est
instable, et une barre en est naturellement formée (Shlosman et al., 1989). La formation de
la barre est liée à la concentration du halo de matière sombre ; le paramètre de concentration
du halo de matière sombre aura alors un effet direct sur la stabilité du disque et sur la barre
résultante (Carles et al., 2016).

Le gaz se déplacera le long de la barre vers le centre, dû à un torque gravitationnel causé par
celle-ci. Ce déplacement du gaz vers le centre de la galaxie augmentera le réservoir de gaz
au centre de celle-ci, et causera ainsi un épisode de formation stellaire intense. Cet épisode
de formation stellaire intense permettra un enrichissement de la métallicité dans les régions
centrales. Cependant, ce n’est pas tout le gaz qui ira directement au centre de la galaxie. Il a
été montré que pendant que le gaz coule tout au long de la barre, ce dernier va conserver du
moment cinétique qui va l’empêcher de tomber directement au centre de la galaxie, et tendra
ainsi à former une orbite allongée à l’intérieur de la barre stellaire (Combes & Gerin, 1985;
Athanassoula, 1992b; Combes & Elmegreen, 1993; Fux, 1999; Maciejewski et al., 2002; Regan
& Teuben, 2004; Baba et al., 2010). Si éventuellement le gaz se rend au centre de la galaxie, il
pourrait aussi être accrété par un trou noir central et ainsi nourrir un NAG (Shlosman et al.,
1989; Shlosman & Noguchi, 1993; Heller & Shlosman, 1994; Collin et al., 2003; Jogee, 2006).

La barre va donc apporter plus de gaz vers la région centrale de la galaxie, et cette nouvelle
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matière permettra de former des étoiles supplémentaires. Le taux de formation stellaire (TFS)
dans la région centrale augmentera, soit de manière régulière, soit sous la forme d’un star-
burst. Ces étoiles nouvellement formées produiront de la rétroaction, sous la forme de vents
stellaires ou encore de supernovæ (SNe), qui mèneront éventuellement à une augmentation
de la métallicité dans le centre de la galaxie. Finalement, le gaz qui n’aura pas été converti
en étoiles pourra, s’il perd suffisamment de moment cinétique, nourrir le NAG central. Les
galaxies spirales barrées devraient donc avoir un gradient de métallicité initialement plus plat,
un TFS central plus élevé, plus de métaux au centre et une activité du NAG plus intense que
les galaxies spirales non-barrées.

1.2.3 Noyau actif de galaxie

Les noyaux actifs de galaxie (NAGs) sont une structure présente dans certaines galaxies pro-
duisant une énorme quantité d’énergie. La luminosité bolométrique produite par un NAG
peut atteindre des valeurs aussi grande que 1040 à 1047 ergs s−1 (Crenshaw et al., 2003). Pour
produire une telle quantité d’énergie dans le centre de la galaxie, il faut la présence d’un trou
noir très massif, qui est dans la littérature nommé trou noir supermassif. Ce dernier pourra
produire de l’énergie par un processus d’accrétion de la matière gazeuse dans le trou noir
supermassif (Proga, 2007). Cette énergie peut être retournée au milieu par deux processus,
soit par radiation, ou soit par jets.

Différents scénarios pourraient expliquer l’origine de telles structures dans l’Univers. Les trous
noirs supermassifs pourraient avoir comme origine les trous noirs laissés par les étoiles de
populations III, ou bien encore il serait possible qu’un nuage de gaz très pauvre en métaux
se soit effondré gravitationnellement pour former directement un trou noir et non une étoile.
L’origine des trous noirs supermassifs est importante pour être en mesure de déterminer la
masse initiale de ceux-ci, et dépendant du scénario, la masse initiale des trous noirs supermas-
sifs peut se situer entre 100 et 106M� (Heger & Woosley, 2002; Begelman et al., 2006; Lodato
& Natarajan, 2006). Les masses des trous noirs supermassifs peuvent atteindre des masses en-
core plus élevées, puisque ces derniers vont pouvoir accréter de la matière au cours du temps,
via un disque d’accrétion qui se formera autour du trou noir. Les NAGs sont principalement
retrouvés dans les galaxies de grande masse (Bellovary et al., 2011; Fabian, 2012).

1.2.4 Formation stellaire et observations

L’effet sur la formation stellaire de la présence d’une barre est bien connu. Puisque cette
dernière va apporter du matériel gazeux vers le centre de la galaxie, la formation stellaire sera
favorisée dans le centre de la galaxie, et il y aura un pic dans le taux de formation stellaire
à un moment de l’évolution de la galaxie, que l’on ne retrouvera pas dans des galaxies non
barrées, et cela reste vrai même si on modifie la masse de la galaxie spirale (Carles et al.,
2016).
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La présence d’un NAG quant à lui pourrait avoir un effet positif ou négatif sur la formation
stellaire. En effet, Cresci et al. (2015) suggèrent que l’injection d’énergie et de moment cinétique
dans le gaz peut générer des ondes de choc qui vont générer de la formation stellaire en
compressant le gaz, ce qui résulterait en un effet positif sur la formation stellaire. D’autres
articles récents suggèrent que l’effet des NAGs sur la formation stellaire n’est pas clair, et que
la rétroaction du NAG ne se limiterait pas à supprimer la formation stellaire, mais pourrait
aussi avoir des effets positifs sur celle-ci. Les résultats de Carniani et al. (2016) sur l’étude de
la rétroaction de NAG suggèrent que l’émission étroite de raies Hα, le long des bords du cône
de jets, laisse place à une interprétation de rétroaction positive sur la formation stellaire. Ces
conclusions sont assez similaires à Cresci et al. (2015), et la figure 1.2 représente les rétroactions
positives et négatives sur la formation stellaire causées par le NAG.

Figure 1.2 – Vue schématique de la géométrie du système de NAG. Le matériel éjecté à
haute vitesse balaie le gaz, créant une cavité supprimant la formation stellaire, créant ainsi
une rétroaction négative, mais compresse aussi le gaz le long du jet permettant de la formation
stellaire et créant aussi une rétroaction positive. Figure tirée de Cresci et al. (2015).

De son côté, Balmaverde et al. (2016) ont voulu tester le modèle de base de rétroaction négative
du NAG, qui stipule que lorsque le trou noir central accrète à la limite d’Eddington et atteint
une certaine masse critique, il devrait pousser le gaz vers l’extérieur, supprimant la formation
stellaire et régularisant la croissance du trou noir. Pour ce faire, ils ont utilisé 224 quasars
sélectionnés du Sloan Digital Sky Survey (SDSS) avec z < 1 observés en infrarouge avec le
Herschel Space Observatory, et ont évalué le taux de formation stellaire en se servant des
signatures des raies [OIII]λ4959, 5007 et [OII]λ3726, 3729. Encore une fois ici, les observations
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ne concordent pas avec le scénario de rétroaction négative. Leurs résultats ne présentent pas
de taux de formation stellaire plus petit pour des galaxies avec un très gros flux que pour les
galaxies avec un petit flux, comme prédit par le modèle. Au contraire, les taux de formations
stellaires sont comparables, et même parfois plus grands pour des galaxies à grand flux. Les
auteurs concluent donc ici que le scénario de rétroaction négative n’est pas favorisé par leurs
résultats, et émettent comme hypothèse la possibilité que les flux produits par les NAGs ne
seraient pas le mécanisme principal par lequel le taux de formation stellaire serait supprimé
dans les galaxies bleues.

Du côté des simulations numériques, il en est de même aussi ; Roos et al. (2015) trouvent
que bien que leurs modèles numériques produisent une rétroaction significative des NAGs, la
radiation et le réchauffement du gaz causés par le NAG ne réduisent que d’un petit pourcentage
au mieux la formation stellaire pour une luminosité de quasar (Lbol = 1046.5 erg s−1).

Contrairement à mon projet, ces observations et simulations ne sont pas concentrées que sur
des galaxies spirales barrées.L’ajout de la rétroaction de la barre en plus de celle du NAG
à l’évolution de la galaxie apporte des résultats intéressants, que nous discuterons dans le
chapitre 4 du mémoire.
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Chapitre 2

Code de simulation GCD+ avec NAG

Ce chapitre sera consacré à la méthode utilisée pour obtenir les résultats des simulations
numériques qui seront présentées dans les chapitres suivants. Le code utilisé se nomme GCD+,
acronyme qui signifie "Galactic Chemo-Dynamical plus", qui a été développé au début des
années 2000 par notre collaborateur, Daisuke Kawata. GCD+ est conçu dans le but d’étudier
l’évolution d’une ou plusieurs galaxies. Il est donc possible d’étudier comment une galaxie isolée
évoluera au cours du temps, d’étudier le cas de fusion entre deux galaxies, ou bien encore par
exemple l’effet du passage d’une grosse galaxie près d’une galaxie naine. Les possibilités sont
multiples, et le code a subi plusieurs améliorations au cours des dernières années, ayant à
chaque mise à jour un peu plus de phénomènes physiques traités (Kawata & Gibson, 2003;
Brook et al., 2004; Gibson et al., 2009; Kawata et al., 2013, 2014). Le dernier gros ajout à
ce code est l’inclusion d’un modèle de NAGs, modèle implémenté par un autre collaborateur,
David Williamson.

Dans ce chapitre, nous nous intéresserons aux algorithmes physiques du code, et laisserons
tomber tout ce qui touche à la gestion informatique, telle que la gestion au niveau de la
mémoire ou bien la parallélisation qui permet de diviser la tâche sur plusieurs processeurs.
La présentation des algorithmes utilisés se fera dans cet ordre : fonctionnement d’un code à
arbre, ajout de l’hydrodynamique, utilisation d’une physique de sous-grille, et finalement la
présentation de notre modèle de NAG.

2.1 Méthode numérique, code à arbre et gravité

2.1.1 Méthode numérique

Dans un premier temps, avant de parler de méthode à arbre, il faut être en mesure de trans-
former notre problème physique, dans notre cas l’évolution temporelle d’une galaxie, en un
problème traitable numériquement. Il existe deux grandes méthodes. La première, dite Eu-
lérienne, consiste à diviser en de petites boîtes d’un volume défini notre volume total de
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simulation. Chacune de ces petites boîtes peut avoir un nombre défini de paramètres, comme
par exemple une densité ou une température. Bien sûr, il faut avoir un nombre fini de ces
petites boîtes, puisqu’il y a une limitation au niveau informatique. Il y a donc une résolution
spatiale limitée avec un code Eulérien.

L’autre méthode est nommée Lagrangienne, utilisée par notre code de simulation. Dans une
méthode Lagrangienne, on utilise le concept de particules, c’est à dire que l’on va prendre la
masse totale contenue dans notre volume numérique, et on va la diviser en plusieurs petits
points libres de se déplacer et ayant une fraction de la masse totale. Il est possible de créer
plusieurs types de particules : dans le cas d’une galaxie constituée de matière sombre, de gaz et
d’étoiles, nous allons donc créer trois types de particules. La Voie Lactée a une masse d’étoiles
estimée à 6.08× 1010M� (Licquia & Newman, 2015), et à partir de cela, l’ordre de grandeur
du nombre de particules nécessaire pour avoir une particule par étoile est imaginable, et
rapidement on peut se rend compte qu’il faudrait des milliards de particules, ce qui est irréaliste
à faire avec les limitations de calculs des ordinateurs de nos jours. Il est donc important de
savoir que lorsque l’on parle d’une particule étoile, il s’agit en fait d’une particule qui représente
plusieurs étoiles combinées ensemble, et non pas des étoiles seules. Chaque particule aura
plusieurs paramètres, tel que sa position (x, y, z), sa vitesse (Vx, Vy, Vz), sa masse, et tout
un ensemble d’autres paramètres déterminés selon les besoins de la simulation. Il n’est par
exemple pas nécessaire d’inclure un paramètre de champs magnétique si on ne s’en sert pas
dans le code.

En plus du nombre de particules comme limite aux simulations numériques, le temps en sera
une autre. En effet, il est impossible de simuler toutes les secondes possibles qui peuvent
s’écouler dans un intervalle de temps de plusieurs centaines de millions d’années, et il faudra
donc choisir un intervalle de temps minimum raisonnable entre deux états de notre système et
qui permettra de bien résoudre les phénomènes physiques étudiés. Ce saut temporel se nomme
pas de temps. Il est maintenant possible avec ces informations de résumer ce que l’on appelle
schéma d’intégration, c’est à dire comment le logiciel simulera une évolution de galaxie.

1. Dans un premier temps, on divise la masse totale de la galaxie en un nombre de particules,
dont on détermine la fraction de particules gaz, de particules étoiles et de particules de matière
sombre. Il faut par la suite attribuer aux particules une position, une vitesse, une température,
et tout autre paramètre de notre particule. Ces valeurs représentent nos conditions initiales,
qui seront présentées dans le chapitre 3.

2. Le logiciel calcule les interactions entre les particules. Par exemple, la gravité va affecter
toutes les particules peu importe leur type, tandis que l’hydrodynamique n’aura d’effets que
sur les particules de gaz, et ainsi de suite pour plusieurs phénomènes.

3. Le logiciel applique les forces et interactions calculées à toutes les particules, pour un pas
de temps défini en fonction des besoins. Dans le cas d’évolutions de galaxies, on peut se
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permettre d’avoir un pas de temps de quelques milliers d’années, puisque l’état du système
varie lentement. Le temps de la simulation devient donc t = t0 + ∆t où t0 est le temps initial,
et ∆t est le pas de temps.

4. Le nouvel état du système devient les nouvelles "conditions initiales", et on reprend le
processus à partir du point 2, et ainsi de suite jusqu’à ce que le temps du système atteigne le
temps que l’on souhaite atteindre. À la fin du processus, on aura donc plusieurs sauvegardes
de l’état du système à des moments différents, et il sera donc possible d’analyser l’évolution
temporelle de notre système.

2.1.2 Gravité

Le phénomène physique le plus important et qui va déterminer le comportement général de
notre système galactique est la gravité. Il s’agit de la principale force qui fera évoluer notre
système, et elle influencera tous les autres phénomènes physiques que nous ajouterons dans
le code. Nous utilisons un code qui possède différents types de particules ; particules de gaz,
particules étoiles, particules de matière sombre et particule trou noir. Toutes ces particules
interagissant entre elles par la gravité, on se retrouve donc avec un problème à N corps pour
résoudre la gravité où N est le nombre de toutes les particules de la simulation. Fort heureu-
sement, nous ne simulons que des galaxies isolées dans un diamètre d’environ 40 kpc et ayant
une masse totale suffisamment petite pour ne pas avoir à traiter de la relativité générale ;
celle-ci ne serait nécessaire que si la taille du système était beaucoup plus grande qu’actuelle-
ment. Pour traiter la gravité, une approche newtonienne du potentiel gravitationnel est donc
suffisamment précise pour notre système. La formulation est donc beaucoup plus simple, et
prend la forme suivante :

∇Φ(ri) = −G
∑
j

mjrij
|rij |3

, (2.1)

où Φ(ri) est le potentiel gravitationnel à la position ri de la particule i, G est la constante
gravitationnelle universelle, mj est la masse de la particule j, et finalement rij est la position
de la particule i par rapport à la particule j.

Il y a cependant un problème de taille, car avec cette formulation, il faut calculer l’interaction
de chaque particule avec toutes les autres particules de la simulation numérique, et donc
on se retrouve avec N × (N − 1) opérations à calculer, donc de l’ordre de N2 opérations
mathématiques, ce qui est énorme. Avec une telle méthode, le temps de calcul sur un ordinateur
numérique est gigantesque, et pour que ce soit calculable dans un temps raisonnable, il faut
limiter énormément le nombre de particules de la simulation. Fort heureusement, il existe des
méthodes moins coûteuses en ressources numériques, et c’est le cas de la méthode à arbre, ou
code à arbre, que GCD+ utilise.
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2.1.3 Code à arbre

Cette méthode fut introduite dans le milieu des années 1980, par Barnes & Hut (1986), afin
de permettre une diminution majeure du temps de calcul pour le potentiel gravitationnel,
en introduisant le code à arbre, qui réduit le nombre d’opérations à un ordre (N logN).
L’idée de la méthode à arbre est de réduire le nombre de calculs à effectuer en utilisant une
approximation multipolaire ; on calcule exactement la contribution des j particules qui sont à
proximité de la particule i, puisque la contribution des particules proches est plus importante,
mais dans le cas des particules plus éloignées, il est possible de regrouper plusieurs particules
en une particule plus grosse, en additionnant les masses de toutes les j particules éloignées
et en positionnant cette nouvelle grosse particule au centre de masse du groupe de particules.
En effectuant cela pour chaque groupe de particules éloignées, il est alors possible de réduire
le nombre d’opérations à calculer. Voici plus en détails la procédure.

Dans un premier temps, il faut construire la structure que nous nommons arbre. Dans une
simulation en 3 dimensions, il faut d’abord diviser le volume total de la simulation en huit
cubes de taille d3. Par la suite, la masse totale de toutes les particules d’un cube ainsi que la
position de leurs centres de masse sont calculées. Chacun de ces cubes sera par la suite divisé
en huit, à condition que le cube divisé ait plus d’une particule à l’intérieur, puis la masse
totale ainsi que la position du centre de masse seront de nouveau calculées. Cette opération se
poursuit jusqu’au moment où il y a une particule dans chacun des cubes, et bien sûr, lorsqu’il
n’y a qu’une seule particule ou aucune dans un cube, ce dernier n’est plus subdivisé. La figure
2.3 représente le processus de la création d’un arbre en deux dimensions.

Figure 2.1 – Représentation en deux dimensions de la création de l’arbre. À chaque étape de
la création, on subdivise les carrés qui ont plus d’une particule en quatre sous-carrés. En trois
dimensions, on diviserait des cubes en huit.

L’objectif que l’on cherche à atteindre est de remplacer la contribution de toutes les particules
à l’intérieur d’un cube par la contribution d’une particule équivalente qui est située au centre
de masse de notre cube. Pour faire cela, introduisons ici la technique mathématique tirée de
Bodenheimer et al. (2007). Premièrement, il faut calculer le centre de masse d’un cube, O,
par rapport au potentiel gravitationnel à une position R, Φ(R). Les j particules à l’intérieur
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du cube sont à une distance rj du centre de masse O, et l’angle formé par le vecteur rj et le
vecteur R est θj , de sorte que le potentiel Φ(R) sera :

Φ(R) = −G
∑
j

mj

R− rj
. (2.2)

Figure 2.2 – Schéma du centre de masse en deux dimensions. Le point R correspond à la
particule pour laquelle le potentiel est calculé, le point O est une particule équivalente à toutes
celles qui sont à l’intérieur du carré situé au centre de masse et θj est l’angle entre les vecteurs
R et rj .

Il est possible d’exprimer la différence entre les vecteurs R et rj sous cette forme :

Φ(R) = −G
∑
j

mj√
R2 + r2

j − 2R · rj
, (2.3)

Φ(R) =
−G
|R|

∑
j

mj√
1 +−2|rj

R | cos θj + (
rj

R )2
. (2.4)

L’équation 2.4 est équivalente à une fonction génératrice de Legendre,

(1− 2Z cos θ + Z2)−
1
2 =

∞∑
n

ZnPn(cos θ). (2.5)

En développant sur le ratio rj/R, l’équation 2.5 devient
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Φ(R) =
−G
|R|

∑
j

∞∑
n

mj

(
|rj |
|R|

)n
Pn(cos θj), (2.6)

Φ(R) =
−G
|R|

∑
j

mj

(
1 +

(
|rj |
|R|

)
cos θj +

rj
R

2 3 cos2 θj − 1

2
+ ...

)
. (2.7)

Le somme du second terme de l’équation 2.7 calcule la position moyenne des particules par
rapport au centre de masse du cube, ce qui est nul par définition. Le potentiel gravitationnel
du cube sera donc :

Φ(R) = −

(
GM

|R|
+
−G
|Ri|

∑
i

mi

(
rj
R

)2
3 cos2 θj − 1

2
+ ...

)
(2.8)

où le premier terme représente le potentiel des particules, en prenant pour acquis que celles-ci
sont au centre de masse du cube, et le second terme représente la correction au premier ordre
de cette approximation. La correction est donc fonction de (rj/R), et puisque rj ∼ d, qui est
la longueur d’une arrête du cube, ce rapport est donc la largeur du cube sur la distance entre
le cube et la particule d’intérêt. Ce rapport est l’angle d’ouverture sous-tendu par le cube,
θ = r/R. Plus l’angle d’ouverture sera petit, plus faible sera l’erreur sur le calcul du potentiel
gravitationnel. Pour que l’erreur sur le calcul soit la plus petite possible, il faut donc définir un
angle critique θcrit pour lequel le centre de masse d’un cube fournit une bonne approximation
de la contribution des particules à l’intérieur du cube. Le calcul du potentiel n’est donc plus
une somme sur les particules, mais plutôt une somme sur les cubes. Le code va vérifier la
condition θ ≤ θcrit, et si c’est le cas, il utilisera son centre de masse pour calculer le potentiel,
ou sinon, il passera à un cube plus petit, et ainsi de suite jusqu’à ce que la condition soit
satisfaite. La valeur de θcrit est un paramètre libre, et une série de tests permet d’en trouver
une valeur. Dans le cas de GCD+, la valeur est fixée à 0.8rad. Il va sans dire que la méthode
à arbre permet de réduire de beaucoup le temps de calcul, et selon la capacité de calcul des
processeurs au moment de l’écriture de (Bodenheimer et al., 2007), l’estimation du temps de
calcul pour une simulation de 1 000 000 particules serait de l’ordre d’un siècle pour la méthode
d’ordre N2, et de 17.5 heures pour la méthode à arbre, d’ordre N logN , soit un gain d’une
rapidité d’un facteur 70 000.

2.1.4 Longueur d’adoucissement

Afin d’éviter la formation de systèmes binaires durs (Bodenheimer et al., 2007), il est important
de modifier le potentiel gravitationnel newtonien (équation 2.1) pour un potentiel de type
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Plummer (Plummer, 1911), qui ajoute un terme d’adoucissement au potentiel, εi, à chacune
des particules. Le potentiel de Plummer est donc :

∇Φ(ri) = −G
∑
j

mjrij

(|rij |2 + ε2ij)
3/2

, (2.9)

où εij = (εi+εj)/2 est la moyenne de la longueur d’adoucissement des particules i et j. Utiliser
ce potentiel permet donc de ne pas former de systèmes binaires durs, qui sont des systèmes
où deux particules en interaction ont une énergie de liaison qui est égale ou supérieure à
l’énergie cinétique moyenne des autres particules. Le problème est que l’énergie de liaison de
ces particules aura la particularité de s’accroître lorsqu’elles interagiront avec une troisième
particule, et puisque l’énergie de liaison augmente, la distance entre les deux particules se
réduit et elles tourneront de plus en plus vite, phénomène nommé endurcissement, d’où le nom
de système binaire dur. Cette situation va causer des problèmes au code en le ralentissant,
puisque pour traiter ce genre de phénomène, le pas de temps du code devra nécessairement
diminuer pour pouvoir suivre le mouvement de ces particules.

L’ajout de la longueur d’adoucissement se traduit ainsi : la gravité sera moins importante à très
courte distance, ce qui empêchera la formation de tels systèmes. Puisque l’adoucissement est à
très courte distance, sa portée sera elle aussi très courte, et donc cela n’affectera pas les autres
particules qui ne sont pas en système binaire. Cependant, l’ajout d’un terme d’adoucissement
vient limiter notre résolution spatiale à l’échelle de εi, mais n’affectera pas l’évolution à grande
échelle de la galaxie.

2.2 Hydrodynamique et SPH

Afin de pouvoir inclure plus de phénomènes physiques dans une simulation numérique, il
faut bien sûr pouvoir traiter l’hydrodynamique, et GCD+ ne fait pas exception à ce niveau.
L’interaction dissipative entre les particules de gaz jouent un rôle fondamental dans l’évolution
de nos galaxies, et on ne peut la négliger pour avoir des simulations numériques précises. En
hydrodynamique, il existe 5 équations couplées pour décrire l’évolution d’un gaz non visqueux
(Bodenheimer et al., 2007) :

Équation de continuité :
∂ρ

∂t
= −ρ∇ · v − v · ∇ρ, (2.10)

Équation de la quantité de mouvement :
∂v

∂t
= −v · ∇v − ∇P

ρ
−∇Φ, (2.11)

Équation de l’énergie :
∂u

∂t
= −v · ∇u− P

ρ
∇ · v, (2.12)

18



Équation de Poisson : ∇2Φ = 4πGρ, (2.13)

Équation d’état : P = (γ − 1)ρu. (2.14)

où ρ est la densité, v la vitesse, P la pression, u l’énergie spécifique interne, Φ le potentiel
externe et finalement γ est l’indice polytropique du gaz. Pour un gaz monoatomique, on utilise
γ = 5/3. Sous cette forme, les équations 2.10 à 2.14 permettent d’obtenir le comportement et
l’évolution du gaz à un point donné de l’espace, comme toute approche Eulérienne. Cependant,
pour les besoins du code, GCD+ utilise une approche Lagrangienne, et il faut donc être en
mesure d’obtenir le comportement et l’évolution du gaz à un élément de masse donné. Fort
heureusement, ces équations existent aussi sous forme Lagrangienne, et il est possible de
réécrire les équations 2.10, 2.11 et 2.12 sous cette forme :

Équation de continuité :
dρ

dt
= −ρ∇ · v, (2.15)

Équation de la quantité de mouvement :
dv

dt
= −∇P

ρ
−∇Φ, (2.16)

Équation de l’énergie :
du

dt
= −P

ρ
∇ · v, (2.17)

La différence entre les deux méthodes pour calculer l’évolution du gaz apporte deux modi-
fications majeures aux équations de l’hydrodynamique. Premièrement, puisque les variables
d’état des particules peuvent varier par évolution interne ou lorsque la particule se déplace
d’un point de vue Lagrangien, et que du point de vue Eulérien il ne peut y avoir de dépla-
cement de la particule puisque le point de vue est fixe, il faut donc remplacer les dérivées
partielles par des dérivées totales. Deuxièmement, le fait que le point de vue suive la particule
dans la méthode Lagrangienne fait en sorte que la matière ne se "déplace pas" dans notre
point de vue, contrairement au cas Eulérien, et de ce fait il n’y a plus d’advection du point
de vue Lagrangien. L’advection étant représentée par les termes en v · ∇, ces derniers ne sont
donc pas présents dans les équations 2.15, 2.16 et 2.17.

Il ne suffit pas d’inclure ces cinq formules au code et de les résoudre afin d’incorporer les
interactions de l’hydrodynamique à notre galaxie. Un lecteur attentif sur la méthode présentée
remarquera peut-être un défaut à la méthode Lagrangienne, puisqu’elle divise le gaz en un
nombre fixe de particules. Résoudre la gravité avec N corps distincts se prête naturellement
à la méthode Lagrangienne, mais pour ce qui est d’un gaz qui est un fluide continu, le choix
d’un code Lagrangien qui peut causer des discontinuités n’est peut-être pas le choix instinctif.

19



Fort heureusement, une méthode développée par Lucy (1977) et Gingold & Monaghan (1977),
nommée "Smoothed Particle Hydrodynamics", ou SPH, permet de traiter un gaz continu à
partir d’éléments discrets, et GCD+ utilise cette méthode.

2.2.1 "Smoothed Particle Hydrodynamics", SPH

Pour rendre cela possible, il faut implémenter une fonction de poids à nos particules, ou "ker-
nel" en anglais et communément identifiée par W . Cette fonction de poids permet de donner
à chaque particule de gaz une projection de ses caractéristiques dans l’espace. Les kernels de
différentes particules peuvent se chevaucher partiellement et chaque particule aura un nombre
de particules voisines, Nv, défini. L’évolution et les interactions de chacune des particules se-
ront alors calculées mathématiquement par un filtrage où l’influence d’une particule sur une
autre sera proportionnelle au chevauchement relatif de son kernel. Dans GCD+, le kernel est
donné par la fonction W (r, h) suivante (Kawata & Gibson, 2003) :

W (r, h) =
8

πh3
=


1− 6(r/h)2 − 6(r/h)3, si 0 ≤ r/h ≤ 1/2;

2[1− (r/h)]3], si 1/2 ≤ r/h ≤ 1;

0, autrement,

(2.18)

où r est la distance à partir du centre de la particule, et h est la longueur de filtrage, ou
longueur de lissage, qui définira la zone d’influence de la particule. Plus la valeur de h sera
grande, plus la zone d’influence de la particule sera étendue. Cette valeur peut changer d’un
pas de temps à un autre afin de s’assurer que chacune des quantités calculées le soit avec le
même nombre de voisins.

De manière générale, la fonction de filtrage peut être utilisée pour calculer n’importe quelle
quantité physique sur une particule en sommant sur toutes les particules qui sont situées à
l’intérieur de la longueur de lissage. On peut donc évaluer n’importe quelle fonction dépendant
de la position r ainsi :

< f(r) >=
∑
j

f(rj)W (r − rj , hij)∆j , (2.19)

où hij = (hi + hj)/2 représente la longueur de lissage moyenne, et permet de conserver la
symétrie. Quand à ∆j , il s’agit du poids statistique accordé à chacune des particules voisines.
Puisque la densité s’exprime comme étant la masse divisée par le volume, il est donc possible
de réécrire ∆j en fonction de la masse mj et de la densité ρj , de sorte que

∆j =
mj

ρj
(2.20)
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Les formules 2.15, 2.16, 2.17, 2.13 et 2.14 peuvent être réécrites pour la forme SPH. En fait,
l’équation de continuité, 2.15, peut être ignorée puisqu’elle est inutile compte tenu du fait qu’on
s’intéresse à des éléments de masse. L’équation de Poisson, 2.13, est résolue par l’algorithme à
arbre. L’équation d’état, 2.14, n’étant pas une équation différentielle, reste inchangée. Il reste
donc deux équations à traiter, soit l’équation de la conservation de la quantité de mouvement,
2.16, et l’équation de l’énergie interne, 2.17.

2.2.2 Équation de la conservation de la quantité du mouvement

On pourrait naïvement vouloir écrire l’équation de la conservation de la quantité du mouve-
ment sous forme SPH ainsi :

dv

dt
= − 1

ρi

∑
j

Pj
mj

ρj
∇W (ri − rj , h) (2.21)

Cependant, il faut se poser une question importante en regardant l’équation 2.21 : est-ce que
la quantité de mouvement est conservée ?

Calculons d’abord la force sur la particule i, qui est donnée par :

F i = mi
dvi
dt

= −
∑
j

Pj
mimj

ρiρj
∇W (ri − rj , h) (2.22)

La force exercée par la particule j sur la particule i sera :

F ji = −mimjPj
ρiρj

∇W (ri − rj , h), (2.23)

tandis que la force exercée par la particule i sur la particule j sera :

F ji = −mimjPi
ρiρj

∇W (rj − ri, h) = +
mimjPi
ρiρj

∇W (ri − rj , h). (2.24)

Puisque Pj 6= Pi, on voit que sous cette forme, Fij 6= −Fji, et donc la conservation de la
quantité de mouvement n’est pas respectée. Il faut donc réécrire notre équation avant de la
convertir en SPH. Commençons par effectuer la dérivée en chaîne :

∇

(
P

ρ

)
=
∇P
ρ
− P

ρ2
∇ρ, (2.25)

− ∇P
ρ

= −∇

(
P

ρ

)
− P

ρ2
∇ρ, (2.26)

21



dv

dt
= −∇

(
P

ρ

)
− P

ρ2
∇ρ, (2.27)

et donc la forme SPH sera :

dvi
dt

= −
∑
j

mjPj
ρ2
j

∇iW (ri − rj , hij)−
Pi
ρ2
i

∑
j

mj∇iW (ri − rj , hij), (2.28)

dvi
dt

= −
∑
j

mj

(
Pi
ρ2
i

+
Pj
ρ2
j

)
∇iW (ri − rj , hij). (2.29)

L’équation 2.29 respecte ainsi la conservation de la quantité de mouvement, et sera donc
utilisée comme équation pour la méthode SPH. Cependant, il faut ajouter un dernier terme,
Qij , qui est un coefficient de viscosité artificielle. Sans entrer dans les détails mathématiques
qui peuvent être retrouvés dans l’article de Navarro & Steinmetz (1997), l’ajout de ce terme
permet de prendre en compte des ondes de chocs trop minces pour être directement résolues
par SPH. L’équation de la quantité de mouvement sera donc finalement :

dvi
dt

= −
∑
j

mj

(
Pi
ρ2
i

+
Pj
ρ2
j

+Qij

)
∇iW (ri − rj , hij). (2.30)

2.2.3 Équation de l’énergie interne

Tout comme pour l’équation de conservation du mouvement, il est possible de l’exprimer
naïvement sous sa forme SPH :

dui
dt

= −Pi
ρi

∑
j

mj

ρj
vj · ∇iW (ri − rj , hij). (2.31)

Encore une fois, il y a un problème avec cette formulation, car il n’y a pas conservation de
l’énergie totale. Il faut donc de nouveau revenir à la formulation de base pour obtenir une
équation qui respecte la conservation de l’énergie.

∇ · (ρv) = ρ∇ · v + v · ∇ρ, (2.32)

∇ · v =
1

ρ
∇ · (ρv)− v

ρ
· ∇ρ, (2.33)

du

dt
= − P

ρ2
∇ · (ρv) +

P

ρ2
v · ∇ρ, (2.34)
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et donc la forme SPH pour l’équation de l’énergie interne sera :

dui
dt

=
Pi
ρ2
i

∑
j

mjvij · ∇iW (ri − rj , hij). (2.35)

L’équation 2.36 respecte la conservation de l’énergie, et permet d’éviter d’avoir de gros écarts
de température à très courte distance, ce qui est très important puisque les échanges ther-
miques jouent un rôle important dans l’évolution de la galaxie. Encore une fois, l’équation 2.36
est trop simplifiée, et pour bien représenter le code GCD+, il faut rajouter quelques termes
afin de tenir compte de plusieurs autres phénomènes tels que la viscosité, le refroidissement
radiatif ainsi que le réchauffement causé par la rétroaction des supernovæ. Il faudra utiliser une
physique de sous-grille pour ces points, concept qui sera expliqué plus loin dans ce chapitre.
On ajoute donc les termes Qij pour la viscosité corrigée, Λi pour le refroidissement radiatif, et
Hi pour le réchauffement causé par les supernovæ. La formule pour l’énergie interne devient
donc :

dui
dt

=
Pi
ρ2

∑
j

mjvij ·∇iW (ri−rj , hij)+
1

2

∑
j

mjQijvij ·∇iW (ri−rj , hij)−
Λi
ρi

+Hi. (2.36)

2.3 Méthode d’intégration et pas de temps

Maintenant que nous connaissons les formules utilisées pour calculer l’état du système, il
faut maintenant le faire évoluer dans le temps. Comme mentionné plus tôt, en simulation
numérique, on doit faire évoluer un système par saut dans le temps, et le temps entre chaque
saut représente la résolution temporelle de notre simulation. Ces sauts portent le nom de pas
de temps, ∆t, et pour chaque pas de temps, il suffit d’utiliser les équations vues dans la section
précédente et de les intégrer temporellement, en utilisant à chaque pas de temps le nouvel état
du système comme conditions initiales.

Puisque plusieurs phénomènes physiques sont inclus dans le code, et que ceux-ci peuvent se
produire à des échelles de temps différentes, le pas de temps peut varier, puisqu’il faut avoir une
résolution temporelle suffisante pour observer les phénomènes voulus. Il n’est pas nécessaire
non plus d’avoir un pas de temps identique pour toutes les particules, les particules qui ne sont
pas dans une situation nécessitant un petit pas de temps peuvent "avancer" dans le temps plus
rapidement que celles qui nécessitent un pas de temps plus petit, ce qui permet d’économiser
du temps de calcul. Il faudra donc calculer dynamiquement un pas de temps pour chacune des
particules de la simulation, et dans le cas de GCD+, les pas de temps varient généralement
entre 100 et 10 000 ans.

Pour résoudre les équations SPH, GCD+ utilise une méthode nommée saut de grenouille. Pour
une particule donnée, l’évolution d’une quantité x à un temps i évolue ainsi :
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xi = xi−1 + ẋi−1/2∆t, (2.37)

ẋi+1/2 = ẋi−1/2 + ẍi∆t, (2.38)

où ∆t est le pas de temps, ẋ et ẍ sont les dérivées temporelles première et seconde de x, et
les indices i représentent l’étape à laquelle la simulation est rendue. L’objectif d’un pas de
temps intermédiaire, ti+1/2 est d’inverser les relations dans le but de reculer d’un pas ti+n à
ti, afin de retrouver les mêmes valeurs. Cette symétrie temporelle implique une conservation
de l’énergie du système.

GCD+ doit prendre plusieurs choses en considération. Dans un premier temps, il faut déter-
miner la durée du pas de temps, et pour ce faire, il faut regarder l’accélération de la particule.
Si une particule est grandement accélérée et que le pas de temps est trop long, la particule sera
accélérée de manière exagérée et ne représentera pas bien la réalité. De ce point de vue, il faut
donc que la durée du pas de temps soit inversement proportionnelle à son accélération. Cette
condition sous-entend donc que les particules dans les régions dynamiques auront besoin d’un
pas de temps plus court que les particules qui sont par exemple en périphérie de la galaxie,
où un pas de temps plus long est amplement suffisant. Il y a donc deux choix possibles : soit
réduire le pas de temps de toutes les particules, ou bien avoir des pas de temps différents pour
chaque particule. Hernquist & Katz (1989) ont démontré que le fait d’avoir des pas de temps
différents diminue grandement le temps de calcul tout en conservant des résultats équivalents.
Cependant, les auteurs clarifient que les pas de temps doivent demeurer cohérents et que les
particules doivent être synchronisées de manière périodique tout au long de la simulation. En
plus de cela, un dernier facteur à vérifier pour le pas de temps est la différence du pas de temps
d’une particule i avec celui de ses j voisins, afin de ne pas avoir une trop grande différence
de durée entre les deux. Cela permet d’éviter qu’une particule passe au travers d’une zone de
choc.

Pour ces raisons, on impose les contraintes suivantes :

∆ti ≤ k∆tj , (2.39)

∆ti =
∆tmax

2n
(2.40)

L’équation 2.39 permet de restreindre la différence de pas de temps entre une particule i et
sa particule voisine j où k est une constante, généralement un nombre entier. Dans le cas de
GCD+, cette constante est k = 4, ce qui signifie qu’une particule peut au plus avoir un pas
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de temps 4 fois supérieur à sa voisine. L’équation 2.40 quant à elle permet de contraindre les
valeurs de pas de temps en fonction de ∆tmax, la longueur maximale du pas de temps. Il est
ainsi possible de s’assurer que toutes les particules seront synchronisées périodiquement.

2.4 Dynamique de sous-grille

La physique de sous-grille permet d’inclure des phénomènes physiques qui se produisent à
des échelles plus petites que ce que la résolution de la simulation permettrait, en émulant ces
derniers. Puisque ce projet se consacre principalement à la formation stellaire, seule celle-ci
sera expliquée en détail. Les autres mécanismes, comme le refroidissement radiatif, la diffusion
des métaux ou encore la rétroaction stellaire, par exemple les supernovae, sont présents dans
le code, mais ne seront que brièvement décrits. L’algorithme de la rétroaction des NAGs, qui
utilise aussi une physique de sous-grille, sera présenté à la fin de cette section en détail.

2.4.1 Refroidissement radiatif et diffusion des métaux

Le refroidissement radiatif est un phénomène important traité à partir de la dynamique de
sous-grille. Ce dernier permet aux nuages de gaz de perdre efficacement de l’énergie, ce qui
leurs permet d’avoir une pression moins grande, et ainsi pouvoir engendrer de la formation
stellaire. Pour prendre en compte le refroidissement radiatif, il faut ajouter à l’équation 2.17
deux termes supplémentaires :

dµrad

dt
=

H + Λ

ρg
(2.41)

où H représente le taux de réchauffement du gaz, et Λ le taux de refroidissement. Pour
obtenir leurs valeurs, GCD+ utilise des tables de courbes de refroidissement qui proviennent
de MAPPING III (Sutherland & Dopita, 1993), et le refroidissement radiatif est simulé à partir
de ces tables. Ces courbes dépendent de la métallicité et de la température du gaz. Le principe
est assez simple : le code choisira une courbe de refroidissement adaptée à la métallicité et
l’utilisera pour ses calculs. La figure 2.3 présente les courbes de refroidissement que GCD+
utilise. Il est important de spécifier que GCD+ n’utilise pas de réchauffement, et seulement
du refroidissement.
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Figure 2.3 – Courbe de refroidissement utilisées par GCD+, présentant les taux de refroidis-
sement en fonction de la température pour différentes métallicités. Figure tirée de Kawata &
Gibson (2003)

GCD+ permet de suivre l’évolution chimique de la galaxie au cours de son évolution. Chacune
des particules se fait attribuer une fraction d’éléments chimiques (H, He, C, N, O, Ne, Mg, Si et
Fe), et la somme de chacune des fractions de ces éléments est égale à 1. Ces fractions pourront
être modifiées suite à la rétroaction des particules étoiles selon des tables de formation des
étoiles de masses intermédiaires, de SNe II et SNe Ia. Ces métaux sont naturellement diffusés à
travers le milieu interstellaire, et cette diffusion est importante entre autre dans la conduction
thermique.

Pour diffuser les métaux, la méthode de Monaghan (2005) est utilisée. La diffusion d’un élément
contaminant, c’est-à-dire les métaux dans notre cas, dans un nuage d’hydrogène, est décrite
par

dc

dt
=

1

ρ
∇ · (D∇c), (2.42)

où c est la concentration par unité de masse de l’élément et D est le coefficient de diffusion.
Sous forme SPH, cette équation prend la forme de

dci
dt

=
∑
j

Kij(ci − cj), (2.43)
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avec

Kij =
mj

ρjρi

4DiDj

Di +Dj

rij · ∇iWij

r2
ij

. (2.44)

Il suffit par la suite d’implémenter cette équation au code, ce qui permet ainsi de diffuser les
métaux de manière efficace.

2.4.2 Formation stellaire

Puisque la résolution de mes simulations n’est pas assez bonne pour reproduire d’elle-même
la formation stellaire, il faut donc trouver un mécanisme pour l’implémenter dans le code. La
physique de sous-grille permet de reproduire ce mécanisme, et pour ce faire, GCD+ utilise
une méthode développée par Katz (1992) et Katz et al. (1996). Afin de pouvoir transformer
une particule gaz en particule étoile, il y a trois critères à respecter :

1. La densité du gaz, ρg, est plus grande que la densité critique ρcrit = 2 × 10−25g cm−3,
c’est à dire nH ∼ 0.1cm−3.

2. La pression du nuage est inférieure à la pression de Jeans,

PJeans = 1.2N
2/3
Jeansγ

−1Gh2ρ2, (2.45)

où γ = 5/3 est l’index adiabatique, h est la longueur de lissage, NJeans est le nombre de
particules et ρ est la densité de la particule.

3. Le champ de vitesse du gaz est convergent (∇ · v < 0).

Si ces trois conditions sont remplies, l’équation suivante est utilisée pour déterminer quel sera
le taux de formation stellaire

dρ∗
dt

=
dρg
dt

= C∗
ρg
tff
, (2.46)

où C∗ = 0.02 est le paramètre numérique représentant l’efficacité de formation stellaire et
tff =

√
3π/16Gρg est le temps d’effondrement du gaz. La formation stellaire est stochastique

avec une probabilité P∗ que tout le gaz d’une particule se transforme en étoile au cours d’un
pas de temps d’une longueur ∆t, qui est donné par

P∗ = 1− e−C∗∆t/tff . (2.47)

Par la suite, cette probabilité est comparée à un nombre aléatoirement généré entre 0 et 1

et si P∗ est supérieur à ce nombre, la particule de gaz se transformera en particule étoile. La
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fonction de masse initiale de la population d’étoiles nouvellement créées aura une distribution
de Salpeter (1955) avec un nombre d’étoiles Φ(m) dans un intervalle de masse dm :

Φ(m)dm =
dN

dm
= Am−(1+γ)dm, (2.48)

avec γ = 1.35. A est une constante de normalisation pour l’intervalle de masse 0.1M� ≤ m ≤
60M�. GCD+ utilise le critère d’Eddington pour définir cette limite supérieure, même si nous
savons aujourd’hui qu’il existe des étoiles plus massives. Cependant, comme il n’y a que très
peu d’étoiles plus massives que 60M�, les résultats seraient probablement similaires même en
étendant la fonction de masse initiale.

2.4.3 Noyau actif de galaxie

L’algorithme du NAG est le gros ajout au code de GCD+ dans le cadre de ma maîtrise, et il
a été développé par David Williamson. Ma contribution a été de le tester et d’aider à régler
les problèmes rencontrés. Cet algorithme est basé sur le modèle du taux d’accrétion de Bondi
(Hoyle & Lyttleton, 1939; Bondi & Hoyle, 1944; Bondi, 1952) pour l’accrétion sur un objet
dense.

ṀBondi =
2πG2M2

BHρ∞

(c2
∞ + v2)3/2

, (2.49)

oùMBH est la masse du trou noir, ρ∞ et c∞ sont respectivement la densité et la vitesse du gaz
à l’infini et v est la vitesse du trou noir relative au gaz distant. Comme le mentionnent Barai
et al. (2014), le taux d’accrétion de Bondi suppose un flux stable, adiabatique et sphériquement
symétrique, ce qui a peu de chances d’être le cas pour un trou noir supermassif, et un taux
plus vraisemblable pourrait différer de plusieurs ordres de magnitude. De plus, la densité au
rayon de Bondi ne peut être résolue qu’avec une très grande résolution, et il est donc nécessaire
d’incorporer des facteurs additionnels pour corriger cela. Le moment cinétique du flux de gaz
a aussi un impact sur le taux d’accrétion (Power et al., 2011; Wurster & Thacker, 2013a) et
ce dernier est compliqué à déterminer à des échelles galactiques et résolutions cosmologiques.
Ce n’est donc pas clair si les modèles de NAG basés sur ce taux d’accrétion sont suffisamment
précis. Malgré cela, notre modèle est basé sur le modèle de Wurster & Thacker (2013b),
puisqu’il est à la fois simple et numériquement stable. Cette section présentera notre code.

La masse du trou noir est représentée par deux valeurs : la masse dynamique de la particule
trou noir, Mdyn, et la masse de sous-grille interne du trou noir physique, MSG. La masse de
sous-grille est utilisée dans les équation 2.49 et 2.50, où MBH = MSG, pour calculer le taux
d’accrétion, tandis que la masse dynamique est utilisée pour les interactions dynamiques avec
les autres particules, et déterminera le mouvement de la particule trou noir. GCD+ fonctionne
avec l’hypothèse que toutes les particules de gaz et d’étoiles ont la même masse constante,
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et il n’est donc pas possible de continuellement accréter une masse dynamique dans le trou
noir sans réduire la précision ou la conservation de la masse de l’algorithme. De plus, le trou
noir a une masse dynamique initiale suffisamment petite comparée à ses particules voisines, et
des évènements de dispersion à deux-corps seraient dominants de manière disproportionnées,
pouvant même éjecter la particule de trou noir de la galaxie. Avoir un trou noir qui possède
une masse dynamique supérieure à sa masse physique permet de stabiliser son mouvement. La
valeur initiale de la masse dynamique, Mdyn,i, est un paramètre dépendant de la résolution. Il
est important qu’elle soit significativement plus élevée que la masse des autres particules de
la simulation.

Même pour des masses dynamiques élevées, nous avons observé dans nos tests que des inter-
actions de dispersion à deux corps peuvent encore faire bouger le trou noir du centre de la
galaxie. Simplement fixer la particule au centre de la galaxie et l’empêcher de bouger cause
d’autres problèmes. Le centre de gravité local peut être déplacé légèrement de la position de
la particule trou noir, et va créer ainsi un réservoir de gaz qui orbitera autour du NAG et
qui va nourrir le NAG tout en étant très dense, et la rétroaction du NAG ne pourra pas le
perturber facilement. Cela peut mener à des accrétions très fortes, et la rétroaction résultante
sera suffisamment puissante pour souffler tout le reste du gaz à l’extérieur de la galaxie. Au
lieu de forcer la particule trou noir à ne pas bouger, nous allons plutôt lui appliquer une
force d’amortissement pour réduire sa vitesse. Cette force d’amortissement va forcer le trou
noir à se rendre au centre de masse local. Nous n’avons pas suffisamment de résolution pour
calculer correctement les effets de friction dynamique, et on applique donc simplement une
décroissance artificielle à la vitesse de la particule trou noir avec un pas de temps arbitraire de
un million d’années. Spécifiquement, à tous les pas de temps nous appliquons la modification
suivante : vBH → vBHexp[−∆tBH/1Ma], où vBH est le vecteur de vitesse de la particule trou
noir, et tBH est son pas de temps.

Nous avons aussi forcé la particule trou noir à avoir un pas de temps égal au plus petit pas
de temps dans la galaxie, ou à 5× 104 ans, dépendant de quelle valeur est la plus petite. Les
pas de temps initialement estimés par GCD+ étaient trop grands et créait parfois de grandes
poussées à l’endroit de la particule trou noir. Et finalement, un dernier correctif à prendre
en compte : il pouvait arriver que nos conditions initiales positionnaient une particule, gaz
ou étoile, à la même position ou une position très rapprochée de la position de la particule
trou noir, et produisait ainsi des accélérations très grandes. Pour les simulations où cela s’est
produit (simulations G et I, présentées au chapitre 3), nous avons dû déplacer la particule
trou noir du centre de la galaxie, de (1pc, 1pc, 1pc). Ce déplacement est beaucoup plus petit
que les mouvements normaux de la particule trou noir, et ne devrait pas affecter de manière
significative nos résultats.

Le taux d’accrétion de Bondi a été présenté à l’équation 2.49, et le taux d’accrétion maximal
que peut supporter un système en équilibre hydrodynamique sphériquement symétrique est le
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taux d’accrétion d’Eddington, qui est donné par :

ṀEdd =
4πG2MBHmp

εrσT c
, (2.50)

où mp est la masse d’un proton, εr est l’efficacité radiative et σT est la section efficace de
Thompson. L’efficacité radiative est un paramètre libre, et la valeur utilisée est εr = 0.1,
suivant Shakura & Sunyaev (1973). Il faut aussi augmenter le taux d’accrétion numérique
par un facteur α = 100, suivant Springel et al. (2005a), afin de corriger la sous-estimation
des vitesses du son qui résulte des limitations de résolution (Booth & Schaye, 2009). Le taux
d’accrétion numérique sera donc donné par :

Ṁnum = min(ṀEdd, αṀBondi). (2.51)

À chaque pas de temps ∆t, le taux d’accrétion Ṁnum est calculé en utilisant les équations
2.49 - 2.51 en utilisant une masse MBH = MSG. La masse interne de la particule trou noir
augmente donc selon

MSG →MSG + ∆M (2.52)

où ∆M = Ṁnum∆t, pour prendre en compte la masse accrétée par le trou noir. Cependant,
la masse dynamique Mdyn demeure inchangée et la masse des particules voisines est aussi
inchangée. Pour s’assurer d’une cohérence entre la masse interne du trou noir et sa masse
dynamique, une particule de gaz sera accrétée par la particule trou noir lorsque la masse
interne du trou noir dépassera la masse dynamique par la moitié de la masse de la particule
de gaz. À ce moment, la particule de gaz sera supprimée et sa masse sera ajoutée à la masse
dynamique de la particule trou noir. En procédant ainsi, la masse dynamiqueMdyn demeurera
toujours avec un écart maximal de la moitié de la masse d’un particule gaz avec la masse
interne MSG pendant toute la simulation.

Une fraction εr de l’énergie au repos de la masse accrétée ∆Mc2 est retournée sous forme
de rétroaction. Puisque le milieu interstellaire est largement optiquement mince, seule une
faible proportion de cette énergie, εc = 0.05, est couplée au milieu interstellaire. L’énergie de
rétroaction résultante sera :

∆E = εrεc∆Mc2. (2.53)

Cette énergie est divisée également entre les particules qui se retrouvent dans la longueur
d’adoucissement de la particule trou noir. La rétroaction sera donc répartie sphériquement sur
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toutes les particules voisines du trou noir qui se retrouvent dans la longueur d’adoucissement,
sous forme d’énergie thermique, et sous forme d’une action mécanique. Pour ce faire, une frac-
tion de cette énergie, fcin, sera définie dans les conditions initiales et sera retournée sous forme
de poussée cinétique radialement dirigée p = fcinc∆E/Nf aux Nf particules à l’intérieur de la
longueur d’adoucissement de la particule trou noir. Le reste de la rétroaction sera sous forme
d’énergie thermique. Pour toutes les simulations, les paramètres libres suivants ne varieront
pas : α = 100, εr = 0.1, εc = 0.05.
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Chapitre 3

Simulations

Le chapitre suivant présentera des résultats de simulations numériques, et dans celles-ci, les
conditions initiales sont d’une importance capitale. Je rappelle que l’objectif du mémoire est
de vérifier l’effet de la présence d’un NAG sur l’évolution de galaxies spirales, et pour ce faire,
il faudra générer des galaxies qui pourront évoluer dans le temps à partir du code GCD+. Ce
chapitre présentera la méthode avec laquelle les conditions initiales ont été produites, ainsi
que les paramètres libres utilisés lors de la création de ces galaxies.

3.1 Code générateur de conditions initiales

GCD+ possède un sous programme qui permet de générer ses conditions initiales, nommé inic.
Ce code crée les trois composantes de notre galaxie à l’aide d’un nombre de paramètres libres
déterminés par l’utilisateur. Les trois composantes créées sont le disque stellaire, le disque
gazeux et le halo de matière sombre. Ces composantes seront par la suite utilisées par GCD+
pour faire évoluer temporellement la galaxie.

Pour mes galaxies, le halo de matière sombre n’est pas représenté par des particules et est
remplacé par un potentiel gravitationnel statique, de sorte que seules les particules de gaz
et d’étoiles seront simulées. Ce choix peut être aisément justifié, en considérant le type de
galaxies simulées ainsi que la limitation au niveau des ressources informatiques. Il est important
de rappeler que les galaxies simulées sont de masse similaire à la Voie Lactée. Des galaxies
d’assez grandes masses, qui ne sont donc pas des galaxies naines irrégulières, forment un puits
de potentiel important, de sorte que les rétroactions ne seront pas assez importantes pour
déformer de manière significative la distribution du gaz pour déformer le halo de matière
sombre (Di Cintio et al., 2014). De plus, si la résolution en masse de particules de matière
sombre n’est pas suffisante, l’utilisation d’un halo dynamique peut créer des perturbations,
dispersions ou encore réchauffements artificiels sur la distribution du gaz (D’Onghia et al.,
2013). De ce fait, pour simuler un halo de matière sombre dynamique avec une résolution
suffisamment élevée pour éviter les problèmes mentionnés, il faudrait utiliser un grand nombre
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de particules de matière sombre dans les simulations, et bien que leurs interactions ne soient
que gravitationnelles, les ressources nécessaires pour effectuer le calcul seraient beaucoup plus
grandes, ce qui signifie que soit notre résolution pour les particules de gaz serait plus petite,
soit que le temps de calcul serait très long pour chaque simulation. Pour avoir une meilleure
résolution sur ce qui m’intéresse, et puisque l’effet d’un halo dynamique n’est pas significatif
avec des galaxies de cette masse, il est donc judicieux d’utiliser un halo statique.

J’utilise pour mes simulations un profil de densité statique de matière sombre, ρMS , de type
Navarro-Frenk-White tronqué (Navarro et al., 1996) défini pour un modèle cosmologique
ΛCDM utilisant Ω0 = 1 − ΩΛ = 0.266, Ωb = 0.044 et h = 0.71 comme paramètres cos-
mologiques. Le profil de densité statique est défini par l’équation :

ρMS =
ρc

cx(1 + cx)2
(3.1)

où

c =
r200

r∗
, x =

r

r200
(3.2)

avec

r200 = 1.63× 10−2

(
M200

h−1M�

)1/3

h−1kpc. (3.3)

Les différents paramètres de ces équations sont : r∗, la distance du centre du halo ; c, le
paramètre de concentration du halo de matière sombre ; ρc, la densité caractéristique définie
par :

ρc =
200

3

c3

ln(1 + c)− c/(1 + c)
; (3.4)

r200, le rayon à l’intérieur duquel la densité moyenne de matière sombre est 200 fois supérieure
à la densité critique de l’Univers ρc =

3H2
0

8πG , et M200 la masse du halo de matière sombre dans
ce rayon.

Pour ce qui est des particules de gaz, elles formeront le disque stellaire et le disque gazeux.
Toutes les simulations effectuées auront une masse baryonique de 7.18× 1010M� divisée éga-
lement sur un total de 637 235 particules. Pour définir le disque stellaire, j’utilise un profil de
densité de surface exponentiel donné par l’équation :
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ρ∗ =
M∗

4πz∗R2
∗
sech2

(
z

z∗

)
e−R/R∗ , (3.5)

oùM∗ est la masse du disque stellaire, R∗ est le rayon d’échelle, z∗ la hauteur d’échelle, R et z
sont les coordonnées radiale et horizontale respectivement. Le disque gazeux utilisera le même
profil radial exponentiel, avec sa masse Mg et son rayon d’échelle Rg. Sa hauteur d’échelle
sera déterminée en imposant un équilibre hydrostatique initial dans le disque gazeux, en la
calculant de manière itérative.

Suivant la méthode de Grand et al. (2015), on applique par la suite aux disques un profil
radial de métallicité initiale, où l’abondance en fer sera la même pour les particules stellaires
et gazeuses, donnée par :

[Fe/H] = 0.2− 0.05R, (3.6)

où R est la distance au centre du disque en kiloparsec. Les éléments α sont initialement présents
dans la composante stellaire seulement, et leurs abondances sont données par

[α/Fe] = −0.16[Fe/H]. (3.7)

Par la suite, la métallicité de chaque particule est modifiée avec une dispersion gaussienne de
0, 02 dex. Cette étape a pour objectif de créer une dispersion locale des abondances, afin de
rendre les profils plus réalistes. Les particules étoiles se font assigner un âge initial en utilisant
une relation âge-métallicité [Fe/H] = −0.04× âge (Gan), et une dispersion gaussienne de 0.02

dex.

3.1.1 Halo de matière sombre

La matière sombre n’est pas représentée par des particules. La méthode utilisée est de sup-
poser un halo statique de matière sombre avec un profil NFW (Navarro–Frenk–White), une
approximation qui est appropriée pour des simulations de galaxies isolées. Le halo de matière
sombre sera caractérisé par une masse M200 et un paramètre de concentration c, qui sont
tous deux des paramètres de conditions initiales libres de GCD+. La masse sera calculée en
utilisant la paramétrisation de Moster et al. (2010) :

M∗
M200

= 2

(
M∗
M200

)
0

[(
M200

M1

)−β
+

(
M200

M1

)γ]−1

, (3.8)

où (M∗/M200)0 est un facteur de normalisation, M1 est une masse caractéristique à laquelle
le facteur de la masse stellaire sur celle du halo de matière sombre est égal au facteur de
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normalisation, β est le comportement à faible masse et γ celui à masse élevée. Les valeurs
utilisées pour mes simulations sont celles suggérées par Moster et al. (2010) comme étant
celles de la meilleure régression de la fonction de masse stellaire par rapport aux données du
Sloan Digital Sky Survey, et sont présentées dans le tableau 3.1.

log M1 (M∗/M200)0 β γ

11.889 0.002817 1.068 0.611

Table 3.1 – Paramètres du halo de matière sombre

À l’aide des paramètres du tableau 3.1, il est possible de calculer numériquement les valeurs
de M200 en fonction de M∗. Le halo de matière sombre est de masse M200 = 2.306× 1012M�,
ce qui est très près de celui de la Voie Lactée, qui est de 1.6×1012M� (Piffl et al., 2014). En ce
qui concerne le paramètre de concentration c, j’ai utilisé deux valeurs, soit 8 pour mes galaxies
barrées, et 20 pour mes galaxies non-barrées. Comme démontré par Martel et al. (2013) et
Carles et al. (2016), une valeur plus petite de c permet la formation d’une barre par instabilité,
tandis qu’une valeur plus grande empêche la formation de la barre.

3.1.2 Disque stellaire

Le rayon du disque stellaire est calculé à partir de la relation entre la masse stellaire des
galaxies spirales, M∗, et leur rayon de mi-luminosité, R50, déterminé par Shen et al. (2003).
Pour trouver cette relation, les auteurs ont utilisé un échantillon de 140 000 galaxies provenant
du SDSS, et ils trouvent que R50, le rayon médian de leur distribution, varie comme :

R50 = γMα
∗

(
1 +

M∗
M0

)β−α
, (3.9)

en kpc, où γ est un facteur d’échelle, M0 est la masse caractéristique de la transition entre
le comportement à masse faible, Mα

∗ , et celui à masse élevée, Mβ
∗ . Les valeurs utilisées pour

évaluer le rayon de mi-luminosité pour une masse donnée sont celles de Shen et al. (2003),
présentées dans le tableau 3.2.

γ M0 α β

0.1 3.98× 1010M� 0.14 0.39

Table 3.2 – Paramètres du disque stellaire

En supposant que le rayon de mi-luminosité est sensiblement similaire au rayon de mi-masse
stellaire, il est possible d’intégrer le profil de densité du disque stellaire donné par l’équation
3.5 jusqu’au rayon R50, et cela permet d’obtenir une relation entre le rayon d’échelle R∗ et le
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rayon de mi-luminosité R50 qui permet de calculer numériquement le rayon d’échelle à partir
de la masse du disque.

M∗
2

=

∫ ∞
−∞

∫ 2π

0

∫ R50

0
ρ∗rdrdθdz (3.10)

M∗
2

= M∗

∫ R50

0

e−r/R∗

R2
∗

rdr (3.11)

1

2
=
R∗ − (R∗ +R50)e−R50/R∗

R∗
(3.12)

R∗ =
2R50

eR50/R∗ − 2
(3.13)

L’équation 3.13 est transcendante, et converge numériquement vers la valeur de R∗ en fonction
de R50 calculé. Pour ce qui est de l’épaisseur du disque stellaire, il sera fixé à 1/5R∗, suivant
Cox et al. (2008).

3.1.3 Disque gazeux

Il ne reste plus qu’à avoir les conditions initiales pour le disque gazeux, et pour cela j’utilise
la même relation de Cox et al. (2006), qui est dérivée de Bell et al. (2003) :

logMgaz = 0.78 logM∗ − 1.74, (3.14)

où les deux masses sont exprimées en unités de 1010M�. Cette relation me donne une masse
Mgaz = 1.38 × 1010M�, ce qui équivaut à une fraction de gaz initiale fgaz = Mgaz/(M∗ +

Mgaz) = 0.192. Je vais faire modifier cette fraction dans les différentes simulations pour obtenir
des galaxies "rouges", comme présenté dans la section suivante.

3.1.4 Particule trou noir

Finalement, la particule trou noir est positionnée au repos au centre de masse de la galaxie,
avec une masse initiale Mdyn,i = MSG,i = 106M�. La particule trou noir sera incluse dans
toutes les simulations, même celles sans NAG. Cela va permettre de ne pas avoir de petits
effets dynamiques dus à la présence ou non de la particule trou noir, afin de ne pas influen-
cer les résultats. Pour l’atténuation de la vitesse de la particule, j’utilise un temps d’échelle
d’atténuation de 0.001 Gyr

Voici donc un tableau récapitulatif des paramètres permettant de générer les conditions ini-
tiales des simulations.
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Paramètre Description Valeur initiale
M200 Masse totale du halo de matière sombre 2.306× 1012M�
c Paramètre de concentration du halo 8 ou 20
R∗ Rayon d’échelle du disque stellaire 2.40 kpc
z∗ Hauteur d’échelle du disque stellaire 0.48 kpc
M∗ Masse du disque stellaire 5.8× 1010M�*
N∗ Nombre de particules étoiles 514541*
Rg Rayon d’échelle du disque gazeux 4.79 kpc
zg Hauteur d’échelle du disque gazeux 0.96 kpc
Mg Masse du disque gazeux 1.38× 1010M�*
Ng Nombre de particules gaz 122694*
Mdyn Masse dynamique de la particule trou noir 106M�
MSG Masse physique de la particule trou noir 106M�
εr Efficacité radiative 0.1
εc Efficacité de couplage au MIS 0.05
α Correctif numérique au taux d’accrétion de Bondi 100
fcin Fraction de rétroaction dynamique du NAG 0.2*
tNAG Délais avant d’activer la rétroaction du trou noir 0 Ga*

Table 3.3 – Paramètres des conditions initiales

* : Ces valeurs vont varier pour certaines simulations, les choix des valeurs seront expliqués à
la section suivante.

3.2 Ensemble de galaxies simulées

Dans le cadre de ce travail, j’ai effectué une série de 12 simulations de galaxies spirales barrées,
dont les paramètres initiaux peuvent être retrouvés dans le tableau 3.4. Toutes les simulations
ont été faites soit sur le supercalculateur Colosse de l’Université Laval, soit sur Guillimin de
l’Université McGill ou bien sur Briarée de l’Université de Montréal. Les simulations ont été
effectuées à 64 processeurs, et il a fallu entre 7 jours et 21 jours de temps de calcul consécutifs,
dépendant de la simulation. La durée de temps qu’il faut pour faire une simulation, en tenant
compte de la file d’attente et des nombreux tests, est le facteur limitant pour le nombre de
simulations, et c’est pour cela que j’ai dû m’arrêter après un échantillon de 12 simulations.

Dans cette section, je vais expliquer comment j’ai choisi les paramètres initiaux de mes ga-
laxies. Dans un premier temps, puisque je voulais voir l’effet du NAG sur une galaxie spirale
barrée, j’ai choisi d’avoir une masse constante, et une galaxie qui est toujours similaire comme
conditions initiales. Le tableau 3.3 contient les valeurs choisies, le but étant de simuler une
galaxie de taille comparable à la Voie Lactée, un choix qui était un peu arbitraire, mais qui
est une galaxie de taille moyenne.

La simulation A est une simulation sans NAG, puisqu’il faut avoir une référence pour comparer
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avec les galaxies ayant un NAG. L’ensemble de galaxies B-D a pour objectif de vérifier quels
sont les effets dus au changement dans la force du NAG, et donc, trois simulations ont été
faites : la simulation B, simulant un NAG qui a une rétroaction radiative seulement ; la simu-
lation C, possédant une faible rétroaction dynamique, fcin = 0.1 ; et finalement la simulation
D, possédant une forte rétroaction dynamique, fcin = 0.2. Lors des différents tests effectués,
j’ai trouvé que le fait d’augmenter cette fraction peut résulter en une rétroaction trop forte,
ce qui finit par expulser tout le gaz de la galaxie à l’extérieur de la galaxie, et donc le choix a
été limité à ces deux simulations pour la rétroaction dynamique.

Les simulations E et F ont été faites dans le but de voir quel serait l’effet du NAG sur la
formation de la barre. Je voulais donc vérifier si démarrer le NAG un peu plus tard dans la
simulation mais avant que le disque soit à un état plus stable, donc durant l’instabilité qui
forme la barre, modifierait grandement la formation de cette dernière et affecterait grandement
le taux de formation stellaire, et si cet effet serait similaire à celui produit lorsque le NAG est
actif depuis le début.

L’ensemble de simulations G-J a été motivé par la lecture de Oh et al. (2012), afin de voir
quel est l’effet du NAG selon la fraction de gaz présente dans la simulation. J’ai fait le choix
de conserver une poussée dynamique fcin = 0.2 dans ces simulations. Les galaxies A à F
représentent donc des "galaxies bleues", et les galaxies A et D seront utilisées pour comparer
avec les simulations G-J. Les simulations G et H sont respectivement avec et sans NAG, avec
la moitié de la fraction de gaz des galaxies bleues. Ce sont donc des simulations de "galaxies
rouges". Les simulations I et J quant à elles sont respectivement avec et sans NAG, avec la
moitié de la fraction de gaz des galaxies rouges. Ce sont donc des simulations de galaxies
"encore plus rouges". Avec cet ensemble de galaxies, je suis donc en mesure de voir quel est
l’effet de la fraction de gaz disponible dans la galaxie avec et sans NAG. Il est à noter ici que
le code de couleur utilisé est similaire à celui de Oh et al. (2012), et des galaxies bleues font
références à des galaxies où les étoiles sont plus jeunes, tandis que les galaxies rouges sont
peuplées d’étoiles plus vieilles, et de même pour les galaxies plus rouge.

Les simulations K et L ont été faites pour compléter le tableau, et pouvoir voir comment se
comporte le NAG avec des galaxies spirales non barrées. Même si je m’intéresse principalement
aux galaxies spirales barrées, il est intéressant et pertinent de voir ce qui se passe dans le cas de
galaxies spirales non barrées, et c’est précisément dans ce but que j’ai fait ces simulations. Ce
sont donc des simulations avec les mêmes paramètres initiaux que les simulations A et D, mais
avec un paramètre de halo de matière sombre différent, qui sera plus élevé afin d’empêcher la
formation d’une barre.

Le tableau 3.4 résume l’ensemble complet de simulations effectuées.
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Simulation Ngaz Nétoiles fgaz tNAG [Ga] fcin c
A 122694 514541 0.192 ... ... 8
B 122694 514541 0.192 0 0 8
C 122694 514541 0.192 0 0.1 8
D 122694 514541 0.192 0 0.2 8
E 122694 514541 0.192 0,5 0.1 8
F 122694 514541 0.192 0,5 0.2 8
G 61347 575888 0.096 ... ... 8
H 61347 575888 0.096 0 0.2 8
I 30674 606561 0.048 ... ... 8
J 30674 606561 0.048 0 0.2 8
K 122694 514541 0.192 ... ... 20
L 122694 514541 0.192 0 0.2 20

Table 3.4 – Paramètres des simulations
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Chapitre 4

Résultats

Ce chapitre présente les résultats des douze simulations décrites au chapitre précédent. Il est
pertinent de rappeler que l’objectif du projet est de vérifier quel est l’effet de la rétroaction des
NAGs sur l’évolution globale des galaxies, et si la rétroaction a un effet positif ou négatif sur
la formation stellaire. Pour ce faire, les résultats seront divisés en sections. Dans un premier
temps, un portrait morphologique des galaxies sera présenté, afin de visualiser l’allure et
l’évolution des disques stellaires et gazeux de différentes galaxies au cours du temps. La section
4.2 présentera l’évolution globale des simulations, la section 4.3 se concentrera sur la croissance
du trou noir et sa rétroaction. La section 4.4 se concentrera sur la masse centrale de gaz, et
la section 4.5 présentera l’histoire de la formation stellaire. Toutes ces sections présentent les
simulations A à F, qui sont celles où on ne modifie que la force de la rétroaction, et le moment
où la rétroaction est mise en place. La section 4.6 sera concentrée sur les mêmes résultats
que les sections précédentes, mais cette fois en comparant les simulations où j’ai modifié la
fraction de gaz des galaxies. La section 4.7 quant à elle portera sur les simulations avec des
galaxies sans barre. Finalement, ce long chapitre se conclura avec la section 4.8, qui présentera
les métallicités des galaxies simulées.

4.1 Morphologie des galaxies simulées

Avant toutes choses, il est intéressant de regarder la morphologie des galaxies qui ont été
simulées. Dans la série de douze simulations, j’ai fait varier le pourcentage de rétroaction
cinétique, le temps où le NAG et sa rétroaction deviennent actifs, la fraction de gaz présente
initialement, et j’ai finalement modifié la concentration du halo de matière sombre pour avoir
une galaxie sans barre. Toutes les galaxies simulées sont de même masse et de même résolution.

Dans cette sous-section, je présenterai l’état des galaxies simulées après 400 millions d’années,
temps qui, comme nous le verrons dans la section 4.2, est la période de temps où la force de
la barre est à son plus haut.
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Les figures 4.1 et 4.2 présentent l’état du système après 400 millions d’années des simulations
A, D et L. Dans ces figures, il est possible de voir clairement la présence des bras spiraux, et
pour les simulations A et D, la présence de la barre est également très claire. On peut aussi
voir que la barre est significativement plus longue et prononcée dans la simulation D, avec un
NAG. Il est possible de voir pour les simulations D et L la présence du NAG, et ce par le
trou formé au centre de la galaxie par la rétroaction de ce dernier, comme le montre la figure
4.2. Les nombreuses autres cavités que l’on peut voir dans le gaz des galaxies est l’effet de la
rétroaction des supernovæ.

Les figures 4.3 et 4.4 présentent l’état du système après 1200 millions d’années des mêmes
simulations. L’état des simulations A à F est très similaire à cette époque, et pour cette
raison, seules ces figures seront présentées pour ces temps. Lorsqu’une barre est présente,
on voit clairement que la concentration d’étoiles dans le centre de la galaxie est très élevée.
Le plus grand effet causé par le NAG est la répartition du gaz, la simulation avec NAG
montrant clairement moins de régions vides de gaz, particulièrement dans la zone centrale.
Dans la cas d’absence de barre, la tendance à avoir un trou dans la région centrale avec
un "beigne" de concentration du gaz se maintient peu importe l’époque de la simulation. La
concentration d’étoiles au centre est aussi plus répandue en l’absence de barre : ces observations
sont consistantes avec le scénario où le gaz est poussé par la rétroaction du NAG et forme un
beigne de formation stellaire.

Les figures 4.5 et 4.6 présentent les simulations avec une barre et un NAG, avec différentes
configurations de rétroaction pour ce dernier. On peut donc voir que dans tous les cas, la
barre est longue et forte, particulièrement dans le cas de la simulation D. Il est aussi possible
de percevoir la cavité formée par la rétroaction du NAG dans le centre de la galaxie. Il est
intéressant de noter que la simulation C semble être moins stable que les deux autres, et nous
en rediscuterons dans les prochaines sections.

Les simulations G, H, I et J ont des fractions de gaz différentes, et il est intéressant de voir
visuellement les différences entre ces galaxies. Les figures 4.7 et 4.8 présentent les simulations D,
H et J après 400 millions d’années. Plusieurs points sont intéressants à observer. Remarquons
d’abord la forme de la galaxie : moins il y a de gaz disponible, moins prononcés sont les bras
spiraux. La barre est aussi moins forte, particulièrement pour la galaxie J, celle ayant le moins
de gaz. La cavité formée par le NAG est aussi inexistante à ce temps pour la simulation J. Il
est important de noter un effet de résolution sur ces figures, car ayant moins de gaz disponible,
l’effet de lissage sur la figure semble plus important, ce qui crée la pixelisation de plus en plus
importante sur le gaz que l’on peut voir sur la figure 4.8. Un dernier effet visible est que la
galaxie se contracte sur elle même s’il y a moins de gaz disponible ; on peut très bien le voir
en observant les bras spiraux qui sont moins étendus. La figure 4.9 quant à elle présente l’état
du système pour ces simulations à 1200 millions d’années. Dans les trois simulations, on voit
que le gaz ainsi que les étoiles sont principalement concentrés dans le centre de la galaxie.
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Figure 4.1 – Configuration du système après un temps t=400 Man, montrant la densité du
gaz (gauche) et des étoiles (droite). Panneaux du haut : Simulation A (avec barre, sans NAG) ;
Panneaux du centre : Simulation D (avec barre, avec NAG) ; Panneaux du bas : Simulation L
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Figure 4.2 – Agrandissement de la région centrale de la figure 4.1.
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Figure 4.3 – Configuration du système après un temps t=1200 Man, montrant la densité du
gaz (gauche) et des étoiles (droite). Panneaux du haut : Simulation A (avec barre, sans NAG) ;
Panneaux du centre : Simulation D (avec barre, avec NAG) ; Panneaux du bas : Simulation L
(sans barre, avec NAG).
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Figure 4.4 – Agrandissement de la région centrale de la figure 4.3.

45



Figure 4.5 – Configuration du système après un temps t=400 Man, montrant la densité du
gaz (gauche) et des étoiles (droite). Panneaux du haut : Simulation B (avec barre, NAG avec
rétroaction thermale seulement) ; Panneaux du centre : Simulation C (avec barre, avec NAG,
rétroaction cinétique fcin = 0.1) ; Panneaux du bas : Simulation D (avec barre, avec NAG,
rétroaction cinétique fcin = 0.2).
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Figure 4.6 – Agrandissement de la région centrale de la figure 4.5.
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Figure 4.7 – Configuration du système après un temps t=400 Man, montrant la densité du
gaz (gauche) et des étoiles (droite). Les simulations sont avec barre, avec NAG ayant une
rétroaction cinétique fcin = 0.2). Panneaux du haut : Simulation D (fgaz = 0.192) ; Panneaux
du centre : Simulation H (fgaz = 0.096) ; Panneaux du bas : Simulation J (fgaz = 0.048).
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Figure 4.8 – Agrandissement de la région centrale de la figure 4.7.
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Figure 4.9 – Configuration du système après un temps t=1200 Man, montrant la densité
du gaz (gauche) et des étoiles (droite). Les simulations sont avec barre, avec NAG ayant une
rétroaction cinétique (fcin = 0.2). Panneaux du haut : Simulation D (fgaz = 0.192) ; Panneaux
du centre : Simulation H (fgaz = 0.096) ; Panneaux du bas : Simulation J (fgaz = 0.048).
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4.2 Force de la barre

Douze simulations de galaxies spirales ont été effectuées, dont dix forment une barre. La
présence ou non d’un NAG ainsi que la fraction de gaz dans la galaxie peuvent modifier
l’évolution de la barre. Pour vérifier quel est cet effet, il faut calculer la force de la barre tout
au long de l’évolution de la galaxie. La méthode utilisée est la même que celle proposée par
Athanassoula & Misiriotis (2002), qui est basée sur les composantes de la décomposition de
Fourier de la distribution azimutale des particules gaz et étoiles. Les composantes am et bm
sont données par :

am(R) =

NR∑
n=1

mn cos(mθn),m = 0, 1, 2, ...; (4.1)

bm(R) =

NR∑
n=1

mn sin(mθn),m = 0, 1, 2, ...; (4.2)

où NR est le nombre de particules dans un rayon R et θn est l’angle azimutal de la particule
n. Le calcul de a2(R) et de b2(R) est fait numériquement, pour différents rayons R et définit
la force de la barre A2 comme étant :

A2 = maxA2(R) = max

(√
a2

2 + b22
a0

)
. (4.3)

L’équation 4.3 est l’amplitude du mode m = 2, normalisé à la densité moyenne. Pour qu’une
galaxie soit définie comme étant barrée, il faut que A2 > 0.1 comme démontré par Carles
et al. (2016). La figure 4.10 présente l’évolution de la barre en fonction du temps pour les
galaxies bleues. Sans la présence d’un NAG (simulation A, courbe noire), la force de la barre
augmente de manière assez régulière jusqu’à atteindre un pic, à une valeur de A2 = 0.34 à 500
Man. Par la suite, la force de la barre oscille fortement avec une tendance nette à diminuer
avec le temps, pour atteindre A2 ∼ 0.2 au temps t = 1.5 Gan. Lorsque la rétroaction du
NAG est ajoutée (simulation B, C, et D), la barre grossit rapidement et le pic de A2 est
atteint plus rapidement, entre 300 et 400 Man. L’évolution du paramètre A2 est par la suite
similaire à la simulation A. La simulation C (courbe verte), est une simulation intermédiaire
entre les simulations B et D. Cependant, la simulation C possède le pic le plus faible avec une
valeur de A2 = 0.30, comparativement à 0, 36 pour la simulation B (courbe bleue) et 0.38

pour la simulation D (courbe rouge). Puisque la barre est formée par instabilité, ce genre de
résultat n’est pas surprenant. En examinant la courbe de la simulation C dans la figure 4.10,
on peut effectivement voir que cette simulation a une valeur maximale plus petite que les
autres, mais elle reste aussi à son maximum plus longtemps. La présence du NAG avec une
rétroaction cinétique faible semble donc rendre un peu moins stable la formation de la barre
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pour la simulation C, et limite ainsi sa valeur de A2 maximale. Les simulations E et F ont la
rétroaction et l’accrétion du NAG inactives jusqu’à t = 500 Man, où les deux sont activées, et
qui correspond par coïncidence au moment où la barre à atteint sa force maximale. Ajouter le
NAG aussi tard n’affecte donc pas de manière significative l’évolution subséquente de la barre.

Figure 4.10 – Force de la barre en fonction du temps pour les galaxies bleues. Courbe noire :
Simulation A (sans NAG) ; courbe bleue : Simulation B (rétroaction thermique) ; courbe verte :
Simulation C (fcin = 0.1) ; courbe rouge : Simulation D (fcin = 0.2) ; courbe cyan : Simulation
E (NAG retardé, fcin = 0.1) ; courbe or : Simulation F (NAG retardé, fcin = 0.2).

4.3 Trou noir supermassif central

4.3.1 Croissance et évolution

La figure 4.11 présente l’évolution de la masse du trou noir MBH en fonction du temps pour
les galaxies bleues, sauf pour la galaxie A. Pour cette dernière, la particule trou noir est tout
de même présente dans la simulation, mais n’est pas active, et est donc de ce fait constante à
106M�. Il est important de spécifier que sur cette figure, il s’agit de la masse de sous-grille du
trou noir, et non la masse dynamique. Pendant les premiers 300 millions d’années, le trou noir
grossit de manière assez similaire pour les simulations B, C et D. La rétroaction du NAG est
trop faible à ce moment pour affecter de manière significative le taux d’accrétion du trou noir.
Sur la figure 4.10, on peut voir que 300 millions d’années correspond au moment où la force
de notre barre A2 est égale à 0.2. Par la suite, la force de la barre varie de manière différente
pour ces trois simulations, et la masse du trou noir est cohérente avec la force de la barre. Une
barre forte va apporter davantage de matière gazeuse vers le centre de la galaxie, augmentant
ainsi le taux d’accrétion et la force de la rétroaction. À 700 millions d’années, on peut noter
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une différence d’un facteur 2.5 entre les simulations C et D, la simulation C étant celle avec la
masse la plus basse et la barre la moins forte. Cependant, à t = 1.5 Gan, il n’y a pratiquement
plus de différence entre les masses des trous noirs.

Les simulations E et F ont la rétroaction et l’accrétion du trou noir désactivées jusqu’à 500
millions d’années. Une fois activées, la masse du trou noir augmente très rapidement, à cause
de la grande quantité de gaz qui a été accumulée au centre. Initialement, la masse du trou noir
grandit de manière similaire pour les deux simulations, et les trous noirs doublent en masse en
moins de 50 millions d’années. Leur masse commence à être différente par après, et l’évolution
de leur masse est qualitativement similaire à celle des simulations B, C et D. Il est intéressant
de noter que dans ces cinq simulations, la rétroaction commence à être différente au moment
où le trou noir double sa masse initiale.

Dans le cas de notre galaxie non barrée, on peut voir que l’évolution de la masse du trou noir
est très différente. Tout d’abord, la masse du trou noir est d’environ 50 fois plus petite que
celle des autres simulations à 1.5 milliards d’années. L’évolution de sa masse ne connait pas
d’épisode de croissance rapide, sauf dans les 20 premiers millions d’années. Les six simulations
ont une distribution des étoiles et du gaz similaires initialement, mais ce qui diffère entre la
simulation de galaxie non-barrées et celles qui sont barrées est la concentration du halo de
matière sombre. Dans le cas de la galaxie non barrée, ce paramètre est plus élevé ( c = 20 alors
que c = 8 pour des galaxies barrées), et donc, puisque la matière sombre est plus concentrée
dans le centre de la galaxie, la gravité va attirer initialement plus de gaz vers le centre de
la galaxie. Cependant, lorsque la rétroaction du trou noir commence à pousser le gaz vers
l’extérieur du centre de la galaxie, la matière disponible pour l’accrétion se fait plus rare au
centre, entre autre parce qu’aucune barre ne renouvelle le réservoir de gaz, et la croissance de
la masse est presque stagnante et augmente très lentement.
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Figure 4.11 – Masse du trou noir en fonction du temps pour les galaxies bleues. Courbe bleue :
Simulation B (rétroaction thermique) ; courbe verte : Simulation C (fcin = 0.1) ; courbe rouge :
Simulation D (fcin = 0.2) ; courbe cyan : Simulation E (NAG retardé, fcin = 0.1) ; courbe or :
Simulation F (NAG retardé, fcin = 0.2) ; courbe rose : Simulation L (NAG, sans barre).

4.3.2 Masse centrale de gaz

Pour bien comprendre l’évolution du trou noir, il est intéressant de regarder la quantité de
gaz disponible dans son réservoir pour accrétion. La figure 4.12 présente la masse centrale de
gaz, en unité de 109M�, le panneau du haut est pour un rayon de 1kpc autour du centre
de la galaxie, et le panneau du bas pour un rayon de 0.1kpc. Regardons premièrement le cas
des galaxies spirales barrées, soit les courbes : noire (sans NAG), bleue (NAG, rétroaction
radiative), verte et rouge (rétroaction dynamique, respectivement fcin = 0.1 et fcin = 0.2),
cyan et or (NAG retardé, respectivement fcin = 0.1 et fcin = 0.2). Le panneau du haut montre
un lien très évident entre les figures 4.11 et 4.10. Lorsque la barre devient forte, plus de gaz va
vers le centre de la galaxie, et la masse du trou noir augmente plus rapidement. Dans le cas
où la force de la barre devient grande rapidement, la quantité de gaz au centre de la galaxie
est plus élevée plus tôt, et la masse du trou noir augmente plus rapidement plus tôt aussi.
Toujours avec les galaxies spirales, observons maintenant le panneau du bas. L’absence de
gaz dans la région la plus centrale de la galaxie durant environ les premiers 0.5 Ga n’est pas
due à l’accrétion du trou noir, puisque même les galaxies sans NAG ou celles où le NAG est
retardé n’ont pas de gaz à ce rayon. Cela démontre le fait que cette région est mille fois moins
volumineuse que la région à un rayon de 1kpc, et ne contient que très peu de gaz initialement.
À environ 0.5 Ga, lorsque les barres deviennent fortes, le gaz entre en bonne quantité dans
cette région. Par la suite, la quantité de gaz diminue progressivement pour la simulation sans
NAG, pour terminer avec une masse d’environ 0.2M�, tandis que les simulations avec NAGs
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perdent le gaz dans ce rayon très rapidement, et à la fin de la simulation, il n’y a plus ou très
peu de gaz dans cette région. Pour la simulation A, le gaz dans cette région va diminuer dû à la
formation stellaire, tandis que pour les autres simulations, il s’agit en fait d’une combinaison
de formation stellaire, d’accrétion par le trou noir, et de rétroaction du trou noir qui repousse
le gaz à l’extérieur de cette région centrale. L’effet du NAG est donc très visible à cette échelle,
mais la différence sur les quantités de gaz, autre que temporellement, a très peu d’impact pour
un rayon de 1kpc.

Pour le cas des galaxies spirales non barrées, la quantité de gaz dans le centre de la galaxie
augmente progressivement et de manière assez constante pour la galaxie sans NAG (courbe
grise), et la même tendance est présente pour celle avec un NAG (courbe rose), sauf que les
variations sont dues à la rétroaction du NAG qui repousse le gaz en dehors du rayon de 1kpc,
et la courbe rose maintient un niveau d’environ 50% inférieur à la simulation sans NAG. À
une échelle plus petite, il n’y a aucun gaz qui demeure dans cette région lorsque le NAG est
présent (courbe rose), et il n’y a que très peu de gaz sans NAG (courbe grise), ce qui explique
pourquoi le NAG dans la galaxie non barrée ne connait pas d’augmentation rapide de sa masse,
comme le montre la figure 4.11.
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Figure 4.12 – Masse de gaz dans la région centrale en fonction du temps pour les galaxies
bleues. Courbe noire : Simulation A (sans NAG) ; courbe bleue : Simulation B (rétroaction
thermique) ; courbe verte : Simulation C (fcin = 0.1) ; courbe rouge : Simulation D (fcin = 0.2) ;
courbe cyan : Simulation E (NAG retardé, fcin = 0.1) ; courbe or : Simulation F (NAG retardé,
fcin = 0.2) ; courbe grise : Simulation K (Non barrée, sans NAG) ; courbe rose : Simulation L
(Non barrée, avec NAG, fcin = 0.2).

4.3.3 Luminosité du NAG

La figure 4.13 présente l’évolution de la luminosité du NAG pour les galaxies bleues. Seule une
fraction εrεc = 0.005 de l’énergie est couplée au milieu interstellaire sous forme de rétroaction.
Les simulations B, C et D sont assez similaires : la luminosité augmente régulièrement et
d’un facteur de l’ordre de 300. Un pic de luminosité est atteint vers t ∼ 0.75 Gan, avec une
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luminosité de LNAG ∼ 6 × 1012L�. Après cela, la luminosité diminue lentement, même si le
trou noir continue de croître en masse. Cela est dû au fait qu’il n’y a plus de gaz dans la
région centrale de la galaxie, ce qui réduit le facteur ρ∞ de l’équation 2.49, et que cet effet
va éventuellement dominer la croissance en masse du trou noir, MBH. Pour les simulations E
et F où le NAG a été retardé de 500 Man, le pic de luminosité sera sensiblement de la même
intensité et le comportement sera sensiblement le même, mais le tout sera retardé, et le pic se
produira vers t = 0.95 Gan.

Il est possible de voir de grandes fluctuations qui se produisent rapidement, et qui ont un
facteur 20 ou plus de luminosité. Ces fluctuations se situent entre t = 0.3 Gan et t = 0.5

Gan pour les simulations B, C et D, et peu de temps après que le NAG soit activé pour les
simulations E et F, et elles correspondent à des périodes de croissance rapide du trou noir.
Durant ces périodes, un gros fragment de gaz peut être accrété, ce qui cause des variations
soudaines du terme ρ∞ de l’équation 2.49. Quand un fragment dense de gaz tombe dans le
trou noir, ṀBH peut augmenter d’un très grand facteur, et à ce moment, la luminosité du
NAG est donnée par la limite d’Eddington, comme présenté dans l’équation 2.51. Cet effet
devient beaucoup moins important plus la simulation avance, car le gaz est moins dense, et
un gaz plus diffusé a moins de chance de produire de fragments denses.

Pour la simulation L, sans barre, le seul moment où la limite d’Eddington est atteinte est au
tout début de la simulation, alors que le gaz est présent dans le centre de la galaxie. Par la
suite, la luminosité du NAG augmente lentement, comme la masse du trou noir, sans avoir de
grandes fluctuations comme les galaxies avec barre. Remarquons tout de même la fluctuation
à t ∼ 0.35 Gan, qui est la seule exception, et qui est due à un fragment dense de gaz qui était
encore présent dans le centre de la galaxie. L’effet est peu visible sur la figure 4.11 et la limite
d’Eddington n’est même pas atteinte par cette fluctuation.
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Figure 4.13 – Luminosité des NAGs pour les galaxies bleues. La ligne rouge représente la
luminosité d’Eddington.

4.4 Histoire de la formation stellaire

4.4.1 Taux de formation stellaire

Maintenant que nous avons vu l’évolution de la barre et du trou noir, il est intéressant de voir
quels sont les effets sur la formation stellaire. Dans un premier temps, regardons les galaxies
spirales barrées, soit les simulations A-F. La figure 4.14 présente le taux de formation stellaire
(TFS) pour la galaxie entière dans le panneau du haut, et à l’intérieur d’un rayon de 1kpc pour
le panneau du bas. Dans le cas de la simulation sans NAG (simulation A, courbe noire), le
TFS global est essentiellement constant jusqu’à t = 0.4 Gan, moment où la barre s’est formée.
Par la suite, la formation stellaire augmente rapidement, atteignant un pic de 31.7M�/an à
t = 0.55 Gan. Par la suite, le TFS diminue tandis que le réservoir de gaz disponible pour créer
de nouvelles étoiles s’épuise. Ces résultats sont entièrement consistants avec ceux obtenus par
Martel et al. (2013) et Carles et al. (2016).

La présence du NAG n’a pas d’effet significatif sur le TFS avant t = 0.3 Gan. Le TFS est faible
dans la région centrale, ce qui signifie que la majorité des étoiles se forment dans une région
éloignée où le NAG n’a pas vraiment d’influence. Après t = 0.3 Gan, la formation stellaire dans
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la région centrale devient importante et le NAG produit clairement une rétroaction positive sur
celle-ci. Le TFS central augmente plus rapidement, résultant en un TFS global qui commence
à augmenter 200 millions d’années plus tôt, et obtient un pic de 54.5M�/an pour la simulation
B, et de 33.5M�/an pour la simulation D, tous deux se produisant à t = 0.46 Gan au lieu de
t = 0.55 Gan, soit 100 millions d’années plus tôt. La simulation C quant à elle voit un double
pic de formation stellaire, soit de 11, 2M�/an à t = 0.46 Gan et de 21M�/an à t = 0.55 Gan.
À la figure 4.10, la courbe de la simulation C présentait une force de barre moins élevée que les
autres simulations avec NAG, et qui maintenait son maximum avec une valeur de A2 ∼ 0.3,
de t = 0.4 Gan à t = 0.62 Gan. Cette instabilité dans la formation de la barre a donc apporté
moins de matière gazeuse que les simulations B et D à t = 0.46 Gan et explique donc cette
différence. Le second pic concorde avec la simulation A, mais a une durée plus courte. Après
le pic, à t ∼ 0.8 Gan, les simulations avec NAG ont un TFS plus petit d’environ 30% que la
simulation sans NAG, et ce jusqu’à la fin de la simulation. Il est important de noter qu’à des
temps si tardifs, la formation stellaire se fait presque exclusivement dans les régions centrales
de la galaxie, ce qui explique la similitude des courbes dans les deux panneaux.

Retarder la rétroaction du NAG fait une grande différence sur le taux de formation stellaire.
Dans les simulations E et F, le NAG est actif à t = 0.5 Gan, à un moment où la formation
stellaire dans la région centrale a déjà bien commencé. La rétroaction du NAG n’aura prati-
quement aucun effet, puisque sa masse est toujours de MBH = 106M�, et donc la luminosité
LAGN est très faible à ce moment. Il faut un autre 500 millions d’années avant que la lumi-
nosité du NAG rattrape celle des simulation B, C et D, et à ce moment, le pic de formation
stellaire s’est produit depuis longtemps. Le résultat de cela est que l’évolution du TFS pour
les simulations A, E et F est très similaire, avec un pic au même moment et avec environ le
même TFS, et l’évolution à des temps avancés est sensiblement la même aussi.

Dans le cas des simulations de galaxies non barrées, le taux de formation stellaire global
diminue lentement avec le temps, baissant d’un facteur 2 après 1.5 Gan, et la rétroaction du
NAG ne change pas vraiment ce taux. Le TFS de la région centrale augmente lentement et
plus irrégulièrement, et l’effet du NAG se fait ressentir légèrement après t = 500 Gan, où le
TFS de la simulation avec NAG est inférieur d’environ 30%. Le fait que le TFS global demeure
inchangé montre que la rétroaction du NAG va supprimer la formation stellaire dans la région
centrale, mais que celle-ci se produira à un rayon plus grand que 1 kpc.
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Figure 4.14 – Taux de formation stellaire en fonction du temps pour les galaxies bleues.
Courbe noire : Simulation A (sans NAG) ; courbe bleue : Simulation B (rétroaction thermique) ;
courbe verte : Simulation C (fcin = 0.1) ; courbe rouge : Simulation D (fcin = 0.2) ; courbe
cyan : Simulation E (NAG retardé, fcin = 0.1) ; courbe or : Simulation F (NAG retardé,
fcin = 0.2).

4.4.2 Masse stellaire

La figure 4.15 présente la masse stellaire formée au cours de la simulation en fonction du
temps, pour la galaxie entière dans le panneau du haut, et pour un rayon de 1 kpc du centre
de la galaxie pour le panneau du bas. Puisque les étoiles sont libres de bouger à l’intérieur et
à l’extérieur de ce rayon, il est important de noter que la quantité d’étoiles au centre de la
galaxie n’est pas nécessairement égale à l’intégration du TFS central. Initialement, toutes les
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simulations de galaxies barrées ont le même comportement, et il est intéressant de noter que
pour t = 1.5 Gan, les valeurs de M∗ pour les simulations avec NAG ont un écart maximal de
0.2 dex, et elles sont plus faibles de 0.3 dex de la valeur de M∗ de la simulation A. La seule
différence majeure se situe entre t = 0.4 Gan et t = 0.8 Gan, où la masse stellaire augmente
plus rapidement pour les simulations B, C et D, puisque les pics du TFS se produisent plus
tôt, et il n’y a pas de différence notable entre les simulations A, E et F. Tout est donc cohérent
avec la figure 4.14.

Dans le cas des simulations de galaxies non-barrées, les courbes des simulations K et L suivent
les simulations A-F jusqu’à t = 0.3 Gan, moment où la barre se forme pour les galaxies spirales
barrées avec NAG. Le taux de formation stellaire global augmente constamment, et n’est pas
affecté par la rétroaction du NAG. À t = 1.5 Gan, un facteur 2 diffère des galaxies spirales
barrées à celles non-barrées. Pour la masse stellaire centrale, elles augmentent de manière
similaire jusqu’à t = 800 Man, où la rétroaction a un petit effet. Il y a une différence d’environ
30% avec la masse stellaire centrale lorsque le NAG est présent, montrant encore une fois que
les étoiles ont simplement été formées à un rayon plus élevé puisque globalement il n’y a aucun
effet sur M∗ pour les simulations de galaxies non-barrées.
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Figure 4.15 – Masse stellaire en fonction du temps pour les galaxies bleues. Courbe noire :
Simulation A (sans NAG) ; courbe bleue : Simulation B (rétroaction thermique) ; courbe verte :
Simulation C (fcin = 0.1) ; courbe rouge : Simulation D (fcin = 0.2) ; courbe cyan : Simulation
E (NAG retardé, fcin = 0.1) ; courbe or : Simulation F (NAG retardé, fcin = 0.2) ; courbe
grise : Simulation K (Non barrée, sans NAG) ; courbe rose : Simulation L (Non barrée, avec
NAG, fcin = 0.2).

4.4.3 Cartes de formation stellaire

Les figures 4.16, 4.17, 4.18 et 4.19 sont des "cartes spatio-temporelles" de l’histoire de la forma-
tion stellaire, les deux premières étant pour les galaxies spirales barrées, et les deux dernières
pour les galaxies spirales non-barrées. Chaque pixel représente le TFS en masse solaire par an
dans un intervalle spatial particulier durant un intervalle de temps particulier. Ces cartes ont
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pour but d’avoir une meilleure vue d’ensemble de l’évolution de la formation stellaire dans la
galaxie. En regardant la simulation A dans la figure 4.16, on note qu’initialement, les étoiles
se forment à tout rayon de la galaxie jusqu’à un rayon d’environ 9kpc, à l’exception de la
région centrale près d’un rayon de 0.5 kpc, puisque la quantité de gaz disponible est très faible
à ce moment. Au fur et à mesure que le temps avance, le moment cinétique du disque gazeux
est redistribué, avec du gaz se déplaçant vers les régions centrales, et aussi vers les régions
externes. Après 500 millions d’années, on peut distinguer clairement deux régions actives de
formation stellaire : une région interne (r < 2kpc) où les étoiles se forment à l’intérieur de la
barre, et une région externe (r > 6kpc) où les étoiles se forment dans le disque, principalement
dans les bras spiraux. La figure 4.17 montre un agrandissement de la région centrale de 1kpc

de rayon.

Pour la simulation A (panneau du haut à gauche), le pic de formation stellaire à t = 0.55

Gan est clairement visible. Plus le temps avance, plus la formation stellaire devient concentrée
dans la région centrale. C’est en accord avec les résultats obtenus par Martel et al. (2013). Le
scénario "classique" d’évolution de galaxies spirales barrées stipule que la barre apporte le gaz
vers le centre de la galaxie où celui-ci est ensuite converti en étoiles. Martel et al. (2013) ont
montré que les étoiles se forment tout le long de la barre, et que la formation stellaire devient
plus concentrée parce que la composante gazeuse de la barre se contracte avec le temps, et
c’est exactement ce que nous observons avec la simulation A.

L’effet de la rétroaction du NAG sur la formation stellaire centrale est très grand. En compa-
rant les simulations B, C et D avec la simulation A, on voit que le NAG supprime la formation
stellaire dans un rayon de 10−20pc. La région de formation stellaire active ne se contracte plus
avec le temps, et s’étend au contraire dans la simulation B. À t = 1.5 Gan, la région centrale
de formation stellaire est concentrée dans environ 100 pc pour la simulation A, tandis que
pour les simulations B, C et D, elle s’étend jusqu’à 400 pc. L’algorithme GCD+ transforme
une particule de gaz en particule étoile lorsque la densité critique est atteinte, et lorsqu’il n’y
a pas de rétroaction de NAG, le gaz atteint "par lui même" cette densité tandis que la barre
se contracte. Dans le cas des simulations avec rétroaction, le gaz qui "coule" vers le centre de
la galaxie à cause de la barre entre en collision avec le gaz repoussé par le NAG, ce qui cause
une augmentation rapide de la densité du gaz. À cause de cela, la formation stellaire va être
repoussée plus loin, commencera plus tôt et sera plus violente.

Pour les simulations E et F, la rétroaction débute à t = 0.5 Gan, et la formation stellaire est
déjà bien avancée. De plus, comme mentionné précédemment, la rétroaction n’affecte pas si-
gnificativement la formation stellaire, qui est déjà très dense. Cependant, la formation stellaire
sera poussée à un rayon plus grand, comme pour les simulations B, C et D.

Les figures 4.18 et 4.19 sont les cartes spatio-temporelles pour les galaxies spirales non-barrées,
pour la galaxie complète et sa région centrale respectivement. Les simulations K et L (panneaux
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du bas) sont comparées avec les simulations A et D (panneaux du haut). Dans la simulation
K, il n’y a pas de barre pour transférer le moment cinétique, et la formation stellaire prend
place partout dans la galaxie jusqu’à r = 12kpc. En comparant les simulations K et L, on
voit clairement que la rétroaction du NAG pousse la formation stellaire plus loin, comme elle
le fait avec les galaxies barrées. Dans la simulation L, la formation stellaire est pratiquement
supprimée pour r < 0.4 et grandement réduite pour 0.4kpc < r < 0.8kpc. Cela a pour effet
de diminuer la masse stellaire dans la région centrale, mais ne change pratiquement rien pour
la masse stellaire globale, comme démontré par la figure 4.15.

En comparant les simulations D et L, on voit qu’en l’absence d’une barre, la capacité à re-
pousser le gaz par la rétroaction du NAG est beaucoup plus grande. Dans la simulation L, le
gaz est pratiquement au repos, alors que dans le cas de la simulation D, il y a un flux vers le
centre à cause de la barre. C’est donc plus difficile dans la simulation D de repousser le gaz,
mais la compression résultante du gaz permet d’avoir de la formation stellaire plus tôt.

Figure 4.16 – Carte de formation stellaire pour les galaxies bleues.
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Figure 4.17 – Carte de formation stellaire de la région centrale (1 kpc) pour les galaxies
bleues.
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Figure 4.18 – Carte de formation stellaire pour les galaxies A, D, K et L (comme indiqué),
galaxies entières.

Figure 4.19 – Carte de formation stellaire pour les galaxies A, D, K et L (comme indiqué),
régions centrales (1 kpc).

4.5 Fraction de gaz

Dans cette section, nous allons porter notre attention sur les effets de la variation de la fraction
de gaz dans les galaxies. Pour les simulations A-F, ainsi que les simulations K et L, la fraction
de gaz présente dans la galaxie a été déterminée à partir de l’équation 3.14, qui a donné
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comme fraction fgaz = 0.192. Les simulations G et I auront les mêmes conditions initiales que
la simulation A, sauf pour la distribution des particules étoiles et gaz, où le ratio étoiles/gaz
sera fgaz = 0.096 pour la simulation G et fgaz = 0.048 pour la simulation I. Les simulation
H et J auront les mêmes conditions initiales que la simulation D, sauf pour la distribution
des particules étoiles et gaz, où le ratio étoiles/gaz sera fgaz = 0.096 pour la simulation H et
fgaz = 0.048 pour la simulation J. Ainsi, les simulations A-F ont la plus grande quantité de
gaz, et sont celles que je nomme "galaxies bleues". Les simulations G et H ont la moitié moins
de gaz que les galaxies bleues, et je les nommerai "galaxies rouges", et les simulations I et J
ont la moitié moins de gaz que les galaxies rouges, et je les nommerai "galaxies plus rouges".

4.5.1 Force de la barre

Débutons l’analyse avec la force de la barre. Dans les figures suivantes, le code de couleur va
ainsi : les galaxies sans NAG sont représentées par les courbes en noir, et celles avec NAG
par les courbes en rouge. Les lignes pleines sont les galaxies bleues, les lignes pointillées sont
les galaxies rouges, et les lignées pointées sont les galaxies plus rouges. Comme le présente la
figure 4.20, réduire la fraction de gaz présent dans la galaxie va retarder la formation de la
barre, et augmenter la valeur maximale de A2. Une fraction de gaz plus élevée (simulations
A et D) augmente la quantité de dissipation, ce qui favorise la croissance d’instabilités dans
la barre. Une fois que la force de la barre a atteint sa valeur maximale, le comportement
qualitatif de l’évolution de la barre est sensiblement le même pour toutes les fractions de gaz :
une décroissance graduelle de A2 couplée à une forte oscillation. Pour la plus petite fraction
de gaz, on voit que les simulations avec et sans NAG ont un comportement et une valeur de
A2 très similaires, et donc dans le cas d’une très petite fraction de gaz, la rétroaction du NAG
ne semble pas influencer énormément la formation de la barre. Il y a une autre exception :
dans le cas des simulations sans NAG seulement, la barre de la simulation I (galaxie la plus
rouge) se forme légèrement avant celle de la simulation G (galaxie rouge).
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Figure 4.20 – Force de la barre en fonction du temps pour les galaxies sans NAG (en noir) et
avec rétroaction du NAG (fcin = 0.2, en rouge). Lignes solides : Simulations A et D (galaxies
bleues) ; lignes pointillées : Simulations G et H (galaxies rouges) ; lignes pointées : Simulations
I et J (galaxies plus rouges).

4.5.2 Trou noir supermassif central

Croissance et évolution

La figure 4.21 montre l’évolution du trou noir supermassif pour les simulations D, H et J. Dans
la simulation D, la masse du trou noir augmente dès le départ, mais très légèrement jusqu’à
t = 0.3 Gan. Il y a initialement plus de gaz disponible pour cette simulation et le trou noir
peut commencer à croître même avant que la barre ne soit formée. Dans le cas des simulations
H et J, la rareté du gaz fait en sorte que le trou noir n’augmente pas sa masse avant que la
barre ne devienne forte et commence à apporter du gaz vers le centre de la galaxie. La masse
finale du trou noir, à t = 1.5 Gan, diffère d’un facteur 2 entre les simulations D et H, et d’un
facteur 2 entre les simulations H et J, ce qui est proportionnel aux différences de fgaz pour ces
simulations.
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Figure 4.21 – Masse du trou noir en fonction du temps pour les galaxies avec une rétroaction
de NAG (fcin = 0.2). Ligne solide : Simulation D (galaxie bleue) ; ligne pointillée : Simulation
H (galaxie rouge) ; ligne pointée : Simulation J (galaxie plus rouge).

Masse centrale de gaz

La figure 4.22 montre la masse de gaz présente dans un rayon de 1 kpc pour le panneau du
haut, et pour un rayon de 0.1 kpc pour le panneau du bas, pour les simulations A, D, G-
J. En réduisant la fraction de gaz, la masse centrale de gaz augmente plus lentement, a un
maximum à une valeur plus petite et atteint son maximum plus tard. Tout cela est causé par
une combinaison d’effets. Avec une fraction fgaz plus petite, il y a moins de gaz disponible,
et la barre qui apporte ce gaz vers le centre est plus faible. La fraction de gaz plus petite
explique aussi la faible croissance de la masse du trou noir avant la formation de la barre pour
les simulations H et J, puisqu’il y a moins de gaz disponible dans le centre pour être accrété.
Une fois que le maximum de gaz a été atteint, le comportement est assez similaire pour les
simulations, la quantité de gaz diminue progressivement, et à t = 1.5 Gan, la quantité de gaz
dans un rayon de 1kpc diffère de manière proportionnelle à la fraction de gaz initiale.

Le panneau du bas de la figure 4.22 montre que dans le cas sans NAG, la quantité de gaz dans
la région la plus centrale est petite et diminue en accord avec la fraction de gaz disponible
dans la galaxie. Pour ce qui est des simulations avec NAG, il n’y a plus de gaz dans ces régions
à t = 1.5 Gan, et plus la fraction fgaz est petite, plus il est facile pour le NAG de vider cette
région du gaz par sa rétroaction, puisque ce dernier est moins dense.
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Figure 4.22 – Masse de gaz dans la région centrale en fonction du temps pour les galaxies
sans NAG (lignes noires) et avec rétroaction de NAG (fcin = 0.2, lignes rouges). Lignes solides :
Simulations A et D (galaxies bleues) ; lignes pointillées : Simulations G et H (galaxies rouges) ;
lignes pointées : Simulations I et J (galaxies plus rouges).

Luminosité du NAG

La figure 4.23 complète l’analyse de l’évolution du trou noir supermassif en montrant la lumi-
nosité du NAG en fonction du temps pour les galaxies rouges. Comme montré par la figure
4.21, réduire la fraction de gaz initiale réduit la masse du trou noir. Puisque le taux d’accrétion
de Bondi et le taux d’accrétion d’Eddington augmentent avecMBH, la luminosité décroît donc
en réduisant la fraction de gaz initiale. Le maximum est atteint plus tard, et par la suite la
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luminosité décroît lentement pour toutes les simulations, puisque le facteur ρ∞ de l’équation
2.49 diminue.

Figure 4.23 – Luminosité des NAGs pour les galaxies rouges. La ligne rouge représente la
luminosité d’Eddington.

4.5.3 Histoire de la formation stellaire

Taux de formation stellaire

Cette sous-section présente l’effet de la fraction de gaz initiale sur la formation stellaire. La
figure 4.24 présente le TFS en fonction du temps pour les simulations A, D, G-J, le panneau du
haut étant le TFS global pour la galaxie entière, et celui du bas le TFS central pour un rayon
de 1kpc. Le TFS diminue significativement avec une diminution de la fraction de gaz initiale.
Non seulement la densité du gaz diminue dans les galaxies rouges, affectant directement la
formation stellaire, mais de plus, une réduction de la densité du gaz va aussi accroître le temps
de refroidissement du gaz, puisque le taux de refroidissement est proportionnel au carré de la
densité. Cela est visible, autant dans le TFS global que le TFS central. Avec fgaz plus petit,
le TFS augmente plus lentement, atteint un maximum à une valeur plus petite et plus tard.
En comparant les figures 4.24 et 4.22, on voit que le TFS central suit la courbe de la masse
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du gaz pour un rayon de 1kpc.

Figure 4.24 – Taux de formation stellaire en fonction du temps pour les galaxies sans
NAG (lignes noires) et avec rétroaction de NAG (fcin = 0.2, lignes rouges). Lignes solides :
Simulations A et D (galaxies bleues) ; lignes pointillées : Simulations G et H (galaxies rouges) ;
lignes pointées : Simulations I et J (galaxies plus rouges).

Masse stellaire

La figure 4.25 présente la masse stellaire en fonction du temps pour la galaxie entière dans le
panneau du haut, et pour un rayon de 1kpc pour le panneau du bas, pour les simulations A,
D et G-J. La présence de la rétroaction du NAG modifie la croissance de la masse stellaire,
autant globalement que dans la région centrale, mais dans le cas de la galaxie la plus rouge, il
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n’y a que peu d’effets. En regardant les valeurs finales à t = 1.5 Ga, la rétroaction augmente
la masse stellaire pour la galaxie rouge, autant pour la masse stellaire centrale que la masse
stellaire globale, mais dans le cas de la galaxie la plus rouge, il n’y a pas cet effet. Réduire la
fraction de gaz initiale aura aussi pour effet de concentrer les étoiles dans la partie centrale de
la galaxie. En observant les valeurs finales à t = 1.5 Ga de la masse stellaire centrale et globale
des galaxies rouges, on voit qu’elles sont environ du même ordre de grandeur, ce qui n’est
pas le cas de la galaxie bleue. Réduire la densité du gaz affecte donc grandement la formation
stellaire dans le disque.
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Figure 4.25 – Masse stellaire en fonction du temps pour les galaxies sans NAG (lignes noires)
et avec rétroaction de NAG (fcin = 0.2, lignes rouges). Lignes solides : Simulations A et D
(galaxies bleues) ; lignes pointillées : Simulations G et H (galaxies rouges) ; lignes pointées :
Simulations I et J (galaxies plus rouges).

Cartes de formation stellaire

Les figures 4.26 et 4.27 sont les cartes spatio-temporelles de la formation stellaire pour les
simulations A, D et G-J, globalement et pour un rayon de 1kpc respectivement. Réduire la
fraction de gaz affecte énormément la formation stellaire dans le disque de la galaxie, où celle-ci
est pratiquement supprimée dans les galaxies rouges. La rétroaction du NAG peut pousser le
gaz à des rayons plus élevés, puisque ce dernier est moins dense. En diminuant la fraction de
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gaz, on peut observer des effets compétitifs : d’un côté, la luminosité du NAG est moins élevée,
et en même temps, la résistance du gaz à la rétroaction est plus petite. Dans la simulation H,
on voit que le second effet domine, et que la formation stellaire est poussée plus loin, mais dans
la simulation J, la formation stellaire n’est pas poussée à des rayons plus élevés, indiquant que
les deux effets se suppriment mutuellement.

Figure 4.26 – Carte de formation stellaire pour les galaxies A, D, et G-J (comme indiqué),
galaxies entières.
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Figure 4.27 – Carte de formation stellaire pour les galaxies A, D, et G-J (comme indiqué),
régions centrales (1 kpc).
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Chapitre 5

Discussion

Un des objectifs de ma maîtrise était de déterminer si la rétroaction d’un NAG a un effet positif
ou négatif sur la formation stellaire. Mes simulations montrent clairement que les deux sont
présents. La rétroaction du NAG a un effet majeur sur le moment auquel la formation stellaire
sera à son maximum, et aussi sur son intensité et la localisation des étoiles nouvellement
formées. Avec la rétroaction, les étoiles se forment plus tôt et à une distance plus éloignée
du centre. Par contre, toutes les galaxies auront éventuellement avoir approximativement la
même masse stellaire, qu’il y ait ou non de la rétroaction due à un NAG, et aussi peu importe
la force de cette rétroaction. L’effet majeur sur la masse stellaire ne vient pas de la rétroaction
du NAG, mais plutôt de la présence ou non d’une barre, et de la fraction de gaz initiale, où
dans ces cas, la masse stellaire à la fin de la simulation peut varier énormément.

Oh et al. (2012) ont conduit une étude détaillée sur les observations de l’effet de la barre sur la
formation stellaire centrale et sur l’activité de NAG sur des galaxies de type "tardives", et les
auteurs ont fourni des scénarios possibles pour expliquer les tendances qu’ils ont observé. Leur
échantillon contenait 6658 galaxies, barrées et non-barrées, avec différentes couleurs, masses
et forces de barre. De mon côté, j’ai un échantillon "légèrement" plus limité de 12 galaxies. Je
peux tout de même faire des comparaisons intéressantes avec les observations.

Oh et al. (2012) ont trouvé que l’effet de la barre sur la formation stellaire centrale est plus
importante dans les galaxies rouges, puisque la présence d’une barre augmentera la formation
stellaire centrale dans ces galaxies, tandis que pour les galaxies bleues, le TFS central est élevé
peu importe s’il y a une barre ou non. Dans mes simulations, la présence d’une barre cause
un gros starburst suivit d’une décroissance du TFS suite à un épuisement du réservoir de gaz,
comme le montre la figure 4.11. Au moment du pic de la TFS pour les galaxies barrées, la
valeur de la TFS est d’environ 30 fois supérieure à celle des galaxies non-barrées, mais à des
temps plus avancés tel que t = 1.5 Gan, le TFS est similaire pour les galaxies barrées et non
barrées. La figure 4.22 montre que les galaxies les plus rouges (lignes pointées) ont une fraction
de gaz quatre fois inférieure à celle des galaxies bleues, comme nous l’avons déterminé dans
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les conditions initiales, mais à t = 1.5 Gan, la différence entre le TFS des galaxies bleues et
les "plus rouges" est seulement d’un facteur deux. Cela suggère donc que l’effet de la barre
est plus important dans les galaxies rouges ; il faudrait des simulations de galaxies rouges non
barrées pour vérifier cela.

Tandis que l’effet de la barre sur le TFS central serait plus important dans les galaxies rouges,
Oh et al. (2012) trouvent aussi que l’effet de la rétroaction du NAG est plus importante dans
les galaxies bleues. Les auteurs proposent donc deux scénarios possibles pour l’effet moins
important dans les galaxies rouges : un affaiblissement de la barre, qui réduit le flux de gaz
vers le centre de la galaxie, ou bien simplement un épuisement du réservoir de gaz. Vérifier ces
hypothèses était un autre objectif de ma maîtrise, et dans mes simulations, le maximum de
luminosité des NAG est effectivement plus faible dans les galaxies rouges, comme le montre
la figure 4.23, mais on peut cependant éliminer l’hypothèse de l’affaiblissement de la barre,
puisqu’elle demeure environs similaire dans toutes les simulations. Un épuisement du réservoir
de gaz n’est pas non plus une hypothèse à retenir, car il reste tout de même une bonne
quantité de gaz dans les simulations à la fin de celles-ci. La diminution de l’activité du NAG
dans les galaxies rouges est plutôt due au fait que la densité de gaz dans les galaxies rouges est
initialement plus petite, et arrêter le flux de gaz vers le centre de la galaxie par la rétroaction
du NAG est beaucoup plus facile quand le gaz est moins dense.

En ce qui concerne la force de la barre, Oh et al. (2012) suggèrent que cette dernière peut jouer
un rôle important dans l’évolution des galaxies barrées hôtes de NAG, et pourrait expliquer
les différences entre les galaxies bleues et rouges. Dans mes simulations, je n’ai aucun contrôle
sur la force de la barre puisqu’elle se forme par instabilité et qu’elle n’est pas présente dans
mes conditions initiales. De plus, l’évolution de la force de la barre est assez similaire dans
mes simulations peu importe la présence de NAG ou la fraction de gaz utilisé. Carles et al.
(2016) ont aussi démontré que la force de la barre est indépendante de la masse stellaire initiale
de la galaxie. Cependant, puisque la force de la barre diminue avec le temps, il est possible
de prendre deux images à des moments différents d’une de mes simulations, et de dire qu’il
s’agit en fait de deux galaxies différentes à des stades différents de leur évolution. Utilisons
mes galaxies B, C et D, et regardons plus attentivement la période 0.4 Gan < t < 0.7 Gan,
où la force de la barre atteint son maximum, jusqu’au moment où la luminosité du NAG
atteint son maximum. Pendant cette période, la force de la barre ainsi que le TFS central
diminuent, tandis que la luminosité du NAG augmente. Dans ce cas, une barre plus forte
entre en corrélation avec un TFS plus élevé et un activité de NAG plus faible, ce qui serait en
accord avec les résultats de Oh et al. (2012) .

En ce qui concerne l’effet positif ou négatif de la rétroaction du NAG, d’autres auteurs ont
effectué des recherches, qui ont été présenté plus tôt dans le mémoire. Parlons un peu du
scénario de Cresci et al. (2015) présenté à la figure 1.2, scénario dans lequel le NAG causerait
une rétroaction négative dans la cavité formée par la rétroaction du NAG qui pousse le gaz
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vers l’extérieur du centre de la galaxie, mais qui causerait une rétroaction positive sur les
parois de cette cavité et formerait des étoiles. Dans le cas de mes simulations, j’utilise une
rétroaction dynamique qui peut pousser le gaz dans toutes les directions, et je me retrouve
ainsi avec une cavité sphérique, et non pas une cavité similaire à celle présentée par Cresci et al.
(2015) qui serait plutôt le résultat de jets dirigés perpendiculairement à un disque d’accrétion.
Cependant, regardons mes simulations de galaxies non barrées pour débuter. La figure 4.1.
montre clairement la création d’une cavité au centre du disque gazeux, qui est aussi visible sur
les figures 4.18 et 4.19. Ces dernières présentent une carte spatio-temporelle de la formation
stellaire, et on voit bien que la formation stellaire a été repoussée à un rayon plus élevé. On
voit aussi sur la figure 4.18 une bande bleue claire à droite de la cavité qui n’est pas présente
en l’absence de NAG, qui est en accord avec le scénario proposé.

Le cas des galaxies spirales barrées est encore plus intéressant, puisque cet effet sera amplifié
par la barre. Puisque cette dernière apportera du gaz vers le centre de la galaxie pendant que
le NAG en pousse vers l’extérieur du centre, la collision entre le gaz causée par ces deux effets
fera en sorte que la formation stellaire commencera plus rapidement et sera plus forte que
sans la présence du NAG. Cette tendance a été bien observée autant dans les galaxies bleues
que rouges. Cependant pour la galaxie la plus rouge, les deux effets semblent s’annuler dû à
la faible densité du gaz.

Les observations de Balmaverde et al. (2016), Carniani et al. (2016) et Cresci et al. (2015)
ainsi que les simulations numériques de Roos et al. (2015) sont faites sur des galaxies spirales
non-barrées, et leurs conclusions est qu’il n’est pas clair si la rétroaction du NAG favorise
ou défavorise la formation stellaire. De mon côté, j’ai des simulations de galaxies barrées et
non-barrées, et bien qu’un échantillon plus grand serait souhaitable pour avoir de meilleures
statistiques, il y a quand même moyen de répondre à cette question. Dans le cas des galaxies
spirales non-barrées, l’effet du NAG a effectivement un effet dévastateur sur la formation
stellaire centrale, mais globalement, la rétroaction du NAG ne semble ni positive, ni négative,
comme le montrent les figures 4.14 et 4.15, et ce peu importe le stade évolutif de la galaxie.
Le cas des galaxies spirales barrées est un peu plus compliqué, car en observant les mêmes
figures, on sait que si la galaxie est à un stade évolutif peu avancé, la rétroaction du NAG a
un effet clairement positif sur la formation stellaire centrale. Cependant, si on laisse la galaxie
évoluer suffisamment longtemps, la masse stellaire de la galaxie sans NAG finira par rattraper
celle avec rétroaction de NAG, et le TFS sera comparable après une grande période de temps.
À partir de t = 0.8 Gan, les courbes du TFS sont très similaires pour toutes les galaxies et ce
jusqu’à la fin des simulations.
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Conclusion

L’objectif principal de ce mémoire est de comprendre l’effet de la rétroaction d’un NAG sur
la formation stellaire, et cela tout au long de l’évolution de galaxies spirales, barrées et non-
barrées. Dans le cadre de ce projet, j’ai effectué un total de 12 simulations grâce au code GCD+,
dont 10 galaxies barrées. Les caractéristiques de ces galaxies ont été choisies de manière à être
similaires à celles de la Voie Lactée. Je me suis particulièrement concentré sur la région centrale
de ces galaxies, à un rayon de 1kpc, puisqu’il s’agit de la zone d’effets la plus probable du
NAG. Voici les conclusions principales que j’ai pu tirer de ce travail :

1. La rétroaction de NAG a initialement un fort effet positif sur la formation stellaire. Le
TFS augmente plus rapidement et atteint son maximum plus tôt. Cependant, une fois que
la majorité du gaz a été convertie en étoiles, l’effet de la rétroaction n’est plus important,
et éventuellement, le TFS des simulations sans NAG rattrape celui des simulations avec
rétroaction du NAG, et après un temps de 1.5 Gan, la masse stellaire totale est environ
2− 5% plus importante que dans les galaxies avec rétroaction.

2. L’effet de la rétroaction du NAG est plus important s’il peut agir avant que la formation
stellaire devienne importante. Si on active le NAG alors que la formation stellaire dans
les régions centrales est déjà bien établie, l’effet de la rétroaction sur le TFS est très
faible.

3. La rétroaction affecte grandement la dynamique des régions centrales, puisque celle-ci
repousse le gaz à des distances plus éloignées. Le gaz entre en collision supersonique avec
le flot de gaz vers la région centrale provenant de la présence de la barre. La conséquence
de cette collision est que la formation stellaire va débuter plus tôt, sera plus violente, et
se produira à un rayon plus grand.

4. La présence d’une barre joue un rôle très important dans l’évolution des galaxies, en
apportant du gaz à la région centrale, où ce dernier peut former des étoiles et nourrir le
NAG. À la fin des simulations, la masse du trou noir de la galaxie non-barrée était plus
petite d’un facteur 30 comparée à celle des galaxies barrées, la masse stellaire globale
était plus petite d’environ 50%, et la masse stellaire centrale était quant à elle plus
petite d’un facteur d’environs 3 en comparaison avec les galaxies barrées. Ce résultat
pourrait expliquer l’intervalle de masse du trou noir pouvant atteindre jusqu’à 2 ordres de
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magnitude de différence pour une même masse de galaxie, comme il est possible de voir
dans la relation entre la masse du trou noir et la masse globale de la galaxie, comme celle
de Reines & Volonteri (2015). De plus, l’effet du NAG devient totalement négligeable
en l’absence d’une barre, excepté dans la région centrale où la formation stellaire est
supprimée, mais celle-ci est simplement repoussée à un rayon plus élevé. Sinon, le TFS
global ainsi que la masse stellaire globale demeurent similaires tout le long de l’évolution
de la galaxie non-barrée, qu’il y ait présence d’un NAG ou non. Comparées aux galaxies
spirales barrées, la luminosité du NAG est beaucoup plus petite, et les régions centrales
contiennent beaucoup moins de gaz qui pourrait être affecté par la rétroaction du NAG
dans les galaxies non-barrées.

5. Lorsque la fraction initiale de gaz est diminuée, la formation de la barre se fait plus tard.
En conséquence, la formation stellaire est plus tardive et la valeur maximale du TFS
sera plus petite. Les masses stellaires globale et centrale finales sont plus petites d’un
facteur proportionnel à la fraction, et sont peu affectées par la rétroaction du NAG

Ces effets évolutifs sont très importants, car ils permettent de comprendre un peu plus le rôle
de la rétroaction de NAG dans l’évolution d’une galaxie spirale barrée. Bien que l’échantillon
de galaxies soit petit, les simulations que j’ai effectuées ont quand même pu répondre aux
hypothèses de Oh et al. (2012), qui cherchaient à expliquer pourquoi l’effet du NAG est plus
important chez les galaxies bleues. Puisqu’il n’y a pas d’affaiblissement au niveau de la barre
dans les galaxies rouges, et que leur réservoir de gaz n’est pas épuisé à la fin des simulations,
mes résultats rejettent leurs hypothèses. Cet effet est plutôt dû au fait que la densité de gaz
est plus petite dans les galaxies rouges, et qu’il est ainsi plus facile d’arrêter le flot de gaz qui
va vers le centre de la galaxie par la rétroaction du NAG. Cependant, en utilisant des images
à des temps différents de mes galaxies bleues sur la période de temps située entre le maximum
de force de la barre et le maximum d’intensité lumineuse du NAG, j’arrive à reproduire leurs
résultats où une barre plus forte cause un TFS plus élevé et une activité de NAG plus faible.

Il est plus compliqué de comparer mes résultats avec ceux de Balmaverde et al. (2016), Carniani
et al. (2016) et Cresci et al. (2015) ainsi que les simulations numériques de Roos et al. (2015)
puisque ces auteurs se consacrent uniquement aux galaxies non-barrées, tandis que mon projet
se concentre sur les galaxies barrées, mais les résultats de mes simulations concordent avec le
modèle de Cresci et al. (2015) sur l’effet positif de la rétroaction du NAG, puisque ce dernier
augmente la densité de gaz aux extrémités d’une cavité formée par la rétroaction dynamique,
favorisant ainsi la formation stellaire. Cet effet est aussi présent, et amplifié par la présence
de la barre dans le cas d’une galaxie spirale barrée.

Un point sur lequel nous sommes tous d’accord, c’est que le sujet est toujours mal compris
et qu’il reste beaucoup de travaux à accomplir, et que nos modèles théoriques pourraient être
améliorés. Dès le départ, l’utilisation du taux d’accrétion de Bondi peut fausser les résultats des
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simulations, puisque comme expliqué auparavant, il est peu probable qu’un modèle à symétrie
sphérique représente bien l’accrétion faite par un trou noir.

5.1 Travaux futurs

Comme mentionné plus tôt, une grosse limitation de ces travaux est le petit échantillon. Il
serait bien de pouvoir avoir un échantillon de plusieurs milliers de galaxies, mais comme mes
travaux le démontrent, il est quand même possible d’obtenir des résultats intéressants et d’en
tirer des conclusions intéressantes, même avec un échantillon restreint. Pour des travaux futurs,
il y a quand même plusieurs simulations à faire.

Dans un premier temps, il faudrait des simulations de galaxies rouges sans barre pour compléter
l’échantillon actuel, et permettrait d’obtenir des conclusions plus complètes. Cela permettrait
de vérifier si l’effet de la barre est plus important chez les galaxies rouges. Aussi, les simulations
E et F ont été faites dans le but de voir l’effet du NAG sur une barre qui a déjà commencé à se
former, et le temps choisi de 500 millions d’années avant d’activer la rétroaction du NAG est un
moment où la barre est déjà formée et où la formation stellaire est déjà bien commencée, alors
refaire les mêmes simulations en activant la rétroaction plus tôt pourrait permettre d’observer
ces effets.

Un autre point évident est le fait que nous n’utilisons qu’une seule masse de galaxie ; il serait
donc intéressant de faire ces simulations pour différents types de galaxies, en reprenant par
exemple les galaxies de Carles et al. (2016) en y ajoutant un NAG.

Notre modèle se limite aussi à des galaxies isolées. En réalité, les galaxies accrètent de la
matière du milieu intergalactique, et peuvent aussi fusionner avec d’autres galaxies. Ces effets
dynamiques peuvent venir modifier grandement la dynamique de la barre, ainsi que l’évolution
des galaxies barrées après l’épisode de starburst, et donc il serait intéressant de refaire des
simulations dans ce sens, en apportant quelques modifications au code GCD+ pour permettre
de le faire.

De plus, le sujet est assez populaire en ce moment et plusieurs articles sont publiés, il est
donc probable d’avoir plus d’articles observationnels dans un futur proche qui permettraient
d’améliorer ou de valider les modèles actuels.
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