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RésuméDurant ette thèse, j'ai étudié la formation des galaxies grâe à des simu-lations osmologiques et à un nouveau modèle analytique. Dans le adre dumodèle standard de formation hiérahique des grandes strutures, les petites�utuations primordiales de densité observées sur le fond di�us osmologiquesont ampli�ées par la gravité pour donner des halos de matière noire de plusen plus gros. C'est au sein de es halos que le gaz s'e�ondre et se refroiditpour former des disques de gaz froid à support entrifuge. Ces disques sontensuite onvertis en disques stellaires : les galaxies. Le problème dans esénario est elui du sur-refroidissement : une trop grande part du gaz �nitsous forme d'étoiles omparativement aux observations. J'ai don réalisé uneétude de l'évolution des baryons (un gaz d'hydrogène et d'hélium) dans l'Uni-vers grâe à des simulations numériques hydrodynamiques haute-résolution.Cependant, es simulations sont a�etées par des e�ets de résolution �nie.J'ai ainsi développé un modèle analytique simple qui possède l'avantage dene pas être a�eté par de tels e�ets. Celui-i prédit la quantité de baryonsdans haune des 4 phases suivantes : étoiles, gaz froid dans les disques gala-tiques, gaz haud dans les amas et gaz di�us dans le milieu intergalatique.La omparaison des résultats aux observations a montré que la osmologieontr�le le taux de formation d'étoiles dans l'Univers. Ce modèle a aussi misen lumière le r�le essentiel des vents galatiques qui, éjetant le gaz froid desdisques jusque dans les halos de gaz haud, permettent d'éviter le problèmedu sur-refroidissement. En�n, en une ouverture vers l'astropartiule, j'ai étu-dié les impliations de la physique du gaz sur le fond di�us gamma produitdans l'hypothèse de matière noire légère.





AbstratDuring this Ph.D, I have studied the formation of galaxies using osmo-logial simulations and I have developed a new analytial model.In the framework of the hierarhial model of galaxy formation, small pri-mordial density �utuations observed on the osmologial mirowave bak-ground are ampli�ed by gravitational instability leading to the formation oflarger and larger halos. The gas ollapses and ools in these dark matterpotential wells and forms old entrifugally supported gas diss. These dissare onverted into stellar diss that is to say galaxies. The problem in thissenario is the so-alled �overooling problem� : the resulting amount of starsis greater than the observed one by a fator of four.I have therefore studied the evolution of baryons (hydrogen and heliumgas) in the Universe using high resolution hydrodynamial simulations. Basedon these results, I have developed a simple analytial model for omputingthe baryons mass fration in eah of the following phases : stars, old gas ingalati diss, hot gas in lusters and di�use gas in the intergalati medium.The omparison of model results to observations shows us that osmologyontrols the osmi history of star formation. The important osmologialrole of galati winds is also shed to light. They ejet the old gas from dissto hot halos, overoming the overooling problem. Finally, I have studied theimpliation of baryon physis onto the di�use gamma-ray bakground fromlight dark matter partiles.





Chapitre 1IntrodutionLa déouverte de galaxies extérieures à la n�tre date de moins d'un sièle.Nous ommençons don tout juste notre exploration de l'Univers aux éhellesosmologiques. Nous vivons une ère fantastique où haque observation pro-fonde dévoile de nouvelles galaxies, de plus en plus lointaines et, par voiede onséquene, de plus en plus jeunes. Ces galaxies révèlent bien des sur-prises. Au-delà des lassiques galaxies spirales et elliptiques, on déouvretoute une variété de formes et de propriétés : galaxies naines, en interation,irrégulières, atives, à �ambée de formation d'étoiles, et...Mais d'où viennent toutes es galaxies ? Comment se sont-elles formées ?Ces questions ont été le �l onduteur durant ma thèse et sont don en�ligrane tout au long du présent rapport.Le modèle hiérarhique atuellement en vigueur donne un début d'ex-pliation. L'idée est que les petites �utuations de densité, empreintes dansle fond di�us osmologique quelque 300 000 ans après le big-bang, sont en-suite ampli�ées par la gravité et forment les grandes strutures telles que lesgalaxies mais aussi les groupes et les amas. Un des ateurs importants dee sénario est la matière noire pare qu'elle représente plus de 80% de lamatière dans l'Univers. Elle gouverne ainsi la formation des puits de poten-tiels gravitationnels dans l'Univers, au sein desquelles les galaxies naissent.Paradoxalement, bien que sa nature soit enore inonnue, la dynamique dela matière noire ommene à être bien maîtrisée, notamment grâe à l'essordes simulations numériques.A l'inverse, l'évolution de la matière ordinaire, les baryons, est beauoupplus omplexe et moins bien omprise. Aux petites éhelles osmologiques,les baryons se déouplent très vite de la matière noire ar ils sont soumis à



14 CHAPITRE 1. INTRODUCTIONde nombreux phénomènes physiques dont la modélisation est di�ile. Pre-mièrement, le gaz est un �uide ollisionnel e qui implique que les e�ets dela pression sont non négligeables. Deuxièmement, les ollisions inélastiquesentre les partiules du gaz rayonnent son énergie interne : 'est le refroi-dissement. Le gaz, perdant son support thermique, s'e�ondre et forme desdisques à support entrifuge de densités très élevées : des galaxies. Troisiè-mement, au sein de es disques, une asade gravoturbulente onduit à laformation d'étoiles. Quatrièmement, les étoiles nouvellement formées rétro-agissent sur le milieu interstellaire : 'est le �feedbak�. Malheureusement,l'intensité de e feedbak et l'e�aité de la formation d'étoiles sont malonnues. Le modèle hiérarhique se heurte alors à un grave problème : leproblème du sur-refroidissement. En l'ourrene, les quantités d'étoiles etde gaz froid dans le modèle dépassent largement elles observées.Il est pourtant fondamental de bien omprendre l'évolution thermody-namique des baryons ar ils onstituent la seule matière observable dansl'Univers à l'heure atuelle. Durant ma thèse, j'ai don étudié la physiquedes baryons et ses onséquenes en multipliant les angles d'approhe : si-mulations numériques, modèle analytique, omparaison aux observations etimpliations pour l'astropartiule. Je vous invite maintenant à revivre le pé-riple qui a été le mien, au royaume des galaxies et de leurs mystères.Dans la première partie du voyage, nous partirons à la déouverte dumodèle hiérarhique de formation des grandes strutures. Je présenteraiquelques éléments de osmologie qui permettent de aluler l'évolution del'Univers homogène mais aussi l'évolution des inhomogénéités dans un Uni-vers en expansion. Cela permet notamment de omprendre omment seforment les halos de matière noire et de prédire leur fontion de masse.J'évoquerai aussi les problèmes de e modèle liés à la physique des baryonsomme elui du sur-refroidissement. Cette partie pose ainsi les bases pour lasuite.L'étude préise de la physique des baryons néessite l'utilisation de si-mulations numériques osmologiques haute résolution. J'ai don utilisé etontribué au développement du ode à ra�nement de maillage adaptatifRAMSES. La deuxième partie de e périple sera don l'oasion de dérireles tehniques numériques utilisées pour aluler l'évolution de la matièrenoire, du gaz et des étoiles. Comment résoudre l'équation de Poisson, om-ment aluler l'évolution des variables hydrodynamiques ou enore omment



15prendre en ompte le refroidissement et le hau�age ? Nous nous attarderonsplus longuement sur la formation d'étoiles qui est ma ontribution person-nelle à e ode. Les simulations permettent de former des galaxies à partir des�utuations de densité observées dans le fond di�us osmologique. Je présen-terai la série de simulations que nous avons réalisée a�n d'étudier l'in�uenedes paramètres de formation d'étoiles et de la résolution �nie du ode. Enrésumé, ette partie permet de omprendre omment on passe de l'Universobservé à l'Univers simulé.La troisième partie du voyage nous amenèra à analyser les résultats dessimulations. Quels sont les phénomènes physiques essentiels qui gouvernentl'évolution osmologiques des baryons dans les simulations ? Quelle est l'in-�uene de la résolution �nie dans le ode ? En voulant répondre à es ques-tions, ela nous a onduit à développer un modèle analytique simple quiprédit l'évolution moyenne des baryons à la fois pour l'Univers dans sa glo-balité, mais aussi pour un halo de masse donnée. Je omparerai l'évolutiondes frations de gaz di�us, gaz haud, gaz froid et étoiles issues du modèleave les simulations, e qui nous permettra de �ross-valider� modèle et si-mulations. Je montrerai aussi l'importane du hau�age par les étoiles et lesquasars dans la détermination du bilan baryonique et je dérirai ommentnous avons pu modéliser simplement l'e�et de la résolution �nie qui a�eteles simulations. Cette partie dérit don omment nous avons onstruit lemodèle analytique à partir des simulations.La quatrième partie vise à évaluer l'in�uene de l'intensité du feedbak etde l'e�aité de la formation d'étoiles sur le bilan baryonique. Je ontrain-drai es deux paramètres, en omparant les résultats du modèle onernantl'Univers dans sa globalité ave diverses observations omme le taux de for-mation d'étoiles osmique, la densité omobile d'étoiles, la densité omobilede gaz froid et le fond di�us extragalatique. J'étudierai aussi les variationsde es paramètres ave la masse du halo onsidéré en omparant à des ob-servations telles que l'histoire du taux de formation d'étoiles individuel, lefration de gaz haud dans les amas ou enore les fontions de masse stellaireet HI. Cette partie permet don un retour vers les observations.Le voyage s'ahève sur les impliations pour l'astropartiule. En l'our-rene, nous étudierons le fond γ omme produit par les supernovæ de typeIa. Cela nous donnera l'oasion d'étudier une autre ontribution possibleà e fond : l'annihilation de matière noire légère dans les halos. Nous ver-



16 CHAPITRE 1. INTRODUCTIONrons que dans e sénario, le r�le des baryons est là enore prépondérant. Laomparaison du fond obtenu ave le fond observé donne des ontraintes surles propriétés du andidat matière noire légère. Cette partie fait ainsi o�ed'ouverture.Bon voyage !



Chapitre 2Le modèle hiérarhique deformation des grandesstruturesLe but du modèle hiérarhique atuellement en vigueur est de répondreà la question suivante : omment se sont formées les grandes strutures dansl'Univers ? Plus préisément, il fait le lien entre les �utuations primordialesdu fond di�us osmologique et les observations à bas redshift des �laments,amas et galaxies. L'idée maîtresse est que es �utuations primordiales sontjustement les germes des grandes strutures présentes. L'approhe générale-ment utilisée est de aluler l'évolution des quantités moyennes dans l'Uni-vers pour une osmologie donnée, puis l'évolution des �utuations par rap-port à ette moyenne. Ces �utuations sont ampli�ées par la gravité pourformer des strutures gravitationnelles appelées halos. Ces halos d'abord dela taille typique d'un amas globulaire fusionnent pour donner des halos deplus en plus gros d'où le terme de formation hiérarhique.Le premier ateur dans e sénario est la matière noire qui, dominant enmasse, va déterminer le potentiel gravitationnel de haque halo. Le seondateur est présent en plus faible quantité mais joue un r�le prépondérantpuisqu'il s'agit des baryons. En e�et, le gaz tombe dans le potentiel gravita-tionnel du halo pour atteindre l'équilibre hydrostatique. Mais, ontrairementà la matière noire qui est un �uide non-ollisionnel, les partiules de gaz sontsoumis à des ollisions. De plus ertaines de es ollisions sont inélastiques etrayonnent l'énergie interne : 'est le refroidissement. Ainsi, le support ther-



18 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUEmique rompu, le gaz s'e�ondre jusqu'à former des disques froids à supportentrifuge au sein desquels les étoiles vont naître. Les disques de gaz laissentalors progressivement la plae à des disques d'étoiles qui ne sont autres quedes galaxies. Ces galaxies fusionnent ensuite entre elles de manière plus oumoins violente, e qui donne lieu à di�érentes morphologies. Les grandeslignes du sénario hiérarhique de formation des grandes strutures ainsidérites, nous allons maintenant détailler point par point.2.1 Cosmologie2.1.1 Dynamique de l'UniversLa osmologie est l'étude de l'Univers dans son ensemble. Elle permet dealuler l'évolution des grandeurs moyennes dans l'Univers omme la densitéde matière ρ̄(t) ou la vitesse d'expansion dérite par la onstante de Hubble
H(t) = ȧ/a ave a(t) le fateur d'éhelle. Cette évolution est déduite deséquations de la relativité générale pour un Univers homogène et isotrope(équations de Friedmann) :

(

ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ̄ − kc2

a2
+

Λ

3
, (2.1)

0 =
d

dt
(ρ̄a3) +

3pȧa2

c2
. (2.2)La pression s'érit p = wρ̄ ave w = 1/3 pour un univers dominé par lerayonnement omme l'Univers primordial et w = 0 pour un univers dominépar la matière omme atuellement. k dé�nit la ourbure de l'univers. L'uni-vers est eulidien si k = 0, hyperbolique si k < 0 et elliptique si k > 0. En�n,

Λ est la onstante osmologique.De es équations, on voit apparaître l'existene d'une densité ritique quiorrespond à un univers plat et sans onstante osmologique :
ρc =

3H2

8πG
, (2.3)dont la valeur est aujourd'hui ρ0

c = 1.88.10−26 h2.kg.m−3. En général, toutesles densités d'énergie dans l'univers sont normalisées à ette densité ritique.En partiulier, si on fait le bilan des énergies aujourd'hui, on a une densitéde matière Ωm = ρ(t = 0)/ρ0
c et une densité d'énergie du vide ΩΛ = Λ/3H2

0 .



2.1. COSMOLOGIE 19

Fig. 2.1 � Evolution du fateur d'éhelle en fontion du temps. La ourbe ontinueorrespond au modèle ave Ωm = 0.3 et ΩΛ = 0.7 (osmologie ΛCDM). La ourbetiretée est le modèle ave Ωm = 1 et ΩΛ = 0 (osmologie Einstein de Sitter). En�nla ourbe pointillée est le modèle ave Ωm = 0.3 et ΩΛ = 0 (osmologie OCDM).
Grâe aux équations préédentes, dès lors que l'on onnaît la valeur de esdeux paramètres fondamentaux en z = 0, ainsi que la valeur de la onstantede Hubble H0, on peut déterminer l'évolution de la densité moyenne del'Univers ainsi que elle de son fateur d'éhelle, sa vitesse d'expansion, et...Par exemple, pour un univers Einstein de Sitter (Ωm = 1 et ΩΛ = 0) lasolution est analytique : a ∝ t

2
3 quand l'Univers est dominé par la matièreet a ∝

√
t quand il est dominé par le rayonnement. Pour un univers aveonstante osmologique, la solution peut être trouvée numériquement (voir�gure 2.1).



20 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUE2.1.2 Evolution des �utuations de densitéLa osmologie permet aussi de aluler l'évolution de l'éart à es pro-priétés moyennes omme le ontraste de densité δ = (ρ − ρ̄)/ρ̄ pour les ba-ryons (δg) ou pour la matière noire (δDM). Pour ela, il su�t de linéariser leséquations de Boltzmann (Padmanabhan 1993) en supposant des �utuationsde faible amplitude et des gradients de hamps de vitesse petits devant laonstante de Hubble. On obtient alors, dans l'approximation Newtonienne,l'évolution du ontraste de densité pour une omposante de Fourier donnéede nombre d'onde k :
δ̈DM + 2Hδ̇DM = 4πGρ̄(fDMδDM + fgδg) (2.4)

δ̈g + 2Hδ̇g = 4πGρ̄(fDMδDM + fgδg) − c2
s

(

k

a

)2

δg, (2.5)ave cs la vitesse du son dans le gaz.Si le biais entre la matière noire et le gaz est faible (δDM ≈ δg), e qui estle as aux grandes éhelles, alors la dynamique de la matière dépend prinipa-lement du potentiel gravitationnel. Pour aluler l'évolution des surdensitésde matière noire, il su�t de résoudre simplement l'équation 2.4. Pour un Uni-vers de matière Einstein de Sitter, le système admet 2 solutions : un moderoissant δ = D+ ∝ a ∝ t
2
3 et un mode déroissant δ = D− ∝ 1/t qui dispa-raît rapidement. Pour le mode roissant, les surdensités sont don ampli�éespar la gravité proportionnellement au fateur d'éhelle. Avant l'équivalene,le alul est plus ompliqué. En e�et, il faut prendre en ompte les e�etsrelativistes. L'évolution des �utuations est di�érente si la longueur d'ondedu mode est plus grande que l'horizon ou non. On trouve δ ∝ ln a pour unmode plus petit que l'horizon et δ ∝ a2 autrement. La roissane des modessub-horizon est don très faible.Dans l'équation 2.5 qui régit l'évolution du gaz, on note la présene d'unterme supplémentaire lié aux fores de pression qui in�ue sur la dynamiqueaux éhelles plus petites que l'éhelle de Jeans. Cette éhelle qui orrespondau moment où les fores de pression et gravitationnelles sont équivalentes estaratérisée par le nombre d'onde de Jeans :

kJ =
a
√

4πGρ̄

cs

(2.6)Au-dessous de ette éhelle, les modes ne roissent plus. Ce terme depression est don très important ar 'est lui qui va réer des di�érenes



2.1. COSMOLOGIE 21de dynamique entre la matière noire et le gaz tout au long de l'histoire del'Univers. Nous aurons don l'oasion de revenir dessus à maintes reprises.Nous avons don présenté, l'évolution d'un mode pour un nombre d'ondedonné. Cependant, en osmologie, on s'intéresse non pas à un seul modemais aux propriétés statistiques de l'ensemble des modes. Pour aratériserleur amplitude relative, on utilise le spetre de puissane P (k) =< |δk|2 >.En utilisant les équations préédentes, nous sommes maintenant en mesurede aluler, l'évolution du spetre de puissane depuis le spetre primordial,juste après l'in�ation, jusqu'à la reombinaison. Mais, quel est don le spetreprimordial ?En réalité, la réponse à ette question est di�ile mais les théories in-�ationnaires atuellement en vigueur, prédisent des �utuations quantiquesde nature gaussienne. Cela signi�e que les modes sont indépendants les unsdes autres, que la phase est aléatoire et que la distribution de la norme des�utuations est une gaussienne d'éart-type donné par le spetre de puis-sane P (k). Le spetre de puissane, qui aratérise don entièrement es�utuations, est de la forme
P (k) ∝ kn. (2.7)Pour les sénarios in�ationnaires, n = 1, 'est-à-dire que le spetre estinvariant d'éhelle.Comme nous sommes dans l'ère de rayonnement, le spetre de puissaneévolue omme a4 pour les modes plus grands que l'horizon. Mais, petit àpetit, l'horizon grandit, et, des modes de plus en plus grands entrent sousl'horizon. Ces modes arrêtent leur roissane (roissane logarithmique) alorsque les modes au-dessus de l'horizon ontinuent de roître. Ce proessusontinue jusqu'à l'équivalene matière-rayonnement. A partir de là, tous lesmodes roissent omme a2 et la forme du spetre va rester inhangée. Ilen résulte une pente en kn−4 pour k > keq (ave keq le nombre d'ondeorrespondant à la taille de l'univers au moment de l'équivalene) et unepente en kn pour k < keq (voir �gure 2.2). Bien sûr le raisonnement préédentest illustratif et, en réalité, le alul doit être fait en perturbant la métrique enrelativité générale et, en tenant ompte de la di�usion des photons... Aussi,en pratique, pour passer du spetre primordial, au spetre au moment dela reombinaison, on utilise la fontion de transfert T (k) qui fait le lienentre les deux. Un ajustement analytique de ette fontion est donné dansSugiyama (1995). Les �utuations de densité de matière noire au moment
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Fig. 2.2 � Graphique illustratif montrant l'évolution de la forme du spetre depuissane en fontion du redshift. De bas en haut, le fateur d'éhelle augmenterégulièrement. Le spetre est initialement une loi de puissane P (k) ∝ kn. Au furet à mesure, l'horizon grandit et �ge les modes qui deviennent plus petits que lerayon de Hubble. Il en résulte une pente en P (k) ∝ kn−4. Cei est valable jusqu'àl'équivalene (ligne tiretée). Ensuite, le spetre ne hange plus de forme et évolueplus lentement. La ourbe en gras orrespond au moment de la reombinaison.
de la reombinaison dépendent don de deux paramètres osmologiques : nla pente initiale du spetre de puissane, ainsi que σ8 la normalisation. Cedernier n'est autre que l'éart-type moyen, linéairement extrapolé en z=0,des �utuations dans une sphère de 8 h−1Mp de rayon. Si la pente est onnuedans les modèles in�ationnaires, la normalisation quant à elle, n'est préditepar auun modèle. Aussi, il est néessaire de se alibrer sur des observationspour onnaître ette normalisation.



2.1. COSMOLOGIE 232.1.3 La osmologie ΛCDMLa prinipale observation qui permet de ontraindre es paramètres os-mologiques est le fond di�us osmologique. Les observations réentes deWMAP (Spergel et al. 2003) donnent une préision inégalée sur leurs va-leurs.La méthode pour ontraindre les paramètres qui dérivent la forme duspetre de puissane ainsi que eux qui aratérisent le ontenu de l'universest largement inspirée du paragraphe préédent. Le but est de aluler les�utuations de température dans le fond di�us osmologique en fontion dees paramètres et de les ontraindre grâe aux observations. Avant la reom-binaison, les baryons forment un plasma à l'équilibre ave le rayonnement.Aussi, en plus de l'évolution de la matière noire, l'évolution des baryons etleur interation ave les photons ont des e�ets prépondérants sur les aniso-tropies du fond di�us. Notons qu'un nouveau paramètre osmologique, fon-damental pour toute ette thèse, apparaît ii puisqu'il s'agit de la quantitéde baryons Ωb.On distingue généralement trois e�ets qui dessinent la forme des �u-tuations de température dans le fond di�us osmologique (voir �gure 2.3).Tout d'abord, pour les grandes éhelles, l'e�et Sahs-Wolfe prédomine. C'estun déalage vers le rouge d'origine purement gravitationnel qui traduit ladi�ulté des photons à s'extraire d'une surdensité donnée. Le seond e�et,pour les éhelles intermédiaires, est lié à la physique des baryons. En e�et,ontrairement à la matière noire, les baryons vont être soumis à la pressionaux éhelles plus petites que l'éhelle de Jeans d'après l'équation 2.5. Aussi,ils ne vont pas s'e�ondrer mais, vont osiller adiabatiquement pour formerles pis aoustiques. En�n, aux très petites éhelles, les osillations des ba-ryons vont être e�aés par le libre parours moyen des photons : 'est leSilk-damping. Le spetre des �utuations de température hute alors.Le spetre théorique dépend des paramètres osmologiques Ωm, ΩΛ, Ωb,
H0, n et σ8. L'idée est de trouver les meilleurs paramètres osmologiquespour un ajustement des observations. La pente aux bas l permet de déter-miner la pente du spetre primordial n. L'amplitude des �utuations estdiretement liée a la normalisation σ8. Ensuite, la position du premier piaoustique vers un degré (qui orrespond à la taille de l'horizon au momentde la reombinaison) dépend de la ourbure 'est-à-dire Ωk = 1 − ΩΛ − Ωm.La densité de matière noire Ωm et la onstante de Hubble H0 in�uent sur la
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lFig. 2.3 � Flutuations de température du fond di�us osmologique (l(l+1)Cl/2π)en fontion de l'éhelle �l�. Les points ave les barres d'erreurs sont les observationsde WMAP. La ourbe ontinue est le modèle qui ajuste au mieux les observations.L'ajustement par le modèle ΛCDM est très bon exepté pour les très bas l.normalisation tandis que la densité de baryons Ωb joue prinipalement surl'amplitude relative des pis. En ne onsidérant que le fond di�us osmolo-gique, ela onduit à des dégénéresenes. Celles-i peuvent être levées enonsidérant des observations supplémentaires. La onstante de Hubble estobtenue diretement par les mesures du taux d'expansion loal grâe auxéphéides du HST Key Projet (Freedman et al. 2001). On utilise aussi lesobservations de supernovæ (relation diamètre angulaire-distane) pour déter-miner ΩΛ. En�n, les observations du spetre de puissane à bas redshift parle 2dFGRS et grâe à la forêt Lyα permettent de ontraindre prinipalement
σ8 (Peaok et al. 2001, Croft et al. 2002).Au �nal, les paramètres osmologiques qui onduisent au meilleur ajus-tement de toutes es observations dé�nissent la osmologie standard dite
ΛCDM dont les paramètres sont onnus ave une grande préision (Spergelet al. 2003).
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Ωm ΩΛ Ωb h n σ80.27 0.73 0.044 0.71 0.93 0.84Dans e tableau, h représente la valeur de la onstante de Hubble nor-malisée à 100 km/s. Notons que la densité de baryon obtenue est ompatibleave les mesures d'abondane de deutérium dans les nuages Lyα (Pettini etBowen 2001, Kirkman et al. 2003).Cette osmologie dite ΛCDM va servir de adre à toute l'étude qui suitet, le spetre de puissane des �utuations onstitue les onditions initialespour la formation ultérieure des halos.2.2 Le modèle des halosLe but de ette setion est de omprendre l'évolution des surdensités dematière noire depuis la reombinaison jusqu'à l'Univers atuel.2.2.1 Evolution linéaireDans toute la suite, nous allons nous intéresser au devenir de régions demasse M. Pour simpli�er les aluls, nous hoisissons des régions sphériques.La grandeur importante pour omprendre l'évolution de telles régions estl'éart-type des �utuations dans une sphère de taille R = (3M/(4πρ̄))

1
3 quiontient la masse M. Par dé�nition, elui-i se déduit du spetre de puissaneomme

σ2(R) =

∫ 2π

R

0
4πk3P (k)

dk

k
. (2.8)L'éart-type dépend don de R ou de façon équivalente de M ommeillustré �gure 2.4. Comme on le onstate, l'éart-type roît des grandes auxpetites éhelles, 'est à dire que les �utuations sont plus importantes pourles petites masses. Aux petites masses justement (M < Meq ≈ 106 h−1M⊙orrespondant à keq), la déroissane de la dispersion ave la masse est sim-plement logarithmique. Aux plus grandes masses, la déroissane devientbeauoup plus importante σ(M) ∝ M−

2
3 . Elle orrespond à la partie duspetre de puissane P (k) ∝ k.Au moment de la reombinaison, les �utuations de densité sont faibles(σ ≃ 10−6 ≪ 1), le régime linéaire est don valable. Dans e régime, l'éart-type augmente simplement omme D+ (voir équation 2.4), 'est-à-dire pro-
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Fig. 2.4 � Eart-type des �utuations à l'éhelle M en fontion de la masse M.De bas en haut, évolution linéaire de l'éart-type à un redshift de z = 9, z = 2 et
z = 0. La droite horizontale en gras orrespond à la surdensité ritique δc.portionnellement à a pour une osmologie Einstein de Sitter. Par ontre, laforme de la ourbe ne hange pas puisque omme nous l'avons vu la rois-sane du spetre de puissane après la reombinaison est la même pour tousles modes. Les modes roissent ainsi jusqu'à atteindre le régime non linéaire(σ ≃ 1).2.2.2 Evolution non-linéaireLa onséquene de la partie préédente est que les modes à petite éhellevont devenir non-linéaires avant eux à grande éhelle. Autrement dit, lespetites strutures se forment avant les grandes : 'est le modèle hiérarhique.Dès que l'amplitude des �utuations de densité devient prohe de δ ≃ 1, toutse omplique. La roissane des modes s'aélère et devient non-linéaire, les
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lineaireFig. 2.5 � Evolution du rayon d'une sphère initialement surdense par rapport àl'univers en traits pleins. L'extrapolation linéaire est représentée en pointillés.modes ne sont plus indépendants, et la forme de l'éart-type des �utuationsen fontion de la masse hange. Cependant, dans l'approximation de la sy-métrie sphérique, on peut aluler exatement le temps d'e�ondrement. Lataille de la sphère roît d'abord, emportée qu'elle est par l'expansion. Elleatteint une taille maximale (�turn-around�) avant de s'e�ondrer jusqu'à unrayon nul en tc. Ensuite, elle se virialise sous l'e�et des variations violentesdu potentiel global. C'est le moment tc (ou de manière équivalente zc) quenous onsidèrerons omme l'instant de formation du halo (voir �gure 2.5).Le alul exat du temps de hute libre montre que l'instant où la densitédevient in�nie orrespond au moment où la surdensité extrapolée linéaire-ment atteint la valeur
δc = 1.686. (2.9)En utilisant ei, on peut déterminer le redshift de formation d'un objeten utilisant simplement les aluls linéaires ! En l'ourrene, il est donné par
1 + zc =

δ0

δc
, (2.10)ave δ0 la surdensité extrapolée linéairement en z = 0.Au regard de e nouveau résultat, un retour sur la �gure 2.4 nous enseigneque les premiers halos, de la taille d'un amas globulaire (≃ 106 h−1M⊙) se



28 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUEforment vers un redshift de 10-15. En e�et, l'éart-type est relativement platpour les masses inférieures aussi, lorsque elui-i augmente, brusquementtoutes les masses inférieures au oude dépassent le seuil ritique δc et formentdes petits halos. Ces halos fusionnent ensuite entre eux pour former deshalos de plus en plus gros. Si on regarde l'intersetion entre l'éart-type et laourbe δc, ela donne le redshift typique de formation des strutures de massedonnée. En l'ourrene, des halos de taille galatique (≃ 1010 h−1M⊙) seforment vers un redshift de 2, alors que les halos de la taille d'un amas oud'un groupe (≃ 1013 h−1M⊙) se forment à l'heure atuelle. En poussant unpeu e type de raisonnement, il est même possible de faire des préditionssur la fontion de masse des halos de matière noire.2.3 Fontion de masse des halos2.3.1 Pour l'Univers : Press-ShehterLe formalisme de Press-Shehter (Press et Shehter 1974) vise à pré-dire la fontion de masse des halos dans l'Univers. Il repose sur deux pointsmajeurs. Le premier point est de onsidérer qu'un halo est formé quand lasurdensité extrapolée linéairement au redshift voulu atteint la densité ri-tique δc. Cela orrespond aux expliations données préédemment.Le seond point est que les �utuations primordiales sont de nature gaus-sienne. Aussi, la fration de masse de l'Univers dans des halos de massesupérieure à M est :
F (> M) = 2

∫ ∞

δc

1√
2π

e
−

δ
2

2σ2(M)
dδ

σ(M)
(2.11)Dans ette expression, on onsidère que la fration de masse de l'Universsous forme de halos de masse supérieure à M est l'intégrale de la fontionde probabilité des surdensités plus grandes que la surdensité ritique. Enréalité, l'intégrale sur la gaussienne d'éart-type σ(M) n'est qu'approxima-tive puisque seule la distribution des modes est gaussienne. Pour �ltrer ettedistribution à une éhelle donnée, il onvient de hoisir un �ltre qui est plussubtil qu'un �top-hat� omme ii. En fait, le but est de trouver un ritèrede séletion pour savoir quels modes vont ontribuer à l'e�ondrement d'unerégion de taille donnée. Une approhe plus rigoureuse (Bond et al. 1991),qui tient ompte du fait que les régions qui à une éhelle R sont telles que
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Fig. 2.6 � Evolution de la fontion de multipliité g ave le redshift. Les ourbesontinues représentent l'évolution de la distribution des halos pour l'Univers. Lesourbes en pointillées orrespondent à la distribution pour les progéniteurs d'unhalo de masse 1012 M⊙. De gauhe à droite, le redshift diminue : z=8 puis z=2 puisz=0. A noter qu'en z=0, la distribution donnée par Press-Shehter Etendu est undira.
δ < δc peuvent être ontenues dans des régions plus grandes telles que δ > δc,explique le fateur 2.La fontion de masse est alors simplement la dérivée de l'équation 2.11.On utilise généralement plut�t la fontion de multipliité g = dF/d log M . La�gure 2.6 illustre l'évolution de ette fontion de multipliité ave le redshift.Elle montre que la masse moyenne des halos augmente petit à petit.Etant données toutes es approximations, la fontion de masse de Press-



30 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUEShehter doit plus être vue omme un ajustement plut�t qu'une véritableprédition. La omparaison aux simulations montre ependant que et ajus-tement est d'exellente qualité.Le meilleur aord est obtenu si l'on dé�nit un halo omme étant la régionà l'intérieur de R200 (le rayon à l'intérieur duquel la surdensité par rapportà la densité moyenne de matière est 200). La masse du halo M200 est alors lamasse ontenue dans e rayon. Aussi, dans la suite, par soui de ohéreneave la fontion de masse de Press-Shehter, on utilisera ette onventionpour dé�nir un halo donné. On utilisera aussi parfois de manière équivalenteà la masse, la température Viriel T200. Cette grandeur dérit le potentielgravitationnel du halo et satisfait
kBT200 =

µmH

2

GM200

R200
, (2.12)ave µ le poids moléulaire moyen, mH la masse d'un atome d'hydrogène, Gla onstante de gravité et kb la onstante de Boltzmann.On notera toutefois qu'il existe de meilleurs ajustements basés sur unra�nement de Press-Shehter en l'ourrene, la fontion de masse de Shethet Tormen (1999) ou elle de Jenkins et al. (2001). On peut aussi adapter eformalisme pour faire des préditions sur les progéniteurs de haque halo.2.3.2 Pour les progéniteurs d'un halo : Press-Shehter EtenduLe formalisme de Press-Shehter prédit la distribution en masse deshalos dans l'Univers. Il a été étendu par Bond et al. (1991), Laey et Cole(1993) pour aluler la distribution moyenne des progéniteurs d'un halo demasse M0 en z0. Ce formalisme porte le nom de Press-Shehter Etendu.L'idée est de se plaer dans l'espae de Fourier. Dans et espae, la dis-tribution des �utuations est gaussienne et, surtout, les modes sont indé-pendants les uns des autres. Aussi, si l'on utilise un �ltre �top-hat� dont onaugmente progressivement le rayon, haque nouveau mode qui entre dans le�ltre est une variable allétoire gaussienne indépendante des autres. On vamaintenant onsidérer une trajetoire dans le plan δ0-σ2

0(M) (surdensité etéart-type extrapolés en z = 0).Si l'on ommene par onsidérer un rayon (dans l'espae de Fourier) nul,ela orrespond à une masse in�nie et don un éart-type nul. La surdensitélissée à ette éhelle est nulle aussi puisque l'Univers est homogène à grande



2.3. FONCTION DE MASSE DES HALOS 31éhelle. Au fur et à mesure que le rayon (dans l'espae de Fourier) aug-mente, l'éart-type augmente. D'autre part, la surdensité lissée à l'éhelleorrespondante, e�etue une marhe aléatoire. Pour un ertain σ2
0(M), latrajetoire intersete pour la première fois δc(t) = δc(1 + z), la surdensitéritique extrapolée en z=0. Cette intersetion donne don la masse du haloonsidéré (orrespondant à la trajetoire onsidérée) au redshift z. En e�et,ela signi�e que ette masse a eu le temps de s'e�ondrer ar elle a atteint lasurdensité ritique au redshift d'intérêt.La statistique de es trajetoires (marhe aléatoire) est une statistique dedi�usion. Aussi, la distribution moyenne des trajetoires peut-être aluléeen résolvant une équation de di�usion. La distribution �nale voit son éart-type augmenter au fur et à mesure que σ2

0(M) grandit. Comme σ2
0(M) estune fontion déroissante de M, ela signi�e que plus la masse onsidérée estpetite, plus la probabilité de former un halo à haut redshift est importante.Plus préisément, en regardant la fration des trajetoires qui intersetent lasurdensité ritique extrapolée en z = 0 pour des éart-type inférieurs à unéart-type donné, on retrouve la distribution des halos de Press-Shehtersans le problème du fateur 2 devant l'intégrale.Comme le proessus est brownien, on peut faire exatement le mêmeraisonnement en hangeant d'origine. On peut ainsi aluler la fration deshalos qui avaient une masse M à l'instant t sahant qu'ils ont une masse M0en t0. La fration des halos ave une masse plus grande que M en t sahantqu'ils auront une masse M0 en t0 devient alors,

F (> M, t|M0, t0) =

∫ ∞

νc

√

2

π
exp(−ν2/2)dν (2.13)ave

νc(M, t|M0, t0) =
δc(t) − δc(t0)

√

σ(M)2 − σ(M0)2
. (2.14)Cette expression est prohe de elle pour l'Univers tout entier. D'ailleurs,on retrouve une expression identique dans le as M0 → +∞ et z0 → −1(voir équation 2.11). Cei est logique puisque l'Univers a un omportementprohe d'un halo de masse in�nie dont la formation prend un temps in�ni...La di�érene ave la fontion de multipliité de Press-Shehter est que elle-i dépend aussi de la masse �nale M0 onsidérée. Quand le redshift tend vers

z0, la distribution tend même vers un dira entré en M0 (f. �gure 2.6). Ce



32 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUEformalisme permet don de aluler l'évolution de la fontion de masse desprogéniteurs d'un halo de matière noire de masse donnée.2.4 La dynamique des baryons2.4.1 Le gaz di�usNous avons vu qu'au moment de la reombinaison, il existe un biaisimportant entre les baryons et la matière noire qui explique en partie lesaratéristiques du fond di�us osmologique observé. En e�et, à ette époque,le gaz forme un plasma intimement ouplé aux photons. Aussi, la masse deJeans du plasma est très importante et, le r�le de la pression se fait sentirjusqu'à des éhelles très importantes. Mais, la masse de Jeans hute ensuitetrès rapidement après le déouplage. Aussi, le gaz tombe à nouveau dans lespuits de potentiel de la matière noire et par voie de onséquene, le biaisdevient faible. Juste après le déouplage, on a don,
δg ≈ δDM. (2.15)A partir de là, les modes de la matière noire roissent proportionnelle-ment à D+ le taux de roissane du mode linéaire roissant. Cependant, latempérature du gaz quasi-homogène intergalatique n'est jamais nul. Jus-qu'à z = 200 environ, il existe un faible ouplage résiduel qui maintient legaz à une température prohe de elle du fond di�us. Par la suite, les quasarset les étoiles jeunes, émettent un fond di�us dans l'ultraviolet, qui réhau�ele gaz intergalatique jusqu'à des températures de l'ordre de 104 K. Aussi,l'e�et de la pression est non négligeable dans l'histoire de l'Univers. Pour legaz, les modes qui orrespondent à des masses omparables à la masse deJeans
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, (2.16)voient leur taux de roissane diminué.Comme nous l'avons vu, le hamp de densité de la matière noire peutêtre déomposé en une somme de halos. La fration de baryons dans leshalos bien plus gros que la masse de Jeans est prohe de la fration debaryons universelle fb = Ωb/ΩDM, 'est-à-dire que le biais est faible. Par



2.4. LA DYNAMIQUE DES BARYONS 33ontre, pour les halos bien plus petits que ette masse de Jeans, la frationde baryons est bien plus faible. Le gaz assoié à es halos reste sous formedi�use. Ce gaz homogène intergalatique autrement appelé Forêt Lyα, joueun r�le fondamental, puisque même à z = 0 (là où sa quantité est la plusfaible), il onstitue de l'ordre de 30 − 50% de la masse totale des baryons.Ce gaz reste �en lévitation� autour des petits halos que nous appelonspour ette raison, halos di�us. Puis, il est apturé dès qu'il passe à proxi-mité de halos su�samment importants pour vainre la pression thermique.Il onstitue don le réservoir de baryons qui alimente les halos bien plus grosque la masse de Jeans dits, halos à formation d'étoiles (omme nous allonsle voir seuls es halos peuvent former des galaxies et don des étoiles, d'oùleur nom).2.4.2 Collapse adiabatiqueLe gaz apturé par les halos à formation d'étoiles tombe alors dans lepotentiel du halo. Mais quel est don e potentiel ?Les simulations osmologiques ave uniquement de la matière noire, montrentque le pro�l de densité de matière noire des halos est généralement bien ajustépar un pro�l de Navarro, Frenk & White (Navarro et al. 1996) :
ρDM =

ρs

r
rs

(

1 + r
rs

)2
, (2.17)ave rs le paramètre d'éhelle qui marque la transition entre la pente en r−1au entre et la pente en r−3 à l'extérieur. ρs est la densité aratéristique.Cet ajustement dépend de deux paramètres, la masse du halo M200 et sonparamètre de onentration cNFW = r200/rs généralement ompris entre 4 et40. Le gaz qui hute vers le entre du halo est hau�é par les hos à unetempérature prohe de T200. Cela arrête don son e�ondrement. Son pro�ltend vers l'équilibre hydrostatique dans le potentiel de la matière noire. Ilexiste ependant plusieurs solutions possibles pour et équilibre dépendantdes onditions aux limites. En onsidérant que le pro�l du gaz est proportion-nel à NFW dans les parties externes, on trouve une solution en bon aordave les simulations numériques adiabatiques (Komatsu et Seljak 2001). Parrapport à un pro�l NFW, le pro�l pour le gaz est plus aplati au entre. Les



34 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUEphénomènes dissipatifs vont totalement modi�er e pro�l dans les régionsdenses.2.4.3 Proessus de hau�age et refroidissementLe refroidissement est un proessus tout à fait essentiel pour la forma-tion des galaxies. Contrairement à la matière noire qui est non-ollisionnelle,les interations entre les atomes de gaz sont inessantes. Une fration de esollisions sont inélastiques et par voie de onséquene les életrons rayonnentl'énergie interne du gaz. Aux densités osmologiques et don très faibles quinous onernent le gaz est optiquement mine : l'énergie est don perdue àjamais... Le taux de ollisions et don le taux de refroidissement augmententave le arré de la densité. Au entre des halos de gaz haud à l'équilibrehydrostatique, la densité est très importante (δg ≈ 105), aussi, les proessusde refroidissement gouvernent toute l'évolution thermodynamique. Le gazperd son énergie thermique et s'e�ondre en un disque à support entrifugesuseptible de former des étoiles. Le refroidissement joue don un r�le fonda-mental : sans lui il n'y aurait ni galaxies, ni étoiles, ni planètes, ni personnepour s'interroger sur l'Univers...Intéressons-nous plus préisément aux phénomènes qui permettent derefroidir un gaz d'hydrogène (76% en masse) et d'hélium (24%) omme le gazprimordial. Les proessus physiques responsables du refroidissement peuventêtre déomposés en trois atégories.Les transitions libre-libre sont les ontributions dominantes au refroidis-sement au-dessus de 106 K. A es températures, le gaz est ionisé et les éle-trons libres déviés par un ion émettent un rayonnement de freinage (Bremss-trahlung). La puissane rayonnée en erg/s/m3 s'exprime (Katz et al. 1996)
Q̇ff = 1.42.10−27gff

√
Tne(nH+ + nHe+ + 4nHe++), (2.18)ave gff le fateur de Gaunt qui vaut de l'ordre de 1.5 (il dépend faible-ment de la température), ne, nH+ , nHe+ et nHe++ les densités d'életrons, del'ion hydrogène, de l'hélium ionisé une fois et de l'hélium ionisé deux fois.Les transitions lié-libre ou libre-lié se produisent lors d'une ollision entreun életron et un atome ou un ion. Dans e as, un életron peut être arrahéde l'atome. Une partie de l'énergie inétique de l'életron inident orrespon-dant à l'énergie d'ionisation est perdue. L'inverse peut se produire, l'életron



2.4. LA DYNAMIQUE DES BARYONS 35est apturé par l'ion et son énergie est là enore perdue.En�n, les transitions lié-lié dominent au-dessous de 105 K. Lors d'uneollision entre un életron et un atome, un életron passe du niveau fonda-mental à un niveau supérieur (exitation ollisionnelle). Il se désexite alorsen émettant un photon. L'énergie de l'életron inident est don réduited'autant.A l'équilibre himique, sans �ux UV, la puissane rayonnée s'érit sim-plement,
Q̇cool = n2

HΛ(T ), (2.19)ave Λ(T ) la fontion de refroidissement dont les di�érentes ontributionssont détaillées �gure 2.7. En-dessous de 104 K, le refroidissement semble inef-�ae. En fait, 'est pare que nous avons onsidéré uniquement le refroidis-sement atomique. Quand la densité devient su�sante nH > 1−10 at.m3, lesmoléules de H2 se forment et permettent de rayonner l'énergie. On noteratoutefois que ela onerne des densités élevées par rapport à nos onsidéra-tions osmologiques. Une autre ompliation provient des métaux. En e�et,en présene de métaux (C, 0...), d'autres ontributions apparaissent qui per-mettent de rayonner l'énergie enore plus e�aement.Un autre proessus intimement mêlé au refroidissement, dans le sens oùil va lui aussi hanger le taux d'ionisation, est le hau�age. Le hau�age estdû à un �ux UV en provenane des quasars et des étoiles jeunes. Commele gaz est optiquement mine, l'univers entier est alors baigné par un �uxhomogène et isotrope. L'intensité en fontion du redshift et le spetre dee rayonnement J(ν, z) sont onnus observationnellement et présentés dansHaardt et Madau (1996). Ce �ux a le double e�et de ioniser le gaz et de luiapporter de l'énergie.Le �ux UV onduit à une étape importante dans l'histoire thermique del'Univers, en l'ourrene, la réionisation. Celle-i intervient entre un red-shift de 6 et un redshift de 20 omme le suggère les mesures de la profondeuroptique en observant les quasars les plus lointains ou le fond di�us osmolo-gique. Le redshift exat est matière à débat à l'heure atuelle. Au moment dela réionisation, la température du milieu intergalatique augmente brusque-ment. Cela augmente la masse de Jeans orrespondante et diminue d'autantla formation des halos à formation d'étoiles !
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Fig. 2.7 � Les di�érentes ontributions à la fontion de refroidissement (Katz et al.1996).Le hau�age par photoionisation s'exprime simplement
Q̇heat = ΣiniΓi, (2.20)ave ni la densité des espèes H, He et He+ et,

Γi =

∫

∞

νi

4πJ(ν)

hν
σi(ν)(hν − hνi)dν, (2.21)où ν est la fréquene, hνi est l'énergie d'ionisation et σi est la setion-e�aede l'espèe i.Contrairement, au refroidissement qui roît omme la densité au arré,le hau�age est proportionnel à la densité du gaz. Le hau�age joue don



2.4. LA DYNAMIQUE DES BARYONS 37prinipalement un r�le dans le milieu intergalatique (à basse densité) alorsque le refroidissement domine au oeur des halos à formation d'étoiles (àhaute densité).Nous avons dérit la physique du hau�age et du refroidissement. Voyonsmaintenant leur r�le osmologique. Le but est d'estimer (très grossièrement)la quantité de gaz suseptible de se refroidir dans un halo à formationd'étoiles de masse donnée à un instant donné. L'approhe lassique pourévaluer ela est de aluler le temps de refroidissement, 'est-à-dire le tempstypique pour rayonner toute l'énergie interne,
tcool =

3
2
nHkBTg

n2
HΛ(Tg) − nHΓ(Tg)

, (2.22)ave Tg la température du gaz.Faisons maintenant un ertain nombre d'hypothèses très simpli�atriesa�n d'estimer e temps de refroidissement. Tout d'abord, nous allons négli-ger le hau�age, e qui est vrai uniquement pour les régions su�sammentdenses. Ensuite, nous ne prendrons en ompte que la partie libre-libre du re-froidissement Q̇ff qui domine pour les grosses masses de halos. D'autre part,nous allons onsidérer que la température du gaz est onstante dans tout lehalo et à peu près égale à la température T200. En�n, supposons un pro�lisotherme singulier pour le gaz. Alors, on peut estimer le temps de refroidis-sement en tout point du halo. Celui-i déroît ave la distane au entre duhalo.Une quantité intéressante est le rayon de refroidissement rcool. C'est lerayon tel que tcool = tH ave tH l'âge de l'Univers. Ce rayon permet dond'estimer toute la région du halo qui a eu le temps de se refroidir depuisla naissane de l'Univers. La �gure 2.8 montre la dépendane de rcool/r200ave la masse du halo. Le rayon de refroidissement diminue d'autant plusque la masse augmente. La raison simple est que la température du gazest plus importante. Le rayon de refroidissement augmente aussi ave leredshift puisque les densités sont plus importantes et le refroidissement pluse�ae. En onlusion, le refroidissement est très lent dans les gros halosà bas redshift et empêhe le gaz de former des galaxies à un grand taux.Par ontre, dans les petites galaxies à haut redshift, le refroidissement esttrès rapide et, dès que le gaz alimente le halo, il est instantanément refroidi.L'essentiel du gaz dans les petits halos à haut redshift se trouve don sous
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Fig. 2.8 � Dépendane du rayon rcool ave la masse du halo (ourbes inlinées).La ourbe ontinue est pour un redshift nul, elle pointillée pour un redshift de 2et elle tiretée pour un redshift de 8. La ligne ontinue horizontale orrespond aurayon du halo R200.forme de gaz froid et dense. Ce alul est très approximatif, nous utiliseronsune méthode plus préise dans la suite.2.4.4 Formation des disquesLe gaz à l'intérieur de rcool ayant perdu son support thermique, s'e�ondrejusqu'à atteindre un équilibre sous forme de disque à support entrifuge. Lataille du disque est alors prinipalement déterminée par le moment inétique



2.4. LA DYNAMIQUE DES BARYONS 39total du gaz quanti�é par le paramètre de spin,
λ =

∑

mi~ri ∧ ~vi√
2MvirRvirVvir

. (2.23)La somme est réalisée sur l'ensemble des partiules de gaz à l'intérieur durayon Viriel Rvir du halo de masse Mvir.Pour la matière noire, les simulations donnent généralement pour e pa-ramètre une distribution sur l'ensemble des halos bien ajustée par une loilog-normale,
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λ
, (2.24)ave une moyenne de l'ordre de 0.03−0.04 et un éart-type (pour le log) de 0.5environ (Maller et al. 2001). Cette distribution de moment inétique trouveson origine dans les ouples de fores de marées lors de la roissane linéairedes perturbations mais aussi dans les nombreuses ollisions de galaxies.Pour aluler la taille des disques, on suppose généralement que le para-mètre de spin du gaz est le même que elui de la matière noire initialementpuisqu'il est onservé lors de l'e�ondrement. Cela onduit à des tailles dedisques de l'ordre de rd ≈ 0.1Rvir.On peut même pousser le raisonnement plus loin en regardant la distri-bution de moment inétique spéi�que jz à l'intérieur même des halos. Pourla matière noire, ette distribution est donnée par un ajustement sur desrésultats numériques (Bullok et al. 2001a),

P (jz) =
µ

j+
z

(
1

1 + jz
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)2, (2.25)ave µ un paramètre de normalisation tandis que j+
z dé�nit si le pro�l estpiqué (j+

z petit) ou non (j+
z grand).En reprenant les mêmes hypothèses que préédemment onernant laonservation du moment inétique pendant l'e�ondrement, on en déduit lepro�l de densité surfaique du disque omme,

Σ(r) =
Mgaz

2πr

djz

dr
P (jz) (2.26)Les pro�ls obtenus sont alors en bon aord ave les simulations. De plusamples expliations sur la formation des disques de gaz sont données dansRasera (2002). Ces disques sont ensuite onvertis progressivement en étoilesen un temps typique t∗...



40 CHAPITRE 2. MODÈLE HIÉRARCHIQUE2.5 Fores et faiblesses du modèle hiérarhiqueLa fore du modèle hiérarhique est sans doute dans le nombre de espréditions : forme du fond di�us osmologique, fontion de orrélation, fon-tion de masse des galaxies, amas et groupes, relation Tully-Fisher et Faber-Jakson, ourbe de rotation des galaxies, distribution de masse dans les amas,et... Globalement, l'aord entre les préditions et les observations est sai-sissant ! Il existe ependant un ertain nombre de points obsurs souventliés à la physique à petite éhelle qui est mal maîtrisée. Voii, une liste nonexhaustive des problèmes atuels plus ou moins en ours d'élairissement.Tout d'abord, l'un des problèmes majeurs est elui du �sur-refroidissement�(Blanhard et al. 1992). En e�et, en l'absene d'un phénomène de feedbake�ae, la quantité prédite de baryons sous forme d'objets ondensés (gazfroid plus étoiles) est de l'ordre de 40 − 50%, alors que les observations in-diquent des valeurs de l'ordre de 10% (Fukugita et al. 1998). Cei impliqueune rétroation de la formation d'étoiles par le biais des supernovæ. Celle-ipourrait prendre la forme de vents qui diminueraient la quantité de gaz froidet d'étoiles et expliqueraient du même oup la métalliité non nulle du milieuintergalatique.Un problème ertainement lié au premier onerne la taille des disquesde gaz. En e�et, si initialement la matière noire et le gaz possèdent la mêmequantité de moment inétique spéi�que, e moment inétique est transféréen partie à la matière noire lors de l'e�ondrement du gaz. Au �nal, le momentinétique du gaz n'est plus qu'un inquième de elui du halo initial (Navarroet al. 1995). Il s'ensuit une taille des disques trop faible par rapport auxobservations.Ensuite, le nombre de galaxies satellites dans le halo de la Voie Latéesemble être inférieur d'un fateur 10 par rapport au nombre de sous-halos dematière noire dans un halo h�te de masse 1012 h−1M⊙ (Moore et al. 1999).La question est de savoir si es sous-halos existent mais ne possèdent pas debaryons ou si au ontraire ils n'existent pas.Un autre problème est d'expliquer la ouleur des galaxies (distributionbimodale, galaxies extrêment rouge EROS, omptage dans la bande K). Ceproblème est plus lié à la formation d'étoiles. Cela pourrait s'expliquer pardes phases de très forte formation d'étoiles alternées de phases plus almesou la formation d'étoiles est quasi-inexistante.Au-delà de la physique des baryons, il faut aussi noter que la nature



2.5. FORCES ET FAIBLESSES DU MODÈLE HIÉRARCHIQUE 41de la matière noire qui onstitue près de 90% de la masse de l'Univers estméonnue. Les simulations nous ont enseigné que elle-i devait être de lamatière noire froide ('est-à-dire de masse élevé mDM ≫ keV ). En e�et,dans le as ontraire omme dans les modèles de matière noire haude, lespartiules restent relativistes jusqu'à très tard dans l'histoire de l'Univers etdétruisent toutes les �utuations en-dessous de la taille de l'horizon. Aussi,la formation des petites galaxies est diminuée et la fontion de masse �naledi�ère de elle observée. Les prinipaux andidats pour la matière noirenon baryonique sont à l'heure atuelle les WIMPS qui sont des partiulesinteragissant faiblement. Nous reviendrons sur ette hypothèse à la �n durapport.En�n, les pro�ls de matière noire dans les galaxies naines semblent troppiqués par rapport aux observations. En e�et, les observations des pro�ls devitesse de rotation du entre de es galaxies semblent indiquer une densitéqui sature ontrairement au pro�l NFW qui est plus piqué au entre (vanden Bosh et al. 2000).Rappelons tout de même que la majorité de es problèmes proviennentertainement de la di�ulté à faire le lien entre la matière noire et le gaz.Ils ne doivent en auun as faire oublier l'ensemble des nombreux suès dumodèle hiérarhique. Nous allons aborder, de près ou de loin, haun desproblèmes en nous foalisant sur le �sur-refroidissement�. Il est en e�et fon-damental dans un premier temps de omprendre omment avoir une bonnerépartition osmologique des baryons dans les di�érentes phases. Commenous le verrons, les retombées de e problème sont nombreuses...





Chapitre 3Des observations auxsimulations : la formationstellaire dans les odesosmologiquesComme nous l'avons vu dans la partie préédente, l'un des points ma-jeurs qu'il reste à éluider dans le modèle standard de formation des grandesstrutures est elui du �sur-refroidissement�, 'est-à-dire que la quantité debaryons sous forme ondensée semble supérieure à la valeur observée (Blan-hard et al. 1992). Nous allons essayer de quanti�er préisément le problème,de trouver son origine et envisager des solutions. L'idée est don d'étudierl'évolution de la omposition baryonique dans l'Univers.Cependant, la formation des galaxies qui nous intéresse relève de phéno-mènes totalement non-linéaires. Il est don néessaire d'utiliser des simula-tions numériques pour reproduire les di�érentes étapes omplexes du sénariostandard : formation des halos de matière noire, fusion des halos, hau�agedu gaz par les hos, refroidissement du gaz, formation des disques, stripping,formation des étoiles... De plus, le prinipal apport du modèle hiérarhiquedans notre ompréhension de la formation des galaxies a été de montrer quel'on ne pouvait onsidérer haque galaxie omme un système isolé qui évo-lue almement. Au ontraire, les galaxies sont en perpétuel mouvement eten onstante interation ave le milieu extérieur. Il faut don utiliser des si-mulations osmologiques ave une grande dynamique en densité. Aussi, j'ai



44 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESutilisé un ode à ra�nement de maillage adaptatif (ode AMR) qui permetà la fois de simuler les strutures à grande éhelle mais aussi de zoomer surles surdensités d'intérêt. J'ai ainsi lané des simulations à très haute résolu-tion ave de la matière noire, du gaz, du refroidissement et de la formationd'étoiles a�n d'étudier la formation des galaxies.Ce hapitre est relativement tehnique. Dans une première partie, j'expli-querai sans rentrer dans les détails les méthodes numériques utilisées dans leode RAMSES. La seonde partie onstitue le travail qui m'a oupé pendantle début de ma thèse. Je disuterai plus préisément les di�érentes méthodespossibles pour inlure la formation d'étoiles dans un ode osmologique ainsique elle pour laquelle nous avons opté. En�n, je dérirai les paramètres dessimulations que nous avons e�etuées et je montrerai quelques jolis résultatspour réompenser les ourageux leteurs.3.1 Le ode N-orps et hydrodynamique RAMSESLe ode RAMSES a été développé au CEA par Romain Teyssier (Teys-sier 2002). C'est un ode N-orps et hydrodynamique haute résolution ayantde multiples appliations. De plus, RAMSES a été parallélisé ave MPI equi nous a permis de laner des simulations ave pas moins de 256 proes-seurs ! Nous nous intéresserons à son fontionnement dans le adre purementosmologique.Dans ette partie, nous verrons omment fontionne la grille à ra�nementadaptatif de maillage (AMR), omment aluler la dynamique de la matièrenoire, omment évoluer les variables hydrodynamiques qui aratérisent legaz, omment évaluer le hau�age et le refroidissement et en�n, ommentimplémenter les onditions initiales osmologiques.3.1.1 La grille AMRLe ode RAMSES utilise une grille de base artésienne ubique ommedans les méthodes de type partiules-mailles (PM). Chaque ellule peut êtresubdivisée en huit formant un �ot�. Chaque ellule de l'ot peut à nouveauêtre divisée en huit et ainsi de suite jusqu'au niveau maximal de ra�nement
ℓmax. Cette struture onstitue e que l'on appelle un arbre, omme dansles méthodes tree-ode. Tout l'intérêt de ette méthode est de ra�ner peu(voire pas du tout) dans les régions de moindre intérêt. Ainsi, la résolution



3.1. LE CODE N-CORPS ET HYDRODYNAMIQUE RAMSES 45sera la résolution de la grille de base dans de telles régions et une résolutionmaximale dans les régions souhaitées. Le nombre de ra�nement de haquerégion obéit à des ritères dit �ritères de ra�nement�.Le prinipal ritère de ra�nement dans les simulations osmologiquesest un ritère de masse. Il onsiste à ra�ner dès que la masse dans uneellule dépasse un ertain seuil. Ainsi, la masse est relativement onstantedans haque ellule : 'est une approhe dite quasi-lagrangienne très souventutilisée en osmologie (Kravtsov et al. 1997, Abel et al. 2000). Lorsqu'un seul�uide est présent e seuil revient à un nombre de partiules ritique. Dans leas osmologique, nous sommes en présene de trois �uides : la matière noirede masse mdm et de densité ρdm, le gaz de masse initiale mg = fbmdm etde densité ρg et en�n, les étoiles de masse m∗ et de densité ρ∗. Le ritère dera�nement porte alors sur le nombre total de �partiules� dans une ellule,
Ntot = ∆x3(ρdm/mdm + ρg/mg + ρ∗/m∗), (3.1)Cela assure de ra�ner dans toutes les régions où la surdensité de matièrenoire, de gaz ou d'étoiles est importante, omme par exemple les galaxies.Au ontraire, dans les vides osmologiques la résolution sera faible.RAMSES utilise aussi des ritères de ra�nement sur les gradients. Ilra�ne lorsque les gradients des variables hydrodynamiques sont trop impor-tants. De même, le ra�nement se fait toujours de tel sorte que la grille soitrelativement lisse. C'est-à-dire que si une ellule est ra�née à un niveau ℓ, lesellules voisines ne peuvent l'être qu'au niveau ℓ−1, ℓ ou ℓ+1. En onlusion,le ra�nement est dynamique, 'est-à-dire qu'il suit les surdensités au oursdu temps, et il permet de zoomer au ÷ur même des galaxies (voir image3.1) ave une résolution en masse étonnante. Cette grille AMR unique sertde support pour évoluer les di�érents �uides.3.1.2 Les pas de tempsPour évoluer les �uides, il faut se dé�nir un pas de temps. Mais, bien évi-demment, on ne peut pas prendre un pas de temps aussi grand que l'on veutar il faut résoudre temporellement l'évolution du système. Dans RAMSES,le pas de temps au niveau �ℓ� ∆tl doit être inférieur aux éhelles de tempssuivantes.Tout d'abord,

∆tl1 = C1min(tlff). (3.2)
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Fig. 3.1 � Exemple de grilles dans une simulation ave 5 niveaux de ra�nement.La région représentée ouvre une région de 600 h−1kp omobiles. La grille de baseouvre toute la région tandis que les grilles plus �nes �zooment� ' sur les surdensités(galaxies).C'est-à-dire que le pas de temps doit être inférieur au minimum des tempsde hute libre au niveau �l�, tlff (C1 étant inférieur à 1).Ensuite, haque partiule ne doit bouger au maximum que d'une fration
C2 (C2 < 1) de la taille des ellules au niveau �l�.

∆tl2 = C2
∆xl

max(vl
p)

, (3.3)ave vl
p la vitesse des partiules appartenant au niveau �l�.Comme nous nous intéressons à des simulations osmologiques, il fautaussi que le pas de temps soit inférieur ou égal à une fration C3 ≈ 0.1 du
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∆tl3 = C3

a

ȧ
, (3.4)ave a le fateur d'expansion.En�n, la ondition de Courant Friedrih Levy doit aussi être respetéepour la dynamique du gaz, elle s'exprime,

∆tl4 = C4
∆xl

|ul
x| + |ul

y| + |ul
x| + 3c

, (3.5)ave C4 le fateur de Courant, |ul
x|, |ul

y| et |ul
z| les vitesses dans les di�érentesdiretions, et c la vitesse du son.Au �nal, le pas de temps au niveau �ℓ� est �xé au minimum de es 4temps, ∆tl = min(∆tl1,∆tl2,∆tl3,∆tl4)Le point essentiel requis pour les simulations osmologiques est d'utiliserun pas de temps adaptatif qui dépend du niveau, puisque l'évolution estplus lente aux grandes éhelles. Aussi, le pas de temps au niveau ℓ est hoisiomme étant le double du pas de temps au niveau ℓ + 1.Ainsi dé�nis les pas de temps, passons à la résolution des équations dumouvement proprement dite.3.1.3 La résolution N-orpsOn ne sait pas grand-hose de la matière noire, mais on sait tout demême que les partiules interagissent prinipalement par la gravité. En e�et,les partiules de matière noire ne peuvent interagir que faiblement entre ellesar sinon elles auraient été détetées. Par exemple, si elles étaient sensibles àl'interation életromagnétique, elles rayonneraient. En e sens, les partiulesde matière noire sont non-ollisionnelles. Cei su�t pour aluler l'évolutionde la distribution de matière noire. Bien sûr, le ode ne pourra aluler l'évo-lution de haque partiule individuelle puisqu'elles sont trop nombreuses. Ondevra don avoir une approhe statistique.La dynamique de la matière noire est régie par les équations de Vlasov-Poisson. Aussi, si l'on souhaite aluler le mouvement d'une partiule dematière noire du ode (représentative de toute une olletion de partiulesindividuelles), il su�t de résoudre le système d'équation suivant :

dxdm

dt
= vdm (3.6)
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dvdm

dt
= −∇φ (3.7)

∆φ = 4πGρ, (3.8)ave φ le potentiel, xdm la position et vdm la vitesse.Pour résoudre es équations, la méthode utilisée est très prohe des odesPM et plus partiulièrement du ode ART de Kravtsov et al. (1997). Dansette méthode, le ode pro�te de la grille pour aluler le potentiel.Tout d'abord, on alule le hamp de densité en utilisant la méthodedite �Cloud in Cell�. Chaque partiule appartenant à un niveau donné estreprésentée par un nuage homogène arré de taille identique aux ellules duniveau. La masse des partiules de matière noire est alors déomposée sur lagrille. Chaque ellule se voit a�eter la fration de haque nuage reouvrantladite ellule. On a don la densité en haque point de la grille.Ensuite, on résout l'équation de Poisson. C'est la partie la plus di�ile.A�n d'optimiser le parallélisme, les méthodes utilisées sont des méthodesde relaxation. En e�et, les méthodes à base de transformée de Fourier ra-pide sont plus omplexes à utiliser dans un ode parallèle. Pour les niveaux�ns, la méthode de Gauss-Seidel est utilisée. Pour exemple, la suite suivanteonverge vers le bon potentiel (à 2 dimensions),
φn+1

i,j =
1

4
(φn

i+1,j + φn
i−1,j + φn

i,j+1 + φn
i,j−1 − 4πGρij∆x2), (3.9)ave n le numéro de l'itération.Une telle méthode onverge relativement vite pour les petites éhelles.Par ontre, pour les grandes éhelles, la onvergene est lente. Aussi, pourle niveau de base, une méthode dite �multigrille� est utilisée. Dans etteméthode, on onverge partiellement au niveau ℓ de la grille de base, puisle résidu est réinjeté au niveau ℓ − 1 et ainsi de suite jusqu'au niveau 0.Ensuite, on redesend jusqu'au niveau ℓ. Ce faisant, on pro�te des grilles debas niveau pour assurer une onvergene plus rapide des basses fréquenes.Connaissant le potentiel gravitationnel en haque point de la grille, onalule l'aélération orrespondante en approximant le gradient par la dif-férene �nie. Cette aélération est elle au entre de haque ellule. Enutilisant un shéma d'interpolation �Cloud in Cell� inverse, on alule l'a-élération de haque partiule. Il ne reste alors plus qu'à aluler la nouvellevitesse et la nouvelle position en intégrant par rapport au temps.Pour e faire, le shéma utilisé est prohe d'un shéma leapfrog. C'estune méthode du seond ordre qui possède l'avantage de fontionner même



3.1. LE CODE N-CORPS ET HYDRODYNAMIQUE RAMSES 49ave des pas de temps variables. La position et la vitesse sont alulées enutilisant une étape préditive :vn+1/2
p = vn

p + an
p

∆tn

2
(3.10)xn+1

p = xn
p + vn+1/2

p ∆tn, (3.11)puis une étape orretive.vn+1
p = vn+1/2

p + an+1
p

∆tn

2
. (3.12)On peut ainsi aluler l'évolution des partiules de matière noire.3.1.4 L'hydrodynamiqueLes équations de l'hydrodynamique permettent de aluler l'évolution desvariables qui aratérisent l'état du gaz, la densité ρ, l'impulsion ρu et l'éner-gie totale E. Elles s'érivent omme un système hyperbolique de loi de onser-vation ave deux termes soures, la gravité et le hau�age-refroidissement.

∂ρ

∂t
+ ∇x(ρu) = 0 (3.13)

∂ρu
∂t

+ ∇x(ρu2 + P ) = ρ∇xφ (3.14)
∂E

∂t
+ ∇x(Eu+ Pu) = ρu∇xφ + n2

H(Γ − Λ), (3.15)ave la pression qui est donnée par
P = (γ − 1)(E − 1

2
ρu2). (3.16)Disrétisons maintenant le système. Soit Un

i le veteur des variables hy-drodynamiques (ρ, ρu, E) au entre de haque ellule i au temps tn. Alors lesystème disrétisé s'érit,Un+1
i −Un

i

∆t
+
Fn+1/2

i+1/2
− Fn+1/2

i−1/2

∆x
= Sn+1/2

i , (3.17)ave S le veteur des termes soures et F le veteur des �ux.



50 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESPour résoudre le système, il su�t don de aluler les �ux des variableshydrodynamiques à travers les faes des ellules. Ces �ux sont évalués enutilisant une méthode de Godunov du seond ordre.Celle-i onsiste à utiliser un solveur de Riemann qui donne la solutionexate à l'évolution d'un système aratérisé par un état gauhe et un étatdroit di�érents. Connaissant ette solution, il su�t d'évaluer le �ux à l'in-terfae. En réitérant six fois la proédure, le �ux total aux six faes d'uneellule est onnu et l'évolution des variables hydrodynamiques est e�etuée.Cette méthode est dite �diretionally unsplit� par opposition aux méthodes�split� qui onsistent à aluler le �ux selon une diretion puis à modi�er lesvariables hydrodynamiques, puis selon une autre diretion, et...Le point important ii est que les états obtenus sont exats si l'on a ef-fetivement une disontinuité. Cela permet une très bonne gestion des hos,très fréquents en osmologie (gaz qui tombe dans un halo de matière noire,mouvement supersonique des galaxies dans les amas, et...). Cependant, l'uti-lisation de la variable onservative E peut auser des problèmes dans l'éva-luation de la température du gaz (néessaire pour aluler le refroidissementpar exemple). En e�et, dans de telles régions, l'énergie inétique dominetotalement l'énergie thermique. Aussi les erreurs de tronature sur l'énergietotale peuvent onduire à de grosses erreurs sur la température (températurenégative par exemple) lorsque l'on soustrait l'énergie inétique à l'énergie to-tale.Pour pallier e problème, dans RAMSES, les équations d'Euler sont ré-solues à la fois en utilisant la variables onservative E mais aussi en utilisantdiretement l'énergie interne e. Le ritère pour déider quel résultat obtenirest basé sur une estimation des erreurs de tronature sur l'énergie (∆x∂xu)2.Si l'énergie interne est plus grande qu'une fration α ≈ 0.5 des erreurs detronature alors l'énergie totale est utilisée. Dans le as ontraire, 'est l'éner-gie interne qui est utilisée. Cela permet une meilleure évaluation de la tem-pérature, utile notamment pour le alul des phénomènes de hau�age etrefroidissement.3.1.5 Le hau�age et le refroidissementLes proessus de hau�age et de refroidissement jouent un r�le ruialdans la formation des galaxies. La dynamique du gaz est totalement dé-pendante de es deux proessus. Le hau�age régule l'évolution du milieu



3.1. LE CODE N-CORPS ET HYDRODYNAMIQUE RAMSES 51intergalatique qui alimente les halos tandis que le refroidissement permet laformation des disques de gaz au sein même de es halos (voir partie 2.4.3).Une modélisation préise est don essentielle.Ces deux proessus interviennent omme termes soures dans l'équationsur l'énergie 3.15. Deux points importants sont à souligner. Tout d'abord,les temps de refroidissement tcool au ÷ur des galaxies (où les températuressont prohes de 104 K) peuvent être très ourts vis-à-vis du pas de temps duode (elui-i ne dépend que du temps typique d'évolution hydrodynamiqueou gravitationnelle du système). Aussi, une résolution totalement impliitedes équations est essentielle. Le problème se ramène alors à la reherhed'un zéro d'une fontion de la température qui est faite ave une dihotomie.Cette dihotomie est simple à implémenter ar on sait que la température�nale doit être entre la température initiale et la température d'équilibrehau�age-refroidissement.Ensuite, en présene de �ux UV, le terme soure dépend non seulementde la température et de la densité d'hydrogène et d'hélium mais aussi de lafration d'ionisation de haque espèe ! Il faut don résoudre les équationsqui déterminent la omposition himique du gaz, 'est-à-dire l'abondane enhaque espèe ionisée. En supposant l'équilibre himique, le taux de des-trution des espèes est égal au taux de réation. Cei onduit au systèmesuivant,
ΓeHnenH + ΓγHnH = αH+nH+ne (3.18)

ΓeHenHene + ΓγHenHe = (αHe+ + αd)nHe+ne (3.19)
ΓeHe+nHe+ne + ΓγHe+nHe+ + (αHe+ + αd)nHe+ne (3.20)

= αHe++nHe++ne + ΓeHenHene + ΓγHenHe

αHe++nHe++ne = ΓeHe+nHe+ne + ΓγHe+nHe+, (3.21)ave α les taux de reombinaison et Γ les taux d'ionisation des di�érentesespèes. Les termes de gauhe sont les termes de destrution tandis que lestermes de droite sont eux de réation.En ajoutant à es équations, les équations de onservation du nombretotal d'életrons, de noyaux d'hydrogène et d'hélium, le système se ramèneà six équations indépendantes qui dépendent de six inonnues. La résolutionde e système est une opération longue, aussi dans RAMSES ette opérationest faite une fois pour toute au début. Pour haque ouple densité totale degaz-température, la quantité de haque espèe est alulée, réant ainsi une
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Fig. 3.2 � Refroidissement net en erg.m3 en fontion de la densité d'hydrogèneen at.m3 et la température du gaz en K. La ligne noire représente la températured'équilibre hau�age-refroidissement. Au-dessus de ette ourbe le refroidissementnet est négatif tandis qu'au-dessous, il est positif (hau�age). A haute densité, onretrouve toutes les aratéristiques de la ourbe de refroidissement omme les deuxpis dus à l'exitation de H et He+. A plus basse densité, l'e�et du hau�age devientprépondérant.table de refroidissement. Lors de la simulation, la omposition est évaluée eninterpolant dans ette table.Le résultat de tout ela est que la quantité physique intéressante en l'o-urrene le �ux net n2
H(Γ−Λ) dépend non seulement de la température, maisaussi de la densité du gaz omme illustré �gure 3.2.Malgré le fait que les pas de temps sont déterminés par les onditions



3.1. LE CODE N-CORPS ET HYDRODYNAMIQUE RAMSES 53hydrodynamiques, le refroidissement ralentit grandement la vitesse d'exéu-tion du ode. En e�et, il onduit à des densités de plus en plus importantes.Aussi, les pas de temps deviennent de plus en plus petits. Le refroidissementest don indiretement grand onsommateur en temps de alul. Et, ela estd'autant plus vrai que la résolution est importante et que don de multiplessous-strutures très denses apparaissent.Notons que l'hypothèse prinipale qui a été faite est elle de l'équilibrehimique. Cette hypothèse est valide uniquement si les temps typiques desréations sont inférieurs aux pas de temps hydrodynamiques. Cela est vraipour les fortes densités, par ontre, e n'est qu'un résultat approhé pour lesdensités faibles de l'ordre de la densité moyenne de l'Univers. Par exemple,au moment de la réionisation, le hangement de température pour le gaz àdensité faible est un peu plus lent qu'en réalité. Néanmoins pour les densitésplus importantes qui nous intéressent, notre approximation est valide.3.1.6 Les partiularités de l'appliation osmologiqueComme nous l'avons vue, l'appliation osmologique de RAMSES re-quiert une grande dynamique d'où l'avantage d'une grille AMR et la nées-sité d'un ode parallèle. D'autre part, les hos étant très nombreux elanéessite un traitement assez �n des disontinuités omme 'est le as pourla méthode de Godunov. Etant donnée la grande variété de onditions dansune simulation osmologique, il faut aussi un ode robuste qui s'adapte bienà toutes les onditions.Au-delà de ela, le ode utilise des oordonnées dites superomobiles(Martel et Shapiro 1998) dans lesquelles, on fait le hangement de variable,
dt̃ = H0

dt

a2
(3.22)x̃ =

1

a

x
L

(3.23)
ρ̃ = a3 ρ

Ωmρc
, (3.24)ave L la taille de boîte. En utilisant e hangement de variable les équationsd'évolution de la matière noire et de l'hydrodynamique sont inhangées pourun gaz parfait (γ = 5/3). Seule hange l'équation de Poisson qui devient,

∆φ̃ =
3

2
aΩm(ρ̃ − 1), (3.25)



54 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESEn e qui onerne les onditions aux limites, elles sont hoisies pério-diques. Cela se justi�e par le fait que l'Univers est relativement homogène àgrande éhelle. Cependant, pour que ette hypothèse soit juste, il faut toutde même hoisir une taille de boîte su�samment grande, pour que la surden-sité lissée à ette éhelle soit telle que δ ≪ 1. En d'autres termes, ela revientà onsidérer des régions de masse M telles que σ(M) ≪ 1. Comme l'éart-type augmente ave le redshift (voir �gure 2.4), il faut hoisir une taille deboîte d'autant plus grande que l'on veut aller à bas redshift. En pratique,on s'aperçoit qu'une taille de boîte de 1 h−1Mp omobile ne permet pas dedesendre en-dessous de z = 5, une taille de 10 h−1Mp omobiles permetà peine d'atteindre un redshift z = 2.5 tandis qu'une boîte de 100 h−1Mpomobiles est le minimum pour atteindre z = 0. Le point négatif est qu'aufur et à mesure que l'on augmente la taille de boite, on perd en résolution.Il faut don trouver un ompromis entre bas redshift et haute résolution !En�n, qu'en est-il des onditions initiales ? Comme nous l'avons vu, les�utuations de densité sont gaussiennes ave un éart-type onnu. Une réa-lisation du hamp de �utuation est alulé ave GRAFIC2 (Bertshinger2001) en onvoluant √P (k) ave un bruit blan. On obtient en sortie lavitesse initiale à un redshift donné de haque partiule de matière noire. Ini-tialement, les partiules de matière noire sont plaées au entre de haqueellule. Le hamp de vitesse orrespond à la perturbation de densité souhaité.Le hamp de vitesse et la densité pour le gaz sont alulés de la même façon.Partant d'un redshift su�samment grand pour que l'évolution des �utua-tions soit linéaire, le ode RAMSES alule alors l'évolution de la matièrenoire et du gaz selon les équations préédemment dérites (Eq. 3.13, Eq. 3.14et Eq. 3.15).3.2 La formation d'étoiles dans le odeD'un �té, les étoiles sont la majeure soure de lumière visible de l'Uni-vers, et onstituent don la prinipale observable pour traer la distributionde matière à grande éhelle et omprendre les méanismes de formation desgrandes strutures. De l'autre, le ode RAMSES prédit la distribution etl'évolution de la matière noire et du gaz. Il est don néessaire d'inluredans le ode la formation d'étoiles la plus réaliste possible a�n de oupler aumieux les observations aux simulations et ainsi franhir un pas supplémen-



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 55taire vers la ompréhension de la formation et l'évolution des galaxies. Dansun premier temps, je vais dérire le sénario de formation d'étoiles de l'éhelledes grands nuages moléulaires à elle de la formation d'une étoile. Il fautinsister sur le fait que e sénario est très ontroversé (e qui se omprendétant donné les di�ultés d'observations et de simulations) mais, il est toutde même elui qui semble émerger à l'heure atuelle. Ensuite, je présenteraila formation d'étoiles moyennée sur des éhelles galatiques, telle que je l'aiintroduite dans RAMSES.3.2.1 Formation d'étoiles et milieu interstellaireL'évolution d'un système physique est toujours plus simple à dérire siertains proessus peuvent être négligées tant leur in�uene est faible sur ladynamique. C'est bien là tout le problème du milieu interstellaire. En e�et,dans e milieu, pour un volume donné, les énergies inétiques, les énergiesmagnétiques, les énergies des rayons osmiques et les énergies gravitation-nelles sont toutes du même ordre de grandeur ! Si on ajoute à ela les di�-ultés pour observer le gaz (majoritairement de l'hydrogène) à faible densité
nH ≃ 10−1 − 105 at.m−3, on omprend que la modélisation d'un tel milieupose quelques problèmes.Le milieu interstellaire est peuplé de di�érents objets que sont les nuagesmoléulaires (103−107 M⊙), les ÷urs denses (102−103 M⊙) et les ondensa-tions préstellaires (1−100 M⊙) où se forment les étoiles. Auparavant, haquestruture était onsidérée omme à l'équilibre. A ette vision statique a su-édé une vision plus dynamique du milieu interstellaire. Les observationsdes hamps de vitesse du gaz ainsi que les simulations numériques montrentun milieu en perpétuelle agitation (les dispersions de vitesse observées vontomme σ ≈ 10

√

L/(100 p) km/s, L étant la taille (Lequeux 2002)). Dans eadre-là, les nuages moléulaires deviennent des strutures transitoires quinaissent au hasard de la onvergene de deux �ots.Les observations du spetre de masse des nuages moléulaires montrentune loi de puissane (Heyer et al. 2001) sur près de quatre ordres de gran-deur. De plus, le spetre de puissane des �utuations de densité du milieuinterstellaire (Dikey et al. 2001) montre qu'auune éhelle n'est là enoreprivilégiée. Aussi, la struture du milieu interstellaire semble fratale. Uneexpliation naturelle de ette struture fratale est elle d'un milieu struturépar une asade gravo-turbulente.



56 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESLe sénario envisagé est don le suivant (Elmegreen 2002). Aux éhellesgalatiques, l'instabilité gravitationnelle se développe dans les régions su�-samment denses. Dans es régions, le gaz s'e�ondre et onduit à la formationde nuages moléulaires réés, modelés et détruits par la turbulene.La asade d'énergie inétique turbulente se produit entre les grandeséhelles dites �énergétiques� où l'énergie est injetée et les petites éhellesdites �dissipatives�, où les termes de di�usion deviennent du même ordre degrandeur que eux d'advetion (nombre de Reynolds Re ≃ 1). Malheureuse-ment, la soure même de la turbulene est enore inonnue. Mais, le fait quela turbulene soit présente même à l'éhelle galatique montre que l'inje-tion d'énergie à lieu même à grande éhelle (kp). Plus préisément, il existedeux prinipaux andidats pour entretenir la turbulene (MaLow 2004).Le premier est la rotation di�érentielle du disque. Le problème est epen-dant de oupler ette rotation di�érentielle des éhelles galatiques aux pluspetites éhelles. La solution est peut-être l'instabilité magnéto-rotationnelle(Sellwood et Balbus 1999). Les deuxièmes andidats sont les supernovæ.Elles pourraient réer des bulles de gaz haud qui agiteraient le milieu in-terstellaire. Dans les deux as, les ordres de grandeur tant pour le hampmagnétique requis que pour le taux de supernovæ sont les bons.Quelle que soit sa soure, la turbulene est bien présente puisqu'obser-vée. L'énergie inétique est transférée de prohe en prohe des grandes versles petites éhelles en une asade turbulente. L'approhe simple de Kol-mogorov pour traiter la turbulene inompressible onsiste à onsidérer quele transfert d'énergie spéi�que entre éhelles est indépendant de l'éhelleonsidérée. De ela, on peut déduire le spetre de puissane de l'énergie i-nétique (E(k) ∝ k−
5
3 ) qui struture ainsi le milieu interstellaire. Les régionsdenses orrespondent simplement à deux �ots onvergents. Un autre aspetintéressant de la turbulene est d'évaluer le taux ω auquel le gaz est onvertien gaz dense. On obtient (Elmegreen 2002),

ω ∝ 1

tff
(3.26)ave tff le temps de hute libre aux éhelles galatiques. C'est don le tempsde hute libre aux grandes éhelles qui est le fateur limitant.En�n, la turbulene se dissipe dans les régions su�samment petites, àl'éhelle des ÷urs denses. A ette éhelle-là, les régions su�samment densesdeviennent autogravitantes. Dès qu'elles sont soumises à une surpression



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 57(turbulene, supernovæ...), elles s'e�ondrent en un temps de l'ordre du tempsde hute libre loale et se fragmentent en ondensations préstellaires qui sontautant de bereaux pour les étoiles naissantes.En onlusion, le taux de formation d'étoiles est déterminé par la quan-tité de gaz dans la queue de distribution à haute densité du gaz. Cettedistribution est elle-même déterminée par la turbulene. Et, le �ux de massequi alimente ette distribution est ontr�lé par le temps de hute libre auxéhelles galatiques. On note au passage que même dans les sénarii plusstatiques, 'est aussi e même temps de hute libre qui ontr�le la formationd'étoiles.3.2.2 Formation d'étoiles à l'éhelle galatiqueIl est bien sûr totalement impossible de simuler tout le sénario préédentdans un ode osmologique. En e�et, à l'heure atuelle la meilleure résolu-tion que l'on peut atteindre dans de tels odes est elle des plus gros nuagesmoléulaires (Kravtsov et al. 2004b). Aussi, seule nous intéresse la forma-tion d'étoiles moyennée à l'éhelle galatique. Toute la asade turbulentequi s'en suit et la formation d'étoiles individuelles fait l'objet d'un modèleanalytique sous-grille. Ce modèle doit permettre de aluler la valeur du tauxde formation d'étoiles en fontion des variables marosopiques données parle ode.En plus des onsidérations théoriques de la partie préédente déduites desobservations à l'éhelle des nuages moléulaires, nous serons aussi guidés pourl'élaboration du modèle sous-grille, par les observations à l'éhelle galatique.L'idée est de tester s'il existe une orrélation entre la densité surfaique dugaz et la densité surfaique de formation d'étoiles dans les galaxies prohes.Si la mesure de la densité surfaique du gaz est relativement aisée, grâeà la raie à 21m pour HI et la raie CO pour H2, il n'en est pas de mêmede la densité surfaique de formation d'étoiles. Il existe plusieurs méthodesqui reposent toutes sur la synthèse de population stellaire pour déterminerla fration d'étoiles de haque type et don leur âge. Cependant le problèmeest toujours ompliqué et plus ou moins dégénéré.Quelle que soit la méthode utilisée, elle sera plûtot sensible aux étoilesmassives qui rayonnent plus. Il faut don utiliser la fontion de masse initialepour aluler ensuite la masse totale d'étoiles réées qui est, elle, dominéepar les étoiles peu massives. Les prinipaux traeurs de formation d'étoiles



58 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESsont :� la ouleur (omme U-V) qui est orrélée au taux de formation d'étoilespar unité de magnitude dans une bande donnée (par exemple U). C'estla méthode la plus basique mais aussi la moins préise.� le ontinuum radio entimétrique qui est lié au taux de supernovæ etdon au taux de formation d'étoiles. Il faut ependant faire attentionar les noyaux atifs de galaxies émettent aussi dans es longueursd'onde.� la luminosité UV par unité de fréquene qui est diretement proportion-nelle au taux de formation stellaire. Elle permet de déteter les étoilesmassives qui par voie de onséquene ne peuvent être que réemmentréées ar leur durée de vie est de l'ordre de 108 ans. Cependant, l'ex-tintion par les poussières est très importante. Il faut don orriger enestimant l'extintion e qui est très di�ile. Cela peut être fait en uti-lisant la loi de Meurer (Meurer et al. 1999) qui lie la pente dans l'UVà ette extintion. Cependant, ette loi est très approximative dans leas de galaxies à très fort taux de formation d'étoiles.� la luminosité IR qui est aussi reliée à la formation d'étoiles. En e�et,elle orrespond à l'émission thermique de la poussière hau�ée par lesphotons du ontinu Lyman émis par les étoiles massives. Ce traeur,moins sensible à l'absorption, est assez robuste.� la raie Hα qui provient des régions HII photoionisées par les photons duontinuum Lyman. Un traeur dérivé est la raie [OII℄ qui est orréléeà Hα et est utilisée plut�t à haut redshift (z>0.4). Ces raies sou�rentaussi de problèmes d'extintion par les poussières.Utilisant la raie Hα pour aluler le taux de formation d'étoiles, Kenni-utt (1998) a trouvé une orrélation entre la densité surfaique moyenne deformation d'étoiles ΣSFR et la densité surfaique moyenne de gaz (HI plusH2) Σg pour des galaxies spirales et starbursts,
ΣSFR = (2.5 ± 0.7).10−4 Σg

1M⊙.pc−2

1.4±0.15

M⊙yr−1kpc−2 (3.27)Cette orrélation, montrée dans la �gure de gauhe 3.3, est véri�ée surplus de quatre ordres de grandeur en densité surfaique, des galaxies spi-rales aux galaxies à starbursts. Pour une vingtaine de galaxies, est montrésur la �gure de droite 3.3, le pro�l du taux de formation surfaique d'étoile



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 59moyenné azimutalement en fontion de la densité surfaique de gaz. Commeette densité déroît du entre vers le bord, les densités de plus en plus fortesorrespondent à des rayons de plus en plus petits. Pour les régions su�sam-ment denses, l'ajustement préédent semble toujours valide (la normalisationest peut-être légèrement inférieure).

Fig. 3.3 � A gauhe, le taux de formation surfaique moyen dans des disquesnormaux (erles noirs et erles vides) et dans des starbursts (arrés), en fontionde la densité surfaique de gaz. La droite est une loi de Shmidt d'indie N=1.4 quiajuste les points sur une grande gamme de densité surfaique. A droite, les pro�ls dedensité surfaique de formation d'étoiles pour 21 galaxies spirales en fontion de ladensité surfaique. La droite orrespond à la loi de Shmidt trouvée pour les taux deformation moyens. La hute du taux de formation orrespond approximativementau moment où le disque devient Toomre instable. Ces �gures sont extraites deKenniutt (1998)Tout ela est intéressant en regard de la partie préédente. En e�et, si ononsidère que le pro�l vertial du disque est d'éhelle de hauteur onstante(e qui est approximativement le as même d'une galaxie à l'autre (Kregelet al. 2002)) alors ette loi est ompatible ave un taux de formation d'étoilesvolumique inversement proportionnel au temps de hute libre omme suggérépar la asade turbulente. Ce taux s'érit,
ρ̇∗ =

ǫρg

tff(ρg)
=

ρg

t∗(ρg)
, (3.28)



60 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESave ǫ l'e�aité de formation d'étoiles et t∗(ρg) le temps de formationd'étoile. La médiane de e temps à l'éhelle galatique vaut observationnelle-ment pour les galaxies spirales de l'éhantillon t∗ = Σg/ΣSFR ≈ 2 Ga (Ken-niutt 1998). Cependant, les variations d'une galaxie à l'autre sont énormeset les inertitudes qui en déoulent aussi. L'e�aité faible orrespondantede l'ordre de ǫ ≈ 5% est justi�ée par la turbulene qui joue le r�le de supportaux grandes éhelles.Une autre remarque intéressante pour les pro�ls de formation d'étoilesest une hute brusque de la formation d'étoiles dès que la densité passeen-dessous de Σg ≈ 1 M⊙.p−2. Sahant que l'éhelle de hauteur est del'ordre de 200 p, ela orrespond à une densité volumique de l'ordre de
0.1 at.m3. Une analyse plus préise (Martin et Kenniutt 2001) montreque ette densité surfaique ritique orrespond justement au moment où leoe�ient de Toomre satisfait

Q =
csκ

πGΣ
≈ 1, (3.29)ave Σ la densité du gaz, κ la fréquene épiylique et cs la dispersion devitesse du gaz. Une analyse perturbative montre que dans les régions tellesque Q < 1, les modes de nombre d'onde k tels que k− < k < k+ ave k± =

πGΣ/c2
s(1 ±

√

1 − Q2) sont ampli�és et la formation d'étoiles est possible.Au ontraire, les régions telles que Q > 1 sont stables. A noter que si l'ononsidère que le gaz suit un pro�l exponentiel d'éhelle de hauteur h =
√

c2
s/(8πGρ) le double ondition d'instabilité Q < 1 et k < k+ se traduit parune double ontrainte sur la densité,

ρ0 >
2κ2

πG
(3.30)

R > 0.7
2π

kJ

(3.31)On retrouve don un ritère quasi-identique à elui de Jeans, doubléd'un ritère qui tend à stabiliser les régions en forte rotation, qu'on aurait puroire instables en appliquant uniquement le ritère de Jeans. Physiquement,le dépassement de e ritère orrespond environ au moment où les fores demarées prennent le dessus sur la fore de gravitation qui lie haque nuage, ouenore au moment où la rotation di�érentielle prend le dessus sur la rotationqu'aurait un nuage autogravitant à l'équilibre. L'instabilité gravitationnellesemble don l'élément lé pour déterminer ette densité ritique de l'ordrede 0.1 at.m−3.



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 61Tant la résolution spatiale (de l'ordre du kiloparse) que la résolutiontemporelle (de l'ordre de dix millions d'années) de es observations sontdu même ordre de grandeur que elles des simulations osmologiques. Ellesonstituent don un point de départ pour inlure la formation d'étoiles dansnotre ode.3.2.3 Formation d'étoiles dans les odes osmologiquesDans la plupart des odes osmologiques, la méthode pour inlure laformation d'étoiles se divise en trois étapes. Premièrement, on séletionneles régions de la simulation où le gaz est su�samment dense et froid. En-suite, on alule le taux de formation d'étoiles qui est inversement propor-tionnel au temps de hute libre. En�n, on transforme le gaz en partiulesnon-ollisionnelles qui orrespondent à autant d'amas stellaires. Di�érentesvariantes sont dérites dans Kay et al. (2002).CritèresEn e qui onerne les ritères de séletion, il en existe toute une variétédans la littérature. Les ritères lassiques portent sur la densité, la surdensité,la température, le temps de refroidissement, la masse de Jeans, la onvergenedu �ux, l'autogravité du gaz, et... En fait, bon nombre de es ritères sontredondants. Il su�t d'utiliser les plus restritifs et ainsi de séletionner unerégion dans le plan densité-température omme illustré �gure 3.4.Aussi, nous avons hoisi de former des étoiles uniquement dans les régionsqui satisfont
T < 2.104 K. (3.32)La valeur exate de ette température ritique n'est pas importante ar latempérature du gaz dense qui nous onerne est soit largement supérieure soitinférieure. Il s'agit simplement d'exlure les régions très haudes des amas.En e�et, pour elles-i le temps de refroidissement est largement supérieurau temps de hute libre. A ontrario, pour les régions denses et froides letemps de refroidissement est largement inférieur au temps de hute libre.L'autre ritère important est un ritère sur la densité pour séletionnerles régions denses,

ρ > ρ0(1 + z)α0 , (3.33)



62 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUES

Fig. 3.4 � Histogramme densité-température en masse pour le gaz d'une simulationde 100 h−1Mp à z = 0. Le seuil en température permet d'éviter de former desétoiles dans les régions où le temps de refroidissement domine largement le temps dehute libre. Le seuil en surdensité exlut les régions où l'instabilité gravitationnellene peut se développer. La zone inférieure droite est don elle où le gaz forme desétoiles.ave α0 qui aratérise l'évolution du seuil ave le redshift et ρ0 le seuil en
z = 0. Si la valeur de ρ0 à l'éhelle galatique est relativement onnue pardéprojetion du seuil en densité surfaique observé dans les galaxies loales(n0 ≈ 0.1 at/m3), il n'en est pas de même de α0. En e�et, la mesure duseuil de densité de formation d'étoiles à haut redshift est bien trop di�ile.Les paramètres utilisés dans les simulations de Springel et Hernquist(2003b) sont,

n0 = 0.1 at.m−3 et α0 = 0. (3.34)Cela orrespond à un seuil onstant en densité physique. Cependant, dans



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 63les simulations osmologiques, les halos sont souvent dé�nis en utilisant unseuil en densité omobile. Le problème ave la dé�nition préédente est qu'àhaut redshift, même le gaz à la densité moyenne de l'Univers peut passerau-dessus du seuil, e qui néessite d'ajouter un autre ritère sur la densitéomobile. Dans RAMSES, nous avons hoisi d'explorer l'autre possibilité, unseuil qui orrespond à une surdensité onstante. En l'ourrene, les para-mètres valent,
n0 = 0.036 m−3 et α0 = 3. (3.35)En utilisant un seuil en densité en (1+ z)3, ela a pour e�et d'augmenterla formation d'étoiles ave le redshift, ar elle-i a alors lieu dans des régionsplus denses. On parle alors d'un sénario de formation d'étoiles à �e�aitéaélérée�, par opposition au sénario �à e�aité onstante�. Le premiersénario est intéressant, ar d'après Somerville et al. (2001), il permet de re-produire l'histoire globale de formation d'étoiles dans le as d'une formationd'étoiles dominée par des starbursts délenhés par des ollisions. La raisonphysique est que les ollisions se produisent à l'intérieur d'objets virialisésqui sont dé�nis en tant que surdensités par rapport au reste de l'Univers. Al'intérieur de es halos, le temps de ollisions est justement proportionnel à

(1 + z)−
3
2 omme 'est le as si l'on hoisit α0 = 3.Le hoix d'une surdensité onstante de 1.6.105 n'est pas dû au hasard.Il orrespond en réalité à la densité du gaz au dernier niveau de ra�nement

ℓmax = 5. En e�et, au fur et à mesure que le gaz se refroidit et devient de plusen plus dense au ÷ur des halos de matière noire, le ode suit l'e�ondrement.Il ajoute des niveaux de ra�nement réursivement a�n de garder la masserelativement onstante dans haque ellule. Lorsqu'il atteint le dernier niveaude ra�nement, il a atteint sa limite de résolution et ne peut plus suivrel'e�ondrement. Alors, pour les ellules appartenant au dernier niveau (etseulement elles-là), nous délenhons notre modèle sous-grille qui onduiraà la formation d'étoiles. Ce modèle remplae toute la suite de l'évolution quel'on aurait eue s'il y avait un nombre in�ni de ra�nement. Cela permet debien utiliser toute la dynamique du ode et de ne pas appliquer le modèle àdes ellules dont la dynamique est déjà orretement résolue par le ode.



64 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESTaux de formation d'étoilesLe modèle sous-grille doit simplement dé�nir en ombien de temps legaz est transformé en étoiles. Que l'on onsidère le milieu interstellaire demanière statique ave un temps d'e�ondrement lié à la di�usion ambipolaireou, omme dans notre as, un modèle plus dynamique ave un taux de for-mation de ÷urs denses lié à la turbulene, dans tous les as, le taux deformation d'étoiles semble être inversement proportionnel au temps de hutelibre. De plus ette vision est onfortée par les observations de Kenniutt(1998). Aussi, les odes osmologiques utilisent souvent la paramétrisationsuivante (loi de Shmidt),
ρ̇∗ =

ρ

t∗(ρ)
(3.36)

t∗(ρ) = t0

(

ρ

ρ0

)−1/2

, (3.37)ave t0 le temps de formation d'étoiles en ρ0.Malheureusement, e temps de formation d'étoiles est méonnu tant ob-servationnellement que théoriquement. La valeur moyenne de t∗(ρ) sur les ga-laxies spirales semble être de l'ordre de 2 Ga (voir partie préédente), mais lesinertitudes dues à la déprojetion et aux grandes variations de la moyenned'une galaxie à l'autre sont importantes. Pour notre part, nous avons hoiside laisser le paramètre t0 omme un paramètre libre. C'est d'ailleurs le seulparamètre physique libre dans le ode.Dans Springel et Hernquist (2003b), ils utilisent un modèle sous grille plussophistiqué appelé multiphase. Dans e modèle, ils onsidèrent deux phasesdistintes : une phase haude (T ≈ 105 − 107 K) di�use qui proviendraitdu hau�age des supernovæ et une phase froide (T < 104 K) et dense quiorrespond aux nuages où la formation d'étoiles a lieu. Le fait qu'il y ait deuxphases bien distintes s'explique par l'instabilité thermique qui se délenhequand le refroidissement est une fontion déroissante de la température.Ensuite, ils onsidèrent un régime stationnaire où l'évaporation des nuagesfroids est ompensée par le refroidissement du gaz haud. Cei ne permetpas de déterminer t0 mais de le relier à ρ0. Pour déterminer t0, ils réalisentdes simulations de disques de galaxies et ajustent t0 a�n de reproduire lepro�l du taux de formation d'étoiles en fontion de la densité du gaz deKenniutt (1998). Ils trouvent t0 = 2.1 Ga. Mais rappelons-le enore unefois, les inertitudes sont très importantes, il su�t pour s'en onvainre de



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 65regarder à nouveau les observations (�gure de droite 3.3). Au �nal, e modèlemultiphase donne les mêmes résultats que notre approhe (à paramètresidentiques) malgré l'inlusion des supernovæ ! L'énergie apportée par essupernovæ est rapidement rayonnée et a pour seul e�et de hanger la pressione�etive du milieu.En onlusion, dans l'immense majorité des simulations, le taux de for-mation d'étoiles est alulé de la même façon, à partir du temps de hute libredu gaz. La normalisation est inertaine, nous l'avons don laissée omme unparamètre libre.MéthodesIl existe trois prinipales approhes pour onvertir le gaz ollisionnel, enpartiules amas d'étoiles non-ollisionnelles. Le première méthode tirée deMihos et Hernquist (1994) est plut�t utilisée dans les odes SPH (SmoothPartile Hydrodynamis). Il s'agit de réer des partiules dites �gaz-étoiles�qui suivent la dynamique du gaz mais pour lesquelles on garde en mémoire lafration d'étoiles qu'elles ontiennent. Quand ette fration atteint un ertainseuil, la partiule �gaz-étoiles� est transformée en partiule non-ollisionnelle.Cette méthode est plut�t adaptée aux odes SPH, elle néessite de garder enmémoire une variable supplémentaire. Un des inonvénients est que les étoilesrestent un peu trop longtemps ollisionnelles... La deuxième méthode est uti-lisée dans Cen et Ostriker (1992), l'artile qui sert de référene pour la for-mation d'étoiles dans les odes grilles. L'idée est simplement, à haque pas detemps, de réer une partiule non-ollisonnelle de masse m∗ = ρ∆x3∆t/t∗(ρ).Le problème est que ela onduit à la réation d'une multitude de partiulesà masses très variables, qui ralentissent ainsi l'exéution du ode. La troi-sième méthode vient de Katz (1992). Elle permet de simuler la loi de Shmidtpar une loi de probabilité pour la formation d'amas d'étoiles. Initialementdéveloppé pour un ode SPH, nous l'avons adapté à notre ode AMR. Cetteméthode possède le double avantage de réer des amas de la masse désiréesans avoir à garder en mémoire la fration de masse d'étoiles.Dans RAMSES, a�n d'être ohérent ave la dynamique du gaz, nousavons hoisi de prendre une masse d'amas égale à la résolution en masse dugaz,
m∗ = mg. (3.38)



66 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESL'avantage de hoisir une telle masse stellaire est que la formation d'étoilesne provoque alors pas de modi�ation de la grille (voir partie 3.1.1).Nous simulons alors la loi de formation d'étoiles 3.36 en éhantillonnant laformation d'étoiles par des partiules de masse m∗ tirées selon un proessusde Poisson tel que la moyenne de la masse d'étoiles formées par unité detemps soit le ρ̇∗ désiré. Dans une ellule qui satisfait aux ritères de formationd'étoiles, la probabilité de former N amas est don donnée par
P (N) =

λN

N !
exp (−λ), (3.39)

λ =

(

ρ∆x3

m∗

)

∆t

t∗(ρ)
. (3.40)L'avantage d'une telle méthode est qu'elle permet de ontr�ler le nombrede partiules, et d'éviter la réation inutile de petits amas d'étoiles. Conrè-tement, le nombre de partiules réées est toujours inférieur (d'un fateurplus grand que 2) au nombre de partiules de matière noire. Le ode n'estdon pas ralenti par la formation d'étoiles. Au ontraire, il est même parfoislégèrement aéléré puisque la formation d'étoiles à tendane à saturer ladensité du gaz , évitant ainsi au pas de temps de trop diminuer.Une préaution à prendre lorsque les étoiles sont réées de ette manièreest d'éviter que la masse d'étoiles formées en un pas de temps soit supérieureà 10−20% de la masse de gaz de la ellule. En e�et, dans le as ontraire, elaentraînerait une trop rapide variation de la quantité de gaz. Heureusement,ette ondition déoule naturellement du fait que ∆t ≪ tff .Au �nal, les amas sont formés au entre de gravité du gaz pour éviter lesvariations brusques du potentiel d'un pas de temps sur l'autre. Leur vitessemoyenne est elle du gaz dont elles sont issues. Nous avons ependant ajoutéune dispersion de vitesse aléatoire ar les nuages dans lesquels se forment lesétoiles n'ont évidemment pas toutes la même vitesse ne serait-e qu'en raisondu potentiel gravitationnel dans lequel elles sont plongées. Aussi, les vitessessont tirées selon une loi gaussienne ave un éart-type égal à la vitesse duson dans le gaz. Pour sa part, le gaz ne subit pas de hangement majeur.Sa masse est diminuée de la masse d'étoiles réées, sa vitesse moyenne estonservée ainsi que sa température.A noter que nous avons testé l'in�uene du �germe� dans la loi de Pois-son, de l'éart-type de la dispersion de vitesse, ou enore de la masse des



3.2. LA FORMATION D'ÉTOILES DANS LE CODE 67partiules sur l'histoire de formation d'étoiles. Celle-i est faible à l'éhelledes simulations osmologiques.Rétroation de la formation d'étoiles sur le milieu interstellaireComme nous aurons loisir de le montrer dans la suite de la thèse, il estnéessaire d'avoir une rétroation de la formation d'étoiles sur le milieu inter-stellaire (enore appelée �feedbak�) pour pouvoir reproduire la ompositionbaryonique de l'Univers. Cette réotration de la formation d'étoiles prendplusieurs formes et provient prinipalement des étoiles massives beauoupplus énergétiques. Tout d'abord, omme nous l'avons expliqué dans la partie2.4.3, le �ux UV qui baigne l'Univers provient en partie des étoiles jeunes.Cela onstitue une rétroation importante ar ela empêhe la formationdes galaxies dans les petits halos de matière noire. Cela est pris en omptedans RAMSES omme un terme de hau�age. Ensuite, à plus petite éhelle,e même �ux UV pourrait même ontribuer en partie à la destrution desnuages moléulaires. Cela a simplement pour e�et d'augmenter un peu letemps de formation d'étoiles t∗ qui est rappelons-le un paramètre libre duode. En oûtre, l'énergie thermique des supernovæ relâhée dans le milieuinterstellaire pourrait ontribuer à entretenir un milieu multiphase en évapo-rant les nuages froids. Comme nous l'avons vu dans la partie préédente, elahange prinipalement la pression e�etive du milieu (et don peut-être lastruture du disque) mais a�ete peu le bilan baryonique. Aussi, en prenantle même temps de formation d'étoiles, on obtient a priori la même quantitéd'étoiles au �nal. De plus, les supernovæ relâhent du gaz. Pour traiter eproblème, on utilise l'approximation du reylage instantané. Cela onsisteà tirer avantage du fait que le temps entre la naissane et l'explosion dessupernovæ (tSN ≃ 107 ans) est inférieur au pas de temps des simulations.Aussi, on peut onsidérer que pour es étoiles massives le gaz est instantané-ment relâhé. La quantité e�etive transformée en étoiles au bout d'un pasde temps est don diminuée de 10% environ (fration des étoiles de plus de
8 M⊙). En�n, le �feedbak� peut aussi se manifester sous la forme de ventsproduits par les supernovæ. Nous allons nous attarder sur e dernier pointimportant.Chaque supernova relâhe près de 1044 J. Aussi, 'est depuis longtempsle prinipal andidat pour ralentir la formation d'étoiles. Cependant, tantque l'énergie est relâhée sous forme d'énergie thermique, elle est très vite



68 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESrayonnée par le refroidissement très e�ae dans le disque. Il existe une al-ternative à e sénario dans laquelle l'énergie thermique serait onvertie enénergie inétique. L'explosion simultanée d'un grand nombre de supernovæpourrait réer des bulles de gaz haud ionisé. Ces bulles monteraient dans lepotentiel de la galaxie, mues par la poussée d'Arhimède, jusqu'à perer lasurfae du disque et se répandre dans le milieu intragalatique. Dans e as,le feedbak serait e�ae puisque le gaz du disque serait expulsé et mettraitdu temps à retomber sur la galaxie. De telles �gerbes� de gaz ionisées sontobservées en Hα, prinipalement dans les galaxies à fort taux de formationd'étoiles (Martin 1999). De telles expulsions de gaz sont appelées vents ga-latiques (voir �gure 3.5) ou fontaines galatiques selon si elles retombent ounon sur le disque. L'intérêt de tels vents est qu'ils pourraient aussi expliquerla métalliité élevée du milieu intergalatique (exemple : Z = 1/3 Z⊙ pourle gaz des amas). Celle-i ne peut en e�et s'expliquer que par un transfertdu gaz du disque (rihe en métaux) vers le milieu intergalatique.Dans RAMSES, de tels vents sont en ours d'implémentation (Dubois2005). A�n d'évaluer leur in�uene dans le adre des simulations osmo-logiques, nous avons utilisé les résultats de Springel et Hernquist (2003b).Dans leur ode, les vents sont modélisés de manière très simple. Ils sontaratérisés par deux grandeurs, le �ux de matière emportée
Ṁwind = ηwṀ∗, (3.41)qui est proportionnel au taux de formation d'étoiles et don au taux de su-pernovæ. Mais aussi, l'énergie inétique des vents, autrement dit leur vitesse

uw. En pratique, quelques partiules de gaz, parmi elles donnant lieu à de laformation d'étoiles, sont séletionnées aléatoirement. Ensuite, on leur donneune vitesse uw de diretion aléatoire. Les partiules interagissent ensuite hy-drodynamiquement ave le gaz du disque et forment ainsi des vents.Dans les simulations, la valeur des paramètres a été �xée à ηw = 2 et uw =

484 km.s−1 en aord ave les observations de Martin (1999). Il est tout demême bon de noter que les observations ne onernent que quelques galaxiesà bas redshift. Les inertitudes sur es paramètres sont don très importanteset l'évolution en redshift (onsidérée omme nulle ii) est inonnue.Les points importants qui restent à explorer dans le domaine de la for-mation d'étoiles et du feedbak sont, le gaz relâhé par les étoiles de massesintermédiaires, l'in�uene des métaux relâhés par les supernovæ, les sursauts
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Fig. 3.5 � Exemple de vent galatique observé dans M82. La ouleur rouge or-respond à du gaz ionisé.de formation d'étoiles, l'in�uene des trous noirs supermassifs au entre dela plupart des galaxies, et...3.3 Simulations et prinipaux résultatsLe but des simulations que nous avons e�etuées était initialement l'étudede la formation d'étoiles dans l'Univers. Nous avons ensuite étendu etteétude à elle de l'histoire baryonique d'un halo de masse donnée.3.3.1 ParamètresChaque simulation est dé�nie par un ertain nombre de paramètres que jevais maintenant dérire. Les paramètres physiques sont au nombre de inq :



70 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUES� le temps de formation d'étoiles (au seuil de formation d'étoiles) t0. Savaleur est de l'ordre de 3 − 30 Ga.� la densité ritique (en z = 0) pour la formation d'étoiles n0. Sa valeurest de l'ordre de 0.01 − 0.1 at/m3.� l'évolution du seuil de formation d'étoiles en fontion du redshift pa-ramétrisée par α0. Sa valeur est généralement 0 (sénario à e�aitéonstante) ou 3 (sénario à e�aité aélérée).� l'e�aité du vent ηw. Elle est omprise entre 0 et 5.� la vitesse des vents uw qui est omprise entre 0 et 500 km/s.Les autres paramètres sont des paramètres numériques. Les prinipauxsont les suivants :� la taille de boîte L. Elle dé�nit le volume simulé. Plus la taille de boîteest grande plus on peut simuler à bas redshift. En ontrepartie, larésolution devient moins bonne. Les boîtes ont généralement une tailleomprise entre 1 et 100 h−1Mp omobiles.� le redshift �nal pour la simulation zend. Il est diretement lié à la taillede boîte. Il vaut entre 5 − 6 pour les plus petites tailles de boîte et 0pour les plus grandes.� le nombre de ellules sur la grille de base Ncell. Ce nombre est aussi égalau nombre de partiules de matière noire ar au début de la simulationon plae une partiule au entre de haque ellule de la grille. On noteque pour un ode SPH, il n'y a pas de grille. Le nombre orrespondantest le nombre de partiules de gaz noté Ngas. Ce nombre est omprisentre 643 pour les simulations les plus basiques et 5123 pour les plusgrosses simulations. Dans un ode AMR ette grille de base est biensûr ra�née.� le nombre maximum de niveaux de ra�nement ℓmax. Il vaut entre 4 et
6.� la masse de partiule de matière noire mDM. Elle est déterminée par
mDM = (1 − fb)ΩmρcL

3/Ncell. Elle vaut typiquement entre 103 et
1010 h−1M⊙. La masse de gaz initiale dans une ellule de la grille debase vaut mg = fb/(1 − fb)mDM = m∗.� la résolution spatiale ∆x est déterminée par ∆x = L/N

1/3
cell /2

ℓmax . C'estla taille des plus petites ellules dans le ode. Elle est omprise entre
0.1 et 10 h−1kp omobiles.



3.3. SIMULATIONS ET PRINCIPAUX RÉSULTATS 71Nom 10Mp/643 10Mp/1283 10Mp/2563 10Mp/5123/30Ga /30Ga /30Ga /30Ga
L(h−1Mp) 10 10 10 10
n0(m−3) 0.036 0.036 0.036 0.036
t0(Ga) 30 30 30 30

α0 3 3 3 3
Ncell 643 1283 2563 5123

ℓmax 5 5 5 5
zend 3 3 3 3

mDM(h−1M⊙) 2.8 × 108 3.4 × 107 4.3 × 106 5.4 × 105

∆x(h−1kp) 4.9 2.4 1.2 0.6Tab. 3.1 � Paramètres pour la série �étude en onvergene�. L est la taille de boîte,
n0 est le seuil en densité en z = 0, t0 est le temps de formation d'étoiles pour ladensité n0, α0 donne l'évolution en redshift du temps de formation d'étoiles, Ncellest le nombre de ellules dans la grille de base, ℓmax est le nombre de niveau dera�nement, zend est le redshift �nal de haque simulation, mDM la masse d'unepartiule de matière noire et en�n, ∆x la résolution spatiale.Dans un premier temps, nous avons réalisé une étude en onvergene a�nd'identi�er les prinipaux e�ets de la résolution �nie des simulations. Nousavons réalisé une première série dite �étude en onvergene� dans laquellenous avons augmenté progressivement la résolution ave une grille de basepassant de 643 à 5123 ellules. Pour la taille de boîte, nous avons hoisiune taille intermédiaire de 10 h−1Mp qui nous permet à la fois de simulerjusqu'à un redshift relativement bas de zend = 3, mais aussi d'atteindreune bonne résolution spatiale jusqu'à ∆x = 600 p pour la simulation 5123ellules pour la grille de base. L'ensemble des paramètres de ette série estréapitulé dans la table 3.1. A titre d'information, es simulations ont étée�etuées au Centre de Calul pour la Reherhe et la Tehnologie (CCRT).La simulation �10Mp/5123/30Ga� a tourné 350h sur 256 proesseurs. Ala �n, le nombre total de ellules tout niveau onfondu a atteint près d'undemi-milliard.Dans es onditions, il est malheureusement à l'heure atuelle impossibled'avoir une simulation assez grande pour atteindre z = 0 et dans le mêmetemps avoir une résolution su�sante pour résoudre tous les halos à formationd'étoiles. Nous avons don ensuite fait varier la taille de boîte de 100 h−1Mp



72 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESNom 100Mp/2563/3Ga 10Mp/2563/3Ga 1Mp/2563/3Ga
L(h−1Mp) 100 10 1
n0(m−3) 0.036 0.036 0.036
t0(Ga) 3 3 3

α0 3 3 3
Ncell 2563 2563 2563

ℓmax 5 5 5
zend 0 2.5 5.5

mDM(h−1M⊙) 4.3 × 109 4.3 × 106 4.3 × 103

∆x(h−1kp) 12 1.2 0.12Tab. 3.2 � Paramètres pour la série de simulations �haute e�aité�. Les symbolesont la même signi�ation que dans la table 3.1.à 1 h−1Mp. Ce faisant, la plus petite boîte simule les plus petits halos quiforment l'essentiel de la masse stellaire à haut redshift tandis que la plusgrande boîte simule les plus gros halos qui dominent la formation stellaireà bas redshift. Bien évidemment, ela n'est pas équivalent à une simulationde taille de boîte 100 h−1Mp ave la même résolution que elle de taille deboîte 1 h−1Mp, mais en reoupant judiieusement les informations, on peutremonter à l'histoire du taux de formation d'étoiles. C'est e qui fait l'objetdu hapitre suivant. La deuxième série qui utilise e prinipe est appelée�haute e�aité� (voir table 3.2) ar le temps de formation d'étoiles vaut
t0 = 3 Ga. Comme nous le verrons l'histoire de formation stellaire obtenueest prohe du as ave une e�aité in�nie, d'où la nomenlature.Au ontraire, pour la troisième série, on a une �faible e�aité� (voir table3.3) puisque le temps de formation d'étoiles vaut t0 = 30 Ga. Cela permetd'explorer deux as extrêmes pour l'e�aité de la formation stellaire.En�n, pour l'étude de l'in�uene des vents, nous avons utilisé la der-nière série de simulations dite �ave vents� extraite de Springel et Hernquist(2003b) (voir table 3.4). C'est une étude en onvergene pour une taille deboîte de 10 h−1Mp ave une résolution allant de 643 à 3243 partiules degaz. Les prinipales di�érenes ave RAMSES sont l'utilisation du ode SPHGADGET, le milieu interstellaire multiphase, un seuil en densité physiquepour la formation d'étoiles et en�n les vents. Comme on le verra dans lehapitre suivant, malgré es di�érenes, les résultats s'interprètent aisément.Nous avons aussi ajouté dans la série la simulation �03� sans vent à titre de



3.3. SIMULATIONS ET PRINCIPAUX RÉSULTATS 73Nom 100Mp/2563/30Ga 10Mp/2563/30Ga 1Mp/2563/30Ga
L(h−1Mp) 100 10 1
n0(m−3) 0.036 0.036 0.036
t0(Ga) 30 30 30

α0 3 3 3
Ncell 2563 2563 2563

ℓmax 5 5 5
zend 0 2.5 5.5

mDM(h−1M⊙) 4.3 × 109 4.3 × 106 4.3 × 103

∆x(h−1kp) 12 1.2 0.12Tab. 3.3 � Paramètres pour la série de simulations �faible e�aité�. Les symbolesont la même signi�ation que dans la table 3.1.Nom Q1 Q2 Q3 et 03 Q4 Q5
L(h−1Mp) 10 10 10 10 10
n0(m−3) 0.1 0.1 0.1 0.1 0.1
t0(Ga) 2.1 2.1 2.1 2.1 2.1

α0 0 0 0 0 0
Ngas 643 963 1443 2163 3243

zend 2.75 2.75 2.75 2.75 2.75
mDM(h−1M⊙) 2.8 × 108 8.2 × 107 2.4 × 107 7.2 × 106 2.1 × 106

∆x(h−1kp) 6.3 4.2 2.8 1.9 1.2
ηw 2 2 2 et 0 2 2Tab. 3.4 � Paramètres pour la série de simulations �ave vents�. Les symboles ontla même signi�ation que dans la table 3.1. Ngas est le nombre de partiules degaz ('est un ode SPH). ηw est l'e�aité des vents. Le nom des simulations est lemême que dans l'artile Springel et Hernquist (2003b) dont elles sont extraites.omparaison.3.3.2 Résultats générauxLes résultats de la simulation �10Mp/5123/30Ga� en z = 3 sont illus-trés �gure 3.6 par une séquene de zoom (de gauhe à droite). Lorsque l'onregarde la arte de la matière noire à grande éhelle, on déouvre de nom-breux �laments. A l'intersetion de es �laments se trouvent de gros halos



74 CHAPITRE 3. SIMULATIONS COSMOLOGIQUESde matière noire. Grâe à e zoom, on s'aperçoit de toute la dynamique duode, puisqu'en fait haque halo est omposé d'une multitude de sous-halos.Si l'on zoome sur deux halos parmi les dizaines de milliers de la simulation,on s'aperçoit qu'ils ont une forme relativement sphérique, e qui s'expliquepar le aratère non-ollisionnel de la matière noire.A grande éhelle, le gaz lui aussi présente des �laments et des surdensitésau même endroit que la matière noire. Cependant, on s'aperçoit que le pro�lde densité de gaz présente de nombreux pis (la multitude de points bleus surla deuxième image) qui ne sont autres que des disques de gaz. Ces nombreusesgalaxies sont situées au entre de haque sous-halo de matière noire.Les artes de température sont rihes d'enseignement quant aux proes-sus physiques qui ont onduit à la formation de es galaxies. Elles permettentde distinguer trois phases pour le gaz. Le milieu froid et peu dense du mi-lieu galatique qui peuple les vides. Le gaz haud (hau�é par les hos) etdense à l'intersetion. Et au entre des halos de gaz haud, les disques degaz froid et dense à support entrifuge. Le ode permet don de reproduiretoutes les étapes du sénario standard de formation des galaxies. Mais at-tention, il est bon de remarquer que, étant donnée la température du gaz(104 K) l'éhelle de hauteur du disque n'est pas résolue. Nous ne pouvonsdon faire auune onlusion sur la struture interne du disque. Par ontre,nous sommes on�ants dans les �ux entre les di�érentes phases à l'éhellemême du halo.De façon intéressante, les étoiles ne se trouvent que dans es régionsdenses et froides. Cela se omprend, étant donnés les ritères de formationd'étoiles sur la densité et la température. Conformément aux observationsprofondes du HST, nous obtenons des disques d'étoiles. De plus, on remarquela présene d'un halo d'étoiles vieilles alors que le disque est beauoup plusjeune omme pour la Voie Latée par exemple...Mais quel est l'e�et de la résolution dans es simulations ? Pour répondreà ela observons la �gure 3.7 qui présente les résultats de la série �étude enonvergene�. Les artes montrent une même région (taille de un huitième dela boîte) ave une résolution roissante de gauhe à droite. Conernant le gaz,à toutes les résolutions, on retrouve les même strutures aux grandes éhelles(�laments, surdensités). Par ontre, au fur et à mesure que la résolutionaugmente, les disques présents à plus basse résolution se fragmentent ! Etsurtout, une multitudes de petites galaxies apparaissent dans les vides. Mais
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Fig. 3.6 � Résultats en z = 3 de la simulation de taille de boîte 10 h−1Mp omo-biles ave 5123 ellules sur la grille de base. Chaque ligne représente une séquenede zoom, de fateur 4 en fateur 4, depuis la taille totale de la boîte à gauhe jusqu'àelle de deux galaxies à droite (150 h−1kp). La première ligne représente la densitéprojetée de matière noire. La seonde est la densité projetée du gaz. La troisièmeorrespond à la température projetée du gaz. En�n, la dernière montre les étoiles :la densité projetée est représentée par l'intensité tandis que l'âge est odé par laouleur, allant du rouge pour les vieilles étoiles au bleu pour les étoiles jeunes.quand ela va-t-il s'arrêter ? Il su�t pour ela que la simulation résolve lesplus petits halos à formation d'étoiles. Comme nous l'avons vu, ela revientà résoudre approximativement la masse de Jeans du milieu. Comme on vientde le voir apparaître e phénomène est ruial pour nos propos. Une approhe
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Fig. 3.7 � Résultats en z = 3 des simulations de la série �étude en onvergene�de taille de boîte 10 h−1Mp. De gauhe à droite, la résolution de la grille de baseest respetivement 643, 1283, 2563 et 5123. Chaque image représente une taille de
1.25 h−1Mp. La première ligne montre la densité du gaz projetée. La deuxièmel'âge (ouleur) et la densité projetée (intensité) des étoiles.plus préise est néessaire, qui fera l'objet du hapitre suivant.Les étoiles se formant à partir du gaz sont elles aussi a�etées par larésolution. De la même manière, de nouveaux disques d'étoiles apparaissentlorsque l'on augmente la résolution. Si l'on observe les ouleurs des galaxies,on s'aperçoit que elles-i hangent aussi ave la résolution. En l'ourrene,lorsqu'un halo est de trop petite taille pour être résolu, les étoiles sont plusbleues, 'est-à-dire plus jeunes ! Une mauvaise résolution tend don à retarderla formation d'étoiles.Les e�ets de la résolution �nie du ode a�etent l'histoire baryonique deshalos. Il est don fondamental de bien les omprendre et d'essayer de s'ena�ranhir. C'est pourquoi nous avons développé le modèle analytique quisuit.



Chapitre 4Des simulations aux modèles :évolution des baryons dansl'UniversA l'heure atuelle, il existe 3 prinipales méthodes pour étudier l'évolu-tion théorique des propriétés en densité et en température des baryons dansl'Univers. La première méthode onsiste à utiliser des simulations osmo-logiques hydrodynamiques (Cen et Ostriker 1992, Navarro et White 1993,Mihos et Hernquist 1994, Katz et al. 1996, Gnedin et Ostriker 1997, Thakeret Couhman 2000, Springel et Hernquist 2003a). Leur avantage est qu'ellespermettent de prendre en ompte un maximum d'ingrédients physiques (gra-vité, refroidissement, formation d'étoiles, feedbak...). Par ontre, elles sontlimitées à la fois par leur taille de boîte �nie d'un �té et surtout, leur ré-solution �nie de l'autre. Comme illustré �gure 3.7, les e�ets de la résolutionpeuvent être dévastateurs.Les modèles semi-analytiques (White et Frenk 1991, Somerville et Pri-mak 1999, Kau�mann et al. 1999, Cole et al. 2000, Hatton et al. 2003)onstituent la deuxième méthode. L'idée est d'utiliser des simulations os-mologiques purement matière noire pour aluler l'évolution du hamp dedensité. Ces simulations étant plus rapides que les simulations hydrodyna-miques, leur résolution est meilleure. Ensuite, les halos de matière noire sontdétetés ainsi que tous leurs progéniteurs, réant ainsi des �arbres de fusion�.La physique des baryons est alors alulée par un modèle analytique à l'in-térieur même de haque halo. Cela permet d'ajouter à loisir des ingrédients



78 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEphysiques (feedbak, métalliité, spetres stellaires, AGN, et...) pour unoût en temps de alul négligeable. La prinipale di�ulté est l'apparitiond'une multitude de paramètres libres qu'il faut ajuster sur les simulations oules observations.En�n, les modèles analytiques (Blanhard et al. 1992, Valageas et al.2002, van den Bosh 2002, Balland et al. 2003, Hernquist et Springel 2003)sont la troisième et dernière méthode pour l'étude de l'histoire baryonique del'Univers. Leur formulation très simple permet à la fois de omprendre quelssont les prinipaux ingrédients qui ontr�lent l'évolution osmologique desbaryons, mais aussi de donner des résultats très rapides ontrairement auxpréédentes méthodes. Ce dernier point est utile pour explorer rapidementl'in�uene des paramètres du modèle omme nous le ferons dans le hapitresuivant. Un autre atout non négligeable réside dans le fait que les résultatsdu modèle ne sont pas a�etés par la résolution ! Cependant, de tels modèlesutilisent de nombreuses hypothèses simpli�atries. Leur existene ne peutse justi�er que dans la mesure où ils ont au préalable été validés sur dessimulations.C'est dans ette optique que nous nous plaçons dans le hapitre présent.Le but est de développer un modèle analytique simple en s'appuyant sur lessimulations. L'histoire des baryons dans l'Univers pourra ainsi être aluléesans être a�etée par les e�ets de résolution �nie. Dans un premier temps, jedérirai le modèle lui-même. Dans un seond temps, je validerai e modèle surles simulations, renforçant en retour la on�ane en nos résultats numériques.4.1 ModèleDans un réent papier, Hernquist et Springel (2003) ont développé unmodèle analytique pour aluler l'histoire osmique de la formation d'étoiles.Pour déterminer le taux de formation d'étoiles à un instant donné, ils ontutilisé la fontion de masse de Press-Shehter qu'ils ont onvoluée par letaux de formation d'étoiles spéi�que ajusté sur leurs simulations. Nous noussommes inspirés de leur approhe en l'améliorant sur de nombreux pointsmais, en essayant de onserver un esprit de simpliité. Aussi, dans notre as,le taux de formation d'étoiles spéi�que n'est pas diretement ajusté sur lessimulations et ne dépend pas simplement des propriétés présentes du haloh�te. Au ontraire, les étoiles se forment à partir du gaz froid qui forme les



4.1. MODÈLE 79galaxies. Ce gaz froid est lui-même issu du gaz haud du halo des galaxies.Et, le gaz haud provient du gaz di�us de la forêt Lyα. Ainsi, le taux deformation d'étoiles osmique est ontr�lé par la quantité de gaz froid et donpar ette asade du moins dense vers le plus dense. Le taux de formationne dépend plus maintenant des propriétés instantanées du halo h�te mais detoute l'histoire thermique du halo ! En plus de la quantité d'étoiles, le modèleprédit aussi l'évolution du gaz froid, du gaz haud et du gaz di�us. Nous avonsaussi étendu le hamp d'appliation de notre modèle en prédisant l'histoiremoyenne des baryons pour un halo de masse donnée grâe au formalisme dePress-Shehter Etendu.Ce modèle analytique simple et auto-onsistant permet don de alulerl'évolution moyenne des di�érentes phases baryoniques pour l'Univers oupour un halo de masse donnée. Il permet aussi d'évaluer les e�ets de larésolution �nie dans les simulations numériques. L'ensemble de routines IDLest disponible sur simple demande.4.1.1 PhasesLa base de e modèle est le �modèle des halos� (Cooray et Sheth 2002).L'idée est de déomposer le hamp de densité de matière noire en une ol-letion de halos virialisés dont la distribution est dérite par la fontion demasse de Press et Shehter (1974). Les baryons assoiés à es halos peuventse trouver sous 4 phases di�érentes au sens des modèles semi-analytiques.La première phase est la phase stellaire. Elle est omposée de l'ensembledes étoiles enore vivantes, mais aussi des adavres d'étoiles tels que les trousnoirs, les étoiles à neutrons et les naines blanhes. Le gaz peut se trouverdans trois autres phases distintes omme illustré �gure 4.1.La deuxième phase pour les baryons est le gaz froid (T < 105 K) et dense(δ > 105) sous forme de disques à support entrifuge. Cela orrespond enfait au gaz qui satisfait les ritères de formation d'étoiles. Ce gaz est quasi-neutre et suit une relation ρ − T étroite prohe de 104 K qui déoule desproessus de refroidissement. Plus onrètement, 'est le gaz des galaxies. Ahaut redshift, on le retrouve sous forme de DLAS (Damped Lyα Systems).La troisième phase est de manière générale tout le gaz appartenant auxhalos à formation d'étoiles, mais qui n'est pas assez dense et froid pour formerdes étoiles. Sa dénomination est gaz haud. Ce gaz omprend le gaz ioniséet approximativement en équilibre hydrostatique dans le potentiel des halos
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Fig. 4.1 � Les di�érentes phases des baryons dans le plan ρ−T . Les ontours en grissont un histogramme en masse qui représente la fration de masse à une températureet une densité données. Chaque région orrespond à une phase di�érente : gaz di�us,gaz haud, gaz froid.(T > 105 K et δ = 1 − 105). Un tel gaz est hau�é par les hos et lesrégions les plus denses et les plus haudes orrespondent au gaz X des amas.Il omprend aussi le gaz en densité insu�sante pour former des étoiles, dansles parties externes des disques ou arrahé par des ollisions (T < 105 K et
δ = 102 − 105).La quatrième phase est le gaz di�us assoié aux halos di�us qui ont unemasse insu�sante (M200 < Mmin) pour que le gaz puisse s'e�ondrer en leursein et se refroidir. Une dé�nition plus préise sera donnée setion 4.1.2. Celaorrespond selon les auteurs à la forêt Lyα, au fond di�us, ou enore au gazintergalatique. La température de e gaz (T < 105 K) est déterminée parle hau�age UV qui ionise e gaz et le réhau�e alors que l'expansion de



4.1. MODÈLE 81l'Univers tend à le refroidir. La densité de e gaz est de l'ordre de la densitémoyenne de l'Univers (δ = 10−2 − 102). Il est intéressant de remarquer quele gaz haud se distingue bien du gaz di�us puisque la distribution du gazpeu dense est relativement bimodale...Le but du modèle est de aluler les transferts entre es di�érentes phases :arétion (du gaz di�us au gaz haud), refroidissement (du gaz haud au gazfroid), formation d'étoiles (du gaz froid aux étoiles) et vents (du gaz froid augaz di�us ou haud). Dans un premier temps, on alule les taux ω (l'inversedes temps aratéristiques) assoiés à haque transfert. Ils dépendent du red-shift et de la masse du halo h�te. Comme nous nous intéressons seulementaux histoires moyennes, il faut moyenner es taux sur la distribution en massedes halos onsidérés. Dans un seond temps, en utilisant es taux et en les ap-pliquant à la phase onernée qui représente une fration f = Mphase/Mhalo,on alule le transfert de masse spéi�que ḟ = ωf . La fration de haquephase est alors alulée en résolvant un système d'équations di�érentiellesdu premier ordre depuis un redshift su�sament grand où la majorité du gazest sous forme di�use (z = 200 par exemple) jusqu'au redshift d'intérêt.L'ingrédient prinipal qui va ontr�ler l'injetion de masse au sommet dela asade qui mène du gaz di�us aux étoiles est la masse minimale pour leshalos à formation d'étoiles.4.1.2 Masse minimale pour les halos à formation d'étoilesLe gaz di�us onstitue le réservoir de gaz frais qui alimente les halospour la formation d'étoiles. Il joue don un r�le fondamental en régulantindiretement la formation d'étoiles. Cette phase orrespond au gaz assoiéaux halos di�us, 'est-à dire les halos tels que M200 < Mmin. Cette masse
Mmin est la masse minimale au-dessus de laquelle le gaz peut s'e�ondrer dansle halo, mais aussi se refroidir pour former des galaxies et des étoiles.Masse de �ltrageLes études de Thoul et Weinberg (1996) et Gnedin (2000) montrent que,en-dessous d'une masse ritique appelée masse de �ltrage, la fration de gazdans les halos de matière noire est réduite par rapport à la fration universel
fb. Cela signi�e qu'au-dessous de ette masse, le gaz peut être onsidéréomme une omposante di�use quasi-homogène.



82 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUED'après Gnedin (2000), ette masse ritique n'est pas diretement lamasse de Jeans instantanée du milieu intergalatique. Elle semble plut�tliée à l'histoire de ette masse de Jeans. En e�et, même si la température dumilieu intergalatique hange brutalement (et don la masse de Jeans aussi),l'e�et sur l'e�ondrement du gaz va être retardé. La quantité intéressante estdon la masse de Jeans intégrée sur toute son histoire. Plus préisément, il amontré que la masse pour laquelle la fration de gaz vaut 0.5fb semble orres-pondre à la masse au-dessous de laquelle les perturbations baryoniques sonte�aées en théorie linéaire des perturbations. Cette masse de �ltrage dépendde la température du milieu intergalatique et de son évolution passée.Dans l'artile de Gnedin (2000), ils n'utilisent pas le même sénario deréionisation que dans RAMSES, il faut don realuler la masse de �ltragepour notre sénario. Le redshift de réionisation étant débattu à l'heure a-tuelle, ela nous permettra aussi de tester di�érentes valeurs. Pour e alul,il faut tout d'abord évaluer l'évolution en température T̄ (z) du milieu inter-galatique de densité ρ ≈ ρ̄.A très haut redshift (z > 200), il existe un faible ouplage entre le CMBet le gaz dû à une ionisation résiduelle. La température du gaz est don elledu CMB. Vers e redshift de 200, le gaz se déouple et évolue en (1 + z)2en raison de l'expansion de l'Univers. Brusquement, les quasars et étoilesjeunes réionisent l'Univers faisant augmenter très rapidement sa températurejusqu'à Tr ≈ 104 K au redshift de réionisation (zr = 6 − 20). Ensuite, le gazreste relativement isotherme. Ce modèle très simpli�é onduit à l'évolutionen température suivante (Gnedin 2000) :
T̄ =















2.73(1 + z) z > 200,

0.0136(1 + z)2 200 > z > zr,

Tr z < zr.

(4.1)Les 2 paramètres Tr et zr doivent être hoisis a�n de reproduire l'histoirethermique de l'Univers. Pour un modèle de fond UV Haardt et Madau (1996),la température après réionisation est de l'ordre de Tr = 6×103 K et le redshiftde réionisation vaut zr = 6. Les observations réentes de WMAP (Spergelet al. 2003) suggèrent un redshift zr = 20. C'est ette dernière valeur quenous adoptons omme valeur standard.De ette histoire thermique, on peut déduire le nombre d'onde de Jeans



4.1. MODÈLE 83du fond di�us,
kJ = a

√
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, (4.2)qui onduit à la masse de Jeans,
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. (4.3)La masse de �ltrage est alors simplement donnée par l'intégrale temporellesuivante,
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). (4.4)Etant donnée la forme très simple hoisie pour l'histoire thermique del'Univers, l'intégrale est analytique et onduit à l'évolution illustrée �gure4.2 pour la température Viriel orrespondante TF. On retrouve le mêmeomportement que pour la température T̄ mais les brusques variations sontadouies par l'inertie gravitationnelle. Les halos plus petits que TF sont doneux pour lesquelles la roissane des surdensités baryoniques a été inhibéedans le passé par les fores de pression. Au ontraire, les halos plus grosontiennent une fration universelle de gaz.RefroidissementLe gaz dans les halos plus massifs que TF doit aussi pouvoir se refroidirpour former des galaxies et des étoiles. En l'ourrene, omme nous allonsle montrer, les halos doivent aussi avoir une masse plus grande que Tcool.Dans le as ontraire, les halos peuvent être onsidérés omme di�us arsans disque froid en leur sein.Je vais maintenant dérire le modèle de refroidissement que nous avonsutilisé. C'est une version inspirée des modèles semi-analytiques mais large-ment simpli�ée. Cela proure l'avantage de pouvoir obtenir un modèle analy-tique. De plus, la préision des résultats est raisonnable, ar on tire avantagedu fait que le taux de refroidissement est ensuite moyenné sur la distributionen masse des halos (Press-Shehter ou Press-Shehter Etendu).Considérons du gaz à la densité typique du ÷ur des halos de gaz à l'équi-libre hydrostatique δg = 105 (Eke et al. 1998, Suto et al. 1998, Komatsu et
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Fig. 4.2 � Rapport entre le temps de hute libre et le temps de refroidissement enfontion de la température du gaz et du redshift. La densité est hoisie omme elledes ÷urs des halos à l'équilibre hydrostatique tandis que le sénario de réionisationest elui de Haardt et Madau (1996) qui orrespond à un redshift de réionisation de
zr = 6. La droite ontinue du haut représente la température maximale de refroidis-sement Tmax en fontion du redshift. Celle du bas est la température minimale derefroidissement Tcool. En�n, la droite tiretée montre l'évolution de la températureViriel de �ltrage.Seljak 2001, Asasibar et al. 2003, Neumann et Arnaud 1999) et à la tempé-rature Viriel du halo. La �gure 4.2 montre le rapport entre le temps de hutelibre et le temps de refroidissement pour une telle densité et pour un fondUV de Haardt et Madau (1996). Comme dans RAMSES, le refroidissementmoléulaire est négligé pour 2 raisons. D'une part pare que l'on ne sait pasà l'heure atuel si le feedbak des étoiles de population III sur la formationdes nuages moléulaires est négatif ou pas (Abel et al. 2002, Sokasian et al.



4.1. MODÈLE 852004). D'autre part, pare que nos simulations ne possèdent pas une réso-lution su�sante pour le refroidissement moléulaire (Kravtsov et al. 2004b,Abel et al. 2000).On peut distinguer shématiquement deux régimes pour le refroidisse-ment. Un régime où le refroidissement est quasi-instantané omparativementau temps de hute libre (tcool ≪ tff) et, un autre régime où le refroidissementest très lent (tcool ≫ tff).La transition entre es 2 régimes se produit don lorsque tcool = tff . Cetteourbe peut être approximée par deux droites. Une température maximale derefroidissement au-dessus de laquelle le refroidissement devient peu e�ae(Bremsstrahlung),
Tmax ≃ 6 × 105(1 + z)3 K, (4.5)et une température minimale de refroidissement en-dessous de laquelle lerefroidissement devient ine�ae,

Tcool ≃ 6 × 103 K. (4.6)La température Tcool va servir onjointement ave TF à dé�nir la masseminimale des halos à formation d'étoiles. A noter que les halos plus massifsque Tmax ne doivent pas être onsidérés omme di�us ar ils ontiennent enleur sein du gaz froid et des étoiles en provenane de leur progéniteurs moinsmassifs.Masse minimaleLa température Viriel minimale pour les halos à formation d'étoiles estsimplement le maximum entre la température Viriel de �ltrage TF et latempérature Viriel minimale de refroidissement Tcool. Nous avons utilisé lasimple fontion
Tmin = TF + Tcool. (4.7)a�n de prendre le maximum des deux températures Viriel. Cela permetd'adouir la transition au moment de la reombinaison, omme 'est le asdans les simulations.L'évolution de la masse minimale orrespondante est traée �gure 4.3.Comme on le voit, à bas redshift (z < zr) et à haut redshift (z > 50), la
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Fig. 4.3 � Evolution de la masse minimale Mmin des halos à formation d'étoilespour un redshift de réionisation zr=6 (ligne ontinue), d'après le formalisme deGnedin (2000). La température du milieu intergalatique après réionisation est�xée à Tr = 6 × 103 K et la température minimale de refroidissement vaut Tcool =

6 × 103 K. Les diamants orrespondent à la masse minimale dans notre simulationde taille de boîte 1 h−1Mp. Des résultats réents de Hoeft et al. (2004) (roix)suggèrent une masse minimale plus petite à bas redshift. L'évolution de la masseminimale pour zr = 20 est montrée en pointillés.ourbe est elle de la masse de �ltrage. Au ontraire, pour les redshifts inter-médiaires, la masse minimale sature à la masse minimale de refroidissement.La omparaison entre les ourbes ave un redshift de réionisation zr = 20et zr = 6 montre que l'in�uene du redshift de réionisation se fait surtoutsentir juste vers la réionisation. Les ourbes tendent ensuite toute vers lamême valeur qui est la masse de �ltrage orrespondant à Tr.Nous avons mesuré ette masse minimale juste avant la réionisation pour



4.1. MODÈLE 87des redshifts entre 6 et 11 grâe à la simulation �1Mp/2563/3Ga� (zr = 6).En e�et, dans ette simulation, la résolution en masse est su�sante pourévaluer la masse minimale de refroidissement qui orrespond au moment oùle taux de formation d'étoiles spéi�que a huté d'un fateur 2 par rapport àsa valeur de saturation. Les valeurs obtenues sont en aord ave le modèlesimple utilisé pour Tcool (voir �gure 4.3). Les valeurs après réionisation sont,quant à elles, ompatibles ave les simulations de Gnedin (2000) puisque'est de ette artile que le formalisme utilisée est issue. En e�et, il a puétudier l'e�et de la réionisation en hoisissant un redshift de réionisationplus important (zr ≈ 10) et une taille de boîte un peu plus importante(L = 4 h−1Mp), e qui a permis de pousser la simulation jusqu'à z = 4. .Cependant, l'évolution à plus bas redshift est méonnue et, les e�ets derésolution peuvent a�eter les résultats. En utilisant une autre approhe, quionsiste à zoomer dans des vides, Hoeft et al. (2004) ont pu atteindre de plusbas redshifts ave une meilleure résolution. Les résultats montrées �gure 4.3semblent suggérer une masse minimale plus faible qu'ave le formalisme deGnedin (2000). Il faut tout de même garder à l'esprit qu'en gagnant en réso-lution, ils ont perdu en statistique. Le débat au sujet de la masse de �ltragereste don ouvert... Nous avons utilisé dans ette thèse les résultats de Gne-din (2000) puisque eux de Hoeft et al. (2004) sont intervenus seulement à la�n. Heureusement, omme nous le verrons, la sensibilité du bilan baryoniqueave Mmin est faible.Il faut aussi noter que la transition entre halos à formation d'étoiles ethalos di�us est plus lisse dans les simulations que dans notre modèle où latransition est de type Heavyside en Mmin. Cependant l'objetif du modèleest de reproduire les bonnes quantités intégrées sur la distribution en masseonsidérée et non les quantités exates pour haque masse.Nous allons maintenant présenter le alul des di�érents taux, et en�nelui de l'évolution osmologique de la fration de masse de haque phase.4.1.3 ArétionL'arétion est le transfert du gaz di�us au gaz haud 'est-à-dire le gazqui passe des halos tels que M < Mmin aux halos tels que M > Mmin. Celaonstitue le gaz frais qui va alimenter les halos à formation d'étoiles et don,par la suite, la formation d'étoiles elle-même. Il est important de remarquerque ette dé�nition di�ère de l'autre dé�nition standard qu'est l'arétion sur



88 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEun halo donné (Laey et Cole 1993). Ii, on onsidère l'arétion de l'ensembledes petits halos di�us sur l'ensemble des halos plus gros à formation d'étoiles.En utilisant la fontion de masse de Press-Shehter pour les halos dematière noire (voir partie 2.3) et en supposant une fration universelle debaryon, la fration de baryon dans les halos à formation d'étoiles s'érit,
fhot = f(M > Mmin) = fb

∫ ∞
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exp(−ν2/2)dν, (4.8)ave
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et δc(t) =
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D+(t)
, (4.9)où D+ est le fateur de roissane et σ(Mmin) est l'éart-type du hamp dedensité lissé à l'éhelle de la masse minimale.L'arétion par unité de masse totale se déduit simplement en prenantla dérivée de l'expression préédente,
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. (4.11)Notons que l'on a supposé ii que la fration de gaz dans les halos à forma-tion d'étoiles est égale à fb. C'est bien sûr faux dans le as général. Cettehypothèse sert juste à aluler ωacc. On reprendra une hypothèse similairepour le alul des autres taux.De manière générale, le transfert de masse (par unité de masse totale)dû à l'arétion pour une fration fback quelonque de gaz dans le milieuintergalatique, s'érit
ḟacc = ωaccfback, (4.12)En multipliant e taux par la densité de matière en z = 0, ρ0

m, on obtientle taux d'arétion osmique omobile.De manière très simple, on peut étendre es résultats valables pour l'Uni-vers à un halo de masse donnée en utilisant Press-Shehter Etendu (voirsetion 2.3). Ce formalisme permet de aluler l'évolution de la distribution
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Fig. 4.4 � Taux d'arétion pour une osmologie ΛCDM ave zr = 20. La ourbeontinue est elle pour l'Univers. De haut en bas, les ourbes sont pour M0 = 1013,
1012, 1011, 5×1010, 2.5×1010 and 1010 h−1M⊙. Le redshift de formation est z0 = 0.de masse des progéniteurs d'un halo de masse M0 en z0. En reprenant exa-tement la même proédure, on peut aluler l'histoire moyenne de l'arétionpour un halo de masse donnée à un redshift donné. Les résultats hangentsimplement par l'intermédiaire de νmin qui devient,

νmin(M0, t0) =
δc(t) − δc(t0)

√

σ(Mmin)2 − σ(M0)2
. (4.13)Le taux d'arétion dépend maintenant de la masse M0 et du redshift

z0 onsidéré. Il dépend aussi du spetre de puissane primordial par l'in-termédiaire de σ(M) et de la osmologie via D+(t). La �gure 4.4 permetd'illustrer l'évolution du taux wacc d'arétion en fontion du redshift ainsique la dépendane en masse de e taux. Le redshift de formation z0 est �xéà 0.Pour l'Univers, le taux d'arétion présente une ourbe en lohe, le maxi-



90 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEmum orrespondant au moment où le pi de la fontion de multipliité passeau-dessus de Mmin. Le petit reux dans la ourbe orrespond au moment dela réionisation. En e�et, la masse Mmin augmente brusquement d'un fateurdix onduisant à une diminution du taux d'arétion. Pour les petits halos, letaux d'arétion hute à bas redshift ar le nombre de progéniteurs devientnul. Cela orrespond au moment où la masse Mmin qui roît tout au longde l'histoire de l'Univers devient plus importante que M0, la masse du halo.Pour les halos plus gros que Mmin(z = 0), le taux est relativement prohe deelui de l'Univers à haut redshift. Par ontre, à bas redshift, le taux divergequand z → z0, ar tout le gaz est arété dans le halo �nal. Il n'en reste pasmoins que l'arétion osmique reste �nie,
ḟacc = −fb
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. (4.14)Il est intéressant de noter que le taux d'arétion pour l'Univers ne dé-pend pas beauoup de la température Tmin hoisie tant que elle-i est del'ordre de 104 − 105 K. C'est en fait, surtout l'évolution de la fontion demasse de Press-Shehter qui détermine la quantité de halos qui passe au-dessus de Tmin et don la forme et l'amplitude du taux d'arétion. Ceijusti�e a posteriori notre modèle simple pour la détermination de Tmin.En multipliant, ḟacc par M0, on obtient l'histoire osmique d'arétionpour un halo de masse donnée à un redshift donné. Là enore, il faut bienrappeler que l'arétion orrespond au �ux de gaz qui passe des halos di�usaux halos à formation d'étoiles et non l'arétion sur le halo le plus massifomme souvent (par exemple dans les modèles semi-analytiques). Dans le asoù les temps de refroidissement et de formation d'étoiles sont très rapides,e taux d'arétion osmique n'est autre que le taux de formation d'étoilesosmique ! L'e�et du temps de refroidissement et du temps de formationd'étoiles n'est que de retarder la formation d'étoiles par rapport à l'arétion.4.1.4 RefroidissementLe gaz fraîhement arété est hau�é par les hos et tend vers l'équilibrehydrostatique dans le potentiel du halo de matière noire. Les proessus derefroidissement rayonnent l'énergie interne du gaz. Celui-i hute au entredu halo pour former un disque froid à support entrifuge. Nous allons main-tenant aluler le taux auquel le gaz hute sur le disque, autrement dit nousherhons le taux d'augmentation de la masse de gaz froid dû aux proessus



4.1. MODÈLE 91de refroidissement, ωcool. Ce taux est très ompliqué et dépend du pro�l dedensité et de température du gaz de haque halo. Notre objetif ii est simple-ment d'avoir une estimation raisonnable de la valeur du taux moyenné sur ladistribution de Press-Shehter (ou Press-Shehter Etendu si on s'intéresseà un halo).Pour les 2 di�érents régimes évoqués dans la partie 4.1.2 (tcool < tff et
tcool > tff), on peut estimer de manière simple l'arétion de gaz froid sur ledisque :� Refroidissement instantané pour Tcool < T200 < Tmax : le refroidisse-ment est très rapide, de sorte que le fateur qui régule l'arétion degaz est le temps de hute au entre du halo torb ou enore temps dedéroissane orbitale. Dans le as d'une trajetoire radiale, e tempsest égal au temps de hute libre. En réalité, la trajetoire est souventplus ompliquée et e temps vaut quelques fois le temps de hute libre.La valeur exate de e oe�ient peut être estimée analytiquementau prix d'une proédure omplexe (modèles semi-analytiques) tenanten ompte la frition dynamique (White et Frenk 1991, Somerville etPrimak 1999, Kau�mann et al. 1999, Cole et al. 2000, Hatton et al.2003). Nous l'avons alulée une fois pour toute au moyen de simula-tions numériques. Le taux d'arétion de gaz froid est don

ωcool =
1

torb
. (4.15)� Refroidissement lent pour T200 < Tcool ou T200 > Tmax : le refroidisse-ment est le fateur limitant. Celui-i est tellement lent par rapport àun e�ondrement en hute libre que nous l'avons négligé. Ii enore lesmodèles semi-analytiques ont une approhe plus omplexe en alu-lant la struture des �ooling �ows� (White et Frenk 1991, Somervilleet Primak 1999, Kau�mann et al. 1999, Cole et al. 2000, Hatton et al.2003). En faisant ensuite la moyenne du taux d'arétion de gaz froidsur toutes les masses, la ontribution des halos dans le régime lent estgénéralement négligeable. Le taux dans e régime est don,

ωcool = 0. (4.16)Faisons maintenant la moyenne de e taux sur la distribution Press-Shehter Etendu. On notera que dans la limite z0 → −1 et M0 → ∞,on retrouve les résultats pour une distribution de Press-Shehter. En e�et,



92 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEdans e as, δ0 → 0 et σ(M0) → 0. Ainsi, la borne d'intégration νEPS → νPS.Cela revient don à dire que, pour nos propos, l'Univers peut-être onsidéréomme un gros halo qui se formera en z0 = −1 !En utilisant la même méthodologie que dans la partie préédente, noussupposons qu'une fration fb de la masse totale est sous forme de gaz haud.Dans es onditions, l'arétion de gaz froid par unité de masse vaut,
ḟcool = fb
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exp(−ν2/2)dν, (4.17)ave νmin dé�ni par l'équation 4.13 et νmax orrespondant à la masse maxi-male de refroidissement Mmax,
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. (4.18)Le taux d'augmentation de la masse de gaz froid s'érit don,
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. (4.19)Le transfert de masse (par unité de masse totale) dû au refroidissementpour une fration de gaz haud quelonque fhot, s'érit,

ḟcool = ωcoolfhot. (4.20)Le taux de refroidissement osmique est obtenu en multipliant par lamasse onsidérée.4.1.5 Formation d'étoilesDans notre modèle analytique, nous nous intéressons seulement au tauxde formation d'étoiles dans un halo de masse donnée. Contrairement aux si-mulations numériques pour lesquelles on alule le taux de formation d'étoilesen haque point du disque et pour les nombreux disques au sein de haquehalo (satellites), nous nous foalisons ii sur la moyenne du taux de forma-tion à l'éhelle du halo. Pour aluler e taux, il faut don intégrer le taux deformation d'étoiles sur la fontion de distribution de la densité du gaz froid.Le taux de formation d'étoiles est diretement donné par l'inverse dutemps de formation d'étoiles à l'éhelle du halo. Inspiré par les modèlessemi-analytiques (Somerville et al. 2001), e taux s'exprime,
ω∗ =

1

t∗
(1 + z)α∗/2, (4.21)



4.1. MODÈLE 93ave t∗ le temps de formation d'étoiles à l'éhelle du halo en z = 0 et α∗ quidonne l'évolution du temps de formation d'étoiles en fontion du redshift.En faisant varier α∗, on peut explorer les deux prinipaux sénarios pourla formation d'étoiles. En prenant α∗ = 0, on est dans un sénario �à e�a-ité onstante�. Cela orrespond à des simulations ave un seuil en densitéonstant. Au ontraire, en hoisissant α∗ = 3, le modèle est dit à �e�aitéaélérée�. Cela orrespond à un seuil en surdensité dans les simulations nu-mériques. Dans les modèles semi-analytiques, e type de sénario est aussiutilisé pour mimer les starbursts délenhés par des ollisions (Somervilleet al. 2001). Le paramètre t∗ est quant à lui très inertain. Il onstitue unparamètre libre important du modèle dont nous allons explorer l'in�uene.L'ordre de grandeur est le milliard d'années (Kenniutt 1998).Le taux moyenné sur la distribution en masse est inhangé ar nous neonsidérons auune dépendane en masse. Le transfert de masse (par unitéde masse de matière noire) est donné par
ḟ∗ = ω∗fcold. (4.22)Le taux de formation d'étoiles osmique est obtenu en multipliant par lamasse de halo onsidérée.4.1.6 VentsDans le modèle, les vents sont essentiels pour éviter le problème du sur-refroidissement (Blanhard et al. 1992). De manière général, es vents repré-sentent un transfert de masse du gaz froid vers le gaz haud ou le gaz di�us.Il existe plusieurs andidats quant à l'origine de e transfert de masse (éner-gie des supernovæ, énergie des trous noirs supermassifs, stripping...). Dansette thèse, inspirés par les résultats numériques enourageants de Springelet Hernquist (2003b), nous avons étudié l'un des plus prometteurs, les ventsdus aux supernovæ. La méthodologie serait identique si l'on s'intéressait auxautres types de vents et, il est fort à parier que les résultats, onernant l'in-tensité moyenne du transfert de masse requise pour empêher le problèmedu sur-refroidissement, soient peu dépendants du proessus astrophysiquesous-jaent. Les résultats de ette thèse sont don sans doute de portée plusgénérale que le simple as de vents réés par des supernovæ sur lequel nousnous sommes foalisés.



94 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEPour de tels vents, le taux d'éjetion de masse est proportionnel au tauxde supernovæ qui lui même est proportionnel au taux de formation d'étoiles.Aussi, on a un taux d'éjetion,
ωw = ηwω∗. (4.23)ave ηw l'e�aité des vents. Cette e�aité est le deuxième grand paramètrelibre du modèle dont nous allons aussi étudier l'in�uene. L'ordre de gran-deur est l'unité (Martin 1999). Nous onsidérerons ette e�aité ommeindépendante de la masse du halo de sorte que sa moyenne est aussi ηw. Letransfert de masse (en unité de masse de matière noire) qui déoule du tauxd'éjetion préédent, pour une fration fcold quelonque de gaz froid est,

ḟwind = ωwfcold. (4.24)Le taux osmique d'éjetion est obtenu en multipliant par la masse onsidé-rée.Le destin des vents dépend ensuite de leurs vitesses uw ≈ 200−500 km/s(Springel et Hernquist 2003b). Si le potentiel du halo est tel que la vitesse delibération est supérieure à la vitesse des vents, alors les vents sont apturéspar le halo et alimentent la phase haude. Par ontre, dans le as ontraireles vents sont éjetés hors du halos et alimentent le réservoir de gaz di�us.La masse de halo ritique orrespondant à la transition entre es 2 régimesest la �température Viriel de vent� Tw. Pour les halos typiques qui nousintéressent, on s'aperçoit que la vitesse de libération est reliée à la vitesseViriel par vesc = 3V200. On peut ainsi déterminer Tw par
kBTw =

1

18
µmHu2

w. (4.25)Pour aluler l'histoire moyenne des baryons dans l'Univers ou pour unhalo de masse donnée, il faut savoir quelle fration moyenne des vents ali-mente le gaz haud et quelle fration moyenne alimente le gaz di�us. Nousavons don alulé la fration non liée (qui alimente le gaz di�us) en moyen-nant sur la distribution en masse onsidérée,
ζw =

erf(νmin/
√

2) − erf(νw/
√

2)erf(νmin/
√

2)
, (4.26)ave νw orrespondant à la masse Viriel de vent

νw(M0, t0) =
δc(t) − δc(t0)

√

σ(Mw)2 − σ(M0)2
. (4.27)



4.1. MODÈLE 95La fration liée (qui alimente le gaz haud) est alors 1 − ζw. Le destindu gaz non-lié dépend ensuite de la masse M0. Si M0 > Mw, alors le gaz vadans la omposante di�use et retombe �nalement dans le gaz haud quand
z → z0. Si M0 < Mw, alors ζw vaut toujours 1. Le gaz est éjeté au-delàmême des frontières du halo �nal et ne retombera jamais. Ce gaz est dé�ni-tivement perdu pour le halo et n'alimente même pas le gaz di�us qui sert deprogéniteur au halo.Contrairement aux modèles semi-analytiques qui s'intéressent au devenirdes vents pour haque halo, nous nous intéressons au devenir moyen. Celaest bien plus simple ar, on peut alors onsidérer des vents isotropes (enmoyenne) dont on répartit la masse de manière homogène dans la phasehaude ou la phase di�use. Comme on le verra, ette modélisation simpledonne de bons résultats lorsqu'on les ompare aux simulations.4.1.7 Evolution osmologique des baryonsDans les parties préédentes, nous avons pré-alulé pour tous les red-shifts, les taux de transfert entre les di�érentes phases : ωacc, ωcool, ω∗ et
ωw. Les vents ayant la partiularité d'alimenter à la fois la phase haude etla phase di�use, nous avons alulé la quantité ζw qui indique omment lesvents se distribuent entre les deux phases. Ces di�érents taux sont illustrés�gure 4.5.Pour aluler l'histoire de la fration de baryons dans haque phase, ilsu�t d'intégrer le système d'équations di�érentielles ordinaires du premierordre suivant,

dfback

dt
= ζwηwω∗fcold − ωaccfback, (4.28)

dfhot

dt
= ωaccfback − ωcoolfhot + (1 − ζw)ηwω∗fcold, (4.29)

dfcold

dt
= ωcoolfhot − ω∗fcold − ηwω∗fcold, (4.30)

df∗
dt

= ω∗fcold. (4.31)On note que dans le as où M0 < Mw, l'équation 4.28 doit être modi�ée.La ontribution du vent à la phase di�use doit être supprimée. La massetotale de baryon n'est alors pas onservée, e qui est normal puisque le gazest perdu par les vents.
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Fig. 4.5 � Taux d'arétion (ligne ontinue), taux de refroidissement (ligne poin-tillée), taux de formation d'étoiles (ligne tiretée) et taux de gaz éjeté hors du halo(fration non-liée, ligne pointillée-tiretée) pour la osmologie ΛCDM ave les para-mètres suivants : zr = 20, t∗ = 3 Ga, α∗ = 0, Tw = 2× 106 K et ηw = 1.5. Ces tauxont été alulés pour l'Univers dans sa globalité.La solution formelle d'un tel système est une exponentielle de matrie.Pour notre part, nous l'avons simplement résolu ave un shéma d'intégrationde type Euler. Comme les taux sont pré-alulés, la résolution est rapideet prend moins d'une seonde... Une approhe relativement similaire a étée�etuée à l'origine par Tinsley (1980) pour étudier la formation des galaxies.Elle a été ensuite reprise par Pei et al. (1999) qui utilise les fontions deluminosité observées en lieu et plae de nos fontions de masse. Nous l'avonsreprise dans un adre plus théorique en utilisant les résultats numériquesatuels.La �gure 4.6 montre l'évolution des di�érentes phases obtenues pourl'Univers. Cette évolution est prohe des ourbes dites logistiques qui sont
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Fig. 4.6 � Histoire de la fration de masse dans le gaz di�us (ourbe ontinue),dans le gaz haud (ourbe pointillée), dans le gaz froid (ourbe tiretée) et dans lesétoiles (ourbe pointillée-tiretée). Les paramètres sont les mêmes que pour la �gure4.5 et les solutions donnent aussi l'évolution pour l'Univers dans sa globalité.utilisées dans de nombreux domaines tels que le alul des quantités dis-ponibles de pétrole, du nombre de personnes ontaminées par des maladiesou enore de l'évolution du nombre d'individus dans une population don-née... Avant d'aller plus en avant dans l'utilisation des résultats du modèle,il onvient de les valider par les simulations numériques.4.2 Cross-validation modèle-simulationNous allons maintenant omparer préisément les résultats du modèle auxsimulations numériques. Cela doit permettre de valider le modèle et de mettreen relief es fores et faiblesses. En retour, si aord il y a, ela renforera laon�ane en nos résultats numériques. Les résultats du modèle onernent



98 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEtant l'Univers dans sa globalité que l'histoire moyenne pour les halos demasse donnée. Dans un premier temps, je vais dérire la méthode utiliséepour déteter les halos ainsi que elle pour séletionner toutes les ellules dela grille AMR appartenant aux halos détetés. Cela permet de aluler lafration de haque phase dans haque halo ainsi que leur taux de formationd'étoiles osmique. Dans un seond temps, je alulerai le temps de formationd'étoiles à l'éhelle de es halos (le temps de formation d'étoiles du modèle)dans nos simulations. Ensuite, j'évaluerai le temps de déroissane orbitalequi est la seule inonnue du modèle. Puis, je montrerai omment estimer larésolution e�etive en masse des simulations numériques et omment inlureet e�et dans notre modèle analytique. En�n, je omparerai les résultats dumodèle à nos simulations (sans vents) et à elles de (Springel et Hernquist2003b) (ave vents), tant pour l'Univers dans sa globalité que pour les halosde masse donnée. Je m'attaherai à savoir dans quelle mesure les résultatsnumériques ont onvergé, et à trouver jusqu'à quel point notre modèle estpréis.4.2.1 Détetion des halos et séletion d'une régionDétetionIl est essentiel de dé�nir les halos d'une manière ompatible ave le mo-dèle théorique. Comme expliqué dans la setion 2.3, pour être en bon aordave Press-Shehter, le rayon R200 des halos doit être dé�ni tel que la sur-densité à l'intérieur de elui-i soit δ(< R200) = 200. Cependant, une tellesurdensité est très faible et onduit à de larges rayons à l'intérieur desquels lamatière noire n'est pas entièrement virialisée. En onséquene, la masse deshalos dépend de l'algorithme de détetion utilisé (Jenkins et al. 2001, White2002). Ces auteurs suggèrent don la méthode suivante que nous avons adop-tée. On détete les halos en utilisant un seuil en surdensité plus élevé de 600.Cela orrespond aux régions entrales plus virialisées. Tous les algorithmesde détetion donnent alors des résultats prohes pour le nombre des halos.Ensuite, le rayon du halo est augmenté jusqu'à atteindre R200. La masse or-respondante est alors M200, les résultats sont indépendants de la méthodede détetion et les fontions de masse ompatibles ave Press-Shehter.Pour notre part, nous avons utilisé la méthode de détetion SpherialOverDensity (par opposition à l'autre grand standard Friend Of Friend) in-troduite par Laey et Cole (1994). Elle a été odée par Audit et al. (1998).



4.2. CROSS-VALIDATION MODÈLE-SIMULATION 99Dans les grandes lignes, on alule la densité assoiée à haque partiuleen regardant ses plus prohes voisines. On trie ensuite les partiules pardensités déroissantes. On prend la plus dense et, on augmente progressi-vement le rayon autour d'elle jusqu'à atteindre un ontraste de densité de
600. Après avoir reentré sur le entre de gravité, ela dé�nit le entre duhalo. On enlève ensuite toutes les partiules appartenant à e premier halo.On réitère ensuite en prenant les partiules suivantes dans la liste triée endensités déroissantes. Cette méthode donne de bons résultats pour la dé-tetion de halos mais, pose quelques problèmes quand on a plusieurs halosqui s'interpénètrent.Lorsque l'on a dé�ni le entre et le rayon R600 des halos de matièrenoire, il faut alors séletionner toutes les ellules dans la région ainsi dé�nie.On somme ensuite la masse de gaz, de matière noire, et d'étoiles tout enaugmentant progressivement le rayon jusqu'à e que δ(< R) = 200.Séletion des ellules et bilan baryoniqueLa séletion des ellules appartenant à une région dé�nie par un erle etun entre peut paraître un problème trivial. Mais, e n'est ertainement pasle as lorsque l'on traite de gros volumes de données omme les téraotetsproduits par nos simulations. Par exemple, la simulation 5123 ontient prèsd'un demi-milliard de ellules et plus d'une entaine de millions de partiules.Il onvient don d'optimiser la méthode à la fois pour qu'elle puisse tournersur les superalulateurs du CCRT (limité généralement à 8 Go de mémoirepar proesseur) mais aussi a�n qu'elle tourne en des temps raisonnables.La méthode basique onsisterait à regarder pour haque ellule et haquepartiule si sa distane au entre du halo onsidéré est inférieure à un rayondonné. Cette méthode fontionne en des temps raisonnables pour un haloen partiulier. Le problème est que la même opération doit être entièrementrépétée pour haun des dizaines de milliers de halos de la simulation. S'il ya Nhalo halos et Ncell ellules plus partiules, le nombre d'opérations à faireest proportionnel à Nhalo × Ncell, e qui est énorme.J'ai don odé un algorithme de tri en arbre (en Fortran 90) qui tire pro�tde la grille AMR pour améliorer la vitesse de séletion. Ce programme dé-termine les liens de parenté entre les ellules. En l'ourrene, haque elluled'un niveau ℓ se voit attribuer une nouvelle variable qui ontient l'indie dees 8 �ls au niveau de ra�nement suivant ℓ+1. Et, ainsi de suite du niveau 0



100 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEjusqu'au niveau ℓmax. Le temps pour trier les ellules en arbre est important,mais une fois que ette opération est réalisée, le proessus de séletion estquasi-instantané. En e�et, on part des ellules de bas niveau et on séletionneelles qui intersetent la région d'intérêt. Ensuite, on passe au niveau sui-vant en ne regardant que les ellules �lles des ellules séletionnées au niveaupréédent. Au ÷ur de toute la hiérarhie de grilles AMR, on rée ainsi unpetit arbre qui zoome sur la région d'intérêt. Le nombre de ellules dont ilfaut tester l'appartenane à la région d'intérêt est don très petit, de l'ordredu nombre de ellules d'un halo Nhalo
cell . Le nombre d'opérations devient ainsiplut�t proportionnel à Nhalo × Nhalo

cell . Comme le nombre de ellule par haloest à peu près égal au nombre de ellules total divisé par le nombre de ha-los, le nombre d'opérations devient de l'ordre de Ncell. Le fateur de tempsgagné est don de l'ordre de Nhalo qui vaut par exemple 17000 dans la simu-lation 5123. En plus des indies des �ls, haque ellule se voit aussi attribuerl'indie des partiules qui lui appartiennent. Ainsi, on pourra séletionnerdiretement les partiules de matière noire et les partiules stellaires.Ayant séletionné les ellules et les partiules appartenant à un halodonné, il su�t maintenant d'extraire les variables hydrodynamiques pourle gaz, les variables dynamiques pour la matière noire et le temps de for-mation pour les étoiles. On en déduit la masse totale (baryons plus matièrenoire) M200, la fration d'étoiles, la fration de gaz froid (T < 2.104 K et
δ > 1.5×105) et la fration de gaz haud qui orrespond à la fration de gazrestante. On alule aussi le taux de formation d'étoiles instantané (moyennésur 10% de l'âge de l'Univers). Il est important de préiser que l'on alulele bilan baryonique pour haque halo et non pour haque galaxie. Un halopeut en e�et ontenir plusieurs galaxies.4.2.2 Considérations numériques et retour sur le modèleAvant de omparer les résultats au modèle, je vais dérire omment passerdu modèle aux simulations en e qui onerne le temps de formation d'étoiles,omment déterminer le temps de déroissane orbitale grâe aux simulations,et en�n, omment la résolution in�ue sur Mmin dans les simulations.Temps de formation d'étoilesDans le modèle, on s'intéresse à des histoires de formation d'étoiles moyen-nées dans le temps et dans l'espae. En e�et, le temps t∗ est le temps de



4.2. CROSS-VALIDATION MODÈLE-SIMULATION 101formation d'étoiles moyen pour l'ensemble des halos de masse donnée dansl'Univers. Au ontraire, dans le ode, il existe plusieurs halos ave des tempsde formation d'étoiles di�érents. Chaque halo ontient de nombreuses ga-laxies ave des temps de formation d'étoiles là enore di�érents. En�n, àl'intérieur même des galaxies, la formation d'étoiles est distribuée dans lebulbe et dans le disque...Il faut don aluler dans les simulations le temps de formation d'étoilesà l'éhelle des halos. Il su�t pour ela de diviser la masse de gaz froid dansles halos par le taux de formation d'étoiles, puis de faire la moyenne sur leshalos de masse donnée. On peut avoir une expression analytique pour fairele lien entre t∗ dans le modèle et t∗(ρ) dans le ode. En e�et, le taux deformation d'étoiles dans un halo est,
Ṁ∗ = Mcold

∫

∞

ρt

µ(ρ)dρ

t∗(ρ)
, (4.32)ave ρt = ρ0(1 + z)α0 le seuil de formation d'étoiles et µ(ρ)dρ la fration demasse ave une densité omprise entre ρ et ρ + dρ.Cette expression peut être réérite en onsidérant maintenant la distri-bution µ(ρ/ρt) omme

Ṁ∗ =
Mcold

t∗(ρt)
F (µ), (4.33)ave F (µ) un fateur de forme qui dépend de la fontion de distribution dugaz froid omme

F (µ) =

∫ ∞

1
µ(x)x1/2dx. (4.34)Ce fateur est plus grand que un, puisque la formation d'étoiles est for-ément plus e�ae que dans le as où tout le gaz serait entièrement àune densité ρt. Cependant, prédire la valeur de e fateur de forme analy-tiquement est di�ile, ar elui-i dépend de la fontion de distribution dugaz au-dessus du seuil de formation d'étoiles. La �gure 4.7 montre le tauxde formation d'étoiles moyen par unité de masse de gaz froid pour di�é-rentes masses de halos. Comme on le voit, elui-i hange peu d'une masseà l'autre. De même, e taux de formation d'étoiles, s'il est normalisé par

1/t∗(ρt), n'évolue pas ave le redshift. En�n, nous avons véri�é qu'il évo-lue peu ave l'e�aité de formation d'étoiles. Cela signi�e que le fateurde forme est relativement onstant. Comme suggéré par la �gure 4.8, nousprenons F (µ) ≈ 3, e qui implique que,
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Fig. 4.7 � Taux de formation d'étoiles osmique moyen pour les halos de nos simu-lations en unité de Mcold/t∗(ρt). Chaque point orrespond à un intervalle de tempé-rature Viriel di�érent. Cela est une mesure diret du fateur de forme F (µ) qui n'estautre que le fateur de onversion entre le temps de formation d'étoiles des simula-tions et elui du modèle. Les données numériques suggèrent une valeur onstante de
F (µ) ≃ 3 (ligne tiretée). Les diamants sont pour la simulation �1Mp/2563/30Ga�en z = 5.5, les triangles pour elle �10Mp/2563/30Ga� en z = 2.5 et les arréspour elle �100Mp/2563/30Ga� en z = 0. Cela orrespond aux simulations de lasérie �basse e�aité�.

t∗ =
t0

F (µ)
≈ t0

3
. (4.35)Malgré le fait que les �utuations autour de ette valeur sont présentes,nous verrons que les résultats �naux du modèle sont bons. En prenant ettevaleur, ela permet de prédire à la fois le bilan baryonique dans nos simula-tions mais aussi dans les simulations de Springel et Hernquist (2003b).



4.2. CROSS-VALIDATION MODÈLE-SIMULATION 103Le fait que F (µ) soit onstant signi�e que la fontion de distributionest autosimilaire au-dessus de ρt. Cette distribution résulte de l'équilibreentre le �ux de masse qui passe au-dessus de ρt et la formation d'étoiles quiprélève du gaz froid et ela d'autant plus que la densité est élevée. Grâe à laformation d'étoiles, la queue de distribution à haute densité sature et le gaztend vers un régime stationnaire. Cei permet ainsi de faire des préditionsanalytiques.Ce type de proédure peut être réutilisé dans des odes ave un séna-rio de formation d'étoiles di�érent. Le but est juste d'estimer le temps deformation d'étoiles à l'éhelle du halo. Nous aurions pu mettre diretementelui donné par les simulations. Mais, l'hypothèse d'autosimilarité et don laformule 4.35 semblent donner diretement une bonne estimation de t∗ pourles simulations ave une loi de Kenniutt et un seuil en densité ou surdensité.Nous l'avons don diretement utilisée pour passer du temps de formationd'étoiles loal à elui à l'éhelle du halo.Temps de déroissane orbitaleLe temps de formation d'étoiles à l'éhelle des halos est un paramètre librephysique du modèle. Il dépend du hoix de l'utilisateur. Dans les simulations,il doit être alulé et est fontion du sénario loal de formation d'étoileshoisi. Par ontre, le temps de déroissane orbitale dépend des proessus derefroidissement, de la struture et de la dynamique des halos dont l'évolutionest bien alulée par les simulations (et ne dépend d'auun paramètre libre).Il est don une inonnue (la seule !) du modèle analytique que l'on doitaluler une fois pour toute en utilisant quelques simulations.Comme nous l'avons vu e temps est proportionnel au temps de hutelibre du halo. Par ontre, la normalisation de e temps doit être ajustée surles simulations ar elle dépend de la trajetoire omplexe des nuages froidsqui doivent atteindre le entre du halo.Nous avons don utilisé des simulations à haute e�aité de formationd'étoiles. Pour es simulations, le temps de formation d'étoiles est tellementourt (t∗ = 1 Ga et α∗ = 3) que la formation d'étoiles re�ète diretementl'arétion de gaz froid sur les disques qui nous intéresse. Comme on peut levoir �gure 4.8, le taux de refroidissement normalisé à la masse de gaz haudprésente un plateau entre Tcool et Tmax. Le fait de le normaliser à tff(ρ200)



104 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEpermet de supprimer la dépendane en redshift. Comme le suggère la �gure,
torb ≈ 3tff(ρ200). (4.36)Là enore, les éarts à ette loi n'a�etent que peu la préision des résul-tats du modèle.E�et de la résolution �nieNous avons alulé le temps de formation d'étoiles dans les halos simu-lés, nous avons �xé la dernière inonnue du modèle torb, on pourrait donmaintenant omparer les résultats du modèle aux simulations. Un dernierpoint qui va avoir toute son importane par la suite est d'essayer de modé-liser les prinipaux e�ets de la résolution �nie. On pourra don prédire avele modèle non seulement l'histoire �vraie� des baryons mais aussi, l'histoiresimulée a�etée par les e�ets de résolution !Comme illustré �gure 3.7, la résolution �nie du ode empêhe la forma-tion des halos à formation d'étoiles plus petits qu'une ertaine masse Mres.En e�et, pour bien aluler la gravité, il faut au moins une dizaine de par-tiules. Ensuite, il faut plus de partiules pour que les halos se virialisentet enore plus pour qu'ils forment des galaxies en leur sein. Un modèle trèssimple permet d'estimer ette résolution en masse qui est généralement del'ordre de quelques entaines de partiules.Pour que le gaz dans le halo simulé puisse se refroidir et former des étoiles,il faut que la queue de la distribution en densité du gaz atteigne le seuil deformation d'étoiles ρt. Imaginons pour simpli�er que le gaz suit un pro�lisotherme dans R200,

ρ =
200

3
ρ̄

(

r

R200

)−2

. (4.37)Alors, on peut déduire le rayon à l'intérieur duquel ρ(r) > ρ0(1 + z)α0 .Si l'on onsidère qu'il faut au moins 10 partiules à l'intérieur de e rayonpour éhantillonner su�samment le potentiel alors la résolution en masse estdonnée par
Mres = 10

[

ρ0(1 + z)α0

∆/3ρ̄(z)

]1/2

mp. (4.38)On s'aperçoit que plus le seuil en densité est élevé, plus la masse mini-male pour résoudre les halos à formation d'étoiles est importante, e qui est
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Fig. 4.8 � Taux de formation d'étoiles pour les halos simulés en unité de
Mhot/tff(ρ200). Chaque point orrespond à un intervalle de température di�érent.Tous les points sont issus des simulations de la série �haute e�aité�. Cei est unemesure du taux de refroidissement du gaz haud qui alimente les disques froids. Ahaute température (T > 107 K), on observe une hute brusque qui est due au Brem-sstrahlung ine�ae. Le plateau orrespond au régime de refroidissement rapide etindique que torb ≈ 3tff(ρ200) (ligne tiretée). Les diamants sont pour la simula-tion �1Mp/2563/30Ga� en z = 5.5, les triangles pour elle �10Mp/2563/30Ga�en z = 2.5 et les arrés pour elle �100Mp/2563/30Ga� en z = 2.5. Il ne faut pastenir ompte des hutes du taux de formation d'étoiles pour les plus petits halos dehaque simulation, elles sont dues aux e�ets de résolution et à la masse minimaledes halos à formation d'étoiles.



106 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUElogique. Dans le as où le seuil pour la formation d'étoiles est onstant endensité omobile omme pour RAMSES (α0 = 3), la résolution en massene dépend pas du redshift et vaut de l'ordre de Mres ≈ 400 partiules. Parontre, dans le as d'une simulation ave un seuil en densité physique ommedans Springel et Hernquist (2003b), la résolution en masse dépend du red-shift (évolution en (1+ z)−1.5) et vaut entre Mres ≈ 1000 partiules en z = 0et Mres ≈ 10 partiules en z = 20.Les e�ets de résolution �nie sont très simples à inlure dans le modèle.En e�et, la masse Mmin représente la masse de transition entre les halos àformation d'étoiles et les halos di�us. Lorsque le ode ne résout pas la masseminimale physique (Mres > Mmin), il su�t alors de remplaer dans le modèlela masse Mmin par Mres qui joue le même r�le ! Cela permet don de prédireles e�ets de résolution �nie sur le bilan baryonique pour l'univers dans sonensemble et pour un halo de masse donnée.4.2.3 Bilan globalNous allons maintenant omparer préisément les résultats des simula-tions ave eux du modèle en e qui onerne l'Univers dans sa globalité.Evolution des di�érentes phasesLa �gure 4.9 présente l'évolution de la fration des baryons dans lesdi�érentes phases en fontion de l'âge de l'Univers. Les phases sont dé�niesdans le plan ρ − T omme illustré �gure 4.1.Chaque point orrespond à une sortie di�érente de la simulation �10Mp-/5123/30Ga�. Les lignes représentent, quant à elles, les préditions du mo-dèle. Les paramètres du modèle sont �xés à leur valeur standard (F (µ) = 3et torb = 3tff) et la résolution en masse vaut Mres = 2 × 108 h−1M⊙ ommeindiqué par la formule 4.38.Comme on le voit dans les simulations, la fration de gaz di�us diminuepetit à petit puisqu'une fration de plus en plus grande des halos passeau-dessus de Mmin. Ce gaz est transformé en gaz haud, e qui expliquel'augmentation de la fration orrespondante. A son tour, le gaz haud estrefroidi et donne du gaz froid dont la fration augmente aussi. En�n, laquantité d'étoiles augmente en onsommant le gaz froid. Le modèle reproduitbien toutes les frations à un fateur deux près, e qui est bon étant donnée sasimpliité. Rappelons d'ailleurs que le modèle fournit des préditions et non
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Fig. 4.9 � Evolution temporelle des baryons dans les di�érentes phases pour notremeilleure simulation �10Mp/5123/30Ga�. Les symboles orrespondent aux fra-tions de masse mesurée dans la simulation (arrés : fond di�us, roix : gaz haud,diamants : gaz froid et triangles : étoiles). Les lignes sont les préditions du modèleen tenant ompte de la résolution �nie du ode (ontinue : fond di�us, point-point-tirets : gaz haud, point-tirets : gaz froid et tirets : étoiles).un simple ajustement ar il n'y a auun paramètre libre. En e�et, le tempsde formation d'étoiles et la résolution en masse sont donnés diretement parla simulation.On aperçoit aussi un oude violent vers un milliard d'années pour lafration de gaz haud dans le modèle. Cei est dû à la réionisation qui, aug-mentant brusquement la masse Mmin, diminue momentanément l'arétionalors que le gaz haud ontinue d'être onsommé. Ce oude est aussi visibledans les simulations. Il est ependant moins marqué e qui se omprendar l'e�et de la résolution sur la formation des strutures est ertainementplus amorti que dans notre modèle simple. Mis à part es ra�nements, les



108 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUErésultats sont enourageants.Taux de formation d'étoiles osmiqueNous allons nous intéresser plus spéi�quement à l'histoire osmique deformation d'étoiles dans l'Univers. La formation d'étoiles est un ingrédientfondamental en osmologie ar elle est diretement observable et déterminela ouleur des galaxies. L'ensemble des �gures 4.10 présente le taux de for-mation d'étoiles omobile en fontion du redshift. C'est une représentationlassique appelée �Madau-plot�. On observe dans tous les as une ourbe enlohe dont la forme déoule de elle du taux d'arétion (voir �gure 4.5).Le taux de formation d'étoiles est juste plus ou moins retardé par rapport àl'arétion en fontion de la résolution en masse et du temps de formationd'étoiles.La �gure en bas à gauhe montre les taux de formation d'étoiles pour lasérie �étude en onvergene�. Elle illustre les e�ets importants dus à la ré-solution �nie du ode. Par exemple, le taux de formation d'étoiles omobileen z = 3 passe de 0.1 à 0.2 puis 0.3 puis 0.4 M⊙/an/Mp3 à haque fois quel'on multiplie par 8 la résolution en masse. On note toutefois que l'on om-mene à onverger. A haut redshift, la di�érene est enore plus importante.Par exemple, au-dessus de z = 10, la formation d'étoiles est nulle pour unesimulation ave une grille de base 643 tandis qu'elle vaut 0.1 M⊙/an/Mp3pour une simulation ave 5123 ellules dans la grille de base. En résumé,l'e�et de la résolution est de retarder la formation d'étoiles et d'en diminuerl'intensité au pi.Le modèle reproduit bien les di�érentes ourbes. Cela signi�e que letaux d'arétion, le temps de déroissane orbitale et le temps de formationd'étoiles sont bien alulés. De même, les e�ets de résolution sont bien re-produits, e qui signi�e que l'estimation de la masse de résolution est bonne.La ourbe ontinue en noire est intéressante puisqu'elle représente la prédi-tion du modèle ave la masse minimale physique, 'est-à-dire sans e�et derésolution. C'est don la prédition du modèle pour l'histoire de formationd'étoiles orrespondant au sénario hoisi.Grâe au modèle, on omprend que l'éart entre ette ourbe et les autres,a�etées par la résolution, est dû prinipalement au fait que Mres > Mmin.Cela est d'autant plus vrai à haut redshift. Ainsi, tous les petits halos entre
Mmin et Mres qui ontribuent grandement à la formation d'étoiles à haut
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Fig. 4.10 � Taux de formation d'étoiles osmique pour l'Univers dans sa globalité,en fontion du redshift. Dans toutes les �gures, les symboles sont pour les résultatsnumériques alors que les lignes orrespondantes sont pour les résultats du modèle.En haut à gauhe : simulations à �haute e�aité� en gris et simulations à �faiblee�aité� en noir. La grille de base est 2563. En bas à gauhe : série �étude enonvergene�. La taille de boîte est 10 h−1Mp et le temps de formation d'étoilesvaut t0 = 30 Ga ave un seuil en densité omobile. En haut à droite : simulations�03� et �Q3�. La taille de boîte est 10 h−1Mp, le temps de formation d'étoiles vaut
t0 = 2.1 Ga ave un seuil en densité physique et le nombre de partiules vaut 1443.En bas à droite : série �ave vents�. La taille de boîte est 10 h−1Mp, le temps deformation d'étoiles vaut t0 = 2.1 Ga ave un seuil en densité physique et l'e�aitédes vents vaut ηw = 2.redshift ne sont pas présents. L'arétion s'en trouve diminuée et par voie deonséquene la formation d'étoiles aussi.Après avoir étudié les e�ets de résolution, intéressons-nous à l'in�uenedu temps de formation d'étoiles en omparant les résultats de la série �haute



110 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEe�aité� (t∗ = 3 Ga) ave eux de la série �basse e�aité� (t∗ = 30 Ga).Les résultats sont montrés dans la �gure en haut à gauhe. Comme nousvenons de le voir, les simulations de taille de boîte 10 h−1Mp manquentl'essentiel de la formation d'étoiles à haut redshift en raison des e�ets derésolution �nie. Nous avons don réalisé une simulation de taille 1 h−1Mppour remédier à ela. D'autre part, la taille �nie de la boîte de 10 h−1Mpne permet pas de simuler au-delà de z = 2.5. Nous avons don aussi e�etuédes simulations de taille 100 h−1Mp.Chaque ouple de ourbe orrespond à une taille de boîte di�érente avele ouple le plus bas pour la taille la plus grande. Cei se omprend aisémentar lorsque l'on augmente la taille de boîte d'un fateur 10, on dégrade larésolution en masse d'un fateur 1000 ! Cela retarde et diminue le taux deformation d'étoiles.La ourbe supérieure de haque ouple est pour l'e�aité la plus grande,e qui est logique. Par ontre, e qui est moins évident 'est qu'en augmen-tant l'e�aité d'un fateur 10, on augmente le taux de formation d'étoilesosmique d'un fateur 2 seulement. Le modèle, qui là enore reproduit bienl'e�et de la résolution mais aussi elui de l'e�aité, permet de omprendreela. En e�et, lorsque le temps de formation est ourt (t∗ < 3 Ga), le tauxde formation d'étoiles osmique est onfondu ave le taux de refroidissementosmique. En d'autres termes, le proessus limitant n'est plus le temps deformation d'étoiles mais le temps d'arétion et elui de refroidissement. Ledélai imposé par le temps de formation d'étoiles est négligeable et le taux deformation d'étoiles sature au taux de refroidissement. Par ontre, pour lesfaibles e�aités (t∗ ≃ 30 Ga), le taux de formation d'étoiles ommene aêtre a�eté par le temps de formation d'étoiles à haut redshift. A bas red-shift, l'éart est plus faible ar, même si l'e�aité est plus faible, le gazfroid a moins été onsommé. Il y a don de plus importantes réserves, e quiompense la faible e�aité.Un point intéressant est que les taux de formation d'étoiles omobilespour la simulation de plus petite taille de boîte ne sont pas a�etés (oupresque) par les e�ets de résolution ! En e�et, dans ette simulation, la réso-lution en masse Mres = 2×106 h−1M⊙ est inférieure à Mmin. Les préditionsdu modèle (sans e�et de résolution) sont bien en aord ave les résultats dessimulations. Cela onstitue don nos préditions pour l'histoire osmique dutaux de formation d'étoiles pour les deux sénarios envisagés. On note qu'au-



4.2. CROSS-VALIDATION MODÈLE-SIMULATION 111dessus d'un ertain redshift le taux de formation d'étoiles hute brusquementdans la simulation de petite taille. Cela est dû au fait qu'à es époques, letaux de formation d'étoiles devient dominé par les très rares halos très mas-sifs qui dépassent Mmin. La taille de boîte étant petite, la probabilité quees halos très rares existent est très faible. Cet e�et n'a pas été inlus dansle modèle. Cependant, ela ne modi�e le taux de formation d'étoiles simuléque pour les très petites tailles de boîte à très haut redshift.Taux de formation d'étoiles et feedbakNous avons déjà validé le modèle dans le as d'une e�aité aéléréede formation d'étoiles (α∗ = 3). Regardons maintenant si le modèle préditbien les résultats pour une e�aité onstante (α∗ = 0). La �gure en hautà droite montre un tel résultat pour la simulation �O3� issue de Springel etHernquist (2003b). La ourbe supérieure orrespond à un temps de formationd'étoiles onstant t∗ = 0.7 Ga sans vent. Malgré le fait que le ode utilisé soitun ode SPH, qu'il utilise un modèle sous-grille multiphase et que l'e�aitésoit onstante, les résultats du modèle semblent en aord ave la simulation.Rappelons que nous avons gardé onstant les paramètres du modèle ommele temps de déroissane orbitale, le fateur de forme et, que la résolution enmasse est toujours donnée par la même formule 4.38.Ces simulations nous ont aussi permis de tester notre modèle simple devents. Les vents galatiques dans le modèle sont diretement inspirés parSpringel et Hernquist (2003a). Ils orrespondent à une éjetion de gaz froidà un ertain taux paramétrisé par l'e�aité des vents galatiques ηw. Ledevenir des vents dépend de leur énergie inétique paramétrisée par la tem-pérature Viriel orrespondante Tw. Les paramètres du modèle ont été �xésà Tw = 2× 106 K e qui équivaut à une vitesse uw = 500 km/s omme dansleurs simulations. L'e�aité des vents a été �xée à ηw = 3 dans le modèle.Cela est supérieur de 50% à la valeur utilisée diretement dans leur simu-lation. Comme suggéré dans l'artile (Springel et Hernquist 2003b), le gazdiretement éjeté par les vents pourrait entraîner du gaz supplémentairedans le disque augmentant ainsi l'e�aité e�etive des vents. La ourbe dubas, dans la �gure en haut à droite (simulation �Q3� identique à �03� maisave vents), montre que l'e�et des vents est bien reproduit par le modèle.Les vents ont pour e�et prinipal de diminuer le taux de formation d'étoileset ela d'autant plus que l'on se trouve à bas redshift. Le modèle permet



112 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEde omprendre qu'à haut redshift, l'arétion est tellement forte relative-ment au taux de formation d'étoiles que les vents (proportionnels au tauxde formation d'étoiles) ont un e�et négligeable sur la quantité de gaz froiddisponible.Une étude en onvergene pour les simulations de la série �ave vents�est montrée sur la �gure en bas à droite de 4.10. A haut redshift, l'e�et dela résolution semble bien modélisé. A bas redshift, le modèle surestime lesrésultats, mais reste en aord dans un fateur 2 ave les simulations. Uneraison est peut-être l'estimation des variations de la résolution en masse enprésene de vents qui n'est pas très bonne.En onlusion, nous avons testé le modèle ave des simulations SPH etAMR, des e�aités onstantes et aélérées, des simulations ave et sansvent. L'histoire baryonique de l'Univers est bien reproduite, si l'on prend enompte l'e�et de la résolution �nie des odes. Cette résolution diminue l'âgedes étoiles et l'intensité du pi de formation d'étoiles.4.2.4 Bilan moyen par haloNous allons maintenant regarder plus en détail le bilan moyen par halo.La omposition du halo de masse M0 en z0 dépend de toute l'histoire ba-ryonique passée. Dans le modèle, elle-i est alulée en utilisant la mêmeméthode que pour l'Univers mais ave la distribution des progéniteurs don-née par Press-Shehter Etendu à la plae de elle des halos dans l'Universdonnée par Press-Shehter. L'évolution de la omposition moyenne du haloen gaz froid, gaz haud et étoiles déduite du modèle est omparée à ellemesurée dans les simulations et moyennée sur tous les halos de même masse.Taux de formation d'étoiles spéi�queDans un premier temps, regardons le taux de formation d'étoiles (en unitéde M200/t) en fontion de la température Viriel du halo omme présenté�gure 4.11. Nous allons maintenant observer l'empreinte des phénomènesphysiques prépondérants sur le taux de formation d'étoiles spéi�que.La masse minimale des halos à formation d'étoiles produit la signaturela plus visible. En e�et, dans toutes les simulations, on remarque une hutedu taux de formation d'étoiles pour les petites masses. Cette hute oïnideave Mmin et est ainsi bien reproduite par le modèle pour l'ensemble dessimulations. Pour les simulations de taille 10 et 100 h−1Mp, la hute est liée
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Fig. 4.11 � Taux de formation d'étoiles moyen (en unité de M200/t) en fontionde la température Viriel des halos. Les symboles sont pour les résultats numériquestandis que les ourbes orrespondantes sont les résultats du modèle. En haut àgauhe : Résultats de la série �haute e�aité�. En bas à gauhe : Résultats de lasérie �faible e�aité�. En haut à droite : Résultats de la série �ave vents� pour lessimulations R4, Q4, D4 (Springel et Hernquist 2003b). En bas à droite : résultatsde la série �étude en onvergene�. La ourbe ontinue en noire est la prédition dumodèle sans e�et de résolution.à la limite de résolution des simulations. Pour les simulations de plus petitetaille de boîte, omme elle de 1 h−1Mp, la hute vers T200 = 6 × 103 Kn'est pas due aux e�ets de résolution. En e�et, la résolution en masse vautplut�t de l'ordre de Tres = 6 × 102 K. On résout don la masse minimalephysique Mmin dont la valeur semble aussi bien estimée dans le modèle.Les transitions sont ependant plus lisses dans les simulations que dans lemodèle. Remarquons tout de même que, dans le modèle, la transition n'est



114 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEpas un Heavyside (voir �gure en bas a droite) ar des halos de masse M0plus petite que Mmin(z0) peuvent avoir ertains de leur progéniteurs en zave une masse M plus grande que Mmin(z). Ces halos possèdent don unefration de gaz froid faible mais non nulle.Un deuxième phénomène physique important s'exprime par l'intermé-diaire de la masse Mmax à partir de laquelle le refroidissement devient in-e�ae. L'e�et sur le taux de formation d'étoiles qui en déoule est bienvisible dans la série �haute e�aité�, en haut à gauhe. En e�et, le taux deformation d'étoiles déroît fortement (d'un fateur supérieur à 100) pour lestempératures supérieures à Tmax = 6 × 105 K . Le refroidissement devenantine�ae, le gaz froid n'est plus alimenté par auune soure et sa quantitédéroît exponentiellement en un temps très ourt t∗. Le taux de formationd'étoiles déroît don de la même façon. La hute en fontion du temps setraduit par une hute en fontion de la masse, puisque plus un halo est gros,plus la fration des progéniteurs plus petit que Mmax est faible. Pour la sé-rie à �faible e�aité�, la hute est présente mais moins aentuée. Cela estdû au fait que le temps de déroissane est 10 fois plus important et quepar onséquent, les réserves de gaz froid sont onsommées moins vite. Ceomportement omplexe est bien reproduit par le modèle.Le troisième phénomène physique voit son empreinte insrite au voisinagede Mw, la masse de vent. En e�et, la �gure en haut à droite montre qu'enprésene de vents, le taux de formation d'étoiles ne se présente pas ommeun seul plateau entre Tmin et Tmax mais omme deux plateaux séparés par unoude en Tw. En e�et, pour les halos plus petits que Tw, tout le gaz emportépar les vents s'éhappe et ne retombe jamais dans le halo. Par ontre, au-dessus de Tw, le gaz réalimente le gaz haud puis le gaz froid et la formationstellaire, d'où un plateau plus haut. Le oude est bien prédit par le modèle,par ontre, de manière ohérente ave les taux de formation pour l'Univers, lemodèle surestime la normalisation. Les préditions sont quand même bonnesà un fateur 2 près. Et, les di�érents e�ets prédits par le modèle au voisinagedes 3 masses aratéristiques Mmin, Mmax et Mw sont bien présents.PhasesComparons maintenant les préditions du modèle ave les résultats dessimulations pour la fration des baryons dans haque phase au sein des halos.Rappelons enore une fois que la omposition bien que alulée à un instant
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Fig. 4.12 � Fration de masse moyenne dans les di�érentes phases en fontion dela température Viriel pour la série �haute e�aité�. En haut à gauhe : frationd'étoiles. En bas à gauhe : fration de gaz haud. En haut à droite : fration degaz froid. En bas à droite : fration de baryons.donné, dépend de toute l'histoire thermique du halo.La fration totale de baryon est montrée sur les �gures en bas à droitede 4.12 pour la série �haute e�aité� et, en bas à droite de 4.13 pour lasérie �basse e�aité�. Cette fration est prohe de la fration universellede baryon fb bien que légèrement supérieure. C'est une aratéristique bienonnue des simulations dissipatives. Dans le modèle, la fration est fb ethute brusquement en Mmin. La hute est ependant moins abrupte dansles simulations. Cela est attendu ar, omme montré dans Gnedin (2000), lamasse de �ltrage ne orrespond pas à une transition violente mais simplementau moment où la fration de baryon a huté d'un fateur 2 par rapport à lafration de baryon universelle. Cependant, dans ette étude, on se foalise sur
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Fig. 4.13 � Fration de masse moyenne dans les di�érentes phases en fontion dela température Viriel pour la série �faible e�aité�. En haut à gauhe : frationd'étoiles. En bas à gauhe : fration de gaz haud. En haut à droite : fration degaz froid. En bas à droite : fration de baryons.les halos à formation d'étoiles dont la fration de baryon est bien reproduite.La fration de gaz haud est bien prédite (à mieux qu'un fateur 2)dans le modèle. Pour les masses plus grandes que Tmax, la fration de gazhaud augmente dans les simulations et le modèle ar le refroidissement essed'être e�ae. Pour les masses plus petites que Tmin, la fration est non nulledans les simulations alors qu'elle est très faible dans le modèle. Cela est dûaux approximations du modèle qui onsidère des transitions violentes. Ceproblème onerne surtout les halos di�us entre TF et Tcool.La fration de gaz froid est bien prédite (�gure en haut à droite de 4.12et en haut à droite de 4.13) et, a la même forme que le taux de formationd'étoiles. Cei est évident dans le modèle ar les deux quantités sont liées
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Fig. 4.14 � Fration de masse moyenne dans les di�érentes phases en fontion de latempérature Viriel pour la série �étude en onvergene�. En haut à gauhe : frationd'étoiles. En bas à gauhe : fration de gaz haud. En haut à droite : fration de gazfroid. En bas à droite : fration de baryons. Les lignes ontinues sont les préditionsdu modèle sans e�et de résolution.par l'intermédiaire de t∗ qui est indépendant de M0. Par ontre, dans lessimulations, le taux de formation d'étoiles et la fration de gaz froid sontalulés de manière tout à fait di�érente, il fallait don le on�rmer.La fration d'étoiles est aussi bien évaluée par le modèle. Elle déroîtave la masse toujours à ause du refroidissement qui devient ine�ae. Laquantité est toujours surestimée dans le modèle. Cela est peut-être dû aurefroidissement modélisé de façon trop simple ou à des e�ets de résolutionsupplémentaires dans le ode.L'ensemble de �gure 4.14 montre l'e�et de la résolution �nie sur la quan-tité de baryon dans haune des phases. Une mauvaise résolution augmente



118 CHAPITRE 4. MODÈLE ANALYTIQUEla quantité de gaz haud et diminue la quantité d'étoiles pour une massedonnée. Tous es e�ets sont observés dans les simulations mais aussi dans lemodèle. On note que la simulation 5123 ommene à onverger.La omparaison du bilan baryonique moyen prédit par le modèle à eluides simulations AMR et SPH a permis de ross-valider modèle (très simple)et simulations (a�etées par la résolution). Les di�érents taux aratéris-tiques ωacc, ωcool, ω∗ et ωw utilisés dans le modèle permettent de reproduirela bonne normalisation de la fration des baryons dans les di�érentes phases(à mieux qu'un fateur 2). Les di�érentes masses ritiques Mmin, Mmax et
Mw du modèle permettent d'expliquer la forme aratéristique des frationsen fontion de la température Viriel des halos. L'utilisation des fontionsde masse Press-Shehter et Press-Shehter Etendu pour moyenner les tauxet pour le alul de l'arétion rend le modèle robuste. Nous pouvons donmaintenant l'utiliser pour omparer l'histoire baryonique obtenue à elle ob-servée dans l'Univers ou dans les halos individuels.



Chapitre 5Des modèles aux observations :de la néessité des vents dansle modèle hiérarhiqueDans la partie préédente, le modèle analytique a été validé sur les simu-lations numériques. Il permet ainsi de omparer les préditions du modèlehiérarhique, onernant l'évolution des baryons, ave les observations. Ona montré que l'évolution osmologique des baryons dans l'Univers et dansles halos dépend prinipalement de la fration des progéniteurs au-dessus de
Mmin qui est bien onnue grâe au formalisme de Press-Shehter. Elle dé-pend aussi, dans une moindre mesure, des proessus de refroidissement quiont pu être évalués grâe aux simulations. En�n, et 'est là le point impor-tant, le bilan baryonique est fontion du temps de formation d'étoiles et del'e�aité du feedbak. Cependant, la valeur moyenne dans l'Univers de es2 paramètres fondamentaux est très inertaine.Nous allons don dans un premier temps explorer l'in�uene de es para-mètres a�n de mieux sentir leur r�le. Dans un seond temps, nous essayeronsde les ontraindre, et de trouver s'il existe un ou plusieurs ouples de valeursraisonnables qui permettent de reproduire le bilan baryonique observé. Pourela, il faut aluler l'évolution thermique des baryons pour toute une grillede valeurs de paramètres. Cela ne peut être réalisé que si les préditionssont su�samment rapides omme 'est le as pour notre modèle analytique.Inspiré par e qui est fait pour les paramètres osmologiques, nous avonsainsi pu représenter dans le plan �temps de formation d'étoiles-e�aité des



120 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSvents� les ontraintes liées au bilan baryonique pour l'Univers dans son en-semble. Cela onstitue une originalité de e travail de thèse. Il faut ependantrester modeste dans les onlusions ar il faut garder à l'esprit les inerti-tudes du modèle (moins qu'un fateur 2 tout de même) mais aussi elles liéesaux observations très di�iles où les biais sont omniprésents (poussières, in-omplétude...). Etant données es inertitudes, nous avons don essayé demultiplier les ontraintes observationnelles (histoire du taux de formationd'étoiles, histoire de la densité stellaire, évolution de la densité de gaz froid,fond di�us extragalatique et bilan baryonique global) et nous nous sommesrestreints aux redshifts inférieurs à 6. En�n, dans un troisième temps, nousallons regarder plus en détail les bilans pour haque masse de halo (histoirede formation d'étoiles individuelle, fration de gaz haud dans les amas etfontions de masse stellaire et HI) a�n de ra�ner nos onlusions quant à ladépendane en masse des paramètres.5.1 In�uene des paramètres prinipauxDans ette étude, les paramètres osmologiques sont �xés au modèle deonordane ΛCDM (Ωm = 0.3, ΩΛ = 0.7, h = 0.7, n = 1, σ8 = 0.93 et
Ωb = 0.04). Quant aux paramètres du modèle, les valeurs hoisies pour etteétude sont réapitulées dans le tableau qui suit.Paramètre Symbole ValeurTempérature maximale de refroidissement Tmax 6 × 105 KTempérature Viriel de vent Tw 2 × 106 KTempérature après réionisation Tr 6 × 103 KRedshift de réionisation zr ?E�aité des vents ηw ?Temps de formation d'étoiles t∗ ?Evolution de l'e�aité α∗ 0Il y a 3 prinipaux paramètres : le redshift de réionisation, le temps deformation d'étoiles et l'e�aité des vents. Nous allons étudier leur in�uenesur l'histoire baryonique de l'Univers. Nous nous sommes onentrés sur lessénarios à �e�aité onstante� (α∗ = 0). En e�et, le sénario �à e�aitéaélérée� (α∗ = 3) donne des résultats prohes à bas redshift (si l'e�a-ité moyennée sur l'histoire de l'Univers est la même) bien que légèrementmoins bons. Il est di�ile de distinguer entre es 2 sénarios en utilisant les
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Fig. 5.1 � Taux de formation d'étoiles pour di�érents modèles de réionisation :
zr = 20 (ligne ontinue), zr = 12 (pointillés) et zr = 6 (tirets). Dans tous les as,les 2 autres paramètres sont �xés à t∗ = 0 Ga et ηw = 0.ontraintes observationnelles atuelles, nous avons don opté pour le plussimple.5.1.1 RéionisationLe redshift de réionisation zr est inertain à l'heure atuelle. Il doit apriori se trouver entre un redshift de 6 (déduit de l'observation des quasars)et un redshift de 20 (déduit des observations WMAP). La �gure 5.1 illustrel'in�uene de e paramètre sur le taux de formation d'étoiles (pour une ef-�aité in�nie) dans la gamme de valeurs possibles de zr. Le prinipal e�etde la réionisation est, omme attendu, de faire huter le taux de formationd'étoiles. En e�et, la masse Mmin augmentant brusquement au moment de laréionisation, l'arétion s'en trouve diminuée et, don la formation d'étoilesaussi.



122 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSLe omportement préis du taux de formation d'étoiles est très simple àomprendre. L'arétion osmique passe quasi-instantanément de sa valeuravant réionisation (alulée ave Tmin = Tcool ≈ 6 × 103 K) à sa valeur plusfaible après réionisation (alulée ave Tmin = TF(Tr) ≈ 105 K, TF(Tr) étantla température de �ltrage pour une température du milieu intergalatique
Tr). Le taux de refroidissement ainsi que le taux de formation d'étoiles qui endéoulent présentes un omportement identique ave deux régimes distints.La transition est ependant moins marquée puisque le temps de déroissaneorbitale adouit la disontinuité.Dans tous les as, tant que le redshift de réionisation se situe au-dessusde 6 (e qui semble être le as), le bilan baryonique aux redshifts d'intérêtpour les observations (zr < 6) n'est que très peu a�eté (voir �gure 5.1).Comme les e�ets du redshift de réionisation semblent être du seond ordre,nous avons don hoisi pour toute la suite un redshift zr = 20, omme suggérépar WMAP.5.1.2 Temps de formation d'étoilesLes paramètres physiques restant t∗ et ηw sont don les 2 paramètresfondamentaux dont nous allons étudier l'in�uene. Le temps de formationd'étoiles à l'éhelle des halos a�ete le taux de formation d'étoiles osmiqueomme montré �gure 5.2. La première remarque que l'on peut faire est quela forme en lohe du taux de formation d'étoiles est relativement similaireà elle du taux d'arétion. Inversement, ela signi�e que 'est l'arétion etdon la osmologie qui détermine la forme du taux de formation d'étoilesosmique. La physique à petite éhelle (refroidissement, formation d'étoileset même on le verra le feedbak) modi�e peu la forme !Le prinipal e�et de t∗ est simplement de retarder le taux de formationd'étoiles par rapport à l'arétion et au refroidissement (t∗ = 0 Ga). Ene�et, lorsque l'on augmente le temps de formation d'étoiles de t∗ = 0 Gaà t∗ = 10 Ga le pi de formation d'étoiles passe de z = 4 à z = 1. Il enrésulte que, si le taux de formation d'étoiles est supérieur à haut redshift enraison d'une e�aité forte, alors il devient inférieur à bas redshift ar lesréserves de gaz froid ont été en partie épuisées. En onséquene, la fration�nale d'étoiles varie peu. On notera aussi que l'e�et du temps de formationd'étoiles est négligeable si t∗ < 0.1 Ga.Les valeurs suggérées par les observations sont de l'ordre de t∗ ≈ 2 Ga
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Fig. 5.2 � Taux de formation d'étoiles pour di�érents temps de formation d'étoiles :
t∗ = 0 Ga (ligne ontinue), t∗ = 0.1 Ga (pointillés), t∗ = 1 Ga (tirets), t∗ =

3 Ga (points-traits) et t∗ = 10 Ga (3 points-trait). Dans tous les as, les 2 autresparamètres sont �xés à zr = 20 et ηw = 0.(Kenniutt 1998). Cependant, es observations ne onernent que la moyennede quelques galaxies loales à disque. Il est di�ile de dire si es galaxiessont représentatives de l'ensemble des galaxies de toute masse et à toutredshift. Cette valeur n'est donnée qu'à titre indiatif pour donner un ordrede grandeur.5.1.3 E�aité des ventsLes vents galatiques modi�ent le bilan baryonique en prélevant du gazfroid dans les disques et en le réinjetant dans le gaz di�us intergalatiqueou le gaz haud des halos. Ils vont d'autant plus perturber le bilan que leure�aité est grande et que le taux de formation d'étoiles est important. Leur
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Fig. 5.3 � Taux de formation d'étoiles pour di�érentes e�aités de vents : ηw = 0(ligne ontinue), ηw = 0.1 (pointillés), ηw = 1 (tirets), ηw = 3 (point-traits) et
ηw = 10 (3 points-traits). Dans tous les as, les 2 autres paramètres sont �xés à
zr = 20 et t∗ = 3 Ga.impat sur le taux de formation d'étoiles est illustré �gure 5.3.Les vents n'a�etent pas la forme en lohe du taux de formation d'étoiles(liée au taux d'arétion). Ils ont pour prinipal e�et de réduire le taux deformation d'étoiles. Cela se omprend puisque les vents éjetent le gaz froidhors du disque. De plus, e gaz met du temps à retomber puisque la majoritédes halos dans l'Univers ont un potentiel insu�sant (T200 < Tw = 2×106 K)pour les retenir. L'amplitude du pi de formation d'étoiles est diminuée d'unfateur 10 lorsque l'on passe de ηw < 0.1 (où l'e�et des vents est négligeable)à ηw = 10. Un autre e�et non trivial est l'avanement du pi, depuis z = 1pour ηw = 0, jusqu'à z = 3 pour ηw = 10.On remarque aussi que le r�le des vents semble faible à haut redshift. Cela



5.2. OBSERVATIONS GLOBALES 125est dû au fait que dans le as à �e�aité onstante� le taux de formationd'étoiles est si petit par rapport à l'arétion que les vents (qui sont propor-tionnels au taux de formation d'étoiles) n'in�uent que de manière négligeablesur la quantité de gaz froid.Les vents jouent don un r�le important dans la détermination du tauxde formation d'étoiles. Cependant, la valeur de l'e�aité de es vents dansl'Univers est enore plus inertaine que elle du temps de formation d'étoiles.En e�et, les observations de quelques galaxies spirales loales à fort tauxde formation d'étoiles suggèrent une e�aité de l'ordre de ηw = 1 − 5(Martin 1999). Qu'en est-il de la valeur moyenne sur l'ensemble des halos del'Univers ? Elle est ertainement plus faible que la valeur maximum observée(ηw = 5), mais toute valeur inférieure (même ηw ≈ 0) ne peut à priori êtreexlue.5.2 Observations globalesEn utilisant les observations de l'évolution des baryons pour l'Universdans sa globalité, nous allons ontraindre les deux paramètres prinipaux dumodèle : t∗ et ηw.5.2.1 Taux de formation d'étoiles osmiqueL'objetif prinipal du modèle est la prédition la plus préise possible dutaux de formation d'étoiles dans l'Univers. Ce taux peut ensuite être omparéà elui déduit des observations. La �gure 5.4, en haut à gauhe, montrejustement l'histoire de la formation stellaire dans sa représentation lassiquedite �représentation de Madau� (taux de formation d'étoiles omobile enfontion du redshift). Les observations proviennent d'une ompilation deElbaz (2005) omprenant les points originaux de Hughes et al. (1998), Steidelet al. (1999), Flores et al. (1999), Glazebrook et al. (1999), Yan et al. (1999),Massarotti et al. (2001), Giavaliso et al. (2004).Les taux de formation stellaire sont basés sur di�érents indiateurs allantde l'infrarouge, à l'ultraviolet en passant par le ontinuum radio (voir se-tion 3.2.2). A l'heure atuelle, l'ensemble des indiateurs semble onvergervers une même valeur (au moins à bas redshift), e qui est enourageant.Pour parvenir à un tel aord, les di�érents indiateurs ont été orrigés de lamanière la plus uniforme possible des di�érents biais : e�ets osmologiques,



126 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSinomplétude et extintion par les poussières. Cette dernière orretion estfondamentale. En e�et, en la négligeant (omme ela a été le as par lepassé), on peut sous-estimer le taux de formation d'étoiles jusqu'à un fateur10 si on utilise l'UV omme traeur ! Des petites erreurs de normalisation,liées aux inertitudes sur l'extintion par les poussières ou sur le fateur deonversion masse-luminosité, sont ependant inévitables. Mais, le fait d'uti-liser un éhantillon uniformément orrigé renfore la on�ane en la forme.L'ensemble des observations semble ainsi onverger vers un pi en z = 2 del'ordre de 0.2 M⊙/yr/Mp3 omobile, suivi d'une hute rapide d'un fateur10 entre z = 1 et z = 0.Les ontraintes observationnelles (sur t∗ et ηw) liées à l'histoire du taux deformation d'étoiles sont résumées sur la �gure 5.4, en haut à droite. En e�et,ette �gure montre le taux de formation d'étoiles issu du modèle en fontiondes 2 paramètres t∗ et ηw. Pour représenter ela, nous avons traé dans le plan
t∗-ηw les isoontours pour le taux de formation d'étoiles en z = 0 (ourbesontinues) et en z = 3 (tirets). Cette représentation est pratique ar ellepermet �en un oup d'oeil� de trouver les résultats du modèle orrespondantau ouple de paramètres désirés.A�n de omparer diretement aux observations, nous avons hoisi dereprésenter en gras l'isoontour orrespondant à la valeur observée au redshiften question. Les 2 autres isoontours qui enadrent ette ourbe en gras sontles ontours donnant un taux de formation d'étoiles 2 fois plus haut oudeux fois plus bas que la valeur observée. En hoisissant ainsi un fateur2 qui estime les barres d'erreurs de manière onservative, le �vrai� taux deformation d'étoiles doit se trouver entre es 2 ourbes. En d'autres termes,les valeurs de t∗ et ηw à l'extérieur de la région délimitée par es 2 ourbessont exlues par la ontrainte sur le taux de formation d'étoiles. Ces valeursonduiraient à un taux de formation d'étoiles qui di�èrerait des observationsde plus d'un fateur 2 !Les ontraintes en z = 0 et z = 3 sont intéressantes ar elles sont omplé-mentaires (isoontours perpendiulaires). Les observations en z = 3 exluentles temps de formation t∗ > 5 Ga ar le taux de formation d'étoiles orres-pondant serait alors trop faible. Les observations en z = 0 exluent quant àelles les vents trop importants (ηw > 3). En e�et, eux-i diminueraient detrop la formation d'étoiles à bas redshift. Conjointement, es 2 observationssemblent aussi favoriser un vent non nul ! Les valeurs optimales orrespondent
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Fig. 5.4 � Ensemble des ontraintes baryoniques sur t∗ et ηw pour l'Univers dansson ensemble. La olonne de gauhe représente les quantités observées en fontiondu redshift. Les symboles sont les observations, la ligne ontinue est notre modèlede référene (t∗ = 3 Ga-ηw = 1.5) et les tirets onstituent le meilleur ajustementà l'observation en question. La olonne de droite montre les isoontours pour laquantité onernée dans le plan t∗-ηw. Les tirets sont pour z = 3 tandis que lesoubes ontinues sont pour z = 0. Les ourbes en gras donnent les isoontoursorrespondant aux observations, tandis que les autres ourbes sont pour un fateur 2en-dessous et au-dessus de la valeur observée. La roix est notre modèle de référene.La première ligne onerne le taux de formation d'étoiles omme donné par Elbaz(2005). Le meilleur ajustement est pour t∗ = 1.5 Ga et ηw = 1. La deuxième lignemontre la densité omobile stellaire omme donnée par Dikinson et al. (2003). Lemeilleur ajustement est pour t∗ = 10 Ga et ηw = 0.5. En�n, la troisième ligneest pour la densité de gaz froid donnée par Somerville et al. (2001). Le meilleurajustement est notre modèle de référene.



128 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSà l'intersetion des 2 ourbes en gras : t∗ = 1.5 Ga et ηw = 1.Ces valeurs onduisent à la ourbe en tirets sur la �gure de gauhe qui estle meilleur ajustement du taux de formation d'étoiles que l'on peut obtenirave le modèle. Le très bon aord entre le modèle, pourtant très simple, etles observations doit être souligné. Certes, il existe deux paramètres libresmais, omme nous l'avons vu dans la partie préédente, eux-i ne permettentde modi�er la normalisation et la forme de la ourbe que de manière limitée.Si par exemple, le taux de formation d'étoiles avait piqué à des valeurs plushaute que 0.5 M⊙/yr/Mp3 omobile, ou s'il avait augmenté à bas redshift, lemodèle n'aurait pu reproduire es observations. En e�et, le taux de formationd'étoiles est ontr�lé par le taux d'arétion qui lui impose ette forme enlohe et e taux de formation d'étoiles limite.Par la suite, nous verrons que les valeurs optimales pour l'ensemble desobservations et qui onstituent don notre modèle de référene sont t∗ = 3 Gaet ηw = 1.5. Ces valeurs sont symbolisées par une roix sur le graphiquede droite et onduisent au taux de formation d'étoiles en gras sur le gra-phique de gauhe. Comme on le voit, es valeurs sont ompatibles ave lesontraintes et, le taux de formation d'étoiles résultant sous-estime juste lé-gèrement les observations. Ces valeurs de paramètres sont d'autant plus in-téressantes qu'elles sont relativement prohes des valeurs observées dans lesgalaxies loales (Kenniutt 1998, Martin 1999).5.2.2 Densité omobile d'étoilesUne autre méthode omplémentaire pour étudier l'histoire des baryonsdans l'Univers est de mesurer l'évolution de la densité d'étoiles omobile. Celapeut paraître redondant ave l'approhe préédente, mais, il n'en est rien.En e�et, pour ompter la masse stellaire, on détete les étoiles qui dominenten masse, 'est-à-dire des étoiles plus vieilles, plus rouges et de plus bassesmasses que dans le as préédent. On observe ainsi à des longueurs d'ondedi�érentes, en l'ourrene dans le prohe infrarouge ou dans l'optique quisont des meilleurs traeurs.Une ompilation des dernières valeurs de Ω∗ est donnée dans Dikinsonet al. (2003), les valeurs originales provenant de Cole et al. (2001), Brinh-mann et Ellis (2000), Cohen (2002), Dikinson et al. (2003). La premièreonstatation sur la �gure 5.4, au milieu à gauhe, est que la quantité d'étoilesroît violemment à haut redshift (z ≈ 3) et se stabilise vers une valeur de



5.2. OBSERVATIONS GLOBALES 1290.04 à bas redshift (z < 1).La omparaison de e résultat au modèle n'est pas immédiate ar il fautprendre en ompte le fait que l'on ne peut observer que les étoiles enorevivantes. Or, une grande fration de la masse stellaire s'est formée à grandredshift (voir setion préédente), il y a près de 10 Ga. Ainsi, une grande fra-tion des étoiles est maintenant morte et ne ontribue pas à Ω∗. Typiquement,ette fration est de l'ordre de 0.5 puisque 10 Ga orrespond justement autemps de vie des étoiles de masse solaire et que la valeur moyenne de la massedes étoiles est de l'ordre la masse solaire. En reprenant la même approhemais de manière plus rigoureuse ave une fontion de masse initiale (IMF) deKroupa et al. (1993), nous avons pu déterminer la quantité d'étoiles enorevivantes et aluler Ω∗.Les ontraintes (sur t∗ et ηw) liées à l'évolution de la densité stellaire sontmontrées sur la �gure 5.4, au milieu à droite. Nous avons repris exatementle même prinipe de représentation que dans la partie préédente sur le tauxde formation d'étoiles. La densité stellaire en z = 0 exlut les forts vents(ηw > 4) tandis que la densité stellaire en z = 3 semble exlure les temps deformation d'étoiles plus petit que 5 Ga.Le meilleur modèle, orrespondant à l'intersetion des ourbes en gras, esten très bon aord ave les observations. Mais, les paramètres pour e modèlesont t∗ = 10 Ga et ηw = 0.5, en total désaord ave les paramètres favoriséspar le taux de formation d'étoiles ! Ce désaord est en fait totalement dûaux observations à haut redshift (z = 3). Les observations à bas redshift sontquant à elles ompatibles ave le modèle préédent.Ce problème n'est, à priori, pas intrinsèque au modèle. Il a déjà étésignalé par Nagamine et al. (2004). En e�et, il semble plut�t y avoir uneinonsistane entre les observations du taux de formation d'étoiles et de ladensité omobile d'étoiles à haut redshift. En e�et, le temps de formationd'étoiles de 10 Ga reproduisant la valeur de la densité omobile en z = 3onduit à sous-estimer le taux de formation d'étoiles d'un fateur 3. Pourtant,la densité stellaire dans le modèle n'est que l'intégrale du taux de formation(à la mort des étoiles près). Cela n'est don pas le as à un fateur 3 près pourles valeurs déduites des observations. L'origine d'un tel désaord entre ladensité stellaire et le taux de formation stellaire a été disutée dans Dikinsonet al. (2003). Une première expliation est que le rapport masse-luminositéest peut-être mal évalué ar la fontion de luminosité n'est que très mal



130 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSontrainte à haut redshift. Une autre expliation est d'invoquer une IMFqui évolue vers les grosses masses à haut redshift. En�n, une solution estd'invoquer un nouveau phénomène physique (non inlus dans le modèle) quiempêhe la formation d'étoiles à haut redshift.5.2.3 Fond di�us extragalatiqueLe fond di�us extragalatique (EBL) intégré de l'UV à l'IR onstitueaussi une ontrainte importante. Il représente la somme de l'émission desétoiles et des AGN dans toute l'histoire de l'Univers. Aussi, l'émission u-mulée de toutes les étoiles dans le modèle ne doit dépasser sa valeur. Ledésavantage de prendre la valeur intégrée est que l'on n'est pas sensible à ladépendane en redshift du taux de formation d'étoiles mais plut�t à sa va-leur intégrée. C'est d'ailleurs pour ela que ette ontrainte est relativementprohe de elle due à la densité omobile stellaire en z = 0. Cependant, legrand avantage de ela est que la valeur n'est pas sensible à tous les proessusinertains d'absorption et de réémission par les poussières.En suivant la méthode de Madau et Pozzetti (2000), nous avons aluléle fond di�us intégré omme :
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L(τ) est la luminosité bolométrique par unité de masse d'un amas d'étoilesqui dépend de l'âge de l'amas τ . Pour évaluer ette luminosité, nous avonsutilisé l'approximation analytique donnée par Madau et Pozzetti (2000) pourune population de métalliité solaire. Le fond résultant est dominé par lesétoiles jeunes à bas redshift.La valeur obtenue dans le adre de notre modèle de référene est IEBL =

100 nW/m2/sr e qui surestime la valeur observée tout en restant dansles barres d'erreurs. En e�et, en prenant les données optiques de Bernstein(1999) et IR de Chary et Elbaz (2001) et Fixsen et al. (1998) ela onduit à
IEBL ≃ 80 nW/m2/sr. L'aord est don raisonnable.Le fond di�us dépend prinipalement de l'intensité des vents (pour t∗ <

10 Ga). Plus les vents sont forts, plus le fond di�us orrespondant est faible.



5.2. OBSERVATIONS GLOBALES 131Cela est dû au fait que les vents diminuent la densité omobile d'étoilesmais aussi font huter le taux de formation d'étoiles à bas redshift. Le fonddi�us passe de IEBL = 220 nW/m2/sr pour ηw = 0, à IEBL = 40 nW/m2/srpour ηw = 5. Les modèles sans vents sont don exlus par le fond di�usextragalatique ! On remarque au passage que le meilleur modèle pour letaux de formation d'étoiles surestime le fond puisqu'il onduit à IEBL ≃
150 nW/m2/sr...5.2.4 Densité omobile de gaz froidL'ensemble des ontraintes préédentes onernait de près ou de loin lesétoiles. Une autre observable totalement indépendante est la quantité de gazfroid. En e�et, la quantité de gaz dans les Damped Lyman Alpha Systems(DLAS) est mesurée en regardant les raies d'absorption saturées dans lespetre des quasars. Celles-i orrespondent au gaz onstituant les galaxiesà haut redshift. Inspirés par Somerville et al. (2001), nous avons utilisé lesdonnées de Storrie-Lombardi et al. (1996) à haut redshift (z > 0.5) et ellesde Zwaan et al. (1997) autrement. A bas redshift, les valeurs obtenues àpartir de l'observation des DLAS sont très inertaines (les lignes de viséesdes quasars n'intereptent que peu de galaxies). La valeur utilisée est donobtenue par une mesure direte du gaz HI dans les galaxies. Une autre pré-aution est de prendre en ompte l'absorption par les poussières qui biaiseles résultats en diminuant le nombre de quasars observés. Nous avons utiliséla orretion de Pei et al. (1999).La forme de la ourbe (�gure 5.4, en bas à gauhe) est prohe de elledu taux de formation d'étoiles, e qui indique que le temps de formationd'étoiles évolue peu ave le redshift. L'aord ave notre modèle de référeneest exellent. C'est d'ailleurs e modèle qui onstitue le meilleur ajustement.On obtient un pi de Ωcold ≃ 0.004 au redshift z ≃ 2 omme dans lesobservations. La quantité de gaz froid dépend prinipalement du temps dedéplétion du gaz froid t∗/(ηw + 1). Les ontraintes dans le plan ηw − t∗ sonttrès fortes surtout à bas redshift (�gure 5.4, en bas à gauhe). Elles indiquentque le temps de déplétion est tel que 1 < t∗/(ηw + 1) < 3 Ga.5.2.5 Bilan baryonique globalLa dernière ontrainte globale que nous avons explorée est la ompo-sition baryonique en z = 0. Celle-i a été largement étudiée du point de



132 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSvue observationnel par Fukugita et al. (1998). Ils donnent Ωback ≃ 0.002,
Ω∗ = 0.0035, Ωcold = 0.00063 et Ωhot = 0.017. Le premier point importantà noter est que si l'on ompare la densité totale de baryons à elle déduitedes observations réentes de WMAP (Spergel et al. 2003) qui impliquent
Ωb ≈ 0.04, on s'aperçoit que 50% des baryons manquent. La prinipale di�é-rene entre e bilan et elui de notre modèle est la fration de masse dans lefond di�us intergalatique (forêt Lyα). Cependant, à bas redshift, la valeurobservationnelle est plus qu'inertaine, e qui implique qu'une grande partiedes baryons manquants doit ertainement se trouver dans le milieu inter-galatique. Des observations plus réentes on�rment qu'au moins 30% desbaryons résident dans la forêt Lyα (Penton et al. 2004). Les baryons man-quants peuvent se trouver aussi en partie dans les galaxies. Par exemple,même pour notre galaxie, on n'observe que 50% des baryons auxquels ons'attendrait (Silk 2003).Un autre point important dans e bilan est que la quantité de baryonsdans la phase ondensée (gaz froid plus étoiles) ne représente que 10% dela quantité totale de baryons dans l'Univers (Ωb ≈ 0.04) au ontraire de laquantité de gaz haud dans les amas et les groupes qui représente près de
40% des baryons (notons que ette dernière valeur est relativement di�ile àdéterminer ave préision). Cela implique la présene de vents pour empêherle problème du sur-refroidissement (Blanhard et al. 1992). En e�et, notremodèle de référene ave vents prédit des frations de baryons (relativementà Ωb) de fback ≃ 50%, fhot ≃ 30%, fcold ≃ 1% et f∗ ≃ 20% (10% avel'IMF de Kroupa et al. (1993)). Cela est ompatible ave les observations.Par ontre, le même modèle sans vent onduirait à fback ≃ 40%, fhot ≃20%, fcold ≃ 4% et f∗ ≃ 40% en �agrant désaord ave les observations.Augmenter t∗ pour diminuer la fration d'étoiles n'est pas une solution arela laisserait la masse de gaz ondensé (gaz froid plus étoiles) inhangée.Notre modèle standard t∗ = 3 Ga et ηw = 1.5 est don ompatible avetoutes les ontraintes observationnelles présentées qui onernent l'Universdans sa globalité. Le seul divergene onerne la densité omobile d'étoilesà z = 3 qui est de toute manière inompatible ave le taux de formationd'étoiles observé. Voyons maintenant plus �nement les résultats pour leshalos.



5.3. OBSERVATIONS DES HALOS 1335.3 Observations des halosNous avons montré dans la partie préédente qu'en hoisissant orrete-ment la valeur du paramètre de vents et du temps de formation d'étoiles,ela permettait de reproduire l'évolution baryonique observée dans l'Univers.Nous allons maintenant étudier si notre modèle standard pour l'Univers per-met de reproduire l'évolution des baryons dans les halos de masse donnéeet, si on peut déduire une dépendane des paramètres t∗ et ηw ave la massedes halos.5.3.1 Histoire du taux de formation d'étoiles par haloEn utilisant le formalisme de Press-Shehter Etendu, le modèle permetde prédire l'histoire baryonique moyenne pour les halos de masse M0 don-née. Grâe à une analyse des données du Sloan Digital Sky Survey (SDSS)portant sur près de 100 000 spetres de galaxies, Heavens et al. (2004) ontpu aluler la distribution en âge des étoiles. De ela, ils ont déduit l'histoireindividuelle de formation d'étoiles en utilisant l'IMF de Salpeter. Ils ont en-suite éhantillonné selon la masse stellaire M∗ des galaxies. On peut faire demême dans notre modèle en utilisant la fration d'étoiles pour onvertir M0en M∗. En�n, ils ont alulé la ontribution de haque gamme de masse autaux de formation d'étoiles omobile dans l'Univers. De manière équivalente,nous avons alulé
ρ̇∗ = ḟ∗(M0, z0)M0n(M0)∆M0, (5.3)ave n(M0) la fontion de masse de Press-Shehter. La omparaison modèle-observation est alors immédiate (voir �gure 5.5). Il faut tout de même garderà l'esprit que, d'un oté l'objet de base est une galaxie, de l'autre 'est unhalo. Cela peut nuaner un peu les onlusions.La point le plus marquant dans les observations (�gure en haut à gauhe)est que la formation d'étoiles est dite �antihiérarhique� selon Heavens et al.(2004). En l'ourrene, les galaxies de fortes masses (M∗ > 1012 M⊙)forment leurs étoiles majoritairement à beauoup plus haut redshift que lesgalaxies de faibles masses (M∗ < 1010 M⊙). Cela peut paraître di�ile à ex-pliquer dans le adre du modèle hiérarhique mais il n'en est rien. En e�et,omme on peut le voir notre modèle reproduit ette aratéristique (�gureen haut à droite). Il y a essentiellement 2 raisons à ela. Tout d'abord, seuls
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Fig. 5.5 � En haut : Histoire moyenne de formation d'étoiles en fontion du tempsde regard en arrière pour di�érentes masses stellaires �nales. Les valeurs observées(Heavens et al. 2004) sont traées à gauhe. Comme dans l'artile, les ourbes sontdealées de 0.5 en log, à part elles pour les galaxies massives qui sont déalées de1. Les ourbes à droite sont les préditions pour notre modèle de référene. Pourles galaxies les plus massives, une deuxième ourbe, plus �ne, orrespond à unmodèle ave une métalliité plus réaliste et des supervents. En bas : Fration (enmasse) de gaz haud dans les groupes et amas (Sanderson et al. 2003) en fontionde la température TX en keV. La droite horizontale montre la fration de baryonuniverselle. La ourbe ontinue inférieure à gauhe montre la fration de gaz hauden fontion de T200 pour notre modèle de référene. La ourbe ontinue inférieureà droite est pour le modèle ave métalliité plus réaliste et supervents. En�n, laourbe en tirets montre les préditions en z = 2 et illustre ainsi l'évolution enredshift de la fration de gaz haud.



5.3. OBSERVATIONS DES HALOS 135les halos les plus gros sont suseptibles d'avoir une fration importante deleurs progéniteurs au-dessus de Mmin à haut redshift. Cela implique que l'a-rétion (et don la formation d'étoiles) est plus faible à haut redshift pourles petites masses. Cet e�et est ependant faible. En oûtre, la seonde raisonest liée au proessus de refroidissement. En e�et, à bas redshift pour les groshalos (T200 > Tmax) une fration de plus en plus grande des progéniteurspasse au-dessus de Tmax de sorte que le refroidissement devient ine�ae. Letaux de formation d'étoiles hute alors exponentiellement ave un temps dedéplétion t∗/(ηw + 1).Qualitativement, le taux de formation d'étoiles individuel est bien repro-duit. Il existe tout de même des di�érenes importantes à bas redshift pourles gros halos. Premièrement, le oude qui onstitue le moment où le refroi-dissement s'arrête est beauoup plus t�t dans le modèle (il y a 7 milliardsd'années) que dans les observations (il y a seulement 2 milliards d'années).Deuxièmement, le taux de formation d'étoiles hute de manière beauoupplus violente dans les observations.Le premier point se justi�e failement si on prend en ompte l'enrihisse-ment en métaux que nous avons négligé dans notre approhe. L'e�aité durefroidissement est alors augmentée et la transition Tmax entre le régime derefroidissement instantané et le régime de refroidissement lent se trouve re-poussée à plus haute température Viriel. En l'ourrene, si on onsidère unemétalliité typique de l'ordre de 0.3 Z⊙ alors Tmax est multiplié par 4 (So-merville et Primak 1999), 'est-à-dire qu'il devient Tmax = 2×106(1+z)3 K.Comme on peut le voir sur la �gure 5.5, en haut à droite, ave la ourbe ap-pelée �1012 M⊙+AGN� (qui prend en ompte ette métalliité non nulle), leoude se situe alors au bon endroit. De manière générale, e oude orrespondenviron au moment où T200 = Tmax.Le seond point, la déroissane très rapide, est plus di�ile à expli-quer. Il faut tout d'abord remarquer que la dédution du taux de formationd'étoiles à partir des spetres est relativement inertaine. Une partie de laformation d'étoiles pourrait être enfouie omme le montre des observationsplus poussées de galaxies massives individuelles. D'autre part, l'IMF est er-tainement di�érente de elle de Salpeter. La hute est don probablement unpeu moins raide qu'elle n'y paraît. Si la tendane est tout de même on�r-mée, elle implique des temps de déplétion du gaz t∗/(ηw + 1) très ourt. Ene�et, il est important de omprendre que ette onlusion dépasse largement



136 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSle adre de notre modèle. Même si on arrête le refroidissement, il est di�-ile de omprendre omment, en 1 milliard d'années, le taux de formationd'étoiles a pu huter d'un fateur 100 sahant que le gaz froid est à prioritoujours présent et, même enore un peu alimenté par les progéniteurs defaibles masses. Une solution naturelle pour expliquer omment le gaz froida pu être �vidangé� si vite est d'invoquer la présene de vents, beauoupplus e�aes et énergétiques que les préédents : des supervents. L'originede tels vents pourrait être attribuée aux trous noirs supermassifs au entredes galaxies (Springel et al. 2005). Nous avons don testé ette hypothèsede supervents d'e�aité ηw = 15 ave une énergie inétique Tw = 107 K.Le résultat est enourageant (voir la ourbe appelée �1012 M⊙+AGN� �gure5.5).Il onvient don d'invoquer deux vents dans le modèle, des vents liés auxsupernovae pour les galaxies naines et normales et des supervents liés auxAGN pour les galaxies massives. Cela est ohérent ave le fait que les trousnoirs supermassifs sont présents prinipalement dans les galaxies massiveset que de même, les supervents semblent surtout in�uer sur les galaxies deplus grandes masses (Springel et al. 2005). En d'autres termes, l'e�aitémoyenne des vents pour un halo de masse donnée roît ave la masse duhalo.5.3.2 Fration de gaz haud dans les amasEn analysant les pro�ls d'émission et de température de 66 amas etgroupes à bas redshift, Sanderson et al. (2003) ont pu déduire la relation entrela fration de gaz, fhot, et la température X, TX, dans la gamme 0.5−17 keV.Pour alulé fhot, ils ont déterminé pour haque amas et groupe le β-modelpour la densité du gaz qui ajuste le mieux le pro�l d'émission. Les résultatssont présentés sur la �gure 5.5, en bas à gauhe.La première onstatation est que les frations de gaz haud sont trèsélevées. En e�et, la moyenne sur tout l'éhantillon est < fhot >= 0.134 e quiest très prohe de la fration de baryon universelle fb représentée par la droitehorizontale. Le deuxième point, est la orrélation entre la température X etla fration de gaz haud. En e�et, la fration de gaz haud roît de manièreimportante ave la température X omme fhot ∝ TX. Une telle relation estparfois invoquée pour expliquer la relation LX − TX observée dans les amas(Neumann et Arnaud 2001).



5.3. OBSERVATIONS DES HALOS 137Qu'en est-il des préditions du modèle ? Le modèle de référene (ourbeontinue) montre la présene de 2 plateaux pour la fration de gaz haud enfontion de la température Viriel. En e�et, pour les petites galaxies, là où lerefroidissement et les vents sont les plus e�aes, la fration de gaz haudatteint son minimum de l'ordre de 0.03. Il est intéressant de noter que ettefration est faible mais non nulle. Cela implique la présene d'un halo de gazhaud pour toutes les galaxies. Comme la température d'un tel gaz est del'ordre de la température Viriel, sa détetion est beauoup plus di�ile quedans les amas où le gaz est très haud. On note toutefois le réent artilede Niastro et al. (2003) dans lequel le gaz haud a été déteté dans notreVoie Latée. Au ontraire au-dessus de Tmax et Tw le refroidissement devientine�ae et les vents sont piégés et alimentent le gaz haud. Ainsi, la frationde gaz haud tend vers fb omme dans les observations. La transition entrees 2 régimes a lieu aux alentours de T = 0.1 keV 'est-à-dire beauoup plusbas que la transition suggérée par les observations. On note ependant que laonversion que nous avons utilisée entre température X et température Virielest très simpli�ée. De même, les observations ne onernent que le ÷ur desamas et leur extrapolation à des rayons plus larges (en utilisant un β-model)est inertaine (Neumann 2005). En�n, le rayon Viriel qu'ils ont utilisé estsensiblement di�érent de R200.Une solution pour pallier ette transition à trop petite température Viriel,peut venir enore du sénario de supervents (ηw = 15 et Tw = 107 K). Il fautaussi prendre en ompte la métalliité typique des amas Z = 0.3 Z⊙ qui aug-mente la température maximum de refroidissement jusqu'à Tmax = 2×106 K.La transition entre le régime pauvre en gaz haud et le régime rihe en gazhaud a alors lieu à plus haute température (T200 ≈ 1 keV) omme observé.La transition est ependant trop abrupte, mais 'est là un inonvénient déjàsignalé du modèle pour lequel les transitions sont des Heavyside simplementadouis grâe aux moyennes sur les progéniteurs. Au �nal, il semble donque le sénario ave deux types de vents (dus aux supernovæ et AGN) est làenore favorisé.Kay et al. (2004) ont d'ailleurs réalisé des simulations d'amas ave unfeedbak prohe de notre sénario de supervents. En e�et, ils ont hau�é demanière impulsionnelle le milieu dense et froid des amas à une températurede 17 keV. Cela orrespond dans nos notations à une énergie Tw = 2×107 Kà omparer aux 107 K utilisés dans notre modèle de supervents. Cela permet



138 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSde reproduire la relation LX − TX ave un bon niveau d'entropie au entrede l'amas. Un tel feedbak important permet don de reproduire la frationde gaz haud mais aussi le pro�l d'entropie.Un autre argument en faveur de vents importants est la valeur très faiblede la fration d'étoiles omparativement à la fration de gaz haud dansles amas. Cette fration d'étoiles est de l'ordre de f∗ ≈ 0.02 (Lin et al.2003) à omparer à la fration de gaz haud fhot ≈ 0.13. On retrouve, làenore le problème du sur-refroidissement qui est enore plus �agrant quepour l'Univers ar on n'a pas ii les inertitudes liées au fond di�us ou augaz haud indétetable. La solution semble là enore d'invoquer de puissantsvents.5.3.3 Fontions de masse stellaire et HILes résultats préédents (histoire individuelle de formation d'étoiles etfration de gaz haud dans les amas) tels que nous les avons exploités nesont, a priori, pas trop a�etés par le fait que les préditions du modèle neonernent que les halos (au sens gravitationnel du terme) et non diretementles galaxies, les groupes ou les amas (au sens observationnel du terme). Iln'en est pas de même dans ette partie où nous allons traiter de fontions demasse stellaire et HI. Pour passer des masses de halos aux masses galatiques,il faudrait, en toute rigueur, utiliser le �halo oupation number� (HON)(Kravtsov et al. 2004b) qui donne le nombre moyen de galaxies satellitesdans un halo de masse donnée. A l'heure où j'éris, e travail est en ours.Les résultats présentés ii sont don préliminaires ar ils ne prennent pasen ompte le HON. En l'utilisant, on devrait pouvoir aluler les propriétésbaryoniques moyennes de haque galaxie. Le prinipal e�et du HON devraitêtre prinipalement de déaler la fontion de masse vers les petites masses.Les fontions de masse stellaire et HI ont été alulées en utilisant lafontion de masse des halos de Press-Shehter et en alulant, grâe aumodèle, la masse de gaz froid et la masse d'étoiles dans haque halo demasse totale donnée. Ces fontions de masse et leur évolution sont montrées�gure 5.6. Pour les petites masses, l'aplatissement de la ourbe s'expliquepar la fration de baryons qui hute en-dessous de Mmin. En e�et, ettefration qui hute brusquement implique un faible nombre de galaxies dansles halos plus petit que Mmin. Pour les hautes masses, la hute de la fontionde masse orrespond à la déroissane rapide de la fontion de masse de
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Fig. 5.6 � A gauhe : Fontions de masse stellaire pour des redshifts de z = 0 (ligneontinue), z = 2 (ligne pointillée) et z = 8 (ligne tiretée). A droite : Fontions demasse HI pour des redshifts de z = 0 (ligne ontinue), z = 2 (ligne pointillée) et
z = 8 (ligne tiretée).Press-Shehter. En e qui onerne l'évolution en redshift, elle est di�érentepour la fontion de masse stellaire et la fontion de masse HI. En e�et,la fontion de masse de Press-Shehter se déale vers les petites masseslorsque le redshift est plus important. La fration d'étoiles diminue ave leredshift. En onséquene, la fontion de masse stellaire se déale rapidementvers les petites masses au fur et à mesure que l'on remonte dans l'histoirede l'Univers. Par ontre, la fration de gaz froid moyenne dans l'universaugmente d'un fateur presque 10 entre z = 0 et z = 2. Il en résulte que lafontion de masse HI se déale d'abord vers les grosses masses avant de seredéaler vers les petites masses quand la fration de gaz froid se stabilise.Les fontions de masse galatique HI (Zwaan et al. 2005) et stellaire (Coleet al. 2001) observées sont montrées �gure 5.7. La fontion de masse HI aété obtenue en utilisant le atalogue HIPASS qui ontient 4321 détetions deligne d'émission HI extragalatiques à 21 m. Quant à la fontion de massestellaire, elle a été alulée grâe à la fontion de luminosité dans le proheIR déduite des atalogues 2MASS et 2dF et au rapport masse-luminositédéduit d'un modèle de population stellaire supposant une IMF de Kenniutt(1983). Les grandeurs représentées sont les ajustements de Shehter de es2 fontions de masse, ajustements qui sont très préis.Les 2 fontions de masse présentent globalement des aratéristiques si-milaires bien que la fontion de masse stellaire soit déalée vers les hautes
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Fig. 5.7 � Fontions de masse stellaire et HI. Les tirets gras représentent la fontionde masse stellaire pour notre modèle de référene tandis que les autres tirets sontpour le modèle de supervents. Les diamants sont l'ajustement de Shehter desobservations (Cole et al. 2001). De la même manière, la ligne en gras ave des traitset points est la fontion de masse HI pour notre modèle de référene et l'autre ligneest pour le modèle de supervents. Les triangles sont l'ajustement de Shehter desvaleurs observées (Zwaan et al. 2005). Pour omparaison, la ligne ontinue en grasest la fontion de masse de Press-Shehter pour laquelle on suppose une frationde baryon universelle partout.masses puisque la fration stellaire dans les galaxies est nettement supérieureà la fration de gaz HI. Pour les petites masses, les fontions déroissent dou-ement puis hutent brusquement au delà d'une masse ritique de l'ordre de
1010 h−1M⊙ pour la masse de gaz et 3×1011 h−1M⊙ pour la masse stellaire.Les préditions de notre modèle de référene sont traées en gras. Lanormalisation globale semble être en bon aord. Cela est logique puisque,omme nous l'avons déjà vu, le bilan baryonique pour l'Univers en z = 0



5.3. OBSERVATIONS DES HALOS 141('est-à-dire l'intégrale de la fontion de masse multipliée par la masse) estbien reproduit par le modèle. A titre de omparaison, la fontion de masse dePress-Shehter en supposant une fration de baryon universelle est montréeomme une ligne ontinue.Regardons maintenant plus en détail. Pour les masses intermédiaires, l'a-ord est enourageant. Pour les hautes masses, la hute est plus aentuéedans les observations que e soit pour le gaz ou pour les étoiles. La premièreraison est bien sûr le HON mentionné préédemment. En e�et, elui-i de-vrait diminuer le nombre de galaxies massives puisque les gros halos sontalors déomposés en galaxies plus petites. La deuxième ause se trouve sansdoute dans les supervents qui, omme illustré, diminuent aussi les fontionsde masses pour les hautes masses. Cela est logique ar es vents éjetentle gaz froid hors des halos. On remarque qu'un modèle ave deux types devents est prometteur ar il devrait onduire à une transition lisse depuis lesfontions de masse ave vents jusqu'à elles ave supervents. Les fontionsde masse obtenues devraient ainsi se rapproher des observations.Pour les petites masses, le modèle tend à sous-estimer la fontion demasse de gaz froid. Là enore, le HON devrait augmenter le nombre de petitesgalaxies. Un autre point est que la transition en Mmin est ertainement moinsabrupte que dans le modèle. Cela devrait don tendre à repeupler ette partiede la fontion de masse qui dépend fortement de la pente de la fration degaz froid en fontion de la masse du halo.Dans ette partie, nous avons étudié les bilans baryoniques moyens en
z = 0 pour des halos de masse donnée. Ces bilans onernent les 3 phases quel'on peut trouver dans un halo : le gaz haud, le gaz froid et les étoiles. Nousavons aussi étudié l'histoire moyenne des baryons, plus préisément elle de laformation d'étoiles. Notre modèle de référene (t∗ = 3 Ga-ηw = 1.5), repro-duit globalement toutes les tendanes observées. L'ensemble des observationssemble ependant indiquer qu'il faut ra�ner e modèle en e qui onerne lesgrosses masses de halos. Un premier aspet évident est de prendre en omptela métalliité non nulle (≃ 0.3 Z⊙) qui augmente l'e�aité du refroidisse-ment. Cela revient à augmenter la température maximale de refroidissementjusqu'à Tmax = 2 × 106(1 + z)3 K. Un autre point important est d'inluredans le modèle un deuxième modèle dit de supervents. Ces supervents se-raient plus puissants (ηw = 15) et plus énergétiques (Tw = 107 K) que lesvents produits par les supernovæ. Ils ne onerneraient que les halos les plus



142 CHAPITRE 5. COMPARAISON AUX OBSERVATIONSmassifs, puisque l'on doit bien sûr veiller à garder une e�aité moyennede vents de ηw = 1.5 dans l'Univers omme suggéré dans la partie préé-dente. De tels supervents pourraient trouver leur soure d'énergie dans lestrous noirs supermassifs observés au entre des galaxies massives (Springelet al. 2005). En ra�nant ainsi notre modèle l'aord ave les observationsest meilleur que e soit pour l'histoire de formation d'étoiles, la fration degaz haud dans les amas ou les fontions de masse stellaire et HI.



Chapitre 6Ouverture vers l'astropartiuleJusqu'à présent, nous nous sommes onentrés sur les rayonnements debasse énergie. Par exemple, nous avons alulé le fond extragalatique intégrédepuis l'ultraviolet jusqu'à l'infrarouge lointain et, nous avons véri�é quela ontribution des étoiles dans notre modèle de référene ne surestimaitpas le fond observé. Mais qui dit formation d'étoiles, dit aussi réation desupernovæ et don émission de rayonnements de haute énergie (X et γ).Dans la même optique que dans la partie 5.2.3, nous avons don alulé laontribution des supernovæ au fond di�us gamma mou grâe à notre modèle,nous avons ajouté elles des blazars et galaxies Seyferts et, nous avons véri�éque la somme ne dépassait pas le fond observé. Cei fait l'objet de la premièrepartie de e hapitre.Une autre soure ontribuant à e fond γ mou est la somme des émis-sions provenant du entre de toutes les galaxies à tous les redshifts. En e�et,omme observé réemment par INTEGRAL, le bulbe de notre propre ga-laxie est une soure intense à 511 keV. Il en est ainsi probablement de mêmepour le bulbe des autres galaxies. A�n de aluler ette ontribution, il fautdon extrapoler l'émission à toutes les autres galaxies. La façon d'extrapolerdépend évidemment de l'hypothèse faite quant à l'origine de l'émission dela Voie Latée. Cependant, ette origine est enore très débattue à l'heureatuelle et, nous avons hoisi de tester une des hypothèses majeures selonlaquelle l'émission serait due à l'annihilation de partiules de matière noirelégère. Par rapport aux travaux préédents et grâe à notre modèle analy-tique, nous avons pu mettre en exergue le r�le important des baryons dansle alul du fond. Ces di�érents points font l'objet de la deuxième partie.A noter que e travail fut pour moi très formateur ar il me permit de



144 CHAPITRE 6. ASTROPARTICULE ET BARYONSfaire mes premiers pas dans le monde de la physique des hautes énergies etelui de la physique des partiules. Cei a été possible grâe à de nombreuxollaborateurs que je remerie.6.1 Fond di�us gamma6.1.1 Fond di�us observé et ontributions des Noyaux Atifsde GalaxiesLe fond di�us entre 10 keV et 10 GeV a été observé par HEAO, SMM,COMPTEL et EGRET (Zdziarski 1996, Strong et al. 2004). Les prinipalesmesures sont présentées �gure 6.1.En-dessous de 100 keV, la ontribution des Seyferts domine et expliquetant la forme que la normalisation du spetre. Le alul de ette ontributiona été e�etué par Zdziarski et al. (1995) en onsidérant le spetre X moyende l'ensemble des Seyferts observés par Ginga et OSSE et, en intégrant surune fontion de luminosité en loi de puissane normalisée aux observationsloales. Cependant, les spetres individuels présentent une oupure exponen-tielle vers quelques entaines de keV et la ontribution au fond di�us devientalors faible.Au-dessus de 10 MeV, la ontribution des blazars domine le fond di�us etreproduit la pente et l'amplitude du spetre. Comastri (1999) a évalué etteontribution en sommant les spetres observés par EGRET et, en utilisantune fontion de luminosité radio ainsi que la orrélation observée entre lesluminosités γ et radio. En-dessous d'une dizaine de MeV, les spetres deblazars présentent une hute qui rend leur ontribution au fond di�us faible.Une autre ontribution semble don néessaire dans le domaine du MeVpour expliquer le fond di�us.6.1.2 Contribution des SNIaLa ontribution des supernovæ au fond di�us a été évaluée dans Wata-nabe et al. (1999) ou Ruiz-Lapuente et al. (2001). Nous reprenons ii unalul similaire mais dans le adre de la osmologie ΛCDM et, ave le tauxde formation d'étoiles issu de notre modèle analytique (qui, rappelons-le, aété validé par les simulations numériques et reproduit de nombreuses obser-vables).
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Fig. 6.1 � Spetre du fond di�us. Les roix (HEAO), les étoiles (COMPTEL) etles diamants (COMPTEL) sont des points observationnels tirés de Zdziarski (1996),Strong et al. (2004). A basse énergie, la ontribution des Seyferts (tirets) domine(Zdziarski et al. 1995). A haute énergie, 'est la ontribution des blazars (Comastri1999) qui est la plus importante (points-traits). Dans le domaine intermédiaire, laontribution des SNIa, alulée grâe à notre modèle analytique, prend le dessus surles 2 autres. La somme des 3 ontributions (pointillés) reproduit bien le fond. Uneontribution supplémentaire (annihilation des partiules de matière noire légère parexemple) jusqu'à 4 keV/m2/s/sr n'est pas exlue vers 511 keV (�èhe).Le temps entre la naissane d'une étoile et son explosion sous forme deSNII est négligeable à l'éhelle osmologique, de sorte que le taux de SNII(pour un taux de formation d'étoiles omobile ρ̇∗ donné) est,
SNIIR = ρ̇∗(t) × ǫSNII, (6.1)ave le nombre de SNII par unité de masse stellaire formée ǫSNII = 0.007.Cette valeur est alulée en prenant une IMF de Salpeter entre 0.1 et 125 M⊙



146 CHAPITRE 6. ASTROPARTICULE ET BARYONSet, en onsidérant que les SNII orrespondent aux étoiles de plus 8 M⊙. Letaux résultant est montré �gure 6.2. Il nous permet d'ailleurs de faire unetransition ave le hapitre préédent. En e�et, la non détetion d'un fonddi�us de neutrinos lié aux supernovæ par Super-Kamiokande implique desontraintes fortes sur le taux de SNII et don l'histoire du taux de formationd'étoiles (Strigari et al. 2005). Cependant, omme montré par les étudespréédentes, les SNII ne ontribuent que faiblement dans le domaine 100 keV-
10 MeV qui nous intéresse, nous allons don nous onentrer sur les SNIa.Le nombre de SNIa par unité de temps et par unité de volume omobile,
SNR, se déduit du taux de formation d'étoiles omobile, ρ̇∗, omme suit,

SNR = ρ̇∗(t − TSNIa) × ǫSNIIfSNIa, (6.2)ave TSN ≈ 2.5 Ga le délai moyen typique entre la formation d'étoiles etl'explosion de la SNIa et, fSNIa = 0.2 la fration des étoiles qui vont donnerdes SNIa relativement à elles qui vont donner des SNII (Watanabe et al.1999). Bien sûr, les inertitudes sur TSN et sur fSNIa sont importantes, maisil est rassurant de remarquer que le taux de SNIa résultant est ompatibleave les observations atuelles de Dahlen et al. (2004) (voir �gure 6.2). Letaux de formation d'étoiles a�ete la forme et, la normalisation, la fration deSNIa modi�e la normalisation et le délai fait huter le taux à haut redshift.L'ensemble de es paramètres semble donner la bonne forme et une bonnenormalisation bien que peut-être légèrement trop forte. Il faut aussi rappelerque, pour le alul du fond, l'in�uene du délai (qui est très inertain) estfaible ar 'est plut�t la ontribution à bas redshift qui domine.En onséquene, l'émissivité omobile qui déoule de e taux de SNIa est
jν(ν, z) = SNR

Mej

ANi mp
SSNIa(ν), (6.3)ave Mej ≈ 0.5 M⊙ la masse de Nikel produite (Watanabe et al. 1999) et

SSNIa(ν) le spetre par atome de Nikel (Nomoto et al. 1984) (dominé par laraie à 847 keV).Le fond résultant est alors donné par,
Iν =

c

4π

∫ tH

0
j ν( ν(1 + z) , z ) dt , (6.4)La ontribution des SNIa est présentée �gure 6.1. Elle montre une bossedans le domaine 100 keV-10 MeV ave un pi vers 847 keV orrespondant àla raie de déroissane radioative du Cobalt.
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Fig. 6.2 � Taux de supernovæ de type I (ligne ontinue) et II (tirets) en fontiondu redshift pour le taux de formation d'étoiles prédit par notre modèle analytique.Les symboles sont les observations de Dahlen et al. (2004) ave des diamants pourles SNII et des triangles pour les SNIa. La limite supérieure hahurée est liée à lanon détetion d'un fond di�us de neutrinos par Super-Kamokiande (Strigari et al.2005).
De façon intéressante, la somme des 3 ontributions reproduit bien laforme et l'amplitude du fond observé ! Cei est don une ontrainte forte surune ontribution supplémentaire. Aux alentours de 511 keV, la somme des3 ontributions est tout de même légèrement inférieure au fond observé et,une ontribution supplémentaire jusqu'à 4 keV/m2/s/sr ne peut être exlue.Comme nous allons le voir, ette borne supérieure pour une ontributionsupplémentaire donne des ontraintes sur les andidats possibles de matièrenoire légère.



148 CHAPITRE 6. ASTROPARTICULE ET BARYONS6.2 L'hypothèse de matière noire légèreLa partiule de matière noire que nous onsidérons ii est dérite notam-ment dans Fayet (2004). Elle a une masse mX inférieure au GeV (ontraire-ment au neutralino). Elle interagit non pas par l'interation faible (ommele neutralino) mais par le biais d'un nouveau boson de jauge U. La setion-e�ae d'annihilation résultante est de la forme σvrel = a + bv2 ave unterme indépendant de la vitesse dit S-wave et un terme qui en dépend ditP-wave. La prinipale ontrainte que l'on ait sur la setion-e�ae est osmo-logique. En e�et, pour obtenir la bonne quantité de matière noire résiduelle(ΩDM = 0.23), il faut que la setion-e�ae au moment du déouplage soit
< σvrel >F≈ 10−25 m3/s (Fayet 2004). Cela ne nous dit ependant pasla valeur relative des termes S-wave et P-wave. L'intérêt pour e andidatmatière noire s'est trouvé rehaussé réemment grâe aux observations d'IN-TEGRAL puisque, omme nous allons voir, il permet d'expliquer l'émissionobservée de la Voie Latée.6.2.1 Calul de l'émission de la Voie LatéeA�n de aluler le fond di�us dû à l'ensemble des halos de matière noiredans l'Univers, il faut onnaître l'émission de haque halo. Cette émission dé-pend des aratéristiques de la matière noire que sont sa masse et sa setion-e�ae. Malheureusement la valeur exate de es 2 grandeurs est inonnue.Nous avons don hoisi de nous alibrer sur l'émission de la Voie Latée.Le but ii est de trouver quelles valeurs de setions-e�aes et de massespermettent de reproduire le signal galatique. Ensuite, on pourra aluler lefond di�us orrespondant.Une émission di�use à 511 keV, en provenane des régions entrales dela Voie Latée, a été détetée par INTEGRAL à un niveau élevé de l'ordrede 10−3 ph/m2/s (Knödlseder et al. 2005). Cette émission déoule vraisem-blablement de l'annihilation életron-positron dans le bulbe galatique à untaux de l'ordre de 1043 ann/s ! Di�érentes soures astrophysiques ont été en-visagées pour expliquer une injetion de positrons à un tel taux. Cependant,les SNIa semblent en nombre insu�sant pour soutenir e taux (Cassé et al.2004, Prantzos 2004). Les hypernovæ et sursauts gamma assoiés pourraientêtre en meilleure position. Mais, leurs progéniteurs sont les étoiles massivesqui oupent majoritairement le disque. Aussi, si les hypernovæ expliquaient



6.2. L'HYPOTHÈSE DE MATIÈRE NOIRE LÉGÈRE 149l'émission du bulbe, on devrait voir des tahes d'émission à 511 keV dans ledisque. Cela n'est pas le as (Cassé et al. 2004, Shanne et al. 2005, Parizotet al. 2005). Les binaires X de faibles masses pourraient être de bons andi-dats, mais elles semblent ne pas émettre à 511 keV. Nous onsidérons donii l'hypothèse de l'annihilation de partiules de matière noire légère ommesoure de positrons.L'idée est don que l'annihilation de matière noire produise des paireséletrons-positrons e+e−. Les positrons sont on�nés grâe aux hamps ma-gnétiques du bulbe, ils sont ralentis par pertes par ionisation puis, ils formentdu positronium en renontrant les életrons du milieu interstellaire. En�n, ilss'annihilent en donnant deux photons à 511 keV (25% des as) ou 3 photonsde plus basse énergie (75% des as). Comme le pro�l de matière noire estpiqué au entre, le pro�l d'émission le sera don aussi.En onsidérant que l'annihilation a lieu sur plae (pas de di�usion), e quiest d'autant plus vrai que l'énergie des positrons est faible (pour une énergiede 10 MeV la di�usion est de l'ordre de 300 parses), on peut aluler lepro�l d'émission de la Voie Latée. Le �ux de rayon γ en provenane d'unediretion faisant un angle θ ave le entre galatique est donné par
Fν(θ) =

1

4π

∫

los
Pν(r)dl, (6.5)ave

Pν(r) =
1

2
Spos(ν)ρ2

X(r)
< σvrel(r) >

m2
X

. (6.6)Dans ette expression, Spos(ν) est le spetre d'émission du positronium ave
25% d'énergie dans la raie à 511 keV et 75% dans un ontinuum 3γ (Brownet Leventhal 1987). ρX(r) est le pro�l de matière noire. Notons aussi que lefateur 1/2 provient du fait que la matière noire est auto-onjuguée (pouréviter de ompter 2 fois les mêmes paires de partiules). Dans le as ontraire,on a ρX(r)ρX̄(r) en lieu et plae de ρ2

X(r). Mais le résultat �nal est inhangéar la setion-e�ae au moment du déouplage doit alors être multipliée par2, e qui ompense. En�n, nous avons tronqué l'émission au rayon du bulbe(θ = 16 degrés) onsidérant que la densité de gaz devient ensuite insu�santepour on�ner et annihiler e�aement les positrons.Pour omparer proprement l'émission théorique ave l'émission observée,il faut onvoluer le signal par la réponse impulsionnelle (PSF) du spetro-mètre SPI d'INTEGRAL. Le signal obtenu pourra être omparé au signal



150 CHAPITRE 6. ASTROPARTICULE ET BARYONSobservé auquel on a soustrait le bruit. Ce travail a été réalisé par PatrikSizun du CEA-Salay.6.2.2 Calibration
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Fig. 6.3 � Taux de omptages INTEGRAL/SPI dans la raie à 511 keV en fontionde l'angle entre la ligne de visée et le entre galatique. Les points sont les tauxde omptages de la amera SPI auxquels on a soustrait le bruit instrumental. Cesrésultats sont moyennés sur la première année de données et sur l'ensemble desdéteteurs. Les lignes sont les taux de omptages pour les 3 modèles envisagés :setion-e�ae S-wave, pro�l NFW et mX = 100 MeV (ligne ontinue), setion-e�ae P-wave, pro�l NFW et mX = 1 MeV (tirets), en�n setion-e�ae P-wave,pro�l Moore et mX = 1 MeV (pointillés). Il faut insister sur le fait que les pro�lsmontrés sont les pro�ls après onvolution par la PSF et non les vrais pro�ls d'émis-sion (la déonvolution néessiterait des hypothèses supplémentaires qui pourraientfausser les résultats). La ourbe la plus basse (points-traits) orrespond à une sourepontuelle de rayons γ au entre galatique. Cette hypothèse n'est pas ompatibleave les données.Nous allons maintenant balayer l'ensemble des as possibles pour lasetion-e�ae en onsidérant les 2 as extrêmes : < σvrel >= a (S-wave) et
< σvrel >= bv2 (P-wave). Toutes hoses égales par ailleurs, es 2 as donnentdes résultats très di�érents, surtout en e qui onerne la normalisation. Ene�et, dans le as S-wave la setion-e�ae vaut toujours < σvrel >F. Par



6.2. L'HYPOTHÈSE DE MATIÈRE NOIRE LÉGÈRE 151ontre, dans le as P-wave, en raison de la faible dispersion de vitesse dansles halos vhalo omparativement à elle au moment du déouplage vF, l'émis-sion est plus faible d'un fateur v2
F/v2

halo ≈ 105. Le pro�l d'émission est aussimodi�é légèrement ar la dispersion de vitesse varie en fontion du rayon.Nous avons don alulé le pro�l de dispersion de vitesse en onsidérant unedistribution de vitesse à l'équilibre dans le potentiel de matière noire. Il su�tpour ela de résoudre les équations de Jeans. En supposant une dispersionde vitesse isotrope, ela donne,
v2
halo(r) =

3

ρX(r)

∫ R200

r
ρX(r)

GM(r)

r2
dr. (6.7)Ce pro�l de vitesse déroît au entre de sorte que le pro�l d'émission P-waveest un peu moins piqué que le pro�l S-wave.La question à laquelle on herhe à répondre est : existe-t-il pour es2 as, une masse de partiule plausible ainsi qu'un pro�l de matière noireréaliste qui permettent de reproduire le niveau d'émission observée (et aes-soirement la forme) ? La masse de matière noire est à priori omprise entre

511 keV (pour pouvoir donner e+e−) et 100 MeV environ (Ahn et Komatsu2005). Si la masse était supérieure, le bulbe émettrait dans le domaine radioà ause des rayonnements de freinage. Cette borne supérieure est d'ailleurstrès onservative et pourrait être revue à la baisse en faisant des aluls préisd'émission radio. Quant aux pro�ls de matière noire, d'après les simulationsnumériques, ils sont en r−3 dans les régions externes. Dans les régions en-trales d'intérêt, la pente semble être omprise entre r−1 (pro�l Navarro et al.(1995)) et r−1.5 (pro�l Moore et al. (1999)). Voilà la marge de man÷uvreque l'on a pour reproduire le pro�l d'émission du bulbe.Au �nal, il s'avère que pour reproduire l'émission (onvoluée par la PSF)dans le as S-wave, il su�t de supposer un pro�l de Navarro et al. (1995)ave un paramètre de onentration standard c = 10 et une masse M200 =

2 × 1012 h−1M⊙ (voir �gure 6.3). La masse de la partiule doit être hoisieégale à 100 MeV pour obtenir la bonne normalisation. Dans le as P-wave,il faut au ontraire augmenter au maximum l'émission qui sinon est tropfaible. On prend don mX = 1 MeV. Pour le pro�l de matière noire, il faut làaussi augmenter au maximum l'émission. Cela néessite d'invoquer un pro�lde Navarro et al. (1995) ave des paramètres relativement extrêmes pour laVoie Latée (c = 16 et M200 = 3 × 1012 h−1M⊙). Une alternative est unpro�l de Moore et al. (1999) ave des paramètres standards (voir �gure 6.3).



152 CHAPITRE 6. ASTROPARTICULE ET BARYONSPour les 3 ouples présentés de setions-e�aes, masses de partiule etpro�ls de matière noire (tous raisonnables), la normalisation est bien repro-duite. On pourra don aluler le fond di�us orrespondant. Il est intéressantde remarquer au passage que la forme du pro�l semble prohe des obser-vations. Par ontre, malheureusement, il semble di�ile de distinguer quelpro�l entre elui S-wave et elui P-wave permet de mieux reproduire le pro-�l observé. D'une part, pare que la PSF est très large, d'autre part, pareque pour aluler la distribution de vitesse au entre il faudrait prendre enompte aussi la masse des étoiles qui est inertaine, ensuite pare que lapente au entre du pro�l de matière noire est méonnue, en�n pare que lerayon du bulbe et les proessus de on�nement sont peu maîtrisés.6.2.3 Fond di�us gamma mou résultantLe fond di�us résultant est la somme des émissions redshiftées de tousles halos de matière noire dans l'Univers. L'émissivité omobile est obtenuepar,
jν(ν, z) =

∫ ∞

Mmin

M
dN

d ln MdV

Lν(M,z)

M
d ln M, (6.8)ave la luminosité par halo qui est donnée par

Lν(M,z) =

∫ R200

0
Pν(r)4πr2dr. (6.9)dN/dM est la fontion de masse de Press-Shehter. La dépendane du pa-ramètre de onentration ave la masse et le redshift est donnée par unajustement sur les simulations numériques par Bullok et al. (2001b).Un ingrédient important est la borne d'intégration Mmin qui est la masseminimale de halo à partir de laquelle l'émission est négligeable. Dans Ahn etKomatsu (2005), la borne d'intégration est prise omme le maximum entrela masse d'éoulement libre et la masse de Jeans pour la matière noire. Celaonduit à une masse de halo très faible, inférieure à 1 M⊙ ! Aussi, le fond estdominé par la multitude de petits halos qui peuplent l'Univers.Cependant, omme mis en exergue par notre modèle analytique, par Gne-din (2000) et, par Hoeft et al. (2004), la fration de gaz froid pour les halosde masse inférieure à Mmin est très faible : les galaxies ne se forment pas.Aussi, les positrons ne peuvent ni être on�nés, ni s'annihiler. Ils s'éhappent
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Fig. 6.4 � Spetre du fond di�us. Croix : HEAO. Etoiles : COMPTEL. Lignepointillée : Contributions de Seyferts, SNIa et blazars. La ontribution au fonddi�us par l'annihilation de la matière noire S-wave est en point-point-point-traits.La ontribution P-wave est en tirets pour NFW et en tirets longs pour Moore.En�n, le fond alulé omme dans Ahn et Komatsu (2005) est montré par destraits-points.don dans le gaz di�us et ne peuvent là enore s'annihiler (même sur des dis-tanes osmologiques) ar la densité est trop faible. Nous avons don onsi-déré le modèle très simple suivant : si M200 < Mmin pas d'émission et, si
M200 > Mmin tous les positrons sont on�nés et s'annihilent.Les résultats sont présentés sur la �gure 6.4 pour les di�érentes on�gura-tions de masse, setion-e�ae et pro�l onsidérées (voir partie préédente).Comme on peut le voir, le fait d'inlure la masse Mmin liée à la physique dugaz diminue l'émission d'au moins un fateur 10. Cela hange aussi un peula forme du spetre ar les halos à formation d'étoiles ne sont en nombre



154 CHAPITRE 6. ASTROPARTICULE ET BARYONSimportant qu'à bas redshift. Pour les as NFW S-wave et Moore P-wave,le spetre est relativement similaire. Par ontre, pour le as NFW P-wave,le fond est enore un fateur 10 en-dessous ar le paramètre de onentra-tion utilisé pour la Voie Latée (c = 16) est largement supérieur à la valeurstandard pour les halos de même masse (c = 10).Nous avons don prinipalement amélioré le travail de Ahn et Komatsu(2005) sur 2 points. Premièrement, nous avons pris en ompte la physiquedes baryons ave le positronium ainsi que la masse minimale pour les halos àformation d'étoiles. Deuxièmement, nous avons exploré l'ensemble des as S-wave et P-wave. En baissant le fond d'un fateur 10, ela permet de relâherles ontraintes sur la matière noire. En e�et, la ontribution au fond di�usdue à la matière noire est largement dominée par les 3 autres ontributionset, l'hypothèse de matière noire reste tout à fait ompatible ave le fonddi�us observé.6.2.4 Contraintes sur le andidat matière noire légèrePour �nir, on peut résumer l'ensemble des ontraintes sur les partiulesde matière noire légère dans une représentation setion-e�ae masse. Lesinonnues sont en e�et au nombre de 3 : a, b et mX. En ajoutant la ontraintesur la quantité de matière noire résiduelle, le nombre d'inonnues se réduità 2. Nous avons représenté les ontraintes liées à la Voie Latée et au fonddi�us dans le plan a − mX (voir �gure 6.5).Les masses inférieures à 511 keV sont exlues ar elles ne permettentpas de former des positrons. Les masses supérieures à 100 MeV sont exluesar elles produiraient lors du freinage des positrons, des rayonnement radiosqu'on aurait alors détetés. Cette borne supérieure pourrait même être revueà la baisse. Les setions e�aes plus grandes que < σvrel >F sont bien sûrexlues. Aussi, la ligne du haut orrespond au as S-wave tandis que le basdu graphique orrespond au as où le terme en a est négligeable 'est-à-direau as P-wave.Si on fait l'exerie d'ignorer la alibration sur la voie latée, on peuttraer la ligne qui orrespond au as où l'émission des halos de matière noireexplique tout le fond di�us non résolu. Aussi, toutes les valeurs au-dessus deette ourbe sont exlues par la ontrainte du fond di�us. En l'ourrene,sont exlues tous les as S-wave ave une masse inférieure à 10 MeV.La ontrainte galatique qui orrespond à la ligne en gras est ompatible
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Fig. 6.5 � Ensemble des ontraintes sur la partiule de matière noire légère dansle plan setion-e�ae masse : a − mX. Les zones hahurées sont exlues. On doitavoir 0.511 < mX < 100 MeV pour pouvoir produire des positrons et ne pas émettretrop de rayonnement radio. De même, la setion-e�ae ne peut pas dépasser savaleur au moment du déouplage d'où 0 < a << σvrel >F. L'angle exlu en haut àgauhe (S-wave, petites masses) est la onséquene de la ontrainte du fond di�us.En�n, la zone ombrée est la région favorisée par la ontrainte galatique.ave la ontrainte préédente. En fait, étant données les inertitudes quenous avons estimées de l'ordre d'un fateur 10 (omme on a pu le voir enprenant des valeurs extrêmes pour le paramètre de onentration), la régionfavorisée semble être la région grisée. En l'ourrene, les masses de l'ordrede 100 MeV pour le as S-wave, les masses de l'ordre 1 MeV pour le asP-wave et tous les as intermédiaires semblent possibles.Au regard de l'ensemble des ontraintes, il reste don toute une régionoù la matière noire légère a tout loisir d'exister...





Chapitre 7ConlusionCe petit voyage dans l'univers des galaxies se résume ainsi. Nous avons in-lus la formation d'étoiles dans le ode hydrodynamique et N-orps RAMSESen utilisant une loi de Shmidt et un seuil en surdensité. Nous avons ensuiteréalisé une étude en onvergene pour évaluer l'e�et de la résolution, ainsiqu'une batterie de simulations pour étudier l'in�uene du temps de formationd'étoiles sur l'histoire de formation stellaire. Après avoir extrait les histoiresbaryoniques individuelles des halos, il nous est apparu que la résolution �niediminue l'amplitude de formation d'étoiles et la retarde de manière signi�-ative. Le temps de formation d'étoiles produit des e�ets qui présentent lamême tendane. Si qualitativement le phénomène est logique, quantitative-ment les e�ets sont moins triviaux. En e�et, en augmentant d'un fateur dixle temps de formation d'étoiles (de t∗ = 3 Ga à t∗ = 30 Ga), le taux deformation d'étoiles n'a été divisé que par un fateur deux.A�n de omprendre l'origine de es omportements, nous avons été ame-nés à développer un modèle analytique simple qui prédit l'évolution osmo-logique des baryons pour les quatre phases suivantes : gaz di�us, gaz haud,gaz froid et étoiles. Ce modèle est basé sur le formalisme de Press-Shehterpour les préditions onernant l'Univers dans son ensemble et elui de Press-Shehter Etendu pour les préditions onernant un halo de masse donnée.L'ingrédient prinipal s'avère être la masse minimale pour les halos à forma-tion d'étoiles Mmin, masse qui trouve son origine dans le fond ionisant UV.Connaissant l'évolution de la fration de masse des progéniteurs au-dessusde ette masse ritique, on en déduit l'histoire du taux d'arétion. Ce tauxontr�le la formation des galaxies et des étoiles. Les proessus de refroidis-sement, de formation d'étoiles et les vents ne font que retarder ou diminuer



158 CHAPITRE 7. CONCLUSIONl'amplitude du taux de formation d'étoiles par rapport à ette ourbe. Laforme en lohe liée à l'arétion subsiste. Grâe à ette masse minimale, onpeut aussi modéliser simplement les e�ets de la résolution �nie d'un ode : ilsu�t pour ela de la remplaer par la résolution en masse du ode Mres. Au�nal, nous avons véri�é sur les simulations que e modèle permet de prédireà mieux qu'un fateur deux, l'évolution moyenne des baryons dans l'Universet dans les halos.La omparaison du modèle aux observations permit de ontraindre lesdeux paramètres physiques prinipaux du modèle : le temps de formationd'étoiles t∗ et l'e�aité des vents ηw. L'histoire du taux de formation d'étoiles,l'évolution de la densité omobile d'étoiles, l'évolution de la densité omo-bile de gaz froid et le fond di�us extragalatique intégré semble favoriser destemps de formation d'étoiles de l'ordre de t∗ = 3 Ga, valeur en bon aordave les observations loales de galaxies à disques. Des vents galatiques àun taux prohe du taux de formation stellaire sont néessaires pour éviter leproblème du sur-refroidissement. La valeur favorisée est ηw = 1.5, ompatibleave les observations loales de vents galatiques produits par les explosionsde supernovæ. Ave es deux paramètres, qui dé�nissent ainsi notre modèlede référene, l'ensemble des observations globales est bien reproduit, e quiest remarquable étant donnée la simpliité du modèle. La seule observationdi�ile à onilier est la densité omobile d'étoiles à haut redshift, mais etteobservation n'est pas ompatible ave les observations diretes du taux deformation d'étoiles. Le bilan baryonique obtenue en z = 0 pour notre modèlede référene devient Ω∗ ≃ 0.004, Ωcold ≃ 0.0004, Ωhot ≃ 0.01 et Ωback ≃ 0.02(fond di�us). En regardant les bilans pour les halos tels que les histoiresindividuelles de formation d'étoiles, la fration de gaz haud dans les amas,les fontions de masses stellaires et HI, ela semble suggérer des vents plusimportants et plus énergétiques pour les galaxies les plus massives. Ces su-pervents pourraient trouver leur origine dans les noyaux atifs de galaxies.Bien omprendre l'évolution osmologique des baryons joue aussi unr�le important en astropartiule. En utilisant notre modèle analytique, nousavons pu aluler le taux de SNII ainsi que elui de SNIa. Cela nous a permisde déduire le fond extragalatique γ orrespondant. En sommant les ontri-butions des Seyferts, des blazars et des SNIa, on obtient en bonne approxi-mation le fond di�us observé des X durs au γ. Cela donne des ontraintesimportantes sur une éventuelle ontribution supplémentaire. En partiulier,



159nous avons alulé le fond di�us qui serait produit dans l'hypothèse de ma-tière noire légère. Dans ette hypothèse, la matière noire s'annihilerait pourdonner des paires életrons-positrons. Les positrons produiraient alors desphotons à 511 keV en s'annihilant dans le milieu interstellaire. En nous a-librant sur l'émission du entre galatique, nous avons alulé le fond di�usorrespondant en sommant l'émission de tous les halos de matière noire del'Univers. Le point important ii est que l'émission des halos plus petit que lamasse minimale de formation d'étoiles Mmin est négligeable ar la densité degaz est trop faible pour on�ner et annihiler les positrons. En prenant ainsien ompte et e�et dû à la physique des baryons, ela diminue le fond obtenud'un fateur 10. L'hypothèse de matière noire légère est alors ompatible avela ontrainte liée au fond γ observé.Ce périple au ÷ur de l'évolution baryonique de l'Univers touhe mainte-nant bient�t à sa �n. Dans la ontinuité de elui-i plusieurs pistes semblentintéressantes à explorer. Tout d'abord, on pourrait inlure les métaux à lafois dans le ode et dans le modèle. Comme nous l'avons vu, ela donne demeilleurs résultats pour les galaxies massives. Cela devrait aussi donner desontraintes importantes notamment sur la faulté des vents à adveter lesmétaux. Ensuite, introduire les trous noirs supermassifs dans les simulationsosmologiques à la manière de Springel et al. (2005) me tient partiulière-ment à ÷ur. Ils devraient d'une part a�eter le bilan baryonique ommenous l'avons évoqué. De plus, l'étude des noyaux atifs de galaxies pourraitêtre intéressante en elle-même. En oûtre, au vu des observations atuelles,inlure les sursauts de formation d'étoiles dans les simulations semble es-sentiel. La di�ulté tient dans la résolution temporelle et spatiale limitéedes simulations osmologiques. En�n, une étude des galaxies individuellespourrait être intéressante. Notamment, l'impat du feedbak sur les galaxiesnaines et sur la struture des galaxies serait un sujet rihe. Pour e qui est dumodèle, une amélioration serait de onsidérer les galaxies omme la briquede base et non plus les halos. En e�et, haque halo ontient en son sein unegalaxie prinipale ainsi que tout un ortège de satellites. La distribution enmasse de es satellites est onnue (Kravtsov et al. 2004a), e qui devraitpermettre de prédire l'évolution baryonique des galaxies elles-mêmes. Ainsis'ahève e voyage au travers du temps, de l'espae et de la matière...
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Résumé
Durant ette thèse, j'ai étudié la formation des galaxies grâe à des simu-lations osmologiques et à un nouveau modèle analytique. Dans le adre dumodèle standard de formation hiérahique des grandes strutures, les petites�utuations primordiales de densité observées sur le fond di�us osmologiquesont ampli�ées par la gravité pour donner des halos de matière noire de plusen plus gros. C'est au sein de es halos que le gaz s'e�ondre et se refroiditpour former des disques de gaz froid à support entrifuge. Ces disques sontensuite onvertis en disques stellaires : les galaxies. Le problème dans esénario est elui du sur-refroidissement : une trop grande part du gaz �nitsous forme d'étoiles omparativement aux observations. J'ai don réalisé uneétude de l'évolution des baryons (un gaz d'hydrogène et d'hélium) dans l'Uni-vers grâe à des simulations numériques hydrodynamiques haute-résolution.Cependant, es simulations sont a�etées par des e�ets de résolution �nie.J'ai ainsi développé un modèle analytique simple qui possède l'avantage dene pas être a�eté par de tels e�ets. Celui-i prédit la quantité de baryonsdans haune des 4 phases suivantes : étoiles, gaz froid dans les disques gala-tiques, gaz haud dans les amas et gaz di�us dans le milieu intergalatique.La omparaison des résultats aux observations a montré que la osmologieontr�le le taux de formation d'étoiles dans l'Univers. Ce modèle a aussi misen lumière le r�le essentiel des vents galatiques qui, éjetant le gaz froid desdisques jusque dans les halos de gaz haud, permettent d'éviter le problèmedu sur-refroidissement. En�n, en une ouverture vers l'astropartiule, j'ai étu-dié les impliations de la physique du gaz sur le fond di�us gamma produitdans l'hypothèse de matière noire légère.


