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INTERACTIONS EN COURS : LA GALAXIE DU SAGITTAIRE

Image Credit: R. Ibata (UBC), R. Wyse (JHU), R. Sword (l0A)
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INTERACTIONS EN COURS : LES NUAGES DE MAGELLAN

Image Credit: Nidever 2010



INTERACTIONS EN COURS : LES NUAGES DE MAGELLAN




INTERACTIONS EN COURS : LES NUAGES DE MAGELLAN

Mastropietro et al, 2005




INTERACTIONS FUTURES : ANDROMEDE ?

Collision Scenario for Milky Way
Triangulum and Andromeda Galaxy Encounter

(M33)
'

‘& Andromeda
(M31)

~-Collision in
4 billion years

sl ' Rl ‘
(Visualization Credit: NASA; ESA; and F. Summers, STScl |
Simulation Credit: NASA; ESA; G. Besla, Columbia University; and R. van der Marel, STScl)




INTERACTIONS FUTURES : ANDROMEDE ?

0.000 billion years

(Visualization Credit: NASA; ESA; and F. Summers, STScl |
Simulation Credit: NASA; ESA; G. Besla, Columbia University; and R. van der Marel, STScl)




A LA RECHERCHE DES ACCRETIONS PASSEES
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Deason et al, 2016 : Etude d'un échantillon de simulations de |la formation de

galaxies type VL. lIs trouvent que les contributions dominantes viennent de
satellites avec des masses entre 108 — 10'9Mo. Les halos qui ont eu une histoire

d'accrétion plus calme, accréetent satellites moins massifs (108 — 10°Mo)
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HISTOIRE DE LA FORMATION STELLAIRE DE LA VL

z=0 0.5 1 2 3

- \x N\ N {
\ \ \ A\

ET EPOQUE DE FUSIONS

Snaith et al, 2014 :

o 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14
Lookback time [Gyr]

Deux phases dans la formation
stellaire du disque de la VL.

Une premiere phase, ily a 10-13
milliards d'années, ou |a formation
stellaire a été intense (~12Msun/an)
suivie par une phase calme dans les
derniers 8-9 milliards d’années
(~2-3Msun/an).



SFR [Msun/yr]

HISTOIRE DE LA FORMATION STELLAIRE DE LA VL
ET EPOQUE DE FUSIONS

z=0 0.5 1 2 3

— ' ' — Snaith et al, 2014 :

20

Deux phases dans la formation
stellaire du disque de la VL.

15

10

\

I L Une premiere phase, il y a 10-13

milliards d'années, ou |a formation

0! B | \ |~ stellaire a été intense (~12Msun/an)
N

\ \ RN Co
\ | y suivie par une phase calme dans les
o ) \ \ derniers 8-9 milliards d’années

(~2-3Msun/an).

o 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14
Lookback time [Gyr]

L'histoire de formation stellaire de la VL, telle gue montrée en haut,
indiquerait que I'époqgue la plus propice pour des fusions dans la Galaxie se situe
az~2,soitilyaenviron 10 milliards d’annees.
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Evolution du gaz pendant une fusion
mineure - Cox et al. 2008
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Evolution du taux de
formation stellaire (SFR) en
fonction du temps, pour des
fusions avec de différents

rapports de masse - Cox et al.

2008

Augmentation

de la formation
stellaire comme

conséquence de

la chute de gaz
dans les régions
centrales de la
galaxie




, FUSIONS DE GALAXIES ET
FLAMBEES DE FORMATION STELLAIRE

Simulation de la fusion de
deux galaxies de méme
masse, en orbite directe.

Du projet GalMer
http://galmer.obspm.fr
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http://galmer.obspm.fr

, FUSIONS DE GALAXIES ET
FLAMBEES DE FORMATION STELLAIRE

Simulation de la fusion de
deux galaxies de méme
masse, en orbite
rétrograde.

Du projet GalMer
http://galmer.obspm.fr
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Di Matteo et al, 2007 :
En moyenne, les fusions
majeures stimulent un
taux de formation
stellaire 3-4 fois plus
élevé que celui d'une
galaxie isolée, ne
subissant pas
d'interaction

Du projet GalMer
http://galmer.obspm.fr
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L'histoire de formation stellaire de la VL, telle que montrée en haut,
indiguerait que I'époqgue la plus propice pour des fusions dans la Galaxie se situe

az~2,soitilyaenviron 10 milliards d'annees.




ARCHEOLOGIE GALACTIQUE :
A LA RECHERCHE DU PASSE DE LA VOIE LACTEE

Si I'époque d'accréetions dans la Galaxie se situe dans les premiers 2-3 milliards d'années
de son évolution, c'est parmi les étoiles formeées a ces épogues gu'on peut espérer de
trouver les anciennes traces de satellites accrétés.

& © Y. Beletsky (LCO)/ESO



\ , ARCHEOLOGIE GALACTIQUE :
OU SONT LES ETOILES LES PLUS VIEILLES DANS NOTRE GALAXIE ?

Disque mince : 4ge des
étoiles < 8-9 Gyr

age des
disque épais étoiles entre 9 et 13 Gyr

- Halo stellaire : 4ge des
. il ° i étoiles >10 Gyr
——A ’ .
Bulbe : étoiles en moyenne

halo stellaire

Soleil centre vieilles (ages >10 Gyr), mais
- galactique contient aussi des étoiles plus
jeunes
systemes
amas globulaires stellaires vieux, avec un age

moyen de ~10 Gyr



LE DISQUE EPAIS :

VESTIGE DES INTERACTIONS PASSEES ?

log space density

[ | |
Gilmore & Reid, 1983

Découvert en 1983 (Gilmore & Reid),
derniéere composante stellaire de la

Voie lactée qui a été identifiée.

Dans la VL, sa masse est estimée
entre 10% et 50% de la masse

stellaire totale.

Comment une telle
composante a pu
se former ?



LE DISQUE EPAIS
FORMATION PAR RECHAUFFEMENT CINEMATIQUE D’UN DISQUE MINCE

Pendant une fusion, |I'énergie orbitale et
le moment angulaire sont redistribués
dans le systeme.

Une partie du moment angulaire et de
'énergie est absorbée par |'halo de
matiere noire.

Une autre partie est absorbée par les

étoiles du disque mince.

Augmentation des dispersions de
vitesse, réchauffement et

épaississement du disque

Simulation d’une fusion mineure,

composante stellaire - Di Matteo et
al. 2010, Projet GalMer




LE DISQUE EPAIS

FORMATION PAR RECHAUFFEMENT CINEMATIQUE D’UN DISQUE MINCE
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majeur - Quinn et al. 1993
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LE DISQUE EPAIS
FORMATION PAR RECHAUFFEMENT CINEMATIQUE D’UN DISQUE MINCE
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LE DISQUE EPAIS
FORMATION PAR RECHAUFFEMENT CINEMATIQUE D’UN DISQUE MINCE
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LE DISQUE EPAIS
RECHAUFFEMENT OU REFROIDISSEMENT CINEMATIQUE ?

Formation du disque épais par fusion de sous-halos riches en gaz a haut redshift
(t > 8 Gyr). Dans ce scénario, les étoiles du disque épais se forment a partir du

gaz turbulent et distribué dans une configuration épaisse.

Epoque de fusions riches en gaz

| Distribution des
étoiles du résidu

| de fusions @ z=0

f w 7 - v g W 1, . )
X (kpc) X (kpe) X (kpc) X (kpc)

Formation d’une galaxie spirale avec un disque épais par
fusions riches en gaz a haut redshift - Brook et al. 2004, 2005



LE DISQUE EPAIS :
RECHAUFFEMENT OU REFROIDISSEMENT CINEMATIQUE ?
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Dans ce scénario, les étoiles les plus agées ont naturellement une

configuration plus épaissie
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LE DISQUE EPAIS :

COMMENT CONTRAINDRE SON MECANISME DE FORMATION ?
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Hallé et al, 2018
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Apocentre de L’orbite

Pericentre de Lorbite

Possibilité d'utiliser la
distribution des excentricités
des étoiles du disque épais

pour contraindre le
mécanisme de sa formation



Relatlve Frequency
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LE DISQUE EPAIS
COMMENT CONTRAINDRE SON MECANISME DE FORMATION 7
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LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES

Comment retrouver
ces anciens
satellites, une fois
dispersés dans la
Voie Lactée et
mélangés aux
étoiles de champs ?

Bullock & Johnston 2005



TEMPS INITIAL

TEMPS FINAL

LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
| ES ESPACES DES INTEGRALES DU MOUVEMENT
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Figure 3. Initial distribution of particles in the integrals of motion space. The different colours represent different satellites.
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voir revue de Martin Smith, 2016
“Kinematically Detected Halo Streams”

Helmi & de Zeeuw
2000 :

Les surdensités
dans |'espace des
intégrales du
mouvements sont
maintenues, méme

une fois le satellite
completement
déchiré par effets
de marée



LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
LE STREAM DE HELM|
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LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
LE STREAM DE HELM|
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Vitesses des étoiles dans le stream de Helmi



LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
LE STREAM DE HELMI
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LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
LE STREAM DE HELM|

Helmi+99

Les étoiles du
stream
appartenaient a
un satellite de
masse ~10% MSun
accrété dans la VL
ilya8 Gyr
environ.



Distance entre le satellite

LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:

et la galaxie tHPC VL

>

Temps

EFFETS DE LA FRICTION DYNAMIQUE

vvvvv

-1000 0 1000

L

Z

SANS FRICTION DYNAMIQUE:
PAS DE TRANSFERT D’ENERGIE.
LE SATELLITE CONTINUE A OSCILLER ENTRE
UN PERICENTRE ET UN APOCENTRE, A

> ENERGIE ORBITALE CONSTANTE.



Distance entre le satellite

LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
EFFETS DE LA FRICTION DYNAMIQUE
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LA CINEMATIQUE POUR RECHERCHER LES ACCRETIONS PASSEES:
EFFETS DE LA FRICTION DYNAMIQUE

e T = 0.01 Gyr Etoiles du satellite
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Credit : I. Jean-Baptiste, PhD Thesis
Helmi & de Zeeuw 2000
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ET SI ON UTILISAIT LES ABONDANCES CHIMIQUES *?
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ET SI ON UTILISAIT LES ABONDANCES CHIMIQUES *?
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ET SI ON UTILISAIT LES ABONDANCES CHIMIQUES *?
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[Fe/H]

Moins une galaxie est massive, plus le genoux dans la relation se
déplace vers des rapports [Fe/H] petits



ET SI ON UTILISAIT LES ABONDANCES CHIMIQUES *?
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Moins une galaxie est massive, plus le genoux dans la relation se
déplace vers des rapports [Fe/H] petits



[Mg/Fe]

[Ca/Fe]

ET SI ON UTILISAIT LES ABONDANCES CHIMIQUES *?
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VOISINAGE SOLAIRE :
EVIDENCE D'ETOILES ACCRETEES

SUR LA BASE DE LEURS ABONDANCES CHIMIQUES
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[O/Fe]

ECHELLE GALACTIQUE:
PREDICTIONS
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| Une variété de
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issues de |'accrétion de
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| Snaith et al, 2016
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LES AMAS GLOBULAIRES COMME TRACEURS DES ACCRETIONS
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ECHELLE GALACTIQUE:
LES AMAS GLOBULAIRES COMME TRACEURS DES ACCRETIONS
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Evidence de plusieurs amas globulaires aujourd'hui dans la
Galaxie, qui ont une origine extra-galactique




LES AMAS GLOBULAIRES COMME TRACEURS DES ACCRETIONS:
LE CAS D'OMEGA CENTAURI

e L'amas le plus massif parmi les amas
globulaires de la Voie Lactée, avec une
masse de ~4 Millions Msun
o Son orbite est rétrograde
e Aladifférence de la plupart des amas
globulaires galactiques, il a une distribution
de métallicité tres large
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LES AMAS GLOBULAIRES COMME TRACEURS DES ACCRETIONS:
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LE CAS D'OMEGA CENTAURI

L'amas le plus massif parmi les amas
globulaires de la Voie Lactée, avec une
masse de ~4 Millions Msun
Son orbite est rétrograde
A la diftérence de la plupart des amas
globulaires galactiques, il a une distribution
de métallicité tres large
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Noyau d'une galaxie naine accrétée il y
a plusieurs milliards d'années ?
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CONCLUSIONS

L'étude de la Voie Lactée est fondamentale pour tester les
préedictions des modeéles cosmologiques, et pour comprendre les
processus de formation et croissance en masse des galaxies a

disque.

Un certain nombre d'interactions en cours dans la Voie Lactée, qui
pourraient expliquer certaines des caractéristiques de notre Galaxie
et qui peuvent nous aider a comprendre son evolution future

La recherche des briques fondamentales a partir desquelles notre
Galaxie s'est formée est plus difficile : dégénérescence,
échantillons encore limités en nombre et spatialement
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