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Big Bang

The cycle of light emission from the Big Bang to stellar light | Recombination
2=1100, 3000K
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DM: puits de potentiel gravitationnel (

baryons: dissipation mais compétition chauffage/
refroidissement + chocs

Sources de refroidissement:
haute T: free-free, brehmsstrahlung
moyenne T: raies de structure fine ClII,
Il Ol
fuughone Lire matr basse T: raies moléculaires (vibr. , rot.)

+ turbulence qui empéche la formation d’étoiles

L — aux grandes échelles et la permet aux petites

échelles. Energie injectée par 'apport de matiere
extérieure et le feedback.

La distribution des densités de I'|SM vérifie une loi
lognormale comme observé en régime turbulent en
laboratoire. La formation d’étoiles a lieu dans la
queue de la distribution a haute densité.
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Phase T(K)

ny(cm—3)

Comments

Coronal gas (HIM) 2 1055
fv =~ 0.5?

(nyg) fv =~ 0.002cm—3

(fv = volume filling factor)

~ 0.004

Shock-heated

Collisionally ionized

Either expanding or in pressure equilibrium
Cooling by:

<& Adiabatic expansion

<& X ray emission

Observed by:

o UV and x ray emission

e Radio synchrotron emission

Table 1.5 Energy Densities in the Local ISM

Component

u(eVem™?)

HII gas 10
f\' ~ 0.1
(ny) fv =~ 0.02cm™3

0.2-0.4

Heating by photoelectrons from H, He
Photoionized

Either expanding or in pressure equilibrium
Cooling by:

< Optical line emission

<& Free—free emission

< Fine-structure line emission

Observed by:

e Optical line emission

o Thermal radio continuum

Cosmic microwave background

(Tovp — 2.725 K)

Far-infrared radiation from dust

Starlight (hv < 13.6eV)

Thermal kinetic energy (3/2)nkT
Turbulent kinetic energy (1/2)pv?

Magnetic energy B* /87
Cosmic rays

0.265
0.31
0.54
0.49
0.22
0.89
1.39

Warm HI (WNM)
fv =04
ng fy ~ 0.2cm™3

~5000

0.6

Heating by photoelectrons from dust
Ionization by starlight, cosmic rays
Pressure equilibrium

Cooling by:

< Optical line emission

< Fine structure line emission
Observed by:

e HI21 cm emission, absorption

e Optical, UV absorption lines

Cool HI (CNM)
fv = 0.01
nyfy = 03cm™

~ 100

3

30

Heating by photoelectrons from dust
lonization by starlight, cosmic rays
Cooling by:

< Fine structure line emission
Observed by:

o HI 21-cm emission, absorption

e Optical, UV absorption lines

Diffuse Ho
fv & 0.001
nyfy ~0.lcm™

~ 50K

3

~ 100

Heating by photoelectrons from dust
Tonization by starlight, cosmic rays
Cooling by:

< Fine structure line emission
Observed by:

o H121-cm emission, absorption

o CO 2.6-mm emission

e optical, UV absorption lines

Dense H»
fv =~ 104
(np)fy =~ 0.2cm—3

10 = 50

10% — 108

Heating by photoelectrons from dust
lIonization and heating by cosmic rays
Self-gravitating: p > p(ambient ISM)
Cooling by:

<& CO line emission

<& Cl fine structure line emission
Observed by:

e CO 2.6-mm emission

o dust FIR emission

Cool stellar outflows 50 — 102

1 - 108

Observed by:

e Optical, UV absorption lines
o Dust IR emission

e HI, CO, OH radio emission

STARS

starlight
photons

self gravity, nuclear burning

stellar ejecta
kinetic energy

ISM

kinetic energy, thermal energy, chemical energy
magnetic energy, cosmic ray energy

self—gravity

From «

Physics
Intergalactic Medium » by Bruce T. Draine

radiative
cooling

cold sky

of the

extragalactic
background
photons

Interstellar and
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Interstellar radiation field
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v(Hz)
Urad
Component (ergem™?)
Radio synchrotron [Eq. (12.2)] 2.7x 10718
CMB, T=2.725K 4.17 x 10713
Dust emission 50x 10713
Free—free,free—bound,two-photon 4.5x 1071
Starlight: T} = 3000K, W; = 7 x 10~ 1'? 4.29x 10713
Ty =4000K, W, = 1.65x 10713 3.20x 1013
Ts = 7500 K, W =1 x 1074 2.39 x 10713
A < 2460 A UV (Eq. 12.7) 7.11 x 10~
Starlight total 1.06 x 10712
Ha 8 x 10716
Other A\ > 3648 A H lines = 1.1 x Hex: 9x 107 1°
0.1 — 2keV x rays 1x 10717
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Cooling rate of the ISM

Bl Cw Ea T<10%K : cooling by fine structure lines (CIlI mainly)
Molecular gas cooling dominates at low T :
om/ CO at low densities <10° cm™
Then H,0 at higher densities.
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Molecular and atomic line cooling for # temperatures
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Molecular and atomic line cooling for # temperatures

Neufeld, Lepp, & Melnick 1995
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Gravité et temps de chute libre = formation des structures

1¢¢ loi de Kepler — loi des orbites: Soleil foyer ellipse (1609)

®©O0O TR
o
owaO;
(2]

2¢me |oj de Kepler — loi des aires: d(aire)/dt = constante (1609)

" Accélére prés du Soleil > Kepler a un collégue :
A - »  Une chose est certaine : du Soleil émane une force qui saisit

la planete.

o

3éme |oj de Kepler — loi des périodes: T2~ a3 (1618)
T= durée orbite & a=1/2 grand axe ellipse

Newton: T?%/a® = 47°/GM (1687)
+ analogie pomme — Lune combine (i) chute libre & (ii) inertie

(Galilée: inertie circulaire, Descartes: inertie rectiligne)
+ calcul différentiel (fluxions: Newton, infinitésimaux: Leibniz)

- Force de la gravité

Jeans (1929) : instabilité gravitationnelle - effondrement.
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Les 2 problemes de la gravité newtonienne

Lettre de Newton écrite en 1693 en réponse au Révérend Richard Bentley qui l'interrogeait
sur [‘action a distance:

« Que la gravitation soit innée, inhérente et essentielle a la matiere, de sorte qu’un corps
puisse agir sur un autre, a distance dans le vide, sans aucune médiation a travers et par
laguelle leur action et leur force puissent passer de [‘un a l‘autre, c’est pour moi une si
grande absurdité, que je crois qu’aucun homme doué d’une faculté capable de penser en
matiere de philosophie, ne pourra jamais y tomber >

Dans l'une de ses lettres a Newton, Bentley posa la question suivante :

. d . Vi . Vi . ! . . .
si tous les corps materiels de l'univers s'attirent les uns les autres, l'univers ne devrait-il
pas s’effondrer sur lui-méme et former une masse compacte ?

Newton remarqua que ce processus était probablement a l'origine de la formation du Soleil
et des étoiles, mais reconnut aussi que cela posait un probleme majeur a son systeme du
monde. L'effondrement gravitationnel n‘avait aucune raison de s'arréter et de proche en
proche l’ensemble de l'univers devrait s’effondrer sur lui-meme sous |‘effet de l‘attraction
gravitationnelle. Cette énigme for¢ca Newton a réaliser que l‘univers devait etre infini !

Mais Bentley lui fit remarquer que |'équilibre serait instable > Newton proposa que Dieu, le
Grand Horloger garantisse la stabillité de |'univers.

Réponse actuelle:
(i)'univers EST instable et en effondrement ou en expansion !
(ii)Localement la distribution de matiere est instable et s’effondre pour engendrer des étoiles,...
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Temps de chute libre (free fall)
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Temps d'echappement (crossing time)
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Temps de chute libre (free fall) dans un disque a 2D (Voie lactée)
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Instabilite de Jeans (1929)

Supposons une distribution quasi uniforme d'étoiles a l'intérieur de laquelle se trouve une région
sphérique légerement sur-dense de rayon L et de densité p. Cette région sur-dense s'effondrera sur
elle-méme st les vitesses aléatoires des étoiles ne sont pas assez grandes pour les emporter hors de
la région avant que celle-ci ne s'effondre (Jeans 1929, Toomre 1964).

Le temps d'effondrement se calcule en supposant une étoile au repos sur la surface de la sphere.

Le temps qu'il faudra a l'étoile pour tomber au centre de la sphere est égal a la %2 période
Képlerienne d'une orbite de 2 grand axe 1./2 autour d'un point de masse M:
en remplacant I.°/M par 3/(4 & p).

Formulation de la
3¢me Joi de Képler
par Newton:
T=période
a=1/2 grand axe

2 4 3
™=

1 (L/2)3/? 3r \ /2
—> = _ ~ 1 7 | =
tefs 5 X [27r (GM)1/2 32Gp

t.¢ est aussi appelé temps de chute libre ou free-fall time
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Calcul du temps de chute libre a I'aide de la 3°™¢ loi de Képler

Le temps d'effondrement d'une région sphérique de rayon L et de densité p est égal au temps
que mettra une étoile a sa surface pour arriver au centre = free-fall time, t;, temps de chute libre

L'étoile suit une orbite képlerienne dont la période est définie par la 3¢ |oi de Képler:

3¢me loi de Képler: Le carré de la période sidérale T d'un objet (temps entre deux passages
successifs devant une étoile lointaine) est directement proportionnel au cube du demi-grand axe
"a" de la trajectoire elliptique de I'objet. Formulation par Newton: T?=(4n2/GM)a3.

e Chute # orbite complete, le temps de "chute libre" = période de |'orbite/2= t=T/2

e ou a est défini par la 1¢ loi de Képler: une orbite est une ellipse dont le centre de masse
occupe I'un des foyers.

Dans le cas d'une tres petite masse tombant vers une tres grande masse, le centre de masse est a
I'intérieur de la grande masse. Le foyer de |'ellipse est d'autant plus décentré que I'ellipticité

augmente.

Dans le cas d'une trajectoire purement radiale: ellipse "dégénérée",
c'est-a-dire d'ellipticité maximale, égale a 1. Le foyer est décentré au
maximum et le demi grand axe de I'ellipse est donc L/2.

t=T/2= [ (4n2IGM)(L/2)3]"'2 /2
et M= (4/3) rt L3 p=>L3/M=3/(4xp)

t.= [ 3/(32Gp) ]'*2
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Instabilité de Jeans (1929)

1/2
3
Le temps d'effondrement (collapse time) est donc: teff = (32 G ,0>

Tandis que le temps qu'il faudrait a une étoile pour s'échapper de la région sur-dense est :
t(échappement) = t_, = L. / 0, ou O, est la dispersion de vitesses (r.m.s.).

Notons que t . est indépendant de la taille de la région, alors que t.,, croit linéairement avec L.
Donc:

les petites régions n'ont pas le temps de s'effondrer sous 'effet de la gravité, puisque t 4, < t g
Par contre: les grandes régions sont instables et s'effondrent sous l'effet de leur poids (t.; < t.,)-

Le rayon critique entre ces deux régimes est la longueur de Jeans:

Les régions sur-denses de taille L>L

jeans S €ffondrent sous l'effet de l'instabilité de Jeans.

LJeans — 371-0'\2/ .
32Gp

Cas de la Voie Lactée:

« dispersion de vitesses des étoiles du disque : o, ~ 45 km/s

« densité d'étoiles: p ~0.14 M/pc?

2 Lyeans ~ 1 kpc ! Les dimensions > 1 kpc devraient s'étre effondrées !... Mais structure 2D !
David Elbaz - ETI2 master M2 2016 16




Discussion sur la stabilité du disque de la Voie Lactéee
et des galaxies spirales en général

Pourquoi le disque de la Voie Lactée ne s'est-il pas effondré sur lui-méme sous l'effet de

la gravité, par instabilité de Jeans ?

Instabilité de Jeans

Région d’ un disque 2D (fin, éventuellement en rotation)

Dimension L, densité O, dispersion de vitesses O,

La région s’ effondre si les vitesses désordonnées
(0,) des éftoiles ne sont pas assez élevées pour les
faire sortir de la région avant que |’ effondrement
ne se produise

David Elbaz - ETI2 master M2 2016
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Stabilité des disques de galaxies

Connaissant maintenant le mécanisme de l'instabilité de Jeans responsable de l'effondrement dune
p

sphere sur-dense, interrogeons-nous maintenant sur la stabilité d'un disque galactique vis-a-vis de la
gravité: pourquoi le disque de la Voie Lactée ne s'est-il pas effondré sur lui-méme sous leffet de l'instabilité de
Jeans ¢
Comment comprendre ['existence, sur de longues durées, de disques galactiques ?
Supposons dans un premier temps un disque galactique sans rotation.
Nous utiliserons une version 2D de l'instabilité de Jeans comme approximation des effets de
l'instabilité gravitationnelle dans un disque stellaire. Soit O la densité de surface du disque et
considérons une région sur-dense de rayon L et de masse:
M=nl?0O

La formule de la période d'une orbite Képlerienne appliquée dans le calcul de l'instabilité de Jeans
pour calculer le temps d'effondrement devient:

g =1 [% <L/z>3/2] e

2 (GM)'/? 8Go

Tandis que t., garde la méme valeur, i.e. varie linéairement avec L. En 2D, t dépend de L,

contrairement au cas 3D, mais en 1.1/2 donc moins vite que t.,, donc 2 nouveau les régions sur-

ech>

denses ou L>L,,_ _ s'effondrent avant d'étre effacées par les mouvements aléatoires des étoiles.

cans 2
TOo
L2D .

\%

Jeans — 8G o
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Stabilité du disque de la Voie Lactee et des galaxies spirales en général

Selon le critere d'instabilité de Jeans, un disque galactique sera instable i.e.
s'effondrera sur lui-méme et perdra sa forme de disque, si: T ¢,,q<T

2
2D noy,

Jeans — SGU

echap

soitt |IL > L

Dans le cas d'une galaxie spirale comme la Voie Lactée, la dispersion de
vitesses des étoiles du disque est typiquement de l'ordre de: o, ~ 45 km/s et
la densité surfacique d'étoiles: o~ 75 Mg/pc? => L, ..~ 2.5kpc

[0 _ 7 X 45000%[m?s ] y 1

Jeans T 8w 6.67 x 10~ 11[m3kg—1s—2] x 75 x 2 x 1030/(3.0856 x 1016)2[kg m—2] ~ 3.0856 x 1019

[kpc]

Seules les petites échelles sont stabilisées par la dispersion de vitesses

(pression) et le disque devrait s'effondrer sur lui-méme aux plus grandes
échelles !...

=> Pourquoi les disques sont-ils stables et ne se fragmentent-ils pas ?
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Stabilité du disque de la Voie Lactee et des galaxies spirales en général

Stabilisation par la rotation: La rotation différentielle dans le disque présente
une plus grande résistance a la gravité que la dispersion des vitesses stellaires.

rotation

Differential Rotation

Inner orbit
pulls ahead

Outer orbit

+/Iags behind

On a négligé le mouvement d’ensemble dans le disque:

il faut rajouter les accélérations d’entrainement qui
dépendent du rayon.

La vitesse de rotation des étoiles autour du centre de la
Voie Lactée dépend de leur distance au centre

On a vu que seules les échelles supérieures a la longueur de
Jeans étaient instables et que cette longueur était elle-méme
grande (L, ~ 2.5 kpo) :

sur une si grande différence de distance au centre de la VL
les vitesses de rotation des étoiles varient beaucoup, entre
le bord inférieur et supérieur de la sphere ce qui crée un

centre  oradient de force qui contrebalance 1'auto-gravité.

Les étoiles les plus proches du centre de la VL tournent plus vite
(rotation différentielle) ce qui contrebalance en partie I'inertie.

La rotation stabilise les grandes échelles (critere de Toomre) :
L> L_ . implique une stabilisation par la rotation du disque

il faut L>Ljeans pour effondrement, mais st LL
L> L toutes les échelles sont stables

> L, alors

c€ans
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Stabilisation par la rotation et critere de Toomre

La rotation stabilise les grandes échelles. En quelques sorte les forces de marées détruisent toute
structure plus grande qu’une certaine taille L_,

Forces de marée F,; = d(R?R)/dR AR=2RQdQ/dR +Q? ~ k> AR

Q fréquence de rotation angulaire

K fréquence épicyclique : fréquence a laquelle un élément de masse, en orbite circulaire dans le
disque, oscille radialement, lorsqu’il est perturbé. La cause fondamentale du mouvement
épicyclique est la force de Coriolis, c’est-a-dire, la conservation du moment cinétique.

y a) Approximation épicyclique
/ X b) I'épicyle est parcouru dans
R le sens rétrograde
c) cas spécial K =2 Q
a) ot d) corotation ) 0
0
Y
Circle
{Order 0)
b}

Circle

Circle

Dy € (Order 0) 21
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Le seuil en densité dans les galaxies spirales: le critere d'instabilité de Toomre

Linstabilité gravitationnelle du gaz en rotation dans une galaxie spirale est contrecarrée par la
dispersion de vitesse (Jeans) aux petites échelles et la rotation différentielle aux grandes échelles.

La rotation différentielle crée un gradient de vitesse qui représente une force qui s oppose a
I’effondrement. Aux échelles supérieures a une taille critique L, cette force suffit a contrecarrer les
instabilités gravitationnelles:

=472Go/x2

rot™

L

ou o est la densité surfacique

et x la fréquence épicyclique = f(vitesse angulaire Q, gradient de vitesse angulaire d2/dR)

> Cette échelle caractéristique dépend de la densité locale, qui favorise I’effondrement, et de la
fréquence épicyclique k?=d(2? R)/dR , sachant que dQ/dR est la rotation différentielle (les

vitesses sont plus grandes pres du centre).

Effondrement gravitationnel possible si L>L,,

Effondrement gravitationnel impossible si L>L, ...,

donc la galaxie est stabilisée contre I'effondrement si: Ljeans>Lyotation

Toomre (1964) définit le parametre qui résume ce critere: Q= ko, /tGZ > 1 stabilise le disque

Le milieu interstellaire s’effondrera si Q < 1 (fortes densités et faibles dispersions de vitesse)

David Elbaz - ETI2 master M2 2016 22



