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Form
ation hiérarchique des galaxies I

•
Le paradigm

e de la FH
G

 et le rôle de m
atière som

bre
(D

M
, dark m

atter)
•

G
énération et croissance linéaire des perturbations de

D
M

•
Croissance linéaire des perturbations de D

M
 dans un

univers dom
iné par la m

atière (M
D

, m
atter dom

inated)
•

Croissance non-linéaire M
D

: le top hat et Press-
Schechter

•
Croissance non-linéaire M

D
: sim

ulations num
ériques



Le Cham
p Profond de H

ubble :
une pierre angulaire pour l’évolution des galaxies

texp =150 h

3000 objets
dans 5.3
arcm

in
2



Com
m

ent les galaxies se sont-elles form
ées ?

•
Q

uand la form
ation des galaxies a-t-

elle com
m

encé ?
•

Q
uand la form

ation des étoiles a-t-
elle com

m
encé ?

•
Q

uelle est l’histoire cosm
ique du

taux de form
ation des étoiles et des

élém
ents lourds ?

•
Com

m
ent les sphéroïdes (bulbes et

elliptiques) se sont-ils form
és  ?

•
Com

m
ent les disques se sont-ils

form
és ?

•
Q

uel est le rôle de l’extinction dans
le bilan de lum

inosité des galaxies ?
•

Etc.



U
ne galaxie :le som

m
et d’un iceberg de

m
atière som

bre
H

alo de m
atière som

bre

G
az chaud

G
az froid

Jeunes étoiles

Supernova

V
ieilles étoiles

M
om

ent angulaire J du halo

100 kpc

M
=10

12 M
sol



Form
ation hiérarchique des structures de m

atière som
bre

Temps t



Form
ation hiérarchique des galaxies

Temps t

La fusion de deux
disques produit
une elliptique



Sim
ulation num

érique de fusion de deux galaxies à disque

G
A

D
G

ET, Springel et al. 2001

La fusion des disques de m
asse com

parable produit un sphéroïde
(galaxie elliptique, ou bulbe de galaxie spirale)



U
ne évolution m

orphologique des galaxies ?

redshift
âge



Form
ation hiérarchique des

galaxies
•

La form
ation des galaxies n’est plus un événem

ent: c’est un
processus.

•
Le «redshift de form

ation zfor » n’est plus défini de façon unique.
La notion de «galaxie prim

ordiale» devient plus floue.
•

Les différents trajets évolutifs des galaxies doivent expliquer les
corrélations entre propriétés : m

oyennes et dispersions.
•

N
.B. La form

ation hiérarchique est un cadre général (un
«paradigm

e») dans lequel différents m
odèles physiques pour le

devenir des baryons et la physique des galaxies sont possibles
(refroidissem

ent du gaz, form
ation d’étoiles, etc.).

•
La séquence de H

ubble évolue fortem
ent.

•
Le test crucial est la form

ation des elliptiques.



G
énération et croissance linéaire
des perturbations de m

atière
som

bre

Spectre de puissance P(k) du cham
p

de fluctuation aléatoire gaussien



U
ne carte des anisotropies du fond diffus cosm

ologique (CM
B)

obtenue avec l’instrum
ent D

M
R du satellite CO

BE

†
 

Q
≡

DTT
ª10

-5



A
 t=10

-35 s, l’inflation
étire les fluctuations
quantiques jusqu’à des
tailles m

acroscopiques
R

curv

N
otre univers

observable de faible
courbure spatiale

La génération des
fluctuations prim

ordiales

R
H

ubble



†
 

P(k)≡
d

k
2µ

k
n

†
 

n
=1

†
 

P(k)=
AkT(k) 2µ

k
m

†
 

-3
£

m
£1 H

arrison-Zel’dovich :

Cold D
ark M

atter :

Fonction de transfert
N

orm
alisation

k

k3P(k)

G
randes

échelles
Petites
échelles Free streaming

M
FS =10

6M
sun

&
 M

FS =10
6M

sun

Pente H
Z



†
 

P(k)=
AkT(k) 2µ

k
m

Pointillés: SCD
M

. Traits pleins: LCD
M

D
onnées : galaxies A

PM
, avec

une norm
alisation s

8/h =1 (i.e.
biais linéaire b=1)

W
bar =0 (traits épais) ou

0.02h
-2 (traits fins)

Effets non-linéaires
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H
back
2

=
8pG3

r
back

†
 

H
pert
2

+
1a
pert
2

=
8pG3

r
pert

†
 

d
≡

r
pert -

r
back

r
back

=
3

8pG
r

back a
pert
2

ª
3

8pG
r

back a
back
2

†
 

t<
teq

t>
teq

†
 

r
back µ

a
-4

r
back µ

a
-3

†
 

d
µ

a
2

d
µ

a

†
 

l
pert >

d
H (t)≡

˙ a a Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ -1≡

1H
(t)

†
 

H
pert =

H
back

Com
m

ent les perturbations de densité croissent

Q
uand aucun processus ne peut lutter contre

l’attraction gravitationnelle, par exem
ple lorsque la

taille de la perturbation est plus grande que le
rayon de H

ubble

Fond:

Perturbation:

A
 un tem

ps tel que:



Com
m

ent les perturbations de densité ne croissent pas

1) Q
uand les forces de pression de la com

posante perturbée
dépassent l’attraction gravitationnelle de la com

posante dom
inante

2) Q
uand l’expansion du fond régie par la com

posante dom
inante

est plus rapide que le collapse de la com
posante perturbée

†
 

l
pert

v
pert

ª
tpress <

tgrav
ª

1
(G

r
dom ) 1/2

†
 

l
pert <

l
J

≡
p

v
pert

(G
r

dom ) 1/2

†
 

texp
ª

1
(G

r
R ) 1/2

<
tgrav

ª
1

(G
r

D
M

) 1/2
<

tpress ª
l

pert

v
pert

†
 

t<
teq

Longueur de Jeans

Cela arrive avant l’équivalence, dans la phase dom
inée par la radiation

†
 

l
pert <

d
H (t)



V
ariations de la m

asse de H
ubble et de la

m
asse de Jeans

M
JD

M
v

D
M

l
J

M
H

D
M

d
H

r
R

r
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M
H

D
M

=
4p3

d
H 3r

D
M

†
 

M
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M
=

4p3
l

J 3r
D
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M
H

anr
aenter

aeq
adec

Log Mass

Log a

†
 

d
µ

a
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†
 

d
µ
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†
 

a
2 †

 

a
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†
 

a
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M
JD

M

†
 

a
-3/2

M
FS

M

Croissance
des
perturbations
de m

atière
som

bre (D
M

)

M
asse de DM

sous d
H

†
 

d
µ

cste



Croissance linéaire des
perturbations de m

atière som
bre

U
nivers dom

iné par la m
atière (M

D
)



†
 

r
=

ax

†
 

u
=

dadt x
+

v
=

˙ a a
r

+
v

Passage des coordonnées physiques aux coordonnées com
obiles

A
 t>teq

†
 

∂r∂t
+

∂∂r (ru)=
0

†
 

∂u∂t
+

u. ∂u∂r
=

-
∂F∂r

†
 

D
F

=
4pG

r
-

L

Equation de continuité

Equation d’Euler

Equation de Poisson



†
 

∂r∂t
+

3 ˙ a 
a

r
+

1a
∂∂x (rv)=

0

†
 

∂v∂t
+

1a v. ∂v∂x
+

˙ a a v
=

-
1a

∂
¢ 

F
 

∂x

†
 

1a
2 D

x
¢ 

F
 =

4pG
r

-
L

+
3 ˙ ̇ a a

†
 

¢ 
F

 ≡
F

+
12

a ˙ ̇ a x
2

Equation de
continuité

Equation d’Euler

Equation
de Poisson

En coordonnées com
obiles



†
 

r
=

r
b (1

+
d)

†
 

d
<<1

†
 

˙ ̇ a =
4pG

r
b a

3
+

L3
a

†
 

∂d∂t
+

1a
∂v∂x

=
0

†
 

∂
2d

∂t 2
+

2
˙ a a

∂d∂t
=

4pG
r

b d

†
 

D
x

¢ 
F

 =
4pG

r
b a

2d

Equ. A

Equ. B

Equ. C

LinéarisationA
vec :

O
n obtient deux solutions, l’une décroissante, l’autre croissante :



†
 

D
d [z]=

H
0 [W

0 (1
+

z) 3+
(1

-
W

0 -
l

0 )(1
+

z) 2+
l

0 ] 1/2

†
 

D
c [z]=

D
d [z]
a

0 2
(1

+
w

)
D

d 3[w
]

z •Ú
dw

Ex. Pour un univers Einstein-deSitter W
0 =1, l

0 =0 dom
iné par la

m
atière (M

D
), on peut essayer, dans l’équation B :

†
 

D
µ

t a

Et l’on trouve deux m
odes, l’un croissant, l’autre décroissant :

†
 

a
=

2/3

†
 

a
=

-1

†
 

D
c µ

t 2/3µ
a

µ
(1

+
z)

-1

†
 

d[z]=
{ 32

W
0 (1

+
z

i )+1
-

W
0 -

l
0 }H

0 2a
0 2D

c [z]d
i

Si, à l’instant initial ti , la vitesse particulière est nulle :

†
 

d[z]=
35 1

+
z

i

1
+

z
d

i

M
ode croissant



Croissance non-linéaire des
perturbations

Perturbation sphérique et hom
ogène

(le m
odèle dit top hat ou «du chapeau

haut-de-form
e»)



L’am
plification gravitationnelle des

perturbations initiales

Expansion de
l’univers v=H

r

r
v

F
grav

M
asse M

=4pr 3r/3, densité r

D
ensité m

oyenne r
b

Si le contraste de densité d=(r-r
b )/r

b  > d
crit , collapse
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12
drdt

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 2-

G
Mr

=
E

†
 

K
i =

12
drdt

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ t=

ti

2

=
H

i 2ri 2

2

U
i =

-
G

Mr
Ê Ë Á 

ˆ ¯ ˜ t=
ti =

12
H

i 2ri 2W
i (1

+
d

i )=
K

i W
i (1

+
d

i )

†
 

E
=

K
i W

i [W
i -1-

(1
+

d
i )]

Conditions initiales
r=ri  à t=ti

†
 

E
<

0

†
 

d
i >

1W
i -1

†
 

drdt
Ê Ë Á 

ˆ ¯ ˜ t=
tm

=
0

†
 

E
=

-
G

Mrm

=
-

ri

rm

K
i W

i (1
+

d
i )

†
 

rmri

=
1

+
d

i

d
i -

(W
i -1-1)

Rayon d’expansion
m

axim
ale rm

 au tem
ps tm

si
D

’où

D
’où

Equ. 1

Couche sphérique
externe



La solution de l’équation du m
ouvem

ent est:

†
 

r
=

A(1
-

cosq)
t+

T
=

B(q
-

sinq)
A

3
=

G
M

B
2

†
 

rm
=

2A
tm

+
T

=
pB

T fixé par les conditions
initiales est très petit devant ti

Ces équations fixent A, puis B:

Cas de l’univers plat, L
=0 :†

 

A
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ri2
1

+
d

i

[d
i -

(W
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†
 

B
=

1
+

d
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2H
i W
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†
 

d
=
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B
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D
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R
≡

ri a
0

a
i

=
ri (1

+
z

i )

d
0

≡
35

d
i (1

+
z

i )

†
 

(1
+

z
m )=

53
d

0

3p
/4

(
) 2/3

rmR
=

35d
0

En définissant les
grandeurs linéairem

ent
extrapolées à z=0 :

O
n obtient

finalem
ent :

†
 

d
=

35
d

i
tti

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 2/3

=
35

d
i 1

+
z

i

1
+

z

rm
=

ri

d
i

D
’où les

évolutions
très sim

ples:



†
 

(1
+

z
coll )=

(1
+

z
m )

tm

tcoll

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 2/3

=
d

0

3p
/2

(
) 2/33/5

rV
=

12
rm

=
3R

10d
0

Collapse, relaxation et virialisation du halo

E=E
V =U

V +K
V =U

V /2 im
plique que le rayon du halo vaut la m

oitié
du rayon d’expansion m

axim
ale

R
elaxation : form

ation d’un potentiel m
oyen vu par

toutes les particules

V
irialisation : 2K

V
 +U

V =0

Effondrem
ent dans un tem

ps de collapse egal au tem
ps

d’expansion. D
’ou tcoll =2tm



Pointillés: h
0 =0.5, W

0 =1, l
0 =0. Traits pleins h

0 =0.67, W
0 =1/3, l

0 =2/3.

Seuil en contraste de densité
linéairem

ent extrapolé
Rayon d’expansion
m

axim
um



Le m
odèle de la sphère isotherm

e singulière tronquée

†
 

M
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43
pR

3r
b

d
0

†
 

1
+

z
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d
0

d
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d
c

=1.686

†
 

r(r)=
V

c 2

4pG
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2

†
 

r
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rV

†
 

rVR
=

3
10d

0

V
c

=
G
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Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 1/2

=
53 Ê Ë Á 

ˆ ¯ ˜ 1/2H
0 R

d
0 1/2

†
 

r =
3M
4prV 3

=
r

b
RrV

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 3

=
10d

c

3
Ê Ë Á 

ˆ ¯ ˜ 3r
b (1

+
z

coll ) 3

rV

†
 

T
V

=
mm

p

2k
V

c 2

H
alo de

m
atière

som
bre relaxé

et virialisé

Exam
ple univers plat, L=0

suffisent à
définir la
structure
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rV
=

258(1
+

z
coll )

-1
M

10
12M

sun

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 1/3h

50 -2/3 kpc

V
c

=100(1
+

z
coll ) 1/2

M
10

12M
sun

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 1/3h

50 1/3 km
s

-1

T
V

=
2.32

¥10
5(1

+
z

coll )
M

10
12M

sun

Ê Ë Á 
ˆ ¯ ˜ 2/3h

50 2/3 K

r =176r
b (1

+
z

coll ) 3

H
alos de m

atière som
bre : ordres de grandeur

U
nivers plat, L

=0, m
ais faible dépendance en W

0  et L
.



Fonction de m
asse des structures

collapsées
Le form

alism
e de Press et Schechter

Cham
p gaussien de fluctuations
linéaires de densité



Q
uelle est la fraction de m

asse totale
sous form

e d’objets de m
asse M

ayant collapsé au redshift z ?

†
 

f(M
)=

12p
exp-

12
n

z (M
)

•Ú
n

2dn

†
 

n
≡

d
0

s
0 (M

)

s
0 2(M

)≡
d

0 (M
) 2

n
z (M

)≡
d

c (1
+

z)
s

0 (M
)

Fluctuation relative de densité

V
ariation du cham

p lissé sur
l’échelle de m

asse M

Seuil pour le collapse au redshift z

U
nivers plat, L

=0

†
 

s
2(M

)=
12p

3
d

3
Ú

kP(k)W
k (R)

2



N
om

bre d’objets de m
asse [lnM

,lnM
+dlnM

[ par unité de
volum

e com
obile

†
 

n(M
,z)dlnM

=
r

b

M
df(M

)
dlnM

dlnM

r
b

M
df(M

)
dn

z (M
)

n
z (M

)dlnn
z (M

)
dlnM

dlnM

12p
r

b

M
n

z (M
)exp-

12
n

z (M
) 2 dlns

0 (M
)

dlnM
dlnM

†
 

n(M
,z)dlogM

=
2p

r
b

M
n

z (M
)exp-

12
n

z (M
) 2 dlogs

0 (M
)

dlogM
dlogM

Fudge factor x 2 pour tenir com
pte de la m

atière dans les régions sous-denses



Sim
ulations à N

-corps du collapse
gravitationnel de la M

atière Som
bre

•
Code en arbre parallèle tournant sur le CRA

Y
 T3E

de l’ID
RIS. ~50000 heures pour une sim

ulation.
•

Param
ètres cosm

ologiques L
CD

M
.

•
256

3 particules dans une boîte cubique com
obile de

taille 150 M
pc; m

asse d’une particule m
par =8 x10

9

M
sun

•
100 sorties. Les im

ages suivantes m
ontrent les

sorties à z=3, 2, 1 et 0, pour 1/10 de la boîte.











Evolution de la
fonction de m

asse
issue de la
sim

ulation,
com

parée à la
théorie des pics
(traits pleins) et à
Press-Schechter
(pointillés)



Fonction de
m

asse des
progéniteurs
de halos de
m

asses 10
12,

10
13, 10

14, et
10

15 M
sun   à

z=0,
com

parée à la
prédiction du
form

alism
e

de Press-
Schechter
étendu



H
alo de

m
asse 1.9

10
14M

sun



Les perturbations de densité
acquièrent un m

om
ent

angulaire J par effet de
m

arée, essentiellem
ent

lorsqu’elles sont proches du
m

axim
um

 d’expansion rm

Il est pratique de définir
pour chaque halo le
«param

ètre de spin sans
dim

ension», dont la
distribution évolue peu:

  

†
 

l
≡

E
1/2

r J 
G

M
5/2

Liés
(E<0)

N
on-liés



Evolution de la
fonction de
corrélation à 2 points
des halos

D
onnées galaxies A

PM

H
alos de m

asse M
>1.7 10

11 M
sun

H
alos de m

asse M
>10

12 M
sun


