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Formation hiérarchique des galaxies I

Le paradigme de la FHG et le role de matiere sombre
(DM, dark matter)

Génération et croissance lin€aire des perturbations de
DM

Croissance linéaire des perturbations de DM dans un
univers dominé par la matiere (MD, matter dominated)

Croissance non-lin€aire MD: le top hat et Press-
Schechter

Croissance non-linéaire MD: simulations numeériques
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une pierre angulaire pour 1I’évolution des galaxies
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Comment les galaxies se sont-elles formées ?

Quand la formation des galaxies a-t-
elle commence ?

Quand la formation des éroiles a-t-
elle commencé ?

Quelle est I’histoire cosmique du
taux de formation des étoiles et des
éléments lourds ?

Comment les sphéroides (bulbes et
elliptiques) se sont-ils formés ?

Comment les disques se sont-ils
formeés ?

Quel est le role de 1’extinction dans
. . . / . Q ! ¥ e % b
le bilan de luminosité des galaxies * Hubble Deep Field HET RS

mﬂo PRC96-01a - ST Scl OPO - January 15, 1996 - R. Williams (ST Scl), NASA




Une galaxie :le sommet d’un iceberg de
matiere sombre

Halo de matiere sombre
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Moment angulaire J du halo

Gaz chaud

Gaz froid

Supernova
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Formation hiérarchique des structures de matiere sombre
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Formation hiérarchique des galaxies
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\ [La fusion de deux

disques produit
une elliptique



Simulation numeérique de fusion de deux galaxies a disque

La fusion des disques de masse comparable produit un sphéroide
(galaxie elliptique, ou bulbe de galaxie spirale)

GADGET, Springel et al. 2001



Une évolution morphologique des galaxies ?

THE HUBBLE DEEP FIELD CORE SAMPLE (J/ < 26.0)
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Formation hi€rarchique des
galaxies

La formation des galaxies n’est plus un événement: c’est un
processus.

Le «redshift de formation z;,» n’est plus defini de fagon unique.
La notion de «galaxie primordiale» devient plus floue.

Les différents trajets évolutifs des galaxies doivent expliquer les
corrélations entre propri€tés : moyennes et dispersions.

N.B. La formation hi€rarchique est un cadre général (un
«paradigme») dans lequel différents modeles physiques pour le
devenir des baryons et la physique des galaxies sont possibles
(refroidissement du gaz, formation d’€toiles, etc.).

La séquence de Hubble évolue fortement.
Le test crucial est la formation des elliptiques.



(Géneération et croissance linéaire
des perturbations de matiere
sombre

Spectre de puissance P(k) du champ
de fluctuation aléatoire gaussien



Une carte des anisotropies du fond diffus cosmologique (CMB)
obtenue avec I’'instrument DMR du satellite COBE
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La génération des
fluctuations primordiales

Notre univers
observable de faible
courbure spatiale

A t=10"3 s, ’inflation
etire les fluctuations

quantiques jusqu’a des
tailles macroscopiques

curv



P(k) = Tme < k" Harrison-Zel’dovich : 1

Normalisation — »\ Fonction de transfert
P(k) = AKT(k)* < k"
Cold Dark Matter: -3 <m <1 & M =10°M .

K3P(k)
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Données : galaxies APM, avec

P(k) = \»\ANJQAVN o< k™ une normalisation og,=1 (i.e.

biais linéaire b=1)
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Comment les perturbations de densité croissent

Quand aucun processus ne peut lutter contre
I’attraction gravitationnelle, par exemple lorsque la

-1

taille de la perturbation est plus grande que le Ao>d, (t)= a = %
rayon de Hubble pert = —H a H(t)
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7 Comment les perturbations de densité ne croissent pas 7

A <d, (1)

pert

1) Quand les forces de pression de la composante perturbée
dépassent [’attraction gravitationnelle de la composante dominante

A 1

v
pert — _ pert
— Nﬁ:&z < N.%\S\ — 1/2 Mrﬁm: < »,Q - )\m Q 1/2
14 AQE&QEV A b&bsv

pert

Longueur de Jeans

2) Quand I’expansion du fond régie par la composante dominante
est plus rapide que le collapse de la composante perturbée

1 1 A

<ft,6 == <t ~ 2
grav 1/2 press
(GPpy ) v

1<I, e = 1/2
? T (Gpg)

pert

Cela arrive avant I’équivalence, dans la phase dominée par la radiation



Variations de 1a masse de Hubble et de la
masse de Jeans
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de matiere
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Croissance linéaire des
perturbations de matiere sombre

Univers dominé par la matiere (MD)



Ar>t,,
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A® = 47Gp - A

Equation de continuité

Equation d’Euler

Equation de Poisson

Passage des coordonnées physiques aux coordonnées comobiles

r=dax

—_

U =

da
dt
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En coordonnees comobiles

Jdo 3a 1 J
+ + ——=(pv)=0
ot a P Q%xoc v
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Linéarisation p=p,(1+0) <<l

Avec : a= Smlie + |Q
3 3

85 1 dv
—+——==0 Equ. A

ot adx

N
|%+Nm%|mw|k_.m.ﬂmb®ﬁw mﬂﬂw

ot” a ot

A @' =47Gp,a’d Equ. C

On obtient deux solutions, I’une décroissante, 1’autre croissante :



D,[z]1=H,[Q,(0+2) +(1-Q,-A)1+2)>+ A, ]"

S1, a 'instant initial ¢, la vitesse particuliere est nulle :

3
dz] = Ammcc +z)+1-Q, - A YH a.D . [z]6,

Ex. Pour un univers Einstein-deSitter €,=1, A,=0 dominé€ par la
matiere (MD), on peut essayer, dans I’équation B : [) oc ¢
Et I’on trouve deux modes, 1’un croissant, 1’autre décroissant :
D ot cgoc(l+ ) .
oa=2/3 Y a A Nv Mode croissant
31+ 2z

_ Slzl=>2""%igs
a=-1 [z] 5 Tez




Croissance non-linéaire des
perturbations

Perturbation sphérique et homogene

(le modele dit fop hat ou «du chapeau
haut-de-forme»)



L’amplification gravitationnelle des
perturbations initiales

t Masse M=4nr3p/3, densité p

Expansion de
I’univers v=Hr

Densit€ moyenne p,

Si le contraste de densité 0=(p-p,)/p;, > O, collapse

crit?



Couche sphérique i h %vm GM Oo:@:_osm initiales
|| ——=E r=r;at=t,
externe 2\ dt r : :
K, u_ﬂ%vw _H¥
2\dt},_, 2
U - A@v - w H Q. (1+8)=KQ,(1+6)
r t=t;
Dot E=KQ[Q'-(1+6)] E<0 si o> @FL
Rayon d’expansion @ -0
maximale r, au temps 7, dt)._,
GM 2
=———=-—LKQ.(1+0)
N\E N\S
D’ou 140, Equ. 1



La solution de I’équation du mouvement est:

r=A(l-cos0) r, =2A T fixé par les conditions
t+T=BO-sinb) t +T=aB initiales est tres petit devant 7,
m

A’ = GMB*?

Al 1+ 0,
Ces équations fixent A, puis B: 2 [6, - (Q; - D]
1+ 9,
B = 1/2 - 3/2
Nmmmwm TM. - A@N - Hﬁ

Cas de l'univers plat, A=0 :

50"
5_ 2 (0-sind)” . 20
2 (1-cosB)’ BO’
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limité o >|®N
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D’ou les
evolutions
tres simples:

En définissant les

grandeurs linéairement

extrapolées a z=0 :

On obtient
finalement :
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Collapse, relaxation et virialisation du halo

Effondrement dans un temps de collapse egal au temps
d’expansion. D’ou ¢, ,=2t¢

Relaxation : formation d’un potentiel moyen vu par
toutes les particules

Virialisation : 2K, +U=0

E=E,=U+Ky=U,/2 implique que le rayon du halo vaut la moitié
du rayon d’expansion maximale
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Seuil en contraste de densité
lin€airement extrapolé
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Pointillés: hy=0.5, ©,=1, A,=0. Traits pleins h,=0.67, Q,=1/3, \,=2/3.



Le modele de la sphere 1sotherme singuliere tronquée

Example univers plat, A=0

M = m R> 0 suffisent a
3 b1 définir la
structure
Awo
0
H + Ngt = —
%ﬁ.
5. =1.686
r,_ 3 P
R 109,
172 1/2
v o|SM 2 H,R&,

Halo de
matiere
sombre relaxé
et virialisé
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Halos de matiere sombre : ordres de grandeur

1/3

- M -
r, =258(1+z,,,) H 102 M \Nmma kpc
\g 1/3
V.=100(1+z,,)"" ey hy) kms™
2/3
T, =232x10°(+z_,) M > K
| % : coll HOHNE 50

m = H\N@b@ AH + N%mvw

Univers plat, A=0, mais faible dépendance en Q, et A.



Fonction de masse des structures
collapsées

Ie formalisme de Press et Schechter

Champ gaussien de fluctuations
lin€aires de densite



Quelle est la fraction de masse totale
sous forme d’objets de masse M
ayant collapsé au redshift z ?

o
" ' f(M)= ,\ 96||< *dv

<Q§v

V= _ 0 Fluctuation relative de densité
oy (M)
G2(M) = A 5 ( NENV Variation du champ lissé sur
" ’ I’échelle de masse M
= 8,(1+72)
v.(M)= o, (M) Seuil pour le collapse au redshift z
N —
o (M) = 2 Univers plat, A=0




Nombre d’objets de masse [InM,InM+dInM[ par unité de
volume comobile

n(M.ydin M = Lo | LM
M\|dInM
P, | df (M) |v.(M)dInv_(M) Jin M
M |dv_ (M) dln M
1 p, 1 ,|dIno, (M)
v_(M)exp-——v_.(M din M
\ 2o M (M)exp y) (M) din M

Fudge factor x 2 pour tenir compte de la maticre dans les régions sous-denses

n(M,z)dlog M = /\MESQSQQT wﬁﬁivm
T M 2

dlogo,(M)
dlog M

_& logM




Simulations a N-corps du collapse
gravitationnel de la Matiere Sombre

e Code en arbre parallele tournant sur le CRAY T3E
de I'IDRIS. ~50000 heures pour une simulation.

e Parametres cosmologiques ACDM.

e 2563 particules dans une boite cubique comobile de
taille 150 Mpc; masse d’une particule m_, =8 x10°

M

e 100 sorties. Les images suivantes montrent les
sorties a z=3, 2, 1 et O, pour 1/10 de la boite.
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Evolution de la
fonction de masse
1ssue de la
simulation,
comparée a la
theorie des pics
(traits pleins) et a
Press-Schechter
(pointillés)
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Fonction de
masse des
progéniteurs
de halos de
masses 1012,
1013, 1014, et
10 M, a
z=0,
comparée a la
prédiction du
formalisme
de Press-
Schechter
étendu
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Les perturbations de densité :
acquierent un moment 3
angulaire J par effet de
marée, essentiellement
lorsqu’elles sont proches du
maximum d’expansion r,,

Il est pratique de définir
pour chaque halo le
«parametre de spin sans
dimension», dont la
distribution évolue peu: :
R \ |
1Y e
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GM>'* (E<0)

1/2

A

0

Non-liés



Evolution de la
fonction de

des halos

corrélation a 2 points

Données galaxies APM

Halos de masse M>1012 M

Halos de masse M>1.7 101! M_
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