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Tapadh leibh. ..

“Trois ans, dame!, c’est une portion généreuse d’éterfigédonc tout mon
temps!” Et voici qu’aujourd’hui mes mots sont tout difféten “Trois ans,
diantre!, c’est a peine un fragment d’instant, ou donc adtd¢e temps que j'avais ?” Oui,
c’est classique, c’est toujours la méme histoire de petsfeec.

Dans cette tranche de vie, j'ai eu la chance de découvrirpdéaquire et de comprendre
beaucoup de choses, parfois a peine soupgonnées, tantaghgsique que dans d’autres
domaines. Cette chance, je la dois en premier lieu a Jeap-dant la célérité d’esprit sus-
cite presque autant 'agacement qu’elle force I'admirgtiet dont I'énergie inépuisable
laisse immanquablement stupéfait. Merci a lui d’avoir essgopour ma these le réle de
directeur et d’avoir toujours su, aux instants cruciauwver dans son emploi du temps
de ministre quelques longs moments a me consacrer.

Mais cette chance, je la dois en immense partie a Nabila, avdragailler se détache
définitivement de son étymologie et devient véritablemarylaisir. Merci a elle pour nos
nombreuses discussions, pour ses remarques toujouss(gtilel qu’elle en dise), pour sa
relecture critique de mon manuscrit, et pour sa dispotdsians limite.

Je suis également redevable a Christophe dont les cours aurDihouvert en grand
une fenétre sur la cosmologie. Merci a lui d’avoir attiré nadtention sur le probléme du
sur-refroidissement et de m’avoir introduit a I'InstituAdtrophysique Spatiale.

A ce propos, j'aimerais remercier les membres de I'l|AS, e$ gipécifiguement ceux
de I'équipe Physique des Galaxies au sein de laquelle jaipjpus d’'une fois, étan-
cher ma soif de savoir dans des domaines de recherche sitpédcaes redshifts des
miens. ..Qu'ils trouventici I'expression de ma reconnaissgiour avoir accepté la place,
peut-étre trop discréte, voire incongrue pour certains, jtai prise en leur sein. De la
méme facon, ma reconnaissance revient a Joe qui m’a aceuéiford, au sein de son
groupe de cosmologie en expansion, tout d’abord en stage 8gDi8, durant ma these,
au cours de tout une année hors du commun.

Enfin, une partie de mes travaux a été faite en collaboratien Batrick Hennebelle
et Michel Pérault. Je voudrais ici les remercier pour ledulgence face a mes remarques
souvent naives et pour leur patience avec mes questionalfsraparfois de maniere bien
hésitante.

Q INSI donc, nous y voila, c’est terminé. Voila exactement tros@une je me disais :

Comme tout ce que I'on entreprend sur une si longue durée pamours de these a
été jalonné d’heures sombres et de moments radieux. Riea gescje présente dans ce
manuscrit n’aurait été possible sans I'appui que j'ai téodans mon entourage. A toutes
celles et tous ceux qui ont fait que ces trois ans de théesroestpour moi une heureuse
aventure, je dis merci.



Je remercie les jeunes de I'lAS, et les juste un peu moins geanssi, doctorants
ou pas, pour nos “tea & coffee breaks” dans Le Bocal et poumiesients de détente
particulierement salvateurs dans les derniers mois. Dadéderdre alphabétique, je les
citerai chacun, car c’est autant en groupe qu’individuediat qu’ils ont contribué a ma
bonne humeur, voire 2 ma santé mentale : Michel, Aline, AlexnRigric, Daniela,
Laurent, Maud, Jérémie, Aurélie, Bertrand, Predrag, P.l.,|&uile, Thierry, Valérig
Arno', Nico!, Manu, Nabilz, Simona et Olivier. Je voudrais aussi adresser un remercie-
ment tout particulier & Sujitet & Philippe, avec qui nous avons partagé, jusqu’au bout,
de longues heures nocturnes, parfois laborieuses, pasgségse, écrire et écrire, avec le
sentiment de n’en finir jamais. . .Enfin, a toi Francine qui nasrpas laissé le temps de
te le dire, merci pour ta générosité sans limite et ton déviant a ce que tu aimes qui
m’ont plus d’une fois été source d’estime et d’inspiration.

Au cours de ces trois ans de these, j'ai eu le bonheur d’éte entouré de gens ex-
ceptionnels extérieurs au milieu orcéen, voire étrangBas@ophysique. Mési anpil, piti
Gary mwen, pou sitelman bel souri ou, und viellen Dank, liebkeSilir die sehr scho-
ne Nachmittage, die wir diskutierend tber Literatur, Kinergeaphie, deutsche Sprache,
Psychologie. .. zusammen verbracht haben. For our walksighr University Parks and
our lascivious conversations, Katst® N74& 9 ZT&W £ et merci a toi Charles-
Francois pour les excellentes discussions a Saint Crossa Raris.

Ma reconnaissance va tout naturellement aussi a mes amattdnese et de toujours,
Violaine, Eva, Lise, Binh, et tous les autres que je n'ouphs, qui m’ont laissé voguer
au-dela des étoiles. Un grand merci a Frédéric dont I'amiipéézieuse m’a en particulier
réconcilié avec mon retour d’Outre-Manche.

Pour terminer, comment pourrais-je ne pas citer ma fanali@edevsim své rode,
ve kterych jsem vZzdy citil silnou dié&vru ve n@ a v mych volbach. Diky Vam, mate v
PdiZi a tatkovi v Praze, za VaSi spolehlivou podporu. Enfimmautre “petite famille”,
Marian, Claudia, Gianfranco et Juan Carlos (et aussi tamdjgh@nie et oncle David. . .),
tous les mots que je connais ne suffiraient pas pour dire igebapint vous comptez pour
moi et combien votre amitié me réchauffe le coeur. C’est graamia que je suis arrivé
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2Encore ? ! décidément. ..

3Compagnon nomade des mes premiers pas a I'|AS.
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Note au lecteur

On utilise dans ce manuscrit le systeme d’unités C.G.S. gausaieriequel le champ
magnétique est mesuré en Gauss et la densité d’énergie ngagneexprime patlg—;.

Par ailleurs, trois acronymes sont employés de maniéreregta :

MIS . Milieu Interstellaire,

CNM : “Cold Neutral Medium”, milieu froid et neutre,
correspondant aux nuages du MIS,

WNM : “Warm Neutral Medium”, milieu tiede et neutre,

correspondant au gaz diffus du MIS.

Enfin, 'emploi d’anglicismes a été pour I'essentiel évhiérmis le terme “redshift”
passé dans I'usage courant pour désigner le décalageapees le rouge.






Introduction

A cosmologie est aujourd’hui indéniablement entrée danseumele tres grande
précision. Grace au développement d’instruments techitpleg de pointe, en
captant les reliques des premiers instants de I'Universs sotnmes en mesure

de vérifier que sa géométrie est euclidienne au dixiéme eté® nouvelles expériences
vont encore augmenter substantiellement cette précision@eu. Parallélement, grace a
des méthodes d’analyse de plus en plus complexes et désaill@ge de I'Univers nous
est désormais connu avec une grande exactitude. Enfin, Bdnoontient un nombre fini
de composantes, et il semble que I'on sache parfaitemeniedte groportion chacun de
ces éléments contribue a sa densité. Seule la nature examtetdins d’entre eux échappe
encore - mais pour combien de temps ? - & son identification.

Les relevés du ciel actuels prennent chaque jour davaneaderthées, et des dizaines
de milliers de galaxies sont détectées et cataloguéesvdrelessentiellement de la gra-
vité, la distribution a grande échelle de ces structuredéssirmais bien comprise du point
de vue théorique et bien reproduite par les moyens numéridtrevérité, la prédiction
de la structure a grande échelle de I'Univers est 'une desgs@ngulaires des théories
cosmologigues modernes.

A une échelle plus petite cependant, I'accord entre priédistet observations est plus
faible. En particulier, savoir comment naissent les galsast une question primordiale
pour laquelle la réponse correcte échappe, encore et tsyjux recherches des astro-
physiciens. A dire vrai, les bases d’une théorie adéquatefeomement établies depuis
guelques dizaines d’années. Par la définition de critenegles, on sait par exemple ex-
pliquer la différence entre les galaxies et les structuhes grandes que sont les amas de
galaxies. Des explications simples ont également été tesupéur rendre compte d’un
grand nombre de propriétés physiques des galaxies, commeggraple la relation entre
leur luminosité et leur vitesse de rotation. En revancheme nous le montrent invaria-
blement les simulations numériques, les modéles de foomatés galaxies souffrent de
maladies chroniques. Parmi ces derniéresuyterefroidissemergst sans aucun doute I'un
des problémes les plus sérieux, et c’est dans I'optiquepddpr un élément de solution
au sur-refroidissement que j'ai entrepris cette thése.

Dans le premier chapitre de ce manuscrit, je rappelle briemee cadre cosmolo-
gique en faveur duquel un large consensus semble aujourédmer au sein de la com-
munauté scientifique. Je présente également les grandes lig la théorie sous-jacente
aux modeles de formation des structures dans I'Univers. 2¢tamhe plus particulie-
rement a exposer les problemes que rencontrent les moeéélgsdécris avec plus de
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précision le probleme du sur-refroidissement. Ce dermpsiste, pour I'essentiel, en une
perte trop rapide d’énergie, typiquement en un temps dymaaiobservée dans les si-
mulations numériques de galaxies en formation. En rappéld&vement les approches
employées dans le cadre des simulations, il apparaitneciant que la principale diffi-
culté réside dans la compréhension détaillée de la physdigigaz a partir duquel naissent
les galaxies. Jidentifie ainsi quelques éléments essgntietamment le champ magné-
tique, qui ont mal, ou pas du tout été pris en compte jusquéagnt dans I'élaboration
des modéles de formation des galaxies.

La physique du gaz dans les milieux astrophysiques estregtr@nt bien explo-
rée dans I'étude de la Voie Lactée, notre galaxie. Le Milieterstellaire, qui occupe
I'essentiel de son volume, est rempli de gaz et de poussigriese présentent sous di-
verses phases de température et de densité. Il est le sigpgdemenes complexes qui
sont a l'origine de sa structuration. Tout au long de cetésédhj'ai cherché a trouver
dans la physique du Milieu Interstellaire des élémentssgiiration pour aborder le sur-
refroidissement. Pour parer au probléme, il faut identifiermécanisme efficace par le-
quel I'énergie, au lieu d’étre perdue localement, pou@ti redistribuée sur de grandes
distances et stockée sur quelques temps dynamiques. déalzoguestion du stockage
d’énergie au sein du Milieu Interstellaire dans le chaften me concentrant sur le cas
des nuages denses et froids formés par instabilité theerligs dispersions de vitesse ob-
servées dans ces derniers suggerent fortement que le mentvdes particules n’est pas
dd uniqguement a I'agitation thermique. Une forme d’injestibénergie turbulente semble
nécessaire. Les ondes de la magnétohydrodynamique samigpour pouvoir rendre
compte de ces observations. J'étudie alors le cas d’'un reragéométrie plan-parallele
attagué par un spectre d'ondes hydromagnétiques. Je nuprdrées interférences des
ondes internes au nuage injectent dans ce dernier une €mergillente considérable et
pouvant étre de I'ordre de I'énergie cinétique globale dagsu Cette €nergie interne cor-
respond a une pression supplémentaire qui permet de miaietanage en équilibre avec
le milieu qui I'entoure.

Les nuages denses et froids du Milieu Interstellaire sgnorgés en larges complexes
dont la stabilité est une question essentielle. En effest@ partir de tels nuages que se
forment les étoiles. Or, les temps de vie de ces systémestsléths observations sont
bien plus longs que le temps de vie estimé si I'on tient cordptia formation des étoiles.
Par ailleurs, des mouvements non-thermiques sont obs@néése au sein de complexes
qui ne renferment pas d’étoiles susceptibles d’injectdiéhergie turbulente. Comment
ces mouvements sont-ils générés ? Et quel est le mécanispunsable de la stabilité des
systémes de nuages ? J'aborde ces questions dans le cBapifr@résente les premiers
résultats de simulations numériques d’'un systéeme magnétisiuages denses et froids
plongés dans un milieu chaud et diffus. Je montre en pasicgle le temps de dissi-
pation d’'un tel systeme biphasique est plusieurs ordregatedgur plus long que celui
d’'un systeme homogéne équivalent. Par ailleurs, grace arléargtion d’ondes internes,
les nuages survivent plusieurs temps dynamiques, se ctampdonc comme un réser-
voir d’énergie a long terme.

Il sera tentant de transposer directement les résultagmobtdans le cadre du Milieu
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Interstellaire au cas des galaxies en formation. Or, le chaagnétique est un élément
essentiel du mécanisme de stockage d’énergie décrit ayitidsa? et 3. Pour pouvoir
appliquer les conclusions du Milieu Interstellaire au cestqmalactique, encore faut-il
s’assurer que le champ magnétique existe au moment de latiomdes galaxies. C’est
ce a quoi je m’emploie dans le chapitre 4. L'origine des chmmpagnétiques en cosmo-
logie est restée un mystere malgré les importants effoésritpues qui ont été déployés
pour le percer. Je propose dans le chapitre 4 un nouveau exdel@iagnétogenése, basée
sur la pression de radiation inhomogéne et anisotrope mqpliel’'Univers a I'époque de
sa réionisation. J'obtiens deux résultats essentielst dabord, 'amplitude du champ
magnétique généré est plusieurs ordres de grandeur sugedieelle trouvée dans les
modeles habituels. Ensuite, reliant le spectre de puissdunchamp magnétique généré a
celui de la matiére dans I'Univers, je montre que le champ rétgue est préférentielle-
ment produit a grande échelle. Ces deux propriétés, exinémieprometteuses du point
de vue des champs magnétiques galactiques, permettemtdie compte des amplitudes
de champ mesurées dans les galaxies et les amas de galaxies.

La génération du champ magnétique cosmologique s’insenit chaturellement dans
le contexte de la formation des structures. Fort de cettelgsion, j'esquisse pour termi-
ner un modele d'étude d’une protogalaxie biphasique camtssiu champ magnétique. Je
montre alors au chapitre 5 que les systemes de nuages ns&gneddi la protogalaxie et
du Milieu Interstellaire sont dynamiquement équivalebBtans ce cas, les résultats obte-
nus dans les chapitres 2 et 3 peuvent atgiori transposés au cas de la formation des
galaxies. Le probleme du sur-refroidissement est donegtibte de trouver un élément
de solution dans le mécanisme de redistribution et de sgec#&nergie que je propose
dans cette these. Je présente enfin les perspectives deavaih &n identifiant les étapes
par lesquelles il me faudra passer pour aboutir a un modéehpled de protogalaxie bi-
phasique magnétisée affranchie du sur-refroidissement.
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1 Formation des structures dans
'Univers

sion I'Univers dans son ensemble par une poignée de parawésmologiques,
on est encore loin de posséder une théorie compléete de lafiomdes struc-
tures. Certes, les fondements d’une telle théorie sontrohess bien établis, et nous les
décrirons rapidement dans la premiéere partie de ce chafiireevanche, certains détails,
liés principalement a la physique du gaz, échappent encoyr&compréhension precise.
Les modeles actuels souffrent de problémes sérieux dorst cemunerons ici I'essence.
Mais tout d’abord, commencons par rappeler quelques riotercosmologie auxquelles
nous ferons appel dans la suite.

Q LORS que 'on est en mesure, aujourd’hui, de caractériser ave@tende préci-

1.1 Un soupcon de cosmologie

Comme de coutume, nous supposerons notre Univers homog&swrepe. Un tel
univers peut étre décrit par la métrique de Robertson-Walke

dr?

ds® = dt* — a*(t) T

+ 72(dh? + sin” § dp*) (1.1)

ou, par convention, nous avons pris la vitesse de la luneietel, eta(t) est le facteur
cosmologique d’échelle qui détermine les distances psogaas le systeme de coordon-
nées comobilésLa constanté est le paramétre de courbure prenant les valeurs discrétes
—1,0 ou+1, correspondant respectivement a un univers de géoméperihglique, eu-
clidienne ou sphérique.

A partir de la conservation de I'énergie et des équationgngdtein qui lient la dyna-
mique de I'Univers a sa densité d’énergieon obtient I'équation qui régit son évolution
dans le temps, I'équation de Friedmann,

H = (%)2 = L (8xGp+A)

Dans cette équatioid; est la constante de gravitation de Newtornetst une constante,
la fameuse constante cosmologique. Enfilrest appelé parametre de Hubble et sa valeur
définit le taux d’expansion de I'Univers. Le parameétre de Habimus permet aussi de

(1.2)

a2

!Dans ce systéme de coordonnéei#fi nies par(t) = a(t)¢, tout point qui suit I'expansion de I'Univers
estimmobile f(t) représente les coordonnées physiques].
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définir une longueuy = H~!. Cette longueur de Hubble donne I'ordre de grandeur de
ce que I'on appelle “horizon de causalité” : deux régions’deilers séparées par une
distance supérieure approximativemertasont causalement déconnectées

L'expansion de I'Univers, ou plus précisément la vitesseuite fd’'un objet qui suit
I'expansion, est mesurée par le décalage spectral veraderou “redshift” z (nous em-
ploierons par la suite le terme anglais désormais passé’daage). Le redshift mesure
la différence relative, due a I'expansion, entre la longukonde d’émission\; et la lon-
gueur d’observationy, z = \g/\; — 1. Le facteur d’échelle et le redshift sont directement
liés parz + 1 = ag/a(t) ou I'indice 0 désigne le moment présent.

Dans le cas ou la constanmteest nulle, le destin ultime de I'Univers est déterminé par
la valeur de la courbure : podr = 0 etk = —1, I'Univers est en expansion éternelle,
tandis que pouk = +1, son expansion s’arréte et I'Univers s’effondre sur lui-neémn
un temps fini. Dans le ca$ # 0, ces conclusions simples sont modifiées.

En prenant\ = 0, on peut définir a partir de I'équation (1.2) une densitéaquigi pour
laquellek = 0 par

3H?

= 1.3
pe 871G (1.3)

al'aide de laquelle on définit ensuite le parameétre de densgmologiqué par
=" (1.4)

Nous pouvons faire de méme avec la contribution de la corestagtt définir le paramétre
Qn par

A
Qp = — 1.
auquel cas I'équation de Friedmann (1.2) prend la forme
H*=H*(Q+Q k 1.6
= + 84 — 2H? | (1.6)

Nous pouvons en déduidé® = k (Q + Q, — 1) " a2, et nous voyons qu'il existe donc
une relation simple entre et la valeur dé2r = Q + Q, -

>1 +1
si2r ¢« =1 alorsk = 0 . a.7)
<1 —1

La valeur de21 détermine donc la géométrie globale de I'Univers. De réceolbes
servations du fond diffus cosmologique, ce rayonnemens @mimoment des derniéres
interactions entre les photons et la matiere de I'Univemprdial, ont montré quélr
était tres proche de 1 et que notre Univers était donc spaugadeplat (Balbi et al. 2000;
de Bernardis et al. 2000; Pryke et al. 2002). Pour conndiistdire compléte de la forma-
tion des structures, cette seule information n’est passaunfe. En effet, il faut également
savoir quelle est, en proportion, la contributiofRade chaque composante de I'Univers.

20n trouvera une défi nition exacte de la notion d’horizon dasecBck (1999) par exemple.
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1.2 Le contenu de I'Univers: le cadre A-CDM

L'Univers tel que nous le connaissons aujourd’hui contieverdes variétés de com-
posantes. La composante la plus évidente est faite de mais#ile que I'on trouve sous
forme d’étoiles et de gaz diffus agglomérés en galaxiescligg-mémes sont assemblées
en amas ou en des structures plus grandes encore. Cetteemigebaryons, c’est la
matiere ordinaire, celle dont nous sommes faits, ce mamusmus et moi.

La proportion en densité de cette forme de matiére peut lexi@tre estimée a partir
des mesures d’abondance des éléments chimiques. Biersgbdiste quelques incohé-
rences entre les mesures des quantités de deutérium dtidmlpprimordiaux, la densité
de baryongy, ramenée a la densité critique de I'Univexsest évaluée a

0.0095 < Quh? < 0.023, (1.8)

valeur obtenue en combinaison avec les résultats théaridpia nucléosynthése primor-
diale® (ot h = Ho/ [100 km.s~'.Mpc™'] est la constante de Hubble réduites: 0.72,
voir par exemple Freedman et al. (2001)).

Les estimations obtenues a partir d'observations direlgtesatiére (optiquement) lu-
mineuse sont bien inférieures au résultat ci-des@yus, (~ 0.0024h~!, Fukugita et al.
1998), ce qui implique que la majeure partie des baryonssaaditouver sous une forme
(optiguement) sombre, échappant a la détection directeifgergalactique chaud émet-
tant enX, naines brunes, trous noirs, etc.). Plusieurs faisceaumxlid&s suggérent for-
tement que les baryons, sombres et lumineux, sont loin dégsepter I'essentiel de la
masse contenue dans I'Univers. A petite échelle par exefiéileje de la dynamique des
étoiles au sein des galaxies indique la présence majertlaine masse invisible, percep-
tible uniguement au travers de ses effets gravitationmelsfig. 1.1) et appelée pour cette
raison matiere noire. On est tenté d'imaginer que cette neati@ire galactique est faite
d’objets baryonigues sombres, mais de récentes expésiamtiguent que de tels objets
ne peuvent constituer au maximum gid& du halo de matiére noire autour de la Galaxie,
la fraction favorisée par les observations étant de I'od#r20% (Palanque-Delabrouille
2001; Alcock et al. 2000). De méme aux échelles plus grandekduit la présence d’'une
composante massive sombre. A I'échelle des amas de gafmtiexemple, I'estimation
de la masse gravitationnelle conduit &

Om ~ 0.3 — 0.4 (1.9)

ou Q, représente la fraction de la masse totale, c’est-a-dira dealsse sombre et de la
masse baryonique visible (e.g. Mohr et al. 2000; Arnaud etC&l2P En comparant avec
la valeur de2, donnée en (1.8), il apparait clairement que I'essentiel dedase n’est
pas baryonique.

La nature de la matiére noire non-baryonique n’est pas @anjourd’hui. Bien en-
tendu, plusieurs possibilités ont été envisagées. Pdréme faiblesse de leur interaction
avec la matiére ordinaire, les neutrinos reliques du BigegBsemblent étre les candidats

3Pour un état des lieux concis des mesures d’abondance eisigts de la nucléosynthése primordiale
en aodt 2002, voir par exempiig-Bang Nucleosynthespar B.D. Fields et S. Sarkar dans Hagiwara
et al. (2002), source mise a jour annuellementgurp: / / pdg. | bl . gov/
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FIG. 1.1: Courbe de rotation de la galaxie NGC 3188&raite de van Albada et al. 1985).
On a représenté ici la vitesse circulalfg, en fonction du rayom a partir du centre de la galaxie.
En I'absence de matiére noire, on s’attend, pour de grant;ksVCQir ~ GM,is/T ou My est
la masse visible de la galaxie. Or, les points expérimentadiquent que pour 2> 10 kpc,
Veir ~ 150 km.s~! est constante. Ceci impliqufi: =~ G~1V2.r, ce qui révele la présence d'un
‘halo” de matiére noire dont le profil en densité décroit caamm?.

idéaux pour rendre compte de la masse invisible. On peut erogiie des neutrinos de
massen,, contribuent a la densité de I'Univers par une quantité

my

~92eV

D’un autre c6té, si I'on suppose gue les halos de matiére aoit@ur des galaxies sont
composeés de neutrinos, on peut poser une limite inférielearanasse : c’est la limite
de Tremaine-Gunn (Tremaine & Gunn 1979, voir aussi Peacoc®)X99 donnem,, >
80 eV quand on l'applique aux galaxies naines (Gerhard & Spetg§@P). Ainsi donc,
pour des valeurs raisonnables/de?, serait nettement supérieuf® = 1, et I'Univers
serait fermé, ce qui semble en désaccord avec les résulfadsirmentaux actuels. Par
ailleurs, les théories de formation des structures fondéesn modele de matiére noire
exclusivement neutrinique ne sont pas en accord avec lesvati®ns. Une matiere noire
entierement constituée de neutrinos semble donc exclue.

Les autres candidats non baryoniques de matiére noire esi¢rtie la physique des
hautes énergies. Il s'agit de particules exotiques, au@eleir existence n’a pas été prou-
vée expérimentalement mais découle uniguement, pour leemprd’extensions théo-
riques du Modele Standard, telle la supersymétrie (SUSY pemiintimes). Ces par-
ticules, qui seraient les reliques de la physique régisadntvers primordial, portent
collectivement le sobriquet de WIMP§'Weakly Interacting Massive Particles”) ou de

Q, h? (1.10)

4pParmi les WIMPs, la plus Iégeére particule supersymétriqppé¢lée génériquement LSP pour ‘Lightest
Supersymetric Particle”), éventuellement stable, esetdésignée. En fonction des modéles de SUSY,
I'identité de la LSP varie. C’est ainsi que dans le cadre dulde® Supersymétrique Minimal (MSSM),
c’est le neutralino qui remporte les faveurs actuelles. ..
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WIMPZILLAS selon qu’elles ont été ou pas en équilibre themgi@vec le reste de I'Uni-
vers et qu’elles sont moyennement massives (de quejgedsux dizaines de GeV) ou
trés massives (d&0'2 GeV a10'® GeV). Diverses expériences s’attachent a détecter di-
rectement ou indirectement I'existence des WIMPs, voirétarmhiner leur nature. Pour
le moment cependant, seules des limites, encore tres |agepu étre posées quant a
leur masse. En réalité donc, la nature de la matiére noite tesmystére et constitue
désormais un défi majeur pour la cosmologie et la physiqueadesules des années a
venir.

Enfin, pour atteindré)y = 1, un composant supplémentaire est nécessaire. Au vu de
récents résultats expérimentaux, fondés en particulrdrétude des courbes de lumino-
sité des supernovee (Riess et al. 1998; Perimutter et al) 1998ivers serait aujourd’hui
en expansion accélérée. Cette accélération serait ladféd constante cosmologigue
énergie du vide de pression négative, dont la densité djéndominerait aujourd’hui la
dynamique de I'Univers. Le problémeajustement finlié a la constante cosmologique a
suscité le développement de modéles selon lesquels l&atiéin actuelle de I'expansion,
un peu a I'image de l'inflation, serait due a un champ scalkdrguintessenc€, d’équa-
tion d’'étatpy = wgpg avecwg < 0 aujourd’hui (wg peut éventuellement dépendre du
temps, etwy = —1 correspond a une constante cosmologiguget p, sont la pression
et la densité d’énergie associées au chgmp

Tant du point de vue expérimertajue du point de vue théorique, on est encore loin
de connaitre la nature de D’autres études encore que celles qui reposent sur les-super
novee mettent cependant en évidence les effets d’une ctms@smologique non nulle.
Le modéle cosmologique qui ressort de ce que nous venonsidet\gui aujourd’hui
rend le mieux compte de I'ensemble des observations estéafppfeDM. Nous I'adopte-
rons comme cadre général pour toute la suite. Pour résuares,a@ modele, I'essentiel
de la matiere est constitué de matiere noire froide (“ColckDaatter”), la matiére or-
dinaire étant largement minoritaire. La contribution atfesde ces deux composantes a
la densité totale de I'Univers est donnée Papy ~ 0.3 ety ~ 0.03. La densité cri-
tigue 2y = 1 est atteinte moyennant une constante cosmologilgdent la contribution
est{2, ~ 0.7 aujourd’hui. Enfin, les composantes relativistes que ssphotons et les
neutrinos reliques des premiers ages de I'Univers appartintiensité totale une contri-
bution aujourd’hui négligeabl&., ~ 10~ et 2, ~ 2.107° respectivement. Nous allons
voir maintenant comment dans un tel cadre naissent lesigalax

1.3 Les germes des galaxies et leur croissance

D’un co6té, I'observation de structures compactes de matissemblées en galaxies
ou amas de galaxies établit clairement que I'Univers n’estipamogéne, du moins a

>Fine tuning” en anglais : si 'on s’accorde a penser queH#te naturelle de la physique des parti-
cules est la masse de Planel, on peut montrer que la densipg est donnée papy = Bmp =
3410'?% GeV.m 2 ol § est une constante sans dimension (on ais ¢ = 1). Les physiciens des
particules s'attendent a plusieurs contributiorts ahacune de I'ordre de I'unité. Or,Qiy ~ 0.7, alors
pa ~ 10 GeV.mi 3. Il faudrait donc ‘ajuster”trés fi nement les diverses cibuions a3 pour parvenir
aune valeupg ~ 10122,

6A ce jour, aucune particule fondamentale associée & un cheagire n'a encore été détectée, pasne
le fameux boson de Higgs du Modéle Standard.
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une échelle inférieure a 100 Mpc. D’un autre c6té, la déteatid’étude du fond diffus
cosmologique révelent qu'a I'époque de la recombinaisoit,qaiand I'Univers n’était
agé que de 300000 ans, la tempérafliide I'Univers était homogene a mieux que>
(c’est-a-diredT/(T) < 107, ou T = T — (T - voir par exemple Smoot et al. 1992;
Wright et al. 1992). Les fluctuations de densité étant li€geslactuations de température
(6p/{p) ~ 6T /{T)), il s’ensuit que la matiére était également trés homogéma@ment
de la recombinaison. Comment on passe d’'un état d’'une & faMnogénéité a un Uni-
vers aussi structuré gue nous le montrent par exemple la®gaes de galaxies, c’est la
question que nous allons aborder maintenant.

1.3.1 Le reégime linéaire

L'idée de départ des théories actuelles fait appel a la natimstabilité gravitation-
nelle. Sa formulation dans le cas d’un univers statiqueeré\d Jeans (1902) et sa premiére
adaptation a un univers en expansion est due a Lifshitz {1846ir des raisons de simpli-
cité, nous allons présenter la version de Jeans et inteduyipsterioriles modifications
dues a I'expansion. Le lecteur soucieux de connaitre leetreint complet de I'instabilité
gravitationnelle pourra trouver satisfaction en consultas ouvrages de Peebles (1980)
ou Peacock (1999) par exemple.

La théorie de Jeans

Partons d’un fluide de densite de pressiomp, de vitessa plongé dans un potentiel
gravitationnek. L'évolution du fluide est donnée par les équations suivgnte

Op+V(pw) = 0 (1.11a)
ov+((v-V)v = —Vo¢— % (1.11b)
V3¢ = 4nGp, (1.11c)

traduisant la conservation de la masse, la conservatiolinggulsion et le lien entre le
potentiel gravitationnel et la masse. On peut s’apercemminédiatement qu’un gas uni-
forme et statiqgue d’étendue infinie ne satisfait pas le systéi-dessus. Dans ce cas en
effet, une pressiop constante implique un potentiel gravitationgetonstant, d’aprés
I’équation d’Euler (1.11b). Si I'on substitue alogs= cste. dans I'équation de Poisson
(1.11c), on trouve que la densité du fluide doit étre nullequeyice qui n’est évidemment
pas satisfaisant. En d’'autres termes, nous venons devetrqu'une distribution homo-
géne de matiére ne peut étre statique et doit au contragayiétbalement en expansion
ou en contraction.

Par souci de simplicité, nous allons néanmoins faire congarslet nous laisser aller
a un tour de passe-passe (la fameuse “escroquerie de Jeansgipnsidérant que le cas
statique et uniforme est solution du systeme (1.11) et enttifpoy” que les forces gra-
vitationnelles sont nulles. On perturbe ensuite le systantmiade la solution statique et
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uniformewv, = 0, py = cste. eppy = cste. selon

p = po+p (1.12)
P = poth (1.13)
v = v (1.14)
¢ = ¢o+ o1, (1.15)

ou les quantités d'indice 1 représentent des perturbatamsoyenne nulle, faibles de-
vant les quantités non perturbées d’indice 0. Nous laisseobmle coté la question fas-
cinante de l'origine de ces perturbations. Rappelons €meht que divers scénarios ont
émergé au cours des trois derniéres décennies parmi lesguebdéle d’inflation (Sta-
robinskii 1979; Guth 1981; Linde 1982b,a,c), qui n’est pas $abfesses (e.g. Weinberg
1989; Green & Liddle 1996), remporte le plus grand succes,dampoint de vue scien-
tifique pour rendre compte d’'un grand nombre de faits cosgigles que du point de
vue de la popularité esthétique auprés de la communautétogiste. D’autres origines
possibles ont cependant été proposées avec toutefois mwisgcces pour des raisons
propres a chaque proposition (voir par exemple Kibble 19&iaich 1980; Vilenkin
1981, Brustein et al. 1995; Langlois 2001; Khoury et al. 2@lanco-Pillado & Bucher
2002). Le principal avantage des modeles d'inflation rédales ce qu’ils sont a méme
de prédire la forme du spectre de puissance des fluctuationerpiales. Le spectre des
fluctuations prédit egjaussieret invariant d’échelle dans la plupart des modeles infla-
tionnaires. Ces propriétés semblent correspondre aux\atems actuelles, ce qui est
un des arguments avancés en faveur de l'inflation. En reeamds travaux théoriques
supplémentaires sont indispensables pour que les altermat!'inflation deviennent des
modeles prédictifs En tout état de cause, les observations futures du fondsdifbs-
mologique par le satellitelRNCK® permettront sans doute de contraindre fortement les
modeles acceptables.

Mais revenons a l'instabilité gravitationnelle. Jusqilious n'avons pas encore parlé
de I'équation d’état du fluide. En vérité, pour fermer le eys¢ d’équations (1.11) dé-
crivant le fluide, il nous faut ajouter une relation entre lagsion et deux variables ther-
modynamiques indépendantes, la dengitt I'entropie spécifique par exemple, soit
» = p(p, s). Dans le cas d’'un gaz monoatomique non relativiste, la wvanat’entro-
pie spécifique peut étre exprimée en fonction de la variateersible d’énergie interne

dU = 3/2d(p/p) par
Tds = gd (%) + pd (%) (1.16)

en appliquant les deux premiéeres lois de la thermodynan{ifjusst la température du
fluide). La division de cette équation par dous permet d’exprimer le dernier terme de
I'équation d’Euler par

5 2
Ve _%¥p  Zryg, (1.17)
p 3pp 3

"Pour une revue des variations sur le modéle d'infhtion, pairexemple Linde (2000).

8Ce n’est plus vrai pour les cordes cosmiques, mais le speetrélictuations prédit ne permet pas, a lui
seul, de rendre compte des observations.

90n trouvera les informations sur cette mission européennexaanple a 'adresse
http://astro. estec.esa.nl/SA- general/Projects/ Pl anck/
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En reconnaissarf'y = g% comme la vitesse adiabatique du son, on peut, a l'aide

de I'expression ci-dessus, réécrire le systeme (1.11)w@tri’évolution du fluide de la
maniére suivante :

Op+V(pp) = 0 (1.18a)

2
ov+((v-V)v = —Vo¢p— 052% — gTVs (1.18b)
V3¢ = 4nGp. (1.18c¢)

Ainsi donc, les solutions perturbées du systeme (1.18) dé&pére la nature des
perturbations a travers le gradient d’entropie présens dari7). Si les perturbations
conservent I'entropie, le gradient d’entroiés est nul. Ce type de perturbations de-
vrait étre appelésentropiquemais des raisons historiques ont fait que I'on emploieta tor
pour les désigner le terme dlactuations adiabatiquegue nous continuerons d'utiliser.
Les modéles d'inflation, dans leur grande majorité, prédides fluctuations de ce type.

Il existe un autre type de perturbations. Dans un univers sigats composantes,
elles correspondent a des fluctuations des densités edativtre les différents consti-
tuants,py/p, €t pp/pom par exemple. Globalement en revanche, elles laissent latélens
totalep homogeéne. Or, la courbure de I'espace est directement gel@eensité locale.
Comme ces perturbations laissgninchangée, homogeéne, elles laissent également in-
tacte la courbure locale, d’ou leur nom plerturbations isocourbure®\ lui seul, ce type
de perturbation n’a pas permis I'élaboration d’'un modéléodmation des structures qui
rendrait compte des observations. C’est 'une des raisonslpsquelles les fluctuations
isocourbures ne sont plus aujourd’hui au centre des istéx&Etus-mémes nous focalise-
rons notre attention sur les perturbations adiabatiqoes,en gardant a I'esprit qu’'une
contribution isocourbure aux fluctuations de densité rpesttotalement exclue. De nou-
veau, les observations du fond diffus cosmologique pamisgsuments de la génération
de R.ANCK permettront d’évaluer I'importance relative des fluctoasi isocourbures.

Nous supposerons donc désormais que les perturbationssaipatiques. Nous pou-
vons a présent linéariser les équations du systeme (1.18)npower au premier ordre

opr = —poV -vy (1.19a)
_ 2 Vm
v, = -V — Cq ; (1.19b)
0
Vi, = 4nGp:. (1.19¢)

Il suffit alors de différencier (1.19a) par rapport au tempslefprendre le gradient de
(1.19b) pour obtenir
3?,01 = —pOV . 8,5’01 (1208)
V201
po

Définissons le contraste de densitpard = (p — po)/po = p1/po- Nous pouvons alors
combiner les équations ci-dessus avec la relation (1.19a) wouver la loi régissant
I’évolution temporelle du contraste de densité suivante :

026 = C2V?6 + 4G pyd. (1.21)

V- -0v, = —V?¢ —C? (1.20b)
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Nous pouvons maintenant en prendre la transformée de Faeiqui donne
026k + W =0 (1.22)
ou nous avons défini la pulsatianpar
w? = C2k?* — 47Gpy (1.23)

et la transformée de Fourier du contraste de densité par

Sk = / s(r)ekrdr. (1.24)

Les solutions de I'équation (1.22) sont celles d’'un os@liatharmonique de pulsatian
soit
5k X Akelwt + Bke_lwt (125)

ou Ay et B, déterminent les amplitudes relatives des mddesdépendent des conditions
initiales. D’apres (1.22), lorsque> k; = 4rGpy/C2, la pulsationu est réelle. On trouve
alors des solutions oscillantes d’amplitudes constardasf., ce qui correspond au fait
qu'a I'échelle) o k! considérée, la pression contrebalance la gravité. Si emche
k < kj la pulsationw est imaginaire. Dans ce ca§, est la superposition d’'un mode
croissant et d’'un mode décroissant. Assez rapidement, liarde du mode décroissant
devient completement négligeable devant celle du modsesant qui continue a se déve-
lopper exponentiellement.

Ainsi donc, il existe une échellg; = % caractéristique de l'instabilité gravitation-

nelle. Elle est donnée par
-
A=Csy | =5— 1.26
J S GPO ( )

et porte le nom déongueur de Jeangoute fluctuation de densité de taille supérieuig a
est instable et croit exponentiellement, les forces desmestant alors inefficaces pour
s'opposer a la gravité. On associ@ sgune masse caractéristiqié;, la masse de Jeans,

4 )\J 3
M;= 3 <5> Po (1.27)

et les structures stables gravitationnellement sont akidlss dont la masse est inférieure
a M;.
Univers en expansion

Le traitement correct de I'instabilité gravitationnellerdg un univers en expansion ne
donne pas des résultats tres différents. Il nécessite r@aarintroduction du systeme
de coordonnées comobiles que nous avons évoqué au toutddébeichapitre (voir note
1 page 5). L'évolution des modes de Fouidigrest alors régie par I'équation suivante :

026, + 2%6t6k W =0 (1.28)
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ou a est la dérivée par rapport au temps du facteur d’écleks

2

w? = 03% — 47 Gpy. (2.29)

Nous obtenons donc exactement les mémes équations que dassdiin univers sta-
tique, (1.22) et (1.23), & ceci prés qu’un terme d’amortisseie/a = 2H , dépendant
de I'expansion de I'Univers, est apparu dans I'équation dsclllateur harmonique. No-
tons que la relation de dispersion (1.29) ne différe pas d&)ta, dans le systéme de
coordonnées comobilek/a = kynys €St le nombre d’onde physique. Le critére d’instabi-
lité est donc inchangeé : ce sont les fluctuations dont laeta#t supérieure a la longueur
de Jeans qui sont instables.

La grande différence d’avec le cas statique est donc la pcésdu paramétre de
Hubble dans (1.28). Puisqu'il s’agit d’'un terme d’amortisemées perturbations de den-
sité ne vont plus croitre exponentiellement mais plus leetd. Cependant, I'effet du
parameétre de Hubble va plus loin : 'expansion de I'Univergrestintimement liée a son
contenu, a sa densité moyenne et en particulier a la comgogandomine sa densité.
C’est ainsi, par exemple, que dans un univers de densitqugitdominé par la matiére
non-relativiste (comme c’est le cas aprés la recombingismpression peut étre considé-
rée nulle, eCs ~ 0. L'équation (1.28) s’écrit alors

8265, + 226@ — 47G oy = 0. (1.30)

Or, dans un tel univers, le paramétre d’échelle évolue aveam@s selom « t%/° et le
parametre de Hubble est alors

87 a\? 4
H?>="—Gpy=|-| ==t (1.31)
3 a 9

En cherchant des solutions sous forme de loi de puissanget™, I'équation (1.30) peut
encore étre réécrite comme

4
n(n — "2 + gntn_2 — 47 Gpet™ =0 (1.32)
ce qui donne
s, n(n—1)+1%n
=— < 1.33
47TG,00 ( )
Mais d’aprés (1.31)2 = (67Gp,) ", d’oul I'on déduit
2
n=g ou n=—1. (1.34)

De nouveau nous trouvons un mode décroissgni ¢ 1, et un modey, o t*/3 dont la
croissance est plus lente qu’exponentielle & cause du @anertissement.
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1.3 Les germes des galaxies et leur croissance

Complications

Jusqu’a présent, du point de vue de l'instabilité grawtatielle, nous avons fait comme
si I'Univers ne contenait qu’un seul fluide. En réalité, noasdns vu, diverses formes
de matiére ou d’énergie coexistent. D’autre part, la proporen densité de ces diverses
composantes et donc leur importance relative pour la dymaenide I'Univers varie au
cours du temps. En effet, la conservation de I'énergie ex@gidans un univers en expan-
sion adiabatique nous permet d’obtenir I'équation d'étiolude la densité pour chaque
composante,

pi= =3 (L+w)p, (1.35)

ou I'on a utilisé I'équation d’étap; = w;p;. Si w; est constante, l'intégration de cette
équation est immeédiate et donne

p; o g~ 30Hwi) (1.36)
soit
pm = pm(ag)a™® matiére non-relativiste,
o = p(ag)a™* pourla matiére relativiste, (1.37)
pr = palao) constante cosmologique,

oua = a/ay est la paramétre d’échelle réduit. A I'aide de ces relationgpeut réécrire
I’équation de Friedmann (1.6) comme

H? =H§ [Qma +Qra™* +Qy + (1 — Qr) a7 (1.38)

ou les(; et Hy sont les valeurs actuelles des parametres. Ainsi donc,ebdj@quation
ci-dessus, en fonction de I'age de I'Univers, ce n’est pasdmmcomposante qui domine
sa dynamique. Le traitement complet de l'instabilité gationnelle doit tenir compte de
ce fait ainsi que des possibles interactions entre lesrdiftés composantes de I'Univers.

Nous I'avons vu, le spectre des fluctuations primordialedippar I'inflation est inva-
riant d’échelle, soiték\2 x k™ avecn ~ 1. Nous pouvons cependant identifier plusieurs
processus qui affectent le développement des fluctuatimdgsité avant la recombinai-
son et modifient cette forme simple du spectre. Ainsi, penlienat radiative (soit avant
Zeq = %T ~ 3.710° pourQ,h? = 4.2107%, Q, ~ 0.3 eth ~ 0.72), la matiere baryonique
est intimement couplée aux photons qui dominent la dynaeiDans ce cas, la pression
est essentiellement due a la pression de radia€igrns c¢/+/3, et la longueur de Jeans
est toujours proche de la taille de I'horizon. De fait, durbéate radiative, la pression
s'oppose efficacement a la croissance des perturbatiomsqada échelle inférieure d.

Par ailleurs, dans les premiers temps de I'Univers, lesquées de matiére noire sont
relativistes. Leur dispersion de vitesse par diffusiomdilffree streaming”) efface les
fluctuations de densité a toutes les échelles inférieuradaille de I'horizon. Ce phéno-
mene ne prend fin que lorsque la vitesse de ces particuldspiisselativiste.

Enfin, dans un plasma composé de baryons et de photons, lemflans de baryons
sont sujettes a ce que I'on appelle amortissement de Sitkka@ertissement intervient
jusqu’au moment du découplage des baryons d’avec les phodorfur et a mesure que
I'on s’approche de ce moment, le libre parcours moyen detopB@ugmente. Les pho-
tons diffusent hors des surdensités vers les régions meinsed. Mais puisqu’ils sont
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1 Formation des structures dans I’'Univers

couplés aux baryons, ils emportent ces derniers dans lewsecet les fluctuations baryo-
niques sont amorties, voire effacées. La talljedes plus petites structures qui survivent
a cet effet est donnée par la longueur de diffusion des pe@omoment du découplage.
En réalité, photons et baryons coexistent avec la matiere goi n’est pas sensible a
I'amortissement de Silk. Ainsi, apres le découplage phetmrgons, des fluctuations de
taille éventuellement inférieure)g dans le fluide baryonique sont induites par interaction
gravitationnelle par les fluctuations de densité de la matiéire.

De la méme facon que les divers processus physiques déedessils influent sur
I’évolution du spectre des fluctuations, ils affectent égant de maniére significative
I’évolution de la masse de Jeans. En effet, comme nous l&varmpage 13)/; dépend
de la pression, et par la méme de I'état physique du plasmsd#e. Pour une discus-
sion détaillée, on pourra consulter par exemple Kolb & Tu(t©90). L'évolution la plus
dramatique que subit la masse de Jeans intervient au momé&ntecombinaison. Avant
la recombinaison, la pression de I'Univers est dominée pardasion des photons. Nous
avons vu alors que la longueur de Jeans était voisine dédtdrarDans ce cas, la masse de
Jeans baryonique correspond a peu prés a toute la masseumdéans I’horizon et aucune
structure ne peut se développer par instabilité gravitagtie. Apres la recombinaison
cependant, les baryons n’étant plus couplés aux photopsession chute brutalement,
et la masse de Jeans décroit jusqu’a queldaesnasses solaires. Aprés la recombinai-
son donc, toutes les structures de masse supérieures aiegiElé M, peuvent croitre
subitement. Cependant, des processus de dissipatiomangatt avant la recombinaison,
comme les amortissements collisionnels (amortisseme®ilkleet non-collisionnels (dif-
fusion libre) que nous avons décrits ci-dessus, tenderidéezfles fluctuations de faibles
masses. Les caractéristiques des fluctuations qui sutauerdissipations dépendent des
processus dissipatifs ainsi que de la quantité et de lasndtumatiére noire présente dans
I'Univers. On consultera a ce propos par exemple Coles & Lunc(95).

1.3.2 Le régime non-linéaire et le refroidissement

L'approche perturbative que nous avons décrite dans |legmyhe précédent est ap-
propriée a I'étude de I'instabilité gravitationnelle ddes premiéres phases de son déve-
loppement, tant que la perturbation en densité reste rezgllg devant la densité moyenne,
soit tant quelp/p < 1. Dés que la perturbation en densité devient comparable ata de
sité moyenne, on entre dans le régime non linéaire et cqiteclpe n’est plus convenable.
Nous n’allons pas rentrer dans les détails du régime nonitengai est bien plus délicat a
étudier par essence. Nous présenterons rapidement un cad dj@fondrement isotrope
en symétrie sphérique, a titre d’illustration. Une telle giification est sans aucun doute
irréaliste : en vérité, I'effondrement de la matiere enmégion lin€aire n’est pas isotrope
et conduit a la formation de nappes de matiere bi-dimensite® Les simulations numé-
riques ont cependant montré que les résultats obtenusapardéximation sphérique sont
a peu pres corrects et utiles pour faire des estimationgténats simples.

Leffondrement sphérique

Une surdensités = (ps — p)/p, un grumeau sphérique S de matiére dont la densité
ps est supérieure a la densjiale I'Univers environnant peut étre considérée comme un
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1.3 Les germes des galaxies et leur croissance

systéme isolé (théoreme de Birkhoff). Son évolution eserpgr les mémes équations de
Friedmann ou cependant la densité est supérieure a la éensigue. Cette surdensité
se comporte donc comme un univers fermé dont I'expansi@mtitipour atteindre un
maximum. La surdensité commence ensuite a se contractenetit alors qu’elle s’est
détachée de I'expansion de I'Univers qui la contient. Danagedtun univers plat dominé
par la matiere, le détachement intervient lorségie: 4.6. Formellement, I'évolution ul-
térieure de la surdensité la conduirait a la contractiongiéta en un point. En réalité,
il en va évidemment tout autrement. Au cours de la contractiénergie gravitation-
nelle est redistribuée entre les particules en une dispeds vitesse, assimilable a une
énergie d’agitation thermique. Cette énergie cinétiquéethe suffisante pour s’opposer a
la condensation compléte. D’apres le théoreme du viriel, amemt ou I'effondrement
de la matiere sur elle-méme s’arréte, le rayon de la surieast deux fois plus petit
gu’au moment oU son expansion a atteint son maximum. Leastetde densité est alors

Dans le cadré\-CDM, ce sont les halos de faible masse qui se forment les premi
L'Univers apparait progressivement de plus en plus stréaurfur et a mesure que des
halos de matiére noire de masses de plus en plus grandesrfestoll émerge donc un
scénario de formation hiérarchique selon lequel les amgsaldaies se forment apres les
galaxies. En revanche, dans un cadre ou la matiere noini¢ deaade (HDM), les petites
structures se forment au moment ou les grandes se fragnezitdanc les galaxies appa-
raissent par la fragmentation de systemes de la taille das.dDette deuxieme possibilité
semble exclue au vu des observations, ne serait-ce que pargiements dynamiques
qui montrent que les amas sont plus jeunes que les galaxigsaféculier, 'amas de
Coma, longtemps présenté comme l'archétype de 'amadisé@ja est recemment révélé
comme un systeme dont la formation n’est pas encore achexseArnaud et al. 2001;
Neumann et al. 2001).

Le refroidissement

Pour que les galaxies se forment completement, il ne suffidpaconstituer des as-
semblages hiérarchiques de matiére noire : le gaz baryeuigjti se condenser suffisam-
ment pour que la formation d’étoiles puisse étre enclandbés halos de matiere noire
virialisés constituent pour les baryons de véritablesgsedes puits au fond desquels le
gaz s'effondre pour former les étoiles. Cependant, apresitdisation, le gaz est extré-
mement chaud et diffus, et pour se concentrer au fond du, idast qu’il se refroidisse,
gu’il perde de I'énergie par rayonnement. A cet égard, plus cas de figure se pré-
sentent. Si le tempg,, Nécessaire au refroidissement du gaz est plus long que pstem
de Hubblety, il est clair que le gaz n'a pas pu évoluer significativementaurs de
I'histoire de I'Univers. En revanche, &oo < tg €tteoo > ti (OUtk est le temps d’effon-
drement dynamique), le gaz se refroidit lentement et Seffe de facon quasi-statique.
Enfin, sit.o < t, la perte d’énergie du gaz est plus rapide que son effondrethpeut
donc se condenser au centre du halo de matiéere noire. C'dstmer cas de figure qui est
pertinent pour la formation des galaxies (Binney 1977; Re@striker 1977; Silk 1977)
pour laquelle la relation suivante

Leool < i (1.39)
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1 Formation des structures dans I’'Univers

est donc un critére discriminant simple. Il existe quatreantants processus de refroi-
dissement grace auxquels le gaz peut se condenser au cesitralds : I'effet Compton,
le Bremsstrahlung, la recombinaison et la désexcitatiduite par collision. On trouvera
une description physique claifede ces quatre processus, et de leur importance relative
en fonction de la densité et de la température, dans Silk &Bos (2001). Le calcul des
temps de refroidissement pour chacun de ces processusitataveformulation du cri-
tere (1.39) en conditions sur les grandeurs physiques éaistjues des nuages de gaz,
comme leur rayon ou leur masse. Ainsi par exemple, pour lg®barvirialisés dans des
halos de mass&/ ~ 10'2 M, la température du gaz €6t~ 10° K. Dans ce cas, c’est
le refroidissement par désexcitation collisionnelle qouinihe, et I'on peut montrer que
(1.39) se traduit par

Mg= fM < 1.210" f* Mg (1.40)

ou M, est la masse du gaz baryoniquefet= €,/ est la fraction baryonique de la
masse totale. Avec la contrainfe~ 0.1 donnée par la nucléosynthése primordiale, les
nuages de masse inférieur#(8' masses solaires sont donc capables de se refroidir. Dans
les cas ou le gaz est virialisé au sein de halos de mEsge10'? M, la température est
T 2 10° K et le processus de refroidissement dominant est le Breamshg. Le critére
(1.39) peut étre reformulé en

R < 610 f3?kpc (1.41)

ou R est le rayon du halo. Ainsi, de nouveau pgu 0.1, les nuages gazeux de rayon in-
férieur a20 kpc peuvent se refroidir efficacement. Ces considératiomgles permettent
par exemple d’expliquer la démarcation entre les galaxiaesnmf eu le temps de se refroi-
dir et les amas de galaxies au sein desquels le refroidisdgeriaepas encore été efficace
(Blumenthal et al. 1984, voir figure 1.2).

1.3.3 Le scénario hiérarchique A-CDM : ses succes

Le principal succes du scénario hiérarchique consistengement en la descrip-
tion des structures dans le régime linéaire, soit aux éehellaux temps ou les processus
physiques sont relativement simples. Ainsi, les prédistidn cadre\-CDM sont en ex-
cellent accord avec les mesures du spectre de puissanceictestibns du fond diffus
cosmologique (ce qui n'est pas étonnant : c’est en partieta da ce fond diffus que le
cadre a été établi). Par ailleurs;CDM permet aussi de rendre compte de I'abondance
des amas de galaxies dans I'Univers proche, et d'autresigtépistatistiques des struc-
tures a grande échelle sont correctement prédites. Pampéxel@ spectre de puissance
des structures observé correspond, avec un tres bon aacspectre de puissance prédit
par A-CDM (e.g. Efstathiou & Moody 2001; Percival et al. 2001; Dodelgt al. 2002).
Les prédictions d&-CDM semblent également compatibles avec les mesures direspec
de puissance obtenues a partir des foréts (Groft et al. 1999).

Mais les prédictions sont aussi bonnes, dans une certaisareyeaux échelles plus
petites. Moyennant quelques hypotheses simples que l'omraélus loin, les modéles
numériques de formation des structures permettent deeeodnpte de certaines proprié-
tés des galaxies. En particulier, on reproduit correctanaerelation de proportionnalité
entre la luminosité d’'une galaxie et sa vitesse interne tiiom (Tully-Fisher - galaxies

10]_e lecteur voudra bien néanmoipgiter attention aux erreurs typographiques!

18



1.4 Problemes et questions ouvertes
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FIG. 1.2: Diagramme de refroidissement cosmologiguxéait de Peacock (1999), adapté
lui-méme de Blumenthal et al. (1984), ou la densité baryaaitg est représentée en fonction de
la température. Les tirets indiquent les lignes de massedamtes (en unités de masse solaire). Le
long des traits pleingcool = i, pour des compositions chimiques du gaz (de bas en hauitesola
primordiale, et primordiale en présence d'un fux ionis#at.dessus de ces courbeésoo < t#.

Les amas de galaxies sont représentés par des points s@@glgalaxies étant schématisées par
des rectangles gris. La séparation de ces deux populatiopartiet d’autre de la courbe,o = t
indique bien le role essentiel de la dissipation radiatamesda formation des galaxies.

spirales) ou sa dispersion de vitesse (Faber-Jackson xigmlalliptiques). Simultané-
ment, en incluant dans les modéles les effets de la poussieparvient de méme a faire
correspondre la fonction de luminosité galactique catealec les observations (Kauff-
mann et al. 1999; Somerville & Primack 1999; Cole et al. 2000)

Malgré tous ces succes (auxquels viennent s’ajouter ceeiX@un’a pas cités), les
modéeles actuels du cadieCDM ne parviennent pas a rendre compte de toutes les ob-
servations et souffrent de quelques problémes qui pouuniéhessistent aux efforts des
chercheurs, en particulier aux échelles non-linéaires.

1.4 Probléemes et questions ouvertes

Le scénario de formation des structures que nous avonsseggians les paragraphes
précédents n’est malheureusement pas sans failles. teexiseffet certains problemes
auxquels ce scénario n’apporte pas de réponse, et certmasabrds subsistent entre les
prédictions que I'on peut faire dans son cadre et les résultservationnels. Nous allons
décrire les principaux problemes du cadrdCDM et nous attarder plus longuement sur
celui du sur-refroidissement pour lequel nous proposons datte thése des éléments de
réponse.
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1.4.1 Le centre des halos : probleme pointu. ..

Une des prédictions essentielles du catir€DM est le profil de densité des halos
de matiere noire. Les simulations numériques et les obisengss’accordent aujourd’hui
pour montrer que le profil Navarro-Frenk-Whitggw(r) o< 7~ (r +rs) ™2, est une bonne
représentation d’'un halo de matiére noire typique d’'unesmgalactique (Navarro et al.
1996, 1997). La région centrale de ce type de profil semblied®uméme poser un pro-
bleme. En effet, pour < rg, la vitesse de rotation au centre des galaxies devraiteroit
comme,/r. Cependant, les données observationnelles, en particalles concernant les
galaxies naines et les galaxies a faible brillance de seiffag. van den Bosch et al. 2000;
de Blok et al. 2001), montrent plutdét une augmentation lieéde la vitesse avec le rayon,
ce qui correspondrait approximativement a une densitétaotes Le cadré\-CDM, qui
dans les simulations prédit un pic central de densité, sexhidahc en désaccord avec la
réalité.

Pour trouver une solution a ce probleme, deux types d’ajygroat été mis en ceuvre.
Premiérement, tant que la nature de la matiere noire n‘'estpanue exactement, on
peut du point de vue théorique relacher certaines des higpeshqui sont faites habituel-
lement a son sujet. On peut en particulier construire un catbd (“Self Interacting
Dark Matter”), 1égérement différent d&-CDM, dans lequel les particules de matiére
noire posseédent une grande section efficace de diffusistige, leur annihilation étant
supposeée négligeable (Spergel & Steinhardt 2000). Au débla tbrmation des halos,
il N’y a pas de différence entre SIDM &tCDM car la densité est assez faible pour que
les collisions entre particules soient rares. Quand la tieaggmente par l'instabilité de
Jeans, les collisions deviennent suffisamment fréquemteisque les particules de ma-
tiere noire diffusent hors du centre du halo aussi vite dgsesont accrétées. De cette
facon, 'augmentation de la densité au cceur du halo est ayétée pic ne se forme pas.
Malheureusement, comme il a été rapidement montré (e.g.dt@th& White 2000),
I'effet des auto-interactions est en fait contraire a cehgompté : dans le cadre SIDM, le
probléme du pic de densité au cceur des halos de matiére nioinecese plus sévere que
dans le cadrd-CDM !

Au lieu de tirer profit de notre méconnaissance de la matiéire pour jouer sur les
hypothéses qui la concernent, I'autre voie pour trouveraatetion au pic de densité est
d’explorer la physique du gaz au seinCDM. On peut soupgonner par exemple que la
masse baryonique concentrée au sein des halos de matigreradanfluer sur leur profil
de densité. Divers effets peuvent étre envisagés. Gnedin & Z2@02) ont par exemple
examineé I'effet d’une réinjection maximale d’énergie mafdrmation d’étoiles au moyen
de simulations numériques mettant en ceuvre I'idée suivBiates une galaxie ou la for-
mation d’étoiles est extrémement efficace, le gaz envinonest violemment chauffé par
les vents stellaires et les explosions de supernovee. Au s&ia dalaxie naine, si I'éner-
gie cinétique injectée de cette maniere est suffisante,rangdn non négligeable du gaz
peut étre expulsée hors de la galaxie (e.g. Dekel & Silk 1986)sam cas idéalisé, le
temps d’expulsion peut étre plus court que le temps dynaenigeihalo de matiére noire
doit alors s’adapter de fagcon quasi-instantanée a I'agplnent relatif du potentiel gra-
vitationnel central, I'espoir étant que la matiére noirersgistribue de maniére moins
concentrée. Malheureusement, méme en considérant le trésnexou tout le gaz est
expulsé du halo hoéte, la densité de matiere noire au centtaldun’est diminuée que
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d’'un facteur deux a six (Gnedin & Zhao 2002). Les effets dejeétion d’énergie par la
formation stellaire semblent donc inefficaces pour résmadrprobléeme.

D’une facon générale, dans le cadvéCDM, la matiére noire n’étant sensible qu’aux
interactions gravitationnelles, il est naturel de cherd®s solutions au probleme du pic
de densité en faisant intervenir les forces de gravité. Rample, une bonne fagon de
modifier la densité de matiére noire au centre des halos de&reanla faire s’expandre
serait d’'augmenter sa dispersion de vitesse, sa “tempétapar friction dynamique.
El-Zant et al. (2001) ont exploré précisément cette satupiar des simulations Monte
Carlo dans lesquelles des grumeaux gazeux de maesas, a 10°M, évoluent dans
un halo de matiére noire correspondant aux galaxies ndhagtes leur étude, le profil
de densité est modifié apres quelques temps dynamiquessst daine forme NFW
a un profilp oc (r + ro)~!(r? + r2)~! qui tend vers une valeur constante peur
ro (Oury ~ rg). Cette solution semble donc tres prometteuse. Cependamty’'assure
a priori sa viabilité. En particulier, pour que ce mécanisme soit&®, les grumeaux
de gaz doivent survivre plusieurs temps dynamiques. Orsfiteamt leur impulsion a la
matiere noire, leur destin est de se concentrer au centretdatel gravitationnel du halo.
Localement, leur densité en nombre croit donc au cours dpgeet I'interaction entre
grumeaux devient inévitable. Des effets de marée et deicolltirecte sont susceptibles
de les détruire, ou encore d’induire en leur sein la fornmedi@toiles qui conduirait a leur
évaporation. Une étude plus poussée parait donc nécessairdgierminer si la friction
dynamique de grumeaux baryoniques apporte une solutidie eeprobléme du pic de
densité.

Enfin, signalons que des progrés restent également a faite glan observationnel.
Si plusieurs études concourent a montrer gqu'’il y a discard@mtre la réalité et les prédic-
tions théoriques (e.g. de Blok et al. 1996; McGaugh & de Blolkgl8®avtsov et al. 1998;
de Blok et al. 2001), de récentes études attirent en revdiattention sur la résolution
limitée des radio-télescopes qui pourrait étre a I'origihene mauvaise interprétation des
données (van den Bosch et al. 2000; van den Bosch & Swatedy.28@si, bien que
sérieux, le probleme du pic central de densité n’est po@urld pas suffisamment bien
défini pour requérir 'abandon du cadkeCDM.

1.4.2 Sous-structure : trop, ou pas assez ?

Un autre probleme, un peu moins séveére que le précédent pestiagvec 'avénement
des simulations numériques. Il s’agit de la surabondansesdas-structures de matiere
noire. Le scénario hiérarchigue CDM prévoit que les halos de faible masse se forment
les premiers et que les halos plus grands se forment paritanfpsogressive des plus
petits. Dans ce processus, les halos de faible masse ne sottysadétruits, une frac-
tion d’entre eux survit a cette fusion hiérarchique commesssiructure aux grands halos.
En vérité, les simulations numériques exhibent une quéatris importante de ces sous-
structures. En comparant la fonction de distribution déssges circulaireg. des halos
simulés avec celle des galaxies observées dans le Groupé bacglapercoit que les
sous-halos simulés, en particulier ceux pour lesqligis< 30km.s™!, sont jusqu’a dix
fois plus nombreux que dans le réalité (Klypin et al. 1999; kéaat al. 1999). En I'occur-
rence, le cadrd-CDM prédirait donc trop de galaxies naines satellites deoia Vactée.

Pour arriver a cette conclusion, un certain nombre d’hygsel non triviales doit ce-

21



1 Formation des structures dans I’'Univers

pendant étre formulé. Pour comparer le résultat des siroofaavec les observations, on
suppose entre autre que les moyens de détection des galakies et a faible brillance
de surface sont suffisamment précis pour affirmer que I'ebkedes satellites du Groupe
Local a été observé. Or, il est fort probable qu’en augmentasénsibilité des instru-
ments, on détecte la présence d’un certain nombre de gslagiees supplémentaires.
D’autre part, identifier chaque sous-halo simulé avec unaxgahaine présuppose que
tout halo de matiere noire est le site de condensation du ggohique, ce qui est loin
d’étre garanti. De ce point de vue d’ailleurs, une solutiorpeabléme des sous-halos,
élégante et solidement motivée dans le cadre cosmologigéte, proposée par Bullock
et al. (2000 ; voir aussi Benson et al. 2002; Tully et al. 2088 s’appuie sur les résultats
obtenus par Thoul & Weinberg (1996 ; voir aussi Efstathiof2;3Quinn et al. 1996) qui
ont montré qu’au sein de halos de vitesse circulaire inféei@30 km.s™*, la formation
des galaxies était largement inhibée en présence d’'un fenqhdtons ionisants. De tels
photons sont naturellement présents dans I'Univers désraaton des premiers objets,
et la réionisation compléte du gaz interviert & z.eion < 9 (Becker et al. 2001; Theuns
et al. 2002). Or, dans le cadreCDM, la majorité des halos de matiere noire de faible
vitesse circulaire se forme apréson. Les galaxies naines ne peuvent alors naitre par re-
froidissement qu’au sein des rard¥; de ces halos qui se forment avant la réionisation.

De fait, il est donc possible qu&-CDM corresponde a la réalité, auquel cas il faut
croire gue de nombreux sous-halos (quasiment) vides derderd au sein du halo de la
Galaxie. De telles surdensités locales de matiére noire ldalgtection est envisageable
par effet de lentille gravitationnelle, sont alors susit#es d’exercer, par effet de marée,
une action destructrice sur les disques stellaires fingarstiques des galaxies spirales
comme la nétre. Cependant, seuls des satellites de grarmsten@mparable ou supé-
rieure a celle du Grand Nuage de Magellan par exemple, peuvamdcar sérieusement
I'intégrité des disques galactiques (Velazquez & WhiteQ9®ans ce cas, le probleme
des sous-structures se ramene en fin de compte a compreigrewsquoi on n'observe
pas assez de satellites dans le Groupe Local (e.g. Tully ed@2)2soit pourquoi la for-
mation d’étoiles dans les halos de faible masse a été si fieacef (e.g. Stoehr et al.
2002).

1.4.3 Sur-refroidissement et problemes connexes

Le sur-refroidissement est peut-étre le probleme le pltiswéde la formation des
galaxies. Tout comme les problemes décrits précédemneestirirefroidissement s’est
révélé par le biais des simulations numériques. Identifi®\fzte & Rees des 1978, il est
apparemment la conséquence directe du critere méme detionnig,, < tx, formulé a
peine un an auparavant. Nous allons voir maintenant préeiséde quoi il s'agit.

Le temps de refroidissement d’'un nuage protogalactiquééfsti comme le temps
gu'il lui faut pour perdre une fraction notable de son érergterneF, soit

E ‘ (1.42)

teool = ‘ E

ou E = dE/dt est le taux de perte d’énergie. En I'absence de chauffag@giees nettes
d’énergie sont déterminées par la fonction de refroidigsdrh qui dépend de la tempé-
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rature7’ et de la composition chimiqug du milieu (la métallicité). Le temps de refroi-

dissment s’écrit alors
3 nkT

teool = = 5o
cool 2n2A(T, Z)u

ou & est la constante de Boltzmann. Comme on peut le vgy, est inversement pro-
portionnel a la densité du miliew. En conséquence, le refroidissement d’une galaxie en
formation est un processus intrinsequement instable :lplgsz se refroidit et plus sa
densité augmente, mais plus la densité du gaz est grandesqiuefroidissement est ef-
ficace. Ainsi, dés que le gaz au sein du systéme est capableafeosdir, il tend a le faire

de facon catastrophique. De fait, la fraction de gaz en pherssed étoiles) a notre époque,
prédite par les modeéles aussi bien analytiques que nunesrigépasse largement la va-
leur estimée par les observations (White & Rees 1978; Whikeehak 1991; Cole 1991;
Blanchard et al. 1992). Le probléme est trés sérieux, pigadiabsence de tout méca-
nisme de réinjecton d’énergie, la fraction de gaz qui déwaajourd’hui se trouver sous
une forme condensée atted% de la quantité de baryons présents dans I'Univers (Blan-
chard et al. 1992). Or, ce chiffre est en total désaccord @&gealiservations qui montrent
que seule une partie dea 10% du gaz est condensée aujourd’hui (e.g. Blanchard et al.
1992; Fukugita et al. 1998; Balogh et al. 2001).

Le sur-refroidissement a une autre conséquence dans ke deslimodéles de forma-
tion des galaxies. Il s’agit du probléeme du moment anguldé®disques galactiques qui
se forment au cceur des halos de matiere noire. Chaque halercoumoment angulaire
au cours de sa formation par I'effet du couple des forces déenaxercées par les halos
voisins. La rotation du halo peut-étre caractérisée paatampétre de rotation réduit

(1.43)

Ay = T (1.44)
ou My, Jy et By sont la masse, le moment angulaire et I'énergie du halo. Auemaoy
simulations aN corps, différents groupes de chercheurs trouvent pauapproximati-
vement la méme dispersion autour d’'une méme valeur moyénpe~ 0.05 (voir Cole
et al. 2000).

Maintenant, si au cours de leur accrétion les baryons ceeseleur moment angu-
laire, alors les disques formés au centre des halos posdsidetes propriétés de taille et
de moment angulaire observées dans I'Univers local. Encpdigif, on peut montrer que
le rayon du disque formé estisc &~ Ay ou Ry est le rayon viriel du halo héte. Cepen-
dant, dans les simulations numériques, le gaz perd en9i¥@nde son moment angulaire
par friction dynamique sur le halo de matiére noire, en cguegce de quoi, le disque
formé est beaucoup trop petit (e.g. Navarro et al. 1995; Sttin& Navarro 1999). Les
simulations numériques sont donc incapables de reprotksrdimensions des disques
galactiques observés.

Néanmoins, remarquons que lorsque I'on retarde artificredlg le refroidissement
du gaz jusqu’a ~ 1, les modéles numériques donnent des résultats compadil#edes
observations (Weil et al. 1998; Eke et al. 2000). En consiutéaussi le probléme parent
du sur-refroidissement, on peut en déduire qu’un procedsusinjection d’énergie dans
les galaxies en formation est indispensable pour que legl@®dumériques reproduisent
les données observationnelles.
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Enfin, depuis quelques dizaines d’années, I'outil de peétdn des cosmologistes
pour étudier la formation des structures est ce que I'on lEppaodélisation semi-ana-
lytique” (MSA). Dans le cadre des MSA, la formation hiérarcl@qles amas de matiére
noire par agglomeération gravitationnelle est suivie pa méthodes efficacesM corps
ou de Monte Carlo. La physique du gaz baryonique est quarle aestituée par I'im-
plémentation de modeles analytiques simples, de “re¢gieag-on lire parfois (voir par
exemple Cole et al. 2000, et références citées). Le pesfewtiment des MSA a per-
mis l'inclusion de détails de plus en plus fins et précis, atlerefroidissement apparait
moins critique, bien que toujours non résolu. Il est a nodégeadant que I'accroissement
de résolution dans les méthodes numériques peut avoiet’efferse a celui escompté
en ce qu'il introduit un phénoméne de sur-refroidissemetificael supplémentaire (e.g.
Yoshida et al. 2002). Pour résoudre véritablement le probjél faudra dorénavant dis-
tinguer I'effet du sur-refroidissement réel de I'effetifictel introduit numériquement.

1.5 Source(s) des problemes

Comme nous l'avons suggére, de I'énergie doit étre réidgedains le gaz baryonique
pour que les simulations donnent des résultats en accodlavwealité. Plus généra-
lement, si les modéles que nous avons évoqués ci-dessuspa®monné des résultats
satisfaisants, c’est parce gu'ils ignoraient la physiquealz (et continuent a le faire dans
une certaine mesure). lls décrivent bien le destin des li@asatiere noire, entierement
régis par la gravité qui est relativement facile a simulerdestin du gaz cependant, et la
formation d’étoiles en particulier, dépend en ultime resale la pression et des phéno-
meénes hydrodynamiques qui, au contraire de la gravité nppdss probléemes numériques
ardus. En outre, la fonction de refroidissement dépendaterhement de la composi-
tion du gaz, la chimie tient une place importante au cceur derfadtion des structures.
Avec I'avénement des MSA, il a été possible d’incorporer urande part de ces ingré-
dients dans les scénarios de formation, avec toutefoisudess mitigés. Pour empécher
le sur-refroidissement, I'idée naturelle est d’injecterl&nergie dans le gaz au cours de
sa condensation par des mécanismes de chauffage.

1.5.1 Chauffage, rétroaction et autorégulation

Deux types de réinjection d’énergie ont été envisagés. Lamiprs font appel a des
sources extéerieures, comme par exemple le réchauffemenipayonnement/V io-
nisant fourni par les premiers objets lumineux (e.g. Couch&dees 1986; Efstathiou
1992). Il est vrai, nous lI'avons vu plus haut, que ce mécamisemble efficace pour em-
pécher le refroidissement des baryons dans la majoritéales te tres faible masse. Au
sein de halos plus massifs cependant, son effet est lintité, feaction prédite de gaz
sous forme dense reste largement incompatible avec lesvalises. Pire, le rayonne-
ment ionisant tend méme a réduire davantage le moment aregetda taille des disques
galactiques, aggravant par la-méme le probléme (Navarrea®etz 1997).

L'apport d’énergie dans une galaxie en formation peut e#iement venir de I'inté-
rieur. En effet, la formation des premiéres étoiles et llegn de supernoveae injectent
de I'énergie sous forme de vents et de rayonnement. Lesr@stsupernovae qui se pro-
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pagent a grande vitesse dans le gaz interstellaire le rfehagubstantiellement en y
déposant leur énergie cinétique. Cette forme de rétraastilaire retarde notablement
la condensation du gaz. La vie et la mort des étoiles comr@enc la naissance des
étoiles suivantes : la formation des étoiles est autorég&léur les halos de faible masse,
I'énergie injectée par la rétroaction stellaire est ménifissunte pour expulser I'essentiel
du gaz hors du halo de matiere noire héte et pour inhiber déafédrmation ultérieure
d’étoiles (e.g. Dekel & Silk 1986).

La rétroaction stellaire, comme processus d’injectiomdi§ie, semble plus promet-
teuse que le chauffage par rayonnenigmt. Certes, les simulations numériques qui en
tiennent compte trouvent toujours que la taille des disgirasilés est trop petite. Néan-
moins, la différence entre observations et simulationstrpéus d’'un ordre de grandeur,
mais plutdt d’un facteur deux (e.g. Sommer-Larsen et al. 2002

La rétroaction stellaire n'est cependant pas encore lagéaneherchée. Une diffi-
culté a laquelle elle doit faire face est de ne pas retarderlemgtemps la formation des
étoiles. Dans un tel cas en effet, la population stellairedikepues prédite serait bien trop
jeune par rapport aux observations. Enfin, 'explosion geswovee injecte des éléments
lourds dans le gaz interstellaire a partir duquel se fornengtoiles subséquentes. Or,
la modification de la chimie du gaz n’est pas sans conségaengdes propriétés des
étoiles formées. Un enrichissement trop important en métaex poussieres change en
particulier la couleur des étoiles et des galaxies qui leetyent.

La prise en compte, dans les simulations, de la physiquédldétdu gaz a tout de
méme permis d’aboutir & des résultats prometteurs. Ceggiropriétés des disques ga-
lactiques sont tres bien reproduites (e.g. Somerville & Bckn1999; Sommer-Larsen
et al. 2002). Quant au probléme du sur-refroidissement, mikeeétre en bonne voie de
le résoudre : la fraction de baryons condensés aujourd’atiemt plus que23% dans les
simulations récentes (Yoshida et al. 2002). Certes, onnestre loin de$% déduits des
observations, mais le progres accompli depuis une dizaammées est notable.

1.5.2 Eléments manquants

En dépit des progres récents, les modélisations ne sontuigupas en accord parfait
avec les observations. On peut trouver facilement au moims ésons pour cela. D’un
c6té, les processus physiques du gaz dont on tient compt@sonl’heure encore mo-
délisés par des recettes approchées. En particulier, nanguans toujours d’'une théorie
correcte de la formation des étoiles. Le taux de formatic@tailes ainsi que sa dépen-
dance en redshift restent donc inconnus. Dans les MSA, certgugst généralement
choisi de la forme

i, = cond (1.45)
T
oUmcong €St la masse totale de gaz condensé. Toute I'ignorancefeumation des étoiles
est alors dissimulée dans le paramétre d’efficagitée plus simple est de considérer
constant, mais d’autres choix sont évidemment possibleshédireusement, on dispose
de peu d’indices pour motiver physiquement ces choix. De lmenfacon, le taux de
chauffage par explosion de supernovee est modélisé par

Misn = EsnlTl (1.46)
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OU €5 I'efficacité de chauffage. De nouveau, peu d’arguments pjogsi sont disponibles
pour fixereg, et ses éventuelles variations contextuelles. Ces paresn@r d’autres que
nous n’avons pas évoqués) sont alors laissés libres daMSAs et c’est par le truche-
ment de leur ajustement relatif que I'on parvient aux merdaésultats.

D’un autre c6té, le gaz protogalactique est certainemeaet adijinstabilité thermique,
soit sous sa forme classique (Field 1965), soit sous uneefalynamiquement assistée
(e.g. Hennebelle & Pérault 1999). Le disque galactique est dasceptible de se dé-
velopper en un milieu multiphasique, ce qui n'est sans dpagesans conséquences sur
I'histroire de sa formation. Jusqu’a tres récemment, laaare potentiellement multi-
phasique du gaz protoglactique a été mal traité dans la pldpa modéeles numériques
(voir Semelin & Combes 2002). Par ailleurs, certains ingnét$ physiques sont pour
I’'heure complétement ignorés dans I'implémentation dedétes numériques. Il s’agit
par exemple du champ magnétique, de la turbulence, du dggufiar rayons cosmiques,
de la formation et la destruction des molécules, des efiefenation stellaire “épidé-
mique”, pour n’en citer que quelques-uns. Or, il suffit d'éaude gaz interstellaire de la
Galaxie pour se rendre compte que ces ingrédients sont iameyt/oire essentiels pour
sa dynamique et sa structuration. Il est alors indéniablanquodéle correct de la forma-
tion des galaxies ne sera obtenu que lorsque I'on dispo&ama théorie compléte de la
formation stellaire et que I'on aura incorporé dans les rfesdia description détaillée de
la physique du gaz.

1.6 Perspectives

Dans le cadre que nous avons esquissé dans la premiére paréieldapitre, la forma-
tion des structures, a grande échelle, est relativementdoiprise. Nous disposons tant
d’'un modele cosmologique bien défiliCDM) que d’un scénario hiérarchique dans le-
quel la formation des halos de matiere noire, régie par Mtgraest correctement décrite.
A une échelle plus petite cependant, la formation des gedaxiste un probleme irrésolu.
Sa compréhension nécessite la description précise elléetias processus physiques que
subit le gaz baryonique et qui jouent un réle certain danssinire thermique. Nombre
de ces processus sont désormais incorporés dans les meeldiesnalytiques, et des pro-
grés notables ont pu étre accomplis. Cependant, la situesiotoujours loin d’étre satis-
faisante. Faute de leur compréhension intime, les prosetestetroaction sont, la plupart
du temps, incorporés dans les modeéles d’'une maaiéteoc Par ailleurs, nous I'avons
dit, de nombreux éléments potentiellement importantstrpas été pris en compte, parmi
lesquels la turbulence, le champ magnétique, etc. Or, orbeaitque ces phénomeénes
ont des effets déterminants sur la physique du gaz intlxiséetle notre Galaxie. Rien
de plus légitime donc que de s’inspirer de I'étude du Milietetstellaire pour tenter de
résoudre le probléme du sur-refroidissement. C’est ce qus allons faire dans le reste
de ce manuscrit en nous concentrant sur I'instabilité tigprenet le champ magnétique.
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structures souffre de plusieurs problémes sérieux, eitpket lorsque I'on s’in-

téresse au régime non-linéaire. Les modeles sont a I'ésed@complets, et il est
indiscutable qu’une incorporation détaillée de la physidas baryons est indispensable.
S'’il est une branche de I'astrophysique ou la physique degoha est étudiée en pro-
fondeur, c’est bien la description de notre propre Galax@eeton Milieu Interstellaire
(désigné par MIS dans la suite de ce manuscrit). Le MIS esysig@ime complexe et sa
description précise fait appel simultanément a de nombpeasessus. Il est fort a parier
que la plupart de ces processus physiques ne sont pas speEsig MIS, mais qu’ils sont
inhérents a tous les systémes gazeux, comme par exempl®tegalaxies, pourvu que
les divers acteurs de cette physigue soient réunis en laur/see titre, le MIS, direc-
tement accessible a I'observation, constitue un laboeatwturel idéal dont I'étude et la
compréhension peuvent indiscutablement nous fournir léesaits précieux pour appreé-
hender la physique du gaz protogalactique et la formatiagrstteictures. C’est pourquoi
nous allons, dans ce chapitre, nous concentrer sur dewoptaires typiques du MIS
et que nous pensons susceptibles d’avoir joué un réle tefans la formation des ga-
laxies. Il s’agit de I'instabilité thermique, intrinsega¢out systeme gazeux dont la courbe
d’équilibre thermique n’est pas monotone, et de la magyéi@uynamique qui repose
sur I'existence d’un champ magnétique dont la présence lgarnsystémes protogalac-
tiques sera justifiee au chapitre 4. Aprés avoir décrit I'esskde ces deux phénomenes,
nous allons les associer dans I'étude d’'un mécanisme cagpdiu MIS, de stockage et de
transfert d’énergie des grandes échelles vers les pefitesme nous I'avons relevé dans
le chapitre précédent, le sur-refroidissement est I'unpteblémes des modeéles actuels
de formation des galaxies. Il consiste pour I'essentiel @ perte trop rapide d’énergie
de la galaxie en formation. Identifier au sein du MIS un méraeide stockage efficace
d’énergie transposable aux protogalaxies permettraitpdieter un élément essentiel a la
résolution du probléme de sur-refroidissement.

Mais avant d’en arriver 1a, nous allons commencer par uneskatéscription du MIS.
Bien entendu, il ne s’agit pas ici de prétendre donner ungerexhaustive de la physique
du MIS et de la Galaxie - cela dépasserait de loin le cadre de ttgise et les connais-
sances de son auteur. L'objet de I'introduction qui suitoésih plutét de planter le décor
dans lequel évoluent les acteurs, 'instabilité thermiguéa magnétohydrodynamique,
sur lesquels nous focaliserons notre attention par la.dligst indéniable que certains
travaux essentiels sur le MIS n’ont pas trouvé place parsnid&erences bibliographiques
citées, et le lecteur bienveillant voudra bien ne pas m’ein teyueur.

COMME nous l'avons vu dans le chapitre précédent, la théorie dertadtion des
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2.1 Le Milieu Interstellaire

La Galaxie n’est pas faite uniquement d’étoiles. Bien queskatiel de la masse de la
Galaxie réside effectivement dans sa composante stelamgjeure partie de son volume
est occupée par du gaz interstellaire. Ce MIS est le sieg@ddmeux phénomenes qui
en régulent les propriétés physiques et la compositionigiie Laissant volontairement
les aspects chimiques de c6té, nous concentrerons nanéattsur la physique du MIS.

Les observations du MIS montrent que le gaz interstell@at@eisent dans différents
états (encore appelés “phases”) de température, de densiiénisation. On distingue
habituellement cing phases. Nous avons tout d’abord le gaziqtie neutre a basse tem-
pérature §0 — 100 Kelvins, 100 cm =2 de densité), le méme aux températures “tiedes
(3.10% — 10* Kelvins, de densité cent fois plus faible que le précédémjaz atomique
tiede mais ionisé cette fois, et enfin le gaz ionisé chadtielvins) et diffus (0~ cm~3)
produit par les explosions de supernovee. Ces quatre plpasgdesquelles I'auto-gravité
joue un réle mineur, semblent toutes en équilibre de preqsir par exemple McKee
1995). A ces quatre phases vient s’ajouter le gaz moléeylpartie centrale des nuages
d’hydrogéne atomique froids, hors équilibre de pressi@t é&s phases citées précédem-
ment, mais ou la gravité joue un réle important. Cette phased du gaz se présente sous
la forme de grands complexes gravitationnellement liésgaaix d'étoiles en formation,
qui possedent une forte structure interne en densité esprmion de vitesse. Nombreux
sont les auteurs qui ont suggéré que la condensation pabilitgt thermique, dont nous
parlerons plus loin, était a I'origine de cette structurdtiphasique du MIS (e.g. McKee
& Ostriker 1977; Wolfire et al. 1995).

D’un autre c6té, on sait depuis longtemps que le MIS est uremilirbulent parcouru
par des flots supersoniques (e.g. Larson 1981; Scalo 1983 )nksures de dispersions
de vitesses non thermiques (Solomon et al. 1987; Caselli &$1%¥995) montrent que
le MIS est loin d’étre paisible. Ces observations ont conddiélaboration de modéles
selon lesquels les nuages ne sont pas des condensatiomsgtiess mais des fluctua-
tions passageéres de densité dues a la turbulence. Cetgdnssasont méme allés jusqu’a
affirmer que I'équilibre de pression thermique n’était dane pertinence pour le MIS
(Ballesteros-Paredes et al. 1999; Vazquez-Semadeni €l). Zes affirmations doivent
cependant étre prises avec précaution, ne serait-ce quidd’des dernieres avancées sur
le sujet qui montrent que la condensation de nuages pabiligtahermique pouvait étre
en vérité déclenchée par les mouvements a grande échellaedbkdie & Pérault 1999).
En tout état de cause, il semble trés probable que linglilermique et la turbulence
ne sont pas exclusives I'une de l'autre dans leur réle strant au sein du MIS (Dib &
Burkert 2002).

D’autres interprétations ont été formulées pour expligiéaigissement non ther-
mique des raies spectroscopiques. En particulier, pouireecompte des mouvements
supersoniques internes aux nuages, on invoque les ondesnigghétiques (Arons &
Max 1975) qui circulent le long des lignes du champ magnétigterstellaire. Comme
nous allons le voir dans le paragraphe 2.4, ces ondes pelemBtmer suffisamment
d’énergie pour contribuer de maniére significative a I'éqreé des nuages froids du MIS
(e.g. Falgarone & Puget 1986; Carlberg & Pudritz 1990; ZwesbklcKee 1995). Dans
certains cas, comme je I'ai montré dans Langer & Puget (20@®)port d’énergie aux
nuages atomiques froids du MIS par les ondes hydromagrstjpput dépasser d’un ordre
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de grandeur I'énergie contenue dans le champ magnétigtigustaDe fait, ces ondes
fournissent une force potentiellement efficace pour s'sppa la compression et a la des-
truction des nuages par les flots turbulents a grande échelle

Dans la description du MIS que nous venons de lire, j'ai laigdéntairement de
c6té le role de la chimie ainsi que celui de la gravité. Asserdnd’autres phénomeénes
pouvant jouer un role de premier plan dans certaines sns(ies instabilités hydrody-
namiques par exemple) viennent encore s’ajouter a la cotghaanifeste de la physique
du MIS. L'objectif de cette thése n'étant pas d’établir ungrdrchie exhaustive des pro-
cessus qui régentent I'évolution du MIS, je choisirai dade®rer dans ce qui suit. Je vais
maintenant brievement introduire l'instabilité therméget quelques éléments de magné-
tohydrodynamique sur lesquels repose le mécanisme dderad®nergie des grandes
aux petites échelles que j'ai examiné au cours de ma thesesataus verrons au para-
graphe 2.4.

2.2 Linstabilité thermique

L'instabilité thermique, rapidement évoquée dans le pae précédent, tient une
place essentielle dans la physique du MIS. Cependant, soporiamce ne se limite pas
au MIS, loin de la : on la retrouve dans d’autres situatiotigphysiques et méme en-
core dans d’autres domaines (pour la physique des plasmiagpar exemple Meerson
1996). On soupgonnait son role dans plusieurs environnanastrophysiques depuis les
années 1950 (Parker 1953; Zanstra 1955; Athay & Thomas 1988) ¢e n'est qu’au
milieu de la décennie suivante que Field (1965) a posé lesslfasmelles solides de la
théorie sous-jacente a l'instabilité thermique. Depuiguttes chercheurs ont prolongé
I'étude de l'instabilité thermique (par exemple Balbus @9Bahlburg et al. 1987; Bal-
bus 1991; Chun & Rosner 1993; Ibanez S. et al. 1993; lllandatgumenshchev 1998;
Gomez-Pelaez & Moreno-Insertis 2002), mais I'essentiel elgu est nécessaire a sa
compréhension est contenu dans l'article original (oggdevrait-on dire) de Field, et je
vais largement m’en inspirer.

2.2.1 “Thermique”?

Avant de présenter rapidement I'instabilité thermiquesdencadre du MIS, com-
mencgons par examiner les termes de l'intitulé de ce paragrafput d’abord, pourquoi
s'agit-il d’instabilité “thermique”? La réponse est simaplles mécanismes en jeu sont
exclusivement des processus de chauffage et de refranksdgeEn effet, le MIS est en
permanence le siege de processus qui tendent & modifier gartgare par perte ou gain
d’énergie.

Il existe de nombreuses sources de chauffage du MIS pargquddss on peut citer
a titre d’exemple I'effet photoélectrique sur les graing(é@algarno & McCray 1972;
Draine 1978) et les grosses molécules du MIS (e.g. D’'Hendecoléger 1987; Vers-
traete et al. 1990), les rayons cosmiques (e.g. Spitzer & $knH968; Field et al. 1969)
et les rayonsX (e.g. Silk & Werner 1969; Habing & Goldsmith 1971). Paralléletraux
processus radiatifs, il existe des sources de chauffagamuges comme la dissipation
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des chocs hydrodynamiques (Spitzer 1982) ou la dissipd@smondes hydromagnétiques
(Zweibel & Josafatsson 1983).

Les processus de refroidissement sont essentiellemerdiwdetygpes : les processus
qui conduisent a une perte nette d’énergie d’une part et qaureposent plutdt sur un
échange de chaleur d’autre part.

Dans le MIS, la perte nette d’énergie ne peut étre obtenue guikp phénomenes
radiatifs. Le déroulement complet d’'un refroidissement ggonnement implique tout
d’abord I'excitation collisionnelle des particules du mil puis leur désexcitation par
émission de photons. Alternativement, il peut y avoir émissle photons lors de la re-
combinaison des particules ionisées avec les électrams ldu milieu. Dans les deux cas,
il y a perte d’énergie (et donc refroidissement) seulemele milieu est optiquement
mince, c’est-a-dire si les photons libérés peuvent s'gobiagu milieu sans étre réabsor-
bés en cours de route. Le refroidissement dépend de la caropahimique du milieu.
Plus le plasma est riche en éléments lolyrgdus il y a de possibilités de transitions
radiatives et plus le refroidissement est efficace. Cep#ndaivant les conditions phy-
siques du milieu, ce ne sont pas les mémes agents qui donemeftoidissement. C’est
ainsi qu’aux températures moyennes du MIS (quelques cexstaie Kelvins), le refroi-
dissement est dominé par le carbone ionisé une fois. P@inditt des températures de
quelques dizaines de Kelvins, le refroidissement est plesgrincipalement grace aux ni-
veaux rotationnels de la molécule de dihydrogéne. Inveeséma trés haute température,
c’est le refroidissement par rayonnement de freinage (Bsét@hlung) qui domine.

Un mécanisme de refroidissement qui repose sur I'échangéalewr a été étudié
dans le cadre du MIS par McKee & Ostriker (1977) et Begelman &bt (1990). Il
s’agit de I'évaporation de nuages froids plongés dans uim@mement chaud a la suite
de laguelle le milieu chaud est refroddEn vérité, I'évaporation n’est pas un processus de
refroidissement a proprement parler mais ce phénoménechim e température du gaz
chaud d’augmenter (voir par exemple McKee 1995).

2.2.2 ‘“Instabilité” ?

Enfin, voyons maintenant pourquoi il est question d“indted3. Tout comme un ro-
cher en équilibre instable au sommet d’une colline risquanaindre coup de vent, de
prendre de la vitesse et de dévaler la pente, de méme le NlISe $fouve dans un équi-
libre instable, peut-il étre précipité, sous I'effet d’uperturbation, dans une évolution
dramatique, sans possibilité de retour spontanné a satmondfitiale. A regarder la fi-
gure 2.1, on se rend compte que I'on peut définir un critére Isippur la stabilité du
systeme. Si la pente de la colline est négative (fig. 2.1@ypdher est en équilibre in-
stable. Si la pente est positive (fig. 2.1(b)), I'équilibrerdaher est stable : écarté de sa
position initiale, il va redescendre au creux de la valléeiéuellement osciller autour du
point d’équilibre si les frottements sont négligeablelsgnl va de méme pour la stabilité
thermique du MIS.

10n désigne ainsi globalement tous les éléments chimiquedalorasse atomique est supérieure a celle
de I'hélium.
2Plus précisément, dans le milieu chaud, I'entropie spéaéimar noyau d’hydrogéne diminue.
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2.2 Linstabilité thermique

(a) (b)

FIG. 2.1: Rochers en équilibre instable (a) et stable (b).

Pour un milieu uniforme de densiig et de températurg, en équilibre thermique,
I’équation de la chaleur s’écrit
ﬁ(po, T()) = 0, (21)

ou L est la fonction de perte nette de chaleur (c’est-a-direffardnce entre le refroi-
dissement et le chauffage), en unités erggs!. Cette équation détermirg pour toute
valeur donnée dg,. Perturbons maintenant I'’équilibre thermique (2.1) par pere (ou
un apport) de chaleur( tout en maintenant constante une certaine variable thgmasd
mique A. L'entropie spécifiques du systeme va changer d’'une quandifequi, d’aprés
la Deuxieme Loi de la Thermodynamique, est reliée a la periehdéeur de la maniere
suivante :

d(6S) = —% OL dt. (2.2)
A partir de |a, on peut écrire
d(In |0.5]) 1 [oL
-__ | = 2.
dt T |0S], (2:3)

ce qui donne I'évolution avec le temps de la perturbationtiagpie. Cette équation permet
de retrouver, a I'équilibre thermique, le critére généralip’instabilité obtenu par Field
(1965%. En effet, sil'on a

oL

%] <o ”

alors d’apres (2.3), la perturbatio prend de I'ampleur avec le temps, et le systéme est
donc instable comme le rocher de la figure 2.1(a). La modifinagu’il faut apporter a

ce critére pour décrire les systemes dynamiques, horsléguihermique, a été formulée
par Balbus (1986).

Quelle est la variable thermodynamigdeque I'on a gardée constante au cours de
la perturbation ? La réponse a cette question dépend fontesinetype de perturbation et
du systéme physique considérés. Elle est parmi les plusildiffia trouver, et on lira des
éléments de réponse par exemple dans l'article séminakdie (vbir aussi Balbus 1995).

3Par une inattention typographique, ce critére a maleneaséiment été inversé dans l'article de Field -
certains ouvragespémerécents, omettent malheureusement de rectifi er cettererreu
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2 Stockage et transfedténergie dans le Milieu Interstellaire

Pour le cas du MIS cependant,est le plus souvent la pressighdu milieu, auquel cas
le critere d'instabilité isobare est

aﬁ} [8[,}
— | <0 <= |[=—| <0, (2.5)
[85 P oT |

I'équivalence venant de ce qu’'a pression constaidé, = cpd1 (cp est la chaleur spéci-
fique a pression constante). On peut réécrire le critéretdlilgé isobare sous une forme
équivalente encore plus parlante, a savoir

oP
dp
gue 'on peut facilement interpréter. En effet, dans le enilconsidéré, a I'intérieur d’'une
zone qui satisfait au critére (2.6), si la densité augmeatpréssion diminue et devient
plus faible que la pression extérieure. Cette derniére comepdonc la zone en question
ou la densité continue alors de croitre, et ainsi de suitéeCleiite en avant” ne s’arréte

que lorsque le systeme retrouve un état d’équilibre, conemedher au fond de la vallée
de la figure 2.1(b).

} <0, (2.6)
£=0

2.2.3 Ou l'instabilité devient (bi-)stabilité. . .

C’est l'instabilité thermique qui est au centre du premiexdeéle biphasique du MIS
développé par Field et al. (1969). La figure 2.2 montre schi@oenent I'équilibre ther-

I e =

FIG. 2.2: Bistabilité du MISLa courbe représente I'équilibre d’échange thermigue 0. Au
dessus de la courbe, le milieu se refroidit,> 0, tandis qu’en dessous, le milieu se réchauffe,
L < 0. Sile milieu considéré est initialement dans la situatiergduche (pressioR, densitén,
figurea), son équilibre est instable. La situation de droite (fi gyrdlustre la bistabilité du MIS.

mique dans le plan pression - densité tel qu'il est génémateratteint dans le MIS. Le
long de la courbe, on & = 0. Dans la partie supérieure, les termes de refroidissement
dominent tandis qu’en dessous de la courbe, le milieu sewudfeh Si le milieu se trouve
initialement dans la configuratiar) de la figure 2.2 (pressioR et densité homogeérig,

il ne pourra y rester puisqu'il satisfait au critére (2.6)ul®perturbation va donc I'écarter
de sa position sur la courlfe= 0 jusqu’a ce qu’il atteigne un équilibre. Comme on le voit
dans la configuratiob), il existe deux équilibres possibles, a condition que lagign ini-
tiale P soit comprise entré,;, et P.... Plus généralement, le schéma 2.2 signifie qu'a
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2.3 Lamagnétohydrodynamique et ses ondes

I'équilibre thermique, deux milieux (deux phases) peuva@xister a la méme pression
P, I'un froid (“cold”) et de densité,, I'autre chaud (“hot”) de densité,. Selon les pro-
cessus physiques qui entrent en ceuvre, la courbe d’équitiermique peut prendre des
formes différentes. La bistabilité thermique n’est dons garantie. Cependant, comme
on I'a dit en introduction, plusieurs études détailléesmontré que le MIS pouvait étre
décrit par un modéle multiphasique au sein duquel des nudggaz atomique froid et
dense sont en équilibre de pression thermique avec leuroemament chaud et diffus
(e.g. McKee & Ostriker 1977; Wolfire et al. 1995, 2002).

Maintenant, nous I'avons vu dans le paragraphe 2.1, le Mi®st’étre un milieu
tranquille. Les flots divers qui le parcourent sont susbéggide modifier en permanence
sa structure. A moins d’étre des objets transitoires (cortarguggerent par exemple
Ballesteros-Paredes et al. 1999), les nuages froids doaverir a leur disposition une
forme d’énergie, une force qui s’oppose aux perturbati@ssrdctrices extérieures. Apres
une présentation succinte de la magnétohydrodynamiquse,aitons voir que le champ
magnétique, au travers des ondes hydromagnétiques, pepiir&a fonction d’'une telle
force stabilisatrice.

2.3 La magnétohydrodynamique et ses ondes

Nous l'avons laissé entendre dans le paragraphe 2.1, le chagpéatique est bien
connu aujourd’hui pour tenir une place de premier rang damEhy/sique du MIS. Dif-
férentes observations, dont on rappelle les principatdsiques au début du chapitre 4,
montrent qu’un champ magnétique ordonné a grande échelhe dhtensité moyenne de
qguelques microgauss parcourt la Galaxie entiere. A ce chamypmrégulier s’ajoute une
composante désordonnée d’intensité comparable. On t@uwerrevue des observations
du champ magnétique dans les régions diffuses de la Galadanstles nuages molécu-
laires par exemple dans les articles de Heiles (1990) et xu{@999) respectivement.

Bien que les observations des composantes diffuses du NiSleet ne pas mon-
trer de corrélation entre I'intensité du champ magnétiquia elensité du gaz (Troland
& Heiles 1986; Myers et al. 1995), il en va tout autrement p@sr Hégions denses et
les nuages moléculaires en particulier (Crutcher 1999\étié, du point du vue théo-
rique, on s’attend a ce que l'intensité du champ magnétiqiiesignificativement liée a
la densité du milieu, comme nous allons le voir maintenant.

2.3.1 Gel du flux magnétique

A partir des équations de Maxwell décrivant les champs étpetret magnétique, il est
possible, moyennant quelques judicieuses approximdtidiabtenir I'équation d’évolu-
tion du champ magnétiquB, suivante :

0,By+V x (By x u;) = =V x (nV x By) = nV>By (2.7)

ol w; estla vitesse des ions®est la résistivité électrique du milieu (Que I'on a supposée
spatialement constante dans la derniere égalité). Silippase un instant le flot des ions

40n les trouvera détaillées par exemple dans I'ouvrage désseiassique de Shu (1992, pages 290 et
suivantes).
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nul (u; = 0), 'équation ci-dessus devient
8tB0 = 7]V2B0 (28)

d’ou il ressort clairement, par analogie avec I'équatiotedehaleur, que I'effet de la re-
sistivité est celui d'un coefficient de diffusion. Or, il s&re que la diffusion du champ
magnétique par résistivité électrigyeest généralement négligeable dans les milieux as-
trophysiqued Cela est d(i non pas tant a la faible résistivité qu'aux geamtimensions
spatialed. qui entrent en jeu et qui font que le temps de dissipatios L?/n est extré-
mement long par rapport aux autres temps caractéristiquegsieme. Ainsi donc, dans
la majorité des situations astrophysiques, I'équation) @#ésume a

atB() + V x (B() X 'U,l) =0. (29)

Cette propriété des champs magnétiques astrophysiquégumge que I'on appelle le
gel du champdans la matiere. En effet, le flukg du champ magnétique a travers une
surface ouvert& est donné par

Dy :/BO-dS (2.10)
S

et I'on peut montrer (voir par exemple Choudhuri 1998) que &eolution au cours du
temps répond a I'équation suivante :

do

d—tB = / [6,Bg + V x (By x u)] - d8S, (2.11)
S

ouwu est la vitesse du circuit fermé qui définit la surface ouvSrt8upposons que soit

la vitesseu; du fluide ionisé. On peut alors réécrire, d'aprés (2.7),

D
a5 _, / V2B, - dS. (2.12)
ot s

Ainsi, dans les situations ou la résistivité du milieu n’eas mégligeable (qu’elle soit
électrique ou d’une autre nature - voir équation (4.14) pa&)el@ flux magnétique n’est
pas conservé et I'intensité du champ magnétique décroihagarpstp. A l'inverse, si

n ~ 0, le flux magnétique a travers la surfagest constant. Remarquons que pour arriver
a cette conclusion, nous n’avons besoin d’identifier quedesposantes orthogonales a
B, des vitesses du circuit etu; du fluide puisque les composantes paralléles n'apportent
aucune contribution au termi8, x u. Par conséquent, (2.9) implique que les lignes du
champ magnétique sont gelées dans la matiere et que touemeunvtdu fluide quileur est
orthogonal les entraine avec le fluide. Le long des ligneshdep cependant, la matiere
peut circuler liborement.

Le gel du flux magnétique a pour conséquence immédiate auier$itéB, du champ
magnétique et la densit&lu milieu sont corrélées. En effet, lors de la contractiotrepe
d’un nuage sphérique de raydhet de mass@/ = %wRZ”p, la conservation du flugp z =
mR2B, impligue By o« R~2. D’un autre c6té, la conservation de la masse impligue

5Ce n'est pas nécessairement vrai pour d'autres mécanisonese la diffusion ambipolaire dans les
plasmas faiblement ionisés (voir par exemple Mestel & 8pi1956, et Shop. cit).
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R~3 et par conséquenR, « p?/3. Dans d'autres conditions (anisotropie de la contraction,
non-conservation du flux magnétique par diffusion ambipe)atc.), la relation entre le
champ magnétique et la densité peut varier, ce qui se trpduB, o« p* aveck # 2/3.
Mouschovias (1976) a montré qu¢3 < x < 1/2 pour des nuages stabilisés par la
pression thermique (pour la condensation par diffusionipatdire, voir aussi les modeles
numériques de Fiedler & Mouschovias 1993). Du point de vuemfsionnel, il semble
que la corrélation champ magnétique - densité, largemeiifitdecau sein du MIS, puisse
étre étendue aux échelles extragalactiques (Vallée 1990).

L'une des causes possibles de I'anisotropie de la combradtun nuage dans le MIS
est la présence du champ magnétique lui-méme. En effetngngensité n’est pas né-
gligeable, le champ magnétique exerce une pression qudedepa la contraction. Nous
allons voir maintenant comment du gel des lignes de chammétiagie dans la matiére
naissent les forces de pression et de tension magnétiques.

2.3.2 Pression et tension magnétiques

En présence des champs €lectrique et magnétique, la faraeip@de volumef ; qui
agit sur les particules ionisées est la force de Lorentz,

u.
fr=qmni (E + ?Z X Bo) (2.13)
ou g; est la charge des particules, leur densitéu; leur vitesse et est la vitesse de la
lumiére. On peut réexprimer cette force en termes de deresitéutanty :

) x B
f,=1 - 0 (2.14)

Pour isoler la pression et la tension magnétiques, cormsidam plasma a I'état station-
naire. Dans ce cas, le plasma est entierement décrit parténsysi’équations suivant :

i x B
vp = 2 XC 0 (2.15a)
4
V xB, = %j (2.15b)
V.B, = 0 (2.15¢)

ou p est la pression. On peut éliminer ci-dessus la densité deagbpour obtenir le
systéme équivalent

1
Vp = E(V X Bo) X By (216a)

V-B, = 0. (2.16b)

Le membre de droite de I'équation (2.16a) peut s’écrire cotandésergence de la partie
magnétique/p du tenseur de contrainte électromagnétique. En effetqpais

1
(VxBg)xBy = (By-V)By— EV(B(Z))

1
= V- (ByBy) - §V(Bg)a
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et en définissarify par

1 1
= — | ByBy,— =BT 2.17
To= 1 (BoBo- 3BIT) 217)
(Z est le tenseur unité) on peut réécrire I'équation (2.16aytem
Vp=V-Tg (2.18)
soit encore comme
V - (pZ — Tg) = 0. (2.19)

D’aprés I'équation ci-dessus, on peut considér@l; comme le tenseur de pression ma-
gnétique. Pour y voir plus clair, il est utile d’exprimer lesmposantes dé&z dans un
systéme de coordonnées locales, dont le troisiemezaeast choisi paralléle a la direc-
tion locale deB,. Dans ce systeme de coordonnées, les termes non-diagonag»sdat
nuls puisqueB, = Byz. Par conséquent,

I
Ts=| 0o & o |. (2.20)
0o o b

8

En mécanique des fluides, les termes de contrainte postifisdes termes de tension
alors que les termes négatifs sont des termes de press®roh&raintes principales de
Tz peuvent donc étre vues comme une tendiigi8r appliquée le long des lignes de
champ et comme une pressiB§/8r perpendiculaire aux lignes de champ. D’'une fagon
équivalente, on peut encore décompdigen deux termes,

00 0 I
B? g 2
00 Z o o0 -2

8w

d’apres quoi les contraintes du flux magnétiques peuveatéies cette fois comme une
tensionBZ /4 le long des lignes du champ magnétique et une pred3{gar isotrope.
Pour des lignes de champ droites, la force de tension magmeétiannule car, dans ce cas,
By ne varie pas dans la direction d&,. En revanche, tant quB, n’est pas uniforme,
la force de pression magnétique n’est pas nulle, méme lederignes de champ parfai-
tement droites. Ainsi, la tension magnétique a pour effetlideéer” les lignes de champ
de facon a les rendre droites tandis que la pression mageéidjeffet d’'une force de
répulsion entre les lignes de champ.

De fait, toute compression de la matiére orthogonale aur$igiu champ magnétique
qui la parcourent est contrecarrée par la pression mageetj le champ est régulier,
la matiére peut, comme nous l'avons dit ci-dessus, étre damép le long des lignes de
champ. Dans une telle situation, la contraction d’un nuagi@iement sphérique conduit
a une structure ellipsoidale aplatie, un nuage en formeéjeatpaisse. Par contre, si le
champ magnétique est au moins partiellement désordonpégsaion magnétique peut
s’opposer a la contraction dans toutes les directions, gicpléer celle paralléle au champ
moyen. Les ondes hydromagnétiques, que nous allons brentgmmésenter maintenant,
fournissent a cet égard un “désordre” suffisant en faisathtilen les lignes de champ.
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FIG. 2.3: Onde d’AlfvénUne perturbation transvergd du champ magnétiquB, se propage
dans la directiork le long d’'une ligne de champ.

2.3.3 Ondes hydromagnétiques

Dans les deux paragraphes précédents, nous avons vu quiaduskilS, le champ
magnétique et la matiére étaient intimement liés. En pditic dans un fluide parfai-
tement conducteur en équilibre, les particules du plasnm@sgortent comme si elles
étaient attachées aux lignes du champ magnétique. Parrgjlleous avons vu également
que le long de ces lignes, le champ magnétique exerce unieriei$/4r. Ainsi, les
lignes de champ apparaissent comme de véritables cordiisetedans le MIS. Par ana-
logie avec les vibrations transverses des cordes élastiqnes’attend alors a ce que toute
perturbation du fluide en équilibre génére des ondes tressygui se propagent parallé-
lement aux lignes de champ. De méme que pour les cordes, $se&ifede propagation
des ondes est donnée par la racine carrée du rapport deitataria densité, c’est-a-dire

tension) /2
= —, , 2.22
v (densne) ( )

ce qui dans notre cas donne la vitegge

2\ 1/2
Vi = (ﬂ> (2.23)
Amp

appeléevitesse d’Alfvérd’aprés 'astrophysicien suédois Hannes Alfvén, pionniersda
I'étude des ondes hydromagnétiques (Alfvén 1942a,b). Lagmaion des ondes d’Alf-
vén n’induit aucune fluctuation de la densité ni de la presdans le milieu. En revanche,
il existe une pression associée aux ondes d’Alfvén. En efdesbme on peut le voir sur la
figure 2.3, tout mouvement du fluide le long du champ magnétgueprime les oscil-
lations des lignes de champ. Ces oscillations agissent eotl@® ressorts qui s'opposent
a la compression. Si I'on appelfB I'amplitude de la perturbation du champ, la force
qui s’oppose a la compression par le fluide le long des ligeeshdmp est B?/8r, as-
similable a une pression. Ainsi, lorsque le champ magnétguparcouru par des ondes
d’Alfvén, la contraction de la matiére, déja contrecarréelagression du champ ma-
gnétique dans les directions transverses, se trouve égalampéchée dans la direction
parallele aux lignes de champ.

Maintenant, il est bien connu que, dans un fluide compresaiirh magnétise, le mou-
vement ondulatoire fondamental est celui des ondes sogarsg propagent a la vitesse

du sonCs = g—ﬁ. Dans le cas d'un fluide compressible magnétisé comme le MIS, i
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e | |

FIG. 2.4: Onde magnétosonoie propagation de I'onde perpendiculairement aux lignes de
champ induit des compressions et des raréfactions tantrdatlare que du champ magnétique.

apparait un nouveau type d’'ondes, tegles magnétosonoteSi ces ondes se propagent
parallelement aux lignes de champ, elles sont identique®ades sonores car, comme
on I'a vu dans le paragraphe précédent, la matiére est ldoérduler le long du champ.
Lorsgu’en revanche elles se propagent dans la directitogmniale, la compression de la
matiere comprime également le champ magnétique (voir figdie et la vitess&’,, 5 des
ondes n’est plus égale(as.

En effet, la pression totale du fluide étant désormaisB? /8, la vitessé/y,s de ces
ondes peut étre obtenue par analogie avec la définition deekse du son selon

0 B? 0 (B?
2 _ Y — =024+ =(=). 2.24

Comme le champ est gelé dans la matiere, le flux magnéBydi€ a travers un élément
de surfacelS (dont la normale est parallele aux lignes de champ) et laenagS d’'une
unité de longueur ayamtS pour base sont tous deux conservés. Par conséqignt—
By/po (indice 0 fait référence aux quantités non perturbées) et I'équéfidid) devient

0 <B§p2

Vis=Ch+ —

) o (2.25)
ou V, est la vitesse d’Alfvén définie en (2.23).

Nous venons de voir deux cas spécifiques ou la direction deagadipnk des ondes
est soit longitudinale (ondes d’Alfvén), soit orthogonatmdes magnétosonores) aux
lignes de champ. Dans le cas général, rien n'empéche évidentmmropagation d'ondes
dans une direction quelconque. On montre alors qu’il existeéeité trois modes hydro-
magnétiques dont la vitesse de propagatiodépend de I'anglé = (k, B) de propaga-
tion par rapport aux lignes de champ : le mode magnétosoar@! € [0, min(Vy4, Cs)]),
le mode d’Alfvén pur ' = Vj,cosf) et enfin le mode magnétosonore rapidée €
[max(Vy4, Cs), (Vi + C%)'/2]).

Il s’avere que les ondes magnétosonores, du fait de leur Emsipilité, se dissipent
bien plus rapidement que les ondes d’Alfvén (Zweibel & Josafat 1983; Zweibel &
McKee 1995). Au vu du probléme qui nous intéresse, a savoadstribution d’énergie
des grandes échelles spatiales vers les petites, cetteupité justifie dans une large
mesure qu’on se concentre désormais exclusivement sundies al’Alfvén dont la durée
de vie est plus longue.

La pression due aux ondes d’Alfvén vient s'ajouter a la posthiermique et entre
a ce titre en jeu dans le budget énergétique du milieu corgsif® nombreuses études
ont d’un coté évalué la contribution de ces ondes a la stahkiks nuages du MIS (e.g.
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Falgarone & Puget 1986; Bonazzola et al. 1987; Pudritz 1@8@perg & Pudritz 1990;
Fatuzzo & Adams 1993; McKee & Zweibel 1995; Zweibel & McKee 1993 un autre
c6té, on assiste depuis quelques années a un considéddpiienent d'efforts consacrés
a la compréhension de la turbulence magnétohydrodynardiggiaux interactions entre
ondes hydromagnétiques. Apres les travaux fondateurs slenitamv (1963) et Kraichnan
(1965), de nouvelles avancées ont récemment été obtenue$adhéorie, en particulier
pour rendre compte, en milieu magnétisé, de la cascaddentbud’énergie des grandes
échelles vers les petites (e.g. Sridhar & Goldreich 1994; @altr& Sridhar 1995, 1997;
Cho et al. 2002; Galtier et al. 2000, 2002). Le paragrapheasticorrespondant a I'ar-
ticle Langer & Puget (2002) que I'on trouvera en annexe, s gl’'une certaine facon
a l'intersection des deux approches. En effet, loin d'y folen une théorie de la turbu-
lence magnétohydrodynamique, j'y présente néanmoins wamsme efficace de trans-
fert d’énergie des grandes aux petites échelles reposalaissondes d’Alfvén et pouvant
contribuer a stabiliser les nuages.

2.4 Transfert d’énergie dans un milieu biphasique
magnétiseé

2.4.1 Motivations

Dans I'étude présentée ici, nous ne nous intéresserons pdsrmation des nuages
froids qui constituent, avec le milieu diffus chaud qui lestient, le modele le plus simple
du MIS. Nous supposerons que ces structures existent, egssient formées par I'insta-
bilité thermique “classique” (a la Field 1965) ou par I'iakilité thermique dynamique-
ment assistée (Hennebelle & Pérault 1999).

Comme nous 'avons dit en début de ce chapitre, les obsengatévelent que le MIS
est un milieu turbulent, agité par des mouvements supe&pgesi Parmi les sources pos-
sibles de ces mouvements supersonigues, on peut citerrés stellaires émis pas les
étoiles en formation (Norman & Silk 1980) ainsi que les ondelrdimagnétiques (Arons
& Max 1975) déja évoquées. Toutefois, ces dernieres seinples appropriées que les
vents stellaires pour rendre compte de la turbulence ausrmonr deux raisons. Tout
d’abord, les structures turbulentes ne contiennent paéragsiquement d’étoiles en for-
mation (voir par exemple Williams et al. 2000) et I'injeatid’énergie par les vents stel-
laires est localisée alors que les ondes hydromagnétiqned'excellents véhicules pour
transporter de I'énergie sur de longues distances (Elreadir297). Ensuite, la turbulence
supersonique purement hydrodynamique est dissipée fiiopafment en chocs pour étre
compatible avec la durée de vie des nuages interstell@rgs@oldreich & Kwan 1974 ;
voir cependant aussi Elmegreen 2000 pour un point de vueséppbimage d’apres
lagquelle la turbulence supersonique est due a la propagdiimdes hydromagnétiques
suggere que la formation de chocs et la dissipation asseoréediminuées de maniére
significative (Arons & Max 1975; Zweibel & Josafatsson 1983tt€ derniére hypothese
a di étre remise en question a la lumiére de récents résudtétavaux numériques simu-
lant la turbulence du MIS. Ces simulations montrent en effeet le temps de dissipation
de la turbulence dans le cas magnétisé, bien que légéreinerbpg, est comparable au
temps de dissipation de la turbulence purement hydrodyqen(iMac Low et al. 1998;
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Stone et al. 1998; Heitsch et al. 2001). Ainsi, pour pouvoiligger la dynamique des
nuages interstellaires, la turbulence doit étre en pern@nalimentée par un mécanisme
d’injection d’énergie.

L'article Energy tranfer in biphasic interstellar mediufbanger & Puget 2002) traite
précisément de cette question. Pour des raisons de sitéples nuages interstellaires y
sont modélisés en géométrie plan-parallele. On considereiage isolé attaqué par un
spectre d’ondes d’Alfvén. On suppose également que le régatiermaire est atteint, et
gu’en particulier les ondes sont constamment généréedalaniieu extérieur par un des
divers mécanismes possibles au sein du MIS (ce peut étredeenent relatif des nuages
dans le potentiel de la galaxie héte, les flots & grande éctie aux vents stellaires ou
aux explosions de supernovee, etc.). On s’intéresse a |I'@éftgchie par la face d’entrée
du nuage, a I'énergie retransmise a travers lui au milieérer, et surtout a I'énergie
interne au nuage induite par l'injection d’ondes. Les rigslobtenus sont résumés dans
le paragraphe suivant, I'article correspondant étantisieh annexe.

2.4.2 Reésultats et limitations

Dans notre article, nous calculons les différentes éne(giigchie, transmise et in-
terne au nuage) en termes d’amplitudes rms. des ondes. @estés ont été obtenues
précédemment par Elmegreen (1985) dans un article que ttaita dissipation de I'éner-
gie au sein de nuages inhomogéenes magnétisés. Dans natle, adus présentons tout
d’abord les mémes quantités rectifiees d’'une omission. Nenmns en effet explicite-
ment compte des interférences entre les ondes internesage.nDette correction amene
a revoir une partie des conclusions d’Elmegreen. En pdigicunous montrons que les
mouvements internes induits par I'injection des ondes dannéme ordre de grandeur
gue le mouvement du nuage dans son ensemble, contrairereuaa été affirme pré-
cédemment. Deux conséquences découlent directement dé E8uae part, dans le cas
ou le déplacement du nuage se fait approximativement le dienig ligne de visée, on
s’attend a ce que I'élargissement des raies spectralesxdinauvements turbulents soit
du méme ordre de grandeur que le déplacement d’ensembledinesdd au mouvement
global du nuage. D’autre part, les mouvements internes atannégligeables, on s’at-
tend & ce que I'énergie turbulente qui leur est associéegiboatde facon notable a la
stabilité du nuage, et c’est ce que nous allons voir maimtena

Considérant un spectre d'ondes d'Alfvén incidentes de lmé&fv?(k) o< £~ (ou
ov est I'amplitude des ondes etl'indice spectral), nous montrons en effet que I'éner-
gie interne due aux mouvements turbulents induits par ldse®atteint des niveaux non
négligeables. Plus précisément, en fonction du rapf/dride la tailled du nuage a la dis-
tance typiqud. entre nuages, I'énergie interne contenue dans les ondelséiypeut étre
comparable, voire d’'un ordre de grandeur supérieure arfgmeontenue dans le champ
magnétique moyen qui traverse le nuage (voir figure 2.5).eGaiergie doit étre natu-
rellement prise en compte dans les bilans énergétiquesaquéalt en vue d’estimer la
stabilité des nuages. Elle intervient sous la forme d’'uesgion non thermique et fournit
une force stabilisatrice qui s’oppose a la contraction pavitg ou a la compression par
la pression externe. Avec cette forme supplémentaire djémd’échelle des structures
stables est plus grande, toutes choses (conditions plegsayiérieures) étant égales par
ailleurs.
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e

FIG. 2.5: Energie interne induite par l'injection d’ondes d’Adfv dans un nuageéa fi-
gure représentes = (énergie cinétique induite par les ondes) /(énergie cugtalans le champ
magnétiqgue moyen) en fonction d¢L ou d est la taille du nuage €t la distance moyenne entre
nuages. De haut en bas,= 1,1.5,2,3, 10, « étant I'indice spectral des ondes incidentes. La
normalisation est donnée p&r?(K) = V2 ou K = 2r/L etVj, est la vitesse d’Alfvén dans le
milieu extérieur. Les oscillations visibles padir> L/2 correspondent a la sommation cohérente
(modes résonants : pics) ou incohérente (modes non-résonareux) qui domine. Le graphe a
été tracé poun = Va, /Va, = V150.

Enfin, appliquée au cas des nuages moléculaires, notre ébuddore les résultats
obtenus par Falgarone & Puget (1986, désigné par FP dansdp Bans leur article, les
ondes hydromagnétiques sont générées directement ai€unmtées nuages par la cour-
bure des lignes de champ magnétique au niveau de la disotétite densité qui sépare
le milieu nuage du milieu internuage. Dans notre étude emoi le spectre est généré
dans le milieu extérieur et transmis a l'intérieur des nga@ependant, comme dans FP,
nous obtenons gqu’au sein des nuages, I'énergie contengdaelahamp magnétique tur-
bulent et 'énergie associée au champ magnétique moyenisanéme ordre de grandeur
pour des indices spectraux raisonnables=( 2 — 4). Notre étude propose donc une vi-
sion alternative de la transmission d’énergie des granalepetites échelles médiée par
le champ magnétique.

Si les deux approches donnent le méme résultat, peut-onguiant dire qu’elles
sont équivalentes ? Rien n’est a priori moins certain. Pentet de répondre a cette ques-
tion, comparons les deux approches afin d’en identifier l&rdnces et les similitudes.
Voyons tout d’abord les conditions physiques adoptées endeux cas et les consé-
guences qui en découlent. Dans les deux approches, lesioosdie densité des nuages
et du milieu extérieur sont a peu pres identiques. C’esstiihilité thermique qui est a
I'origine des nuages. En particulier, le fort contraste dagité et la raideur de la tran-
sition entre les deux milieux, pratiguement en marche dlésg sont des ingrédients
indispensables dans les deux études. Nous verrons plusueinaite derniére condition
n'est pas tres réaliste.
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FIG. 2.6: Nuages en mouvement relatif oscillant connectés pahamp magnétiqued

t = 0, on communique une vitesse transverg¢2 a chacun des nuages. Les lignes de champ
magnétique entre les nuages restent droites. Leur couslmiriterfaces intérieures génére un en-
semble d’'ondes transverses a l'intérieur des nuages (scti@prés Clifford & EImegreen 1983).

Ensuite, les conditions qui s’appliqguent au champ maguétigoit au médiateur-
méme d’énergie, sont tres différentes d’une étude a I'akimeeffet, dans le modeéle pré-
senté dans cette these, le champ makggrest statique, parcouru par de faibles perturba-
tions (régime linéairep B| < | By| transverses. Dans FP en revanche, le champ moyen
est loin d’étre statique. Le modéle développé par FP faiesuun article de Clifford &
Elmegreen (1983) ou deux nuages en géométrie plan par&tglarcourus par un champ
magnétiqueB, initialement longitudinal (parallele a I'axe de} sont mis en mouvement
relatif transverse (voir figure 2.6). L'énergie cinétiques driages diminue progressive-
ment jusqu’a devenir nulle, au profit de I'énergie magnétigacumulée principalement
entre les nuages (une fraction de cette énergie est canearthouvements internes). Les
nuages étant suffisamment proches I'un de 'autre et la tfedsimilieu internuage étant
suffisamment faiblegner < pnuagd, 1€ temps de propagation des ondes entre les nuages
est négligeable face au temps de décélération des nuageaitDed lignes de champ
magnétique entre les nuages sont pratiquement droiteseatamposante transverse du
champ magnétique d’amplitude comparablB@s’ajoute a la composante longitudinale
d’origine : le déplacement relatif des nuages génére enitele fort gradient de champ
magnétique, proportionnel au déplacement. La propaged@smndes entre les nuages est
donc “instantanée” et les ondes “naissent” a la surface dgewu

La méme condition sur le contraste de densité entre les déieurconduit de plus a
I'approximation selon laquelle, aux extrémes bords deg@side champ magnétique est
constant, indentique a sa configuration initi#dg. Les ondes générées au sein des nuages
sont donc artificiellement prisonniéres du systeme. Laxiéfteinterne des ondes aux
bords extrémes est mésestimée puisqu’aucune fuite vetérieur n’est possible. Dans
notre étude au contraire, nous adoptons des conditionsraiigd plus réalistes. Par es-
sence, notre formulation du probleme permet qu’une fraalies ondes, non négligeable
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en fonction des modes, s’échappe naturellement du nuage.

Enfin, examinons la nature des ondes impliguées dans lesaggurches. Dans les
deux cas, il s’agit d’'ondes transverses. Dans notre étués,fekment un spectre continu
dont la pente est arbitraire, faute de spécifier préciséteemicanisme qui les génére.
Dans FP, les ondes prisonnieres des nuages sont égaleménéagen spectre, mais
I'indice spectral est déterminé par les contraintes géoquets (voir Falgarone & Puget
1986). En effet, pour une tailktde nuage fixée, il varie en fonction de la distahcentre
les nuages : plus la distance est grande, plus I'indice splexst grand. Dans notre étude,
les contraintes géométriques ne déterminent pas les modesatoires. Les échelles de
longueur fixent en revanche partiellement les limites datspela distancé est I'échelle
d’injection du spectre a I'extérieur et le rappdftL fixe le premier mode interfec’est-
a-dire le premier qui contribue a la pression interne degsndid < L, le premier mode
interne est\ = 2d, et dans le cas contraire, le premier mode)est L. Bien qu’a I'ex-
térieur tous les modes soient généres, la taille finie duengatpctionne essentiellement
les modes résonants. Si on I'examine plus attentivemerse end compte que le spectre
d’ondes généré dans FP est un spectre discret. Les moddatoireéis excités dépendent
|égerement des contraintes géométriques, en particudids distance entre les nuages.
Or, dans la limite ou la distance entre nuages est trés gran@gamtla taille des nuages,
on peut montrer que les modes excités dans FP sont exactatastiues aux modes
résonants de notre étude, = 2d/a oua est I'ordre du mode excité. L'identité des modes
internes excités dans les deux approches est un indice emnrfde leur équivalence.

Cependant, une derniére différence entre les deux apmaébale dans le fait que
nous regardons le régime stationnaire. Le modele présemt&mM est en revanche un
modele dépendant explicitement du temps. Dans leur cas en) ke nuages du MIS
connectés par un champ magnétique sont mis en mouvemetiftaela= 0. La tension
des lignes de champ magnétique ramene alors les nuagegwepokition initiale et le
systéme se met a osciller. Le régime étudié par FP est doregime transitoire. Compte
tenu des similitudes soulignées plus haut, davantage gquadele équivalent a celui dé-
veloppé par FP, notre propre étude se présente comme l@pdiescde I'état stationnaire
vers lequel le systeme étudié dans FP tend asymptotiqueavetie temps, modulo les
différences que nous avons mises a jour.

Bien entendu, il faut garder a I'esprit que les résultats mpgs présentons a partir
de notre modéle ont été obtenus dans un cas simplifié. Toobdianous avons supposé
que la discontinuité de densité entre les nuages et le na@heionnant est trés forte. En
réalité, il est probable que la transition entre les deuxeum soit plus douce. Cela est
en particulier vrai dans le cas des nuages moléculaireslpsguels I'auto-gravité joue
un réle non négligeable. Une transition progressive ensgrddeix milieux a pour effet de
“laver” partiellement les résonances. Cependant, tant'épeisseur de la zone de transi-
tion reste faible face aux dimensions du probléme (taillerleages et distance entre les
nuages), le formalisme développé dans notre article rggtiicable. De méme, la géo-
métrie plan-parallele que nous avons considérée repeégertsimplification grossiére.
Les nuages du MIS prennent des formes bien plus complexesirst $urfaces ne sont
pas réguliéres (elles peuvent présenter une structutaliEaosoir par exemple Falgarone
et al. 1991). De nouveau, les résonances sont probablenferées, mais on peut raison-

6Le dernier mode est quant & lui fi xé par I'échelle de dissipatllisionnelle des ions sur les neutres.
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Internuage Nuage Internuage

onde onde

réfléchie transmise

FIG. 2.7: Réflexion, transmission et réflexions internes d’ortidfvén dans un nuage
du MIS en géomeétrie plan parallelear souci de clarté, la trajectoire des ondes a été inclinée
par rapport a la surface du nuage. En pratique, on consiitgsiglénce normale.

nablement s’attendre a ce que l'intégrale de I'énergiemetedue a I'injection des ondes,
soit globalement conservée (Puget 1991).

Ensuite, comme nous I'avons dit, le formalisme adopté ss@mue le régime sta-
tionnaire a été atteint. En effet, le calcul des coefficiel@séflexion, de transmission et
d’injection des ondes repose sur I'hypothéese d’une “irdinite va-et-vient des ondes a
I'intérieur du nuage. La figure 2.7 représente un nuage du Mifs tiapproximation géo-
métrique que nous en avons faite. Il s’agit somme toute diteriérometre de Fabry-Pérot
pour lequel le calcul des ondes réfléchie et transmise astbieu en optique. L'approxi-
mation des réflexions internes infinies n’est correcte qus ttamesure ou I'état du nuage
ne change pas de maniére significative pendant la duréediofn des ondes. On peut
estimer cette durée en calculant, par exemple, le nombrel /2 de va-et-vient internes
(soit2m — 1 allers) qu'il faut pour que I'énergil;,|? portée par I'onde transmise totale
T, (voir fig. 2.7) atteigne une fractiofide I'énergie T, |* portée par la méme onde dans
le cas d’une infinité de réflexions internes. Dans I'approxiomad’un nombre infini de
réflexions, 'amplitude relative transmigg, est donnée par

T, =AS, (2.26)
ou
4n .
A = ik 2.27
(n+1)2° (2.27)
So = > ¢ (2.28)
=0
avec g= (=1 " g (2.29)
=\n¥1) ¢ > '

oun est I'indice de réfraction des ondes (égal au rapport dessdts d’Alfvén dans les
deux milieux),d est la taille du nuage ét, est le nombre d’onde de I'onde a l'intérieur
du nuage. L'amplitude sortan®,, aprés lesn — 1/2 premiers allers-retours est quant a

44



2.4 Transfertl’énergie dans un milieu biphasique magnétisé

elle donnée par

Tn=AY ¢ =(1-q") AS,. (2.30)

§=0

Cesm —1/2 premiers allers-retours contribuent & hauteuf dB,|* & I'énergie transmise
dans le cas d’'une infinité de réflexions, ce qui revient a

=g =f (2.31)

soit
1 In(1 — £1/2)
m= - ,
2Inn—-1)—-In(n+1)

ou I'on s’est restreint, a titre d'illustration, au cas desdes résonants. Ainsi, pour que
I'énergie transmise atteigne~ 50% de I'énergie maximaIéFoo|2, il faut m ~ 4 allers-
retours (on a pri& = /150, typique des conditions du MIS atomique - cf. Wolfire et al.
1995). Le temps nécessaire a ces allers-retours est donmg pa(2m — 1)d/Va, (ou
d ~ 1.5 kpc etVa, ~ 1.4 km.s™! dans les conditions habituelles des nuages atomiques
froids), ce qui donne, pouf ~ 50%, ty = 7.3 millions d’années, temps inférieur ou
comparable (selon les estimatidna la durée de vie des nuages. Ce temps d’injection
d’énergie a été estimé pour la contribution d’'une seule o®@deméme dans ce cas, il est
pratiguement déja suffisamment court par rapport au tempgediu nuage. Dans le cas
pertinent d’'un spectre d’ondes entier, le temp®stimé serait probablement plus court,
et 'approximation du régime stationnaire semble dondfjast

Quoi gu’il en soit, quand une onde transverse percute la @iddun nuage, son
premier effet est de la mettre en mouvement. Ainsi, I'ensendgs ondes incidentes
comprime tout d’abord le nuage. En fonction de sa capacité gefsoidir, ce dernier
peut devenir gravitationnellement instable dans la dwaealu champ magnétique moyen
et peut donc s’effondrer bien avant que le régime statioana@ soit atteint. Cepen-
dant, la compression du nuage se propage a la vitesse duteameimui est de I'ordre
de Cs ~ 0.6 km.s™' alors que les ondes se propagent a la vitesse d’Alfvén interne
Va, ~ 1.4 km.s™!. Linjection des ondes pourrait donc étre suffisammentdeaiour
que les mouvements turbulents internes prennent de I'ampgsez vite pour contrecar-
rer la compression externe. Dans ce cas, I'effet stabilisates mouvements turbulents
magnétohydrodynamiques ne serait pas une propriété des sedes dont le sens de pro-
pagation va de l'intérieur vers I'extérieur du nuage (conti@éirment Shu et al. 1987).
Pour le vérifier, nous avons entrepris une étude ou l'inpecties ondes est explicite-
ment calculée en fonction du temps. La taille du nuage é&sturthais variable, le calcul
des ondes injectées ne peut plus se faire comme dans le tigaest&n particulier, la

(2.32)

La durée de vie des nuages moléculajyeat-étreestimée a partir de diverses observations et considé-
rations théoriques : abondance des éléments et taux déoré&achimiques, destruction par collisions
de sous-structures, taux de formation d’étoiles, etc.rbament, la durée de vie des nuages atomiques
froids est diffi cile a évaluer. lls sont pratiquement inescthimiquement et ne présentent pas de sous-
tructure marquée. Le temps d’effondrement gravitationpet (Gp)~! est de I'ordre dd0” ans, mais
les nuages du CNM ne sont pas gravitationnellement liésfi.nEstils étaient détruits par les chocs tur-
bulents a grande échelle, c’est I'intervalle de temps eddriels chocs qui fi xerait leur durée de vie. Or,
le temps d’adaptation d’'un nuage du CNM a la perturbation pacs est environ cing fois plus court
que l'intervalle entre les chocs (Wolfire et al. 2002).
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quantité d’ondes réfléchies sur les parois intérieures dg@augmente par intervalles
de temps discrets. De méme, du fait de la variation de la diff@& de marche, le dépha-
sage entre toutes les ondes qui contribuent a I'amplitudéetpour un mode donné n’est
pas constant. Partant de I’hypothese simple que la compness nuage se fait a vitesse
constante (ce qui est correct en premiere approximatidroiaa le nuage reste gravita-
tionnellement stable), on suit chaque onde au cours de fbesoés internes. Les temps
auxquels I'onde heurte les parois internes sont facileroaiculables, de méme que les
différences de marches. Pour obtenir I'amplitude globeléahde interne, il faut cepen-
dant aussi tenir compte de la vitesse de déplacement des.paette derniére introduit
dans les modes un décalage Doppler dépendant du temps, aggmerte d’autant plus
la difficulté de leur sommation. Nous présentons les résultaice modele dépendant du
temps dans un prochain article (Langer & Puget 2003).

2.5 Conclusions

Nous avons vu dans ce chapitre comment I'action conjuguémdtabilité thermique
et du champ magnétique pouvait fournir un mécanisme detribdison d’énergie au sein
d’un milieu thermiquement bistable. En particulier, damsadre simplifié d’'une géomé-
trie plan-paralléle, nous avons examiné le transfert dgiagar ondes d’Alfvén dans le
MIS atomique des grandes vers les petites échelles. Aux gsaichelles, I'énergie est
injectée dans le milieu par les mouvements d’ensemble dgesui@oids connectés par
un champ magnétique et virialisés dans le puits de poteseidh Galaxie. Ces mouve-
ments géneérent entre les nuages un spectre d’ondes quipgprie long des lignes du
champ magnétique. Aux parois des nuages, les ondes sonttenrpfiéchies et en par-
tie injectées dans les nuages. A l'intérieur d’'un nuageotetes subissent des réflexions
multiples. Nous avons montré que leurs interactions résesamduisent des mouvements
internes d’amplitude comparable au mouvement global dgewuar ailleurs, intégrées
sur le spectre d’ondes entier, les énergies cinétigue ehétiggie induites par les réso-
nances peuvent contribuer de maniére notable a la stathilittuage en fonction de la
géomeétrie du probleme et de I'indice spectral des ondes. [Rartas les plus favorables,
I'énergie fournie par les ondes d’Alfvén injectées dans uageupeut atteindre des va-
leurs d’'un ordre de grandeur supérieures a I'énergie capetdans le champ magnétique
moyen.

Dans le chapitre suivant, nous prolongeons I'étude du teainsf du stocakge d’éner-
gie médiés par les ondes hydromagnétiques. Nous présee®reéslltats préliminaires
de simulations numériques simples d’'un systéme de nuagssslet froids connectés par
un champ magnétique. Ces simulations nous permettent deaffoanchir naturellement
de certaines des limitations présentées au paragraphe 2ddeRmorer une situation plus
réaliste que celle exposée ici. Le présent chapitre nousianm@ins permis de cerner le
réle potentiel du champ magnétique et de I'instabilité tigue pour la redistribution
d’énergie au sein de la Galaxie. Maintenant, I'instabilitérmique, et la bistabilité ther-
mique qui en découle dans les conditions vues au paragrapl® @e sont pas propres a
notre Galaxie. En vérité, il est plus que probable que I'inidita thermique était a I'ceuvre
trés tot dans le processus de formation des galaxies. Egétatude cause, on peut légiti-
mement penser que les galaxies sont des systéemes multjpbasies les premiers stades
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de leur existence. Par ailleurs, les nombres de Reynoldsspmndant aux grandeurs
physiques mises en jeu dans les systemes (proto-)galestspmnt grands et les milieux
considérés sont donc hautement turbulents. Linjectiémefgie turbulente peut étre due
a divers facteurs comme, a I'échelle de plusieurs dizaiegsatisecs, les explosions des
premieres étoiles en supernovee et I'expansion de régian®ti plus généralement les
mouvements a grande échelle. Or, comme nous le verrons aitrehgpges observations
indiquent I'existence de champs magnétiques extragglaesi en particulier aussi au sein
de galaxies a grand redshift. La turbulence dans les premgaiaxies excite vraisembla-
blement des ondes hydromagnétiques qui se propagent lelemtignes de champ. Le
mécanisme de tranfert d’énergie présenté dans ce chaplibrecaoutes les chances d’étre
opérant dans les systemes protogalactiques, et pourrditaeer a résoudre le probleme
du sur-refroidissement. De ce point de vue, et conformémémtaition, I'analyse des
simulations numériques de nuages magnétisés nous moatrataapitre suivant que le
temps de dissipation d’énergie dans le cas d’'un systemephmadtique plongé dans un
champ magnétique est modifié par rapport au cas d’un systaiioegrne non magnétisé.
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3 Stabilité d’'un milieu biphasique
magnétisé : approche numerique

chapitre précédent. Certaines des limitations sous-{asénl’approche analy-

tigue développée plus haut se retrouvent naturellemegege\e présente ici
les premiers résultats de travaux faits en collaborati@t &atrick Hennebelle, Michel
Pérault et Jean-Loup Puget. Au moyen d’'une extension du gmage numérique déve-
loppé par P. Hennebelle (2000, voir aussi Hennebelle & P&ét&4®), nous simulons un
ensemble de nuages en interaction magnétique. Les caorsljinysiques adoptées sont
celles du MIS atomique. Pour des raisons de simplicité nigméy la géométrie choisie
est plan parallele comme précédemment. En revanche, lgessant formés initiale-
ment par instabilité thermique dynamiquement assistéer(étagile & Pérault 1999). Le
probléme de la raideur de la discontinuité, discuté au papig 2.4.2 du chapitre 2, ne
se pose donc pas puisque c’est la physique de l'instabil@gntique qui en fixe la di-
mension (largement négligeable face a la taille des nuagiesstjde I'ordre du parsec).
Signalons qu’au moment de I'écriture de ces pages, la gravéist pas incluse dans le
code. Les résultats que nous obtenons sont donc applicabtesiages atomiques froids
essentiellement.

Nous commencerons par décrire le systéme de nuages que mogsexaming ainsi
qgue le programme numérique utilisé pour le simuler. A 'aitien modéle numérique
simple, nous verrons ensuite que I'évolution a grande é&eHalsysteme peut étre correc-
tement décrite par les mouvements des parois des nuages ixekes lignes du champ
magnétique. Nous nous intéresserons ensuite au stockaggrgl&et a la durée de vie
du systéme. Nous verrons en particulier que les modes istatnenuages sont essentiels
pour gque l'intégrité des nuages soit préservée au coursndpsteEnfin, en estimant le
temps de dissipation d’énergie, nous verrons que le sysiémeages magnétisés repré-
sente, par rapport a un milieu homogéne non-magnétisé ritatMé réservoir d’énergie.

DANS ce chapitre, on aborde a l'aide de I'outil numérique le peai étudié au

3.1 Situation physique

3.1.1 Equations du probleme

Le systeme physique que nous considérons est régi par las@tgide la magnéto-
hydrodynamique d’'un gaz parfait. Les échanges thermiquesxs‘textérieur” sont repreé-
sentés par une fonctiof de perte nette d’énergie définie par

pL = n*A(T) — nI’ (3.1)

49



3 Stabilité d’'un milieu biphasique magneétisé : approche migué

oup est la densité du gaz etle nombre de particules par unité de volume. La fonction de
refroidissemeni\(T") représente les pertes radiatives d’énergie etprésente les termes
de chauffage. Les équations de conservation de la massangalsion et de I'énergie
sont respectivement :

op+v-Vp+pV.-v=0 (3.2a)
p{ow+ (v-V)v}=-VP+ L (VxB)xB+V-II (3.2b)
Cyp{0T+v-VT+ (y—1)TV - -v}=—pL(p,T) — V- jp+ 110z, v; (3.2C)

Le champ magnétiqud répond quant a lui a 'équation d’induction et I'équation de
Gauss

oB=(B-V)v—(v-V)B—-(V-v)B (3.33)
V.-B=0, (3.3b)

et le gaz étant supposé parfait, nous avons enfin I'équativarge :
P=p—. (3.4)

Comme de coutumd, est la températurd? la pression eb la vitesse. Le flux de cha-
leur est désigné pai, = —x(T)V(T), ol k est la conductivité thermique, EI est le
tenseur de contraintes visqueuses. Nous nous restreigiarggameétrie plan-paralléle,
et 'unique composante dd a retenir est dontl,, = n(7")0,v,, n €tant la viscosité dy-
namique. Enfin, les constant€$, m,, k ety sont respectivement la capacite calorifique,
la masse moyenne d’une particule, la constante de Boltzmiglfindice adiabatique. La
viscosité et la conductivité thermique sont données pangLi®99) :

T\ /2
n=>5710"° (R) gemlst et k= ngn. (3.5)

La fonction de refroidissement choisie dans le code estustenent analytique (Lioure
1990) de la fonctiom\(T") calculée par Dalgarno & McCray (1972) tenant compte du
refroidissement par les espéces &t Cii :

A(T) = 83110 % *F + 27310 2 (e w2 76) erg.emis™.  (3.6)
Le taux de chauffage par atome est choisi constant,
=210 %erg.s?, (3.7)

correspondant a la photoionisation par rayonnen&ri et la fraction d’ionisation est
égale a0 3. La fonction de perte d’énergie qui résulte de ces choix egiipe au déve-
loppement d’'un milieu biphasique par instabilité therngiqu

3.1.2 Bréve description du programme

Les simulations sont réalisées a l'aide d’'un programme dlagai adaptatif a une
dimension. Face a cette particularité, on peut au premmdai@ssentir une certaine dé-
ception, a I'heure ou d’impressionnants programmes nuueés a trois dimensions sont
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3.1 Situation physique

développés pour simuler I'évolution de I'Univers dans soseenble et la formation de
halos de matiere noire en particulier. Cependant, la graiei contrainte a laquelle on
doit faire face est la présence simultanée, dans le probtgmeous intéresse, de plu-
sieurs échelles tres différentes, tant du point de vueamaie temporel. Par exemple, le
temps de refroidissement du milieu diffus et celui du milieumse different pratiquement
de trois ordres de grandeur et le programme doit étre capatd&adapter correctement a
cette différence. D’autre part, il doit aussi étre en mesergaiter précisément les diffé-
rentes échelles spatiales qui vont de quelques kilopa(&lis globale du complexe de
nuages) au millieme de parsec (pour I'épaisseur de la codeheansition entre milieu
dense et milieu diffus). Une forte adaptativité et une résmhélevée sont donc requises,
en particulier pour traiter correctement les fronts destabilité thermique. La réalisa-
tion de programmes numériques a trois dimensions convesabt une tache difficile, et
I'on se voit souvent contraint de revoir & la baisse ses exige de précision pour évi-
ter des temps de calcul prohibitifs. A cet égard, les sinmiata une dimension restent
donc un excellent moyen pour explorer la physique de I'hggnamique magnétisée, en
particulier les effets des gradients raides de densité etrdpérature.

Pour leur résolution numérique, les équations du problémediscrétisées dans I'es-
pace réel par la méthode des différences finies. L'intégmagmporelle est faite selon un
schéma semi-implicite de pas de temps globalement adaptesipace a une dimension
est divisé en cellules elles-mémes subdivisées en soludesedju’on appellera “pixels”
par la suite. Tous les dix pas de temps, on calcule les gradiedensité, de température
et de vitesse dans chaque pixel. Si, au sein d’'une cellu@riation relative d’un pixel a
I'autre des quantités physiques dépasse le niveau de ra#fimefixé (icil%), on double
la résolution pour tous les pixels de la cellule en questiengui introduit la création
d’une cellule supplémentaire. La résolution de celluleésines n’est pas autorisée a dif-
férer par plus qu’un facteur deux : le cas échéant, la résaolest propagée le long de la
grille jusqu’a satisfaire ce critére. Les quantités physgsont interpolées sur la nouvelle
grille moyennant la conservation locale de masse, d’inmipnlst d’énergie. De méme, la
résolution est localement diminuée et deux cellules vessont fusionnées dans le cas
ou la variation de densité d’une cellule a I'autre est suffiseent basse. Enfin, le pas tem-
porel est adapté a la résolution spatiale maximale de |k gkié lecteur pourra trouver
plus de détails dans Hennebelle (2000) ou sont présenténggyat les résultats des tests
numeériques de validation du programme.

A l'origine, le programme a été congu pour simuler la condénga de nuages par in-
stabilité thermique dynamiquement assistée dans un nmiegnétisé. A cet effet, il était
indispensable de suivre I'évolution au cours du temps daspls physiques du probléme
comme la température, les vitesses d’écoulement et le chaagpétique. L'aspect éner-
gétique du probléme ne constituait pas, a ce niveau, le pemttal du probleme. Nous
I'avons déja dit ci-dessus, des tests séveres de conserebdinergie font bien sar partie
intégrante du corps du programme. Par ailleurs, les éckahgemiques étant au coeur de
I'instabilité thermique, les pertes radiatives totales fait I'objet d’une implémentation
rigoureuse. En revanche, pour le probleme qui nous intriegde programme n’était
pas complet. Nous voulons comprendre avec précision comdaast un milieu bipha-
sigue, la présence d’'un champ magnétique régule les prmdesstockage et de tranfert
d’énergie. Il nous faut donc étre en mesure de suivre pasle@ppbhénomenes d’échange
d’énergie entre les différents degrés de liberté. Pour ice, fa partir de la structure du
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3 Stabilité d’'un milieu biphasique magneétisé : approche migué

programme d’origine tres bien adapté a la simulation du Mf$hdmsique résultant de
I'instabilité thermique, j'ai développé un module numéegsupplémentaire. Ce module
calcule en temps réel les énergies thermique, cinétiqugnétigue et totale pour cha-
cun des milieux impliqués, c’est-a-dire pour les nuagegl$ret denses, le milieu tiede
et diffus entre les nuages, et enfin le milieu tiede et difius extrémités de la grille de
simulation. Ces données nous permettent de suivre au couesrps de facon détaillée
les échanges d’énergie entre les divers milieux (nuageefrrinage par exemple), ainsi
que la transformation d’un type d’énergie en un autre (mtégueé - cinétique en particu-
lier) au sein de chaque milieu. Enfin, le méme module de caléulergie est également
concgu pour séparer I'énergie des mouvements longitudidaugelle des mouvements
transversaux. De cette facon, la génération d’éventuelsyements de compression est
donc directement tracable. Enfin, I'énergie cinétique séenble des nuages est soustraite
a leur énergie cinétigue totale, ce qui laisse apparaiteifsguement les mouvements
internes qui seuls contribuent a la stabilisation des ralage

3.1.3 Conditions initiales

Les conditions initiales de notre probléeme sont généréedepaode d’origine de
P. Hennebelle. On simule la condensation d’'un nuage par itigahbermique dyna-
miquement assistée dans un milieu magnétisé et thermiqudrisable correspondant
au WNM. La densité et la température sont initialement unies,n ~ 0.9cm 3 et
T ~ 10*K, de méme que le champ magnétiqie,~ 5.10°% G. Le nuage froid est
formé au lieu de convergence de deux flots de gaz tiede dsegepposéed], etV ,.
L'amplitude de ces flots est typiquement de I'ordre de lasgéedu soit’s. Le champ de
vitesse et le champ magnétique initiaux sont autorisés aséfpe paralleles. On pourra
trouver I'étude de I'espace des phases favorable a la ceatlen d’'un nuage froid dans
Hennebelle & Pérault (2000).

La taille d du nuage créé est de l'ordre du parsec. La densité du nuagypegie-
mentn, ~ 56 cm~3, sa température egt, ~ 1.510? K. Nous isolons ensuite le nuage
dans le milieu ou il baigne, et nous le multiplions (par “@gmaphie”) en autant d’exem-
plaires que souhaité, en prétant attention aux problémescderdement des cellules et a
leur niveau de résolution. Au cours de cette opération, gexds bien entendu la conti-
nuité des champs du probléeme. Par ce procédé, nous obtemaystéme magnétisé de
nuages aux propriétés absolument identiques. Dans laéréai sdr, les nuages liés par
un champ magnétique dans un complexe moléculaires ne sedepgasosies parfaits. En
particulier, les nuages aux bords des complexes sont s@uamishamp de radiation dif-
férent de celui que subissent les nuages du centre. Cepefieinfluer sur les échanges
thermiques et sur la taille des parois des nuages. Pour leemtomous ne tenons pas
compte de tels effets, et il est possible que nos résultatefligent pas directement le
cas réel. Cependant, les nuages du centre sont relativgmoe@tiés des radiations exté-
rieures et devraient donc avoir des propriétés communesofteces nuages-la auxquels
nos simulations s’appliquent le mieux.

Au tempst = 0, on attribue une vitesse transveligea un nuage sur deux, et une
vitesse—V}, aux autres, de sorte que la vitesse transverse relative @éeiix nuages voi-
sins est initialemenVj. La vitesséel; est choisie de I'ordre d’une fraction notable de la
vitesse du soi’s dans le milieu extérieur aux nuages. Cela reflete I'effetaderéssion
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dynamique exercée par le gaz chaud que subissent les noegyds leur mouvement (e.g.
Mo & Miralda-Escudé 1996). De cette maniére, la vitesse dag@sisimulés correspond
approximativement a la vitesse de nuages plongés dans le méta de potentiel gravita-

tionnel que le gaz environnant. Enfin, la composante lodgiale du champ magnétique
est maintenue constante.

3.2 Les nuages et leurs oscillations

Comme on s’y attend, les nuages adoptent un mouvementasg@itcompagné par

TRt

(Clifford & EImegreen 1983). On calcule facilement 'amplite et la période de ces os-
cillations (voir schéma 3.1). Si I'on suppose que la vitdssg des nuages oscille selon

2t

V(t) = Vo cos —, (3.8)
T
la vitesse efficace est /3
2
Vet = 7% (39)
La périoder est reliée a 'amplitudel du mouvement par
T A
—=—. 3.10
1=V (3.10)

Or, les nuages de tailleécartés dd. ont parcouru la distancé lorsque toute leur énergie
cinétique initiale est transformée en énergie magnétispielorsque

ymeEL (3.11)

ou Bymax €st I'amplitude maximale du champ transversggia densité a l'intérieur des
nuages. Cependant, comme on peut le voir sur le schéma 3.1,

=2— 3.12
By cos 8 L ( )

ou B, est 'amplitude totale du champ magnétique initial Bet= By cos ). A partir de
|, on obtient

_ Vo(dmpn)'/? (dL k&
1/2
o= 4% (dL)"?, (3.13b)

ou I'on trouve que I'amplitude des oscillations dépend dupmat de la vitesse initiale

Vo & la vitesse d’AlfvénB, //4mp, dans les nuages. La période ne dépend naturellement
pas de la vitesse initiale. Les deux quantités dépendersavamche de la géométrie du
probleme, tant par I'inclinaisofi du champ magnétique avec la normale aux parois des
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d 1. d

FIG. 3.1: Oscillation des nuageisancés a la vitessE, les nuages s’arrétent aprés avoir par-
couru une distancd quand toute I'énergie cinétique a été transférée au changpétigue entre

le nuages. En trait plein : champ magnétique en bout de cpersdirets : champ magnétique
initial faisant un angleg avec la normale (pointillés) aux parois des nuages.

nuages que par la taille des nuages leur écartement. Pour fixer les idées, 'amplitude
du mouvement transverse et sa période d’'oscillation sohbdkre de

A ~ 27 pc (3.14a)
T ~ 4.310° ans (3.14b)

pour By = 5uG, Vo = 3.5103m.s!, 8 = 5° p, = 9.8710722g.cnT3, d = 1.3pc et
L =1.85pc.

3.2.1 Fuite des ondes d'Alfvén

Tout d’abord, je présente ici le résultat de simulations@xdeiages. Cela nous per-
mettra d’'un c6té d'illustrer les réserves que nous avions&srau paragraphe 2.4.2 du
chapitre précédent a propos de la description analytiquplsei D’un autre c6te, a partir
de I'exemple a deux nuages, nous pourrons identifier pluglement les divers processus
que nous rencontrerons naturellement dans le cas a plsisieages.

Comme nous l'avions écrit dans le chapitre précédent, dammobéle de Clifford &
Elmegreen (1983), les ondes d’Alfvén sont artificiellemaagpes entre les deux nuages.
Cependant, la premiére chose que I'on peut noter en exatdafigure 3.2 (vignettes
etf), c’est bien la fuite des ondes transverses a I'extérielaydteme : le mouvement des
particules a I'extérieur des nuages atteint des amplitadegparables a la vitesse d’en-
semble initialement communiquée aux nuages, et le chammétigge transverse est
également perturbé. Il apparait de surcroit un phénomemeaaus n’'avions pas discuteé :
des mouvements longitudinaux de compression sont géménéau sein des nuages (voir
aussi figure 3.3) qu’'a I'extérieur (figs. 3tRet 3.2d). La génération de ces mouvements
s’explique de facon trés naturelle. Quand les nuages sdiat@ment projetés dans la di-
rection transverse, ils emportent dans leur mouvemenigaed du champ magnétique.
En conséquence, un gradient de champ magnétique transeatéeeloppe, proportionnel
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FIG. 3.2: Deux nuages : fuite d’ondes d’Alfvén et génération de raments de compres-
sion.Deux pas de temps sont superposés-:0 (trait plein),z = 3.47 10° ans (tirets). Vitesse ini-
tiale des nuagesly = 0.3 Cs; champ magnétique transverse initid, = By sin10° ~ 0.87 uG.
En abscisse : dimension spatiale en unité$é m.

au déplacement des nuages. Le maximum du gradient est atigimaximum du déplace-
ment des nuages, c’est-a-dire lorsque leur vitesse tresesdevient nulle. A ce moment
la, I'énergie cinétique initiale est entierement transfée en énergie potentielle magné-
tique, essentiellement accumulée entre les nuages. Latemsagnétique des lignes de
champ est responsable du mouvement oscillant décrit sudesandis que la pression
magnétique déplace les nuages et comprime leurs paroislugrde leur mouvement
transverse, les nuages adoptent un mouvement longitugiimaend initialement a les
éloigner I'un de l'autre (voir figs. 3.2 et 3.2c ). De méme, des mouvements de com-
pression interne apparaissent, responsables d’'uneigardd densité au sein des nuages
(figs. 3.3c). Apres quelques oscillations, les nuages se sont suffisatrégartés pour
gue la pression thermique dans le milieu qui les sépare stablement plus faible que
la pression du milieu extérieur (fig. 318. A cause de cette dépression entre eux, les
nuages rebroussent chemin et se mettent & osciller aussialdirection longitudinale.
De méme, les parois des nuages sont soumises a compressitailég Hes nuages oscille
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FIG. 3.3: Zoom sur la partie centrale de la figure J.dis pas de temps sont représentés :
t = 0 (trait plein),t = 3.4710° ans (tirets)t = 1.11 107 ans (pointillés).

également. Les périodes caractéristiques de ces mouvestarit

T = d (%) ~1.110° ans (3.15a)
Ten = L (%*) ~1.910° ans (3.15h)

ou T, et 7, sont les périodes de compression des parois (“nuage”) stitlation longi-
tudinale des nuages (“entre”) respectivement (on aPris 1.1710 12 J.nT3 et pe, =
1.410 2t g.cm 3, et comme précédemmept = 9.8710 2*g.cm 3, d = 1.3pc etL =
1.85pc). On note que la période d’oscillation longitudinalg a été estimée sans tenir
compte de I'effet dominant répulsif de la pression magmétiq

Les figures 3.4 et 3.5 montrent I'évolution de I'énergie au salwr temps ainsi que sa
répartition sur ses différents formes (cinétique, thetraigt magnétique) et dans les trois
milieux du systeme étudié (nuages, extérieur, internuafaergie cinétique initialement
injectée est stockée en énergie magnétique essentielidianenle milieu internuage. No-
ter cependant qu’une large fraction de I'énergie magnétagt également injectée dans
les nuages. Le plus remarquable, c’est qu’en a peine unedeéet demif = 4.310° ans,
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FIG. 3.4: Répartition et évolution de I'énergie dans un systemdealix nuages magné-
tisés.Pour 'ensemble du systéme (vigne#le les nuages seuls (vignettd, le milieu extérieur
(vignettec) et le milieu entre les nuages (vignetle sont représentées les énergies totale (trait
plein), cinétique (tirets), magnétique du champ trang/psints-tirets) et thermique (pointillés).
Note : sur la vignette, le trait plein représente I'énergie perdue par rayonnémanl’ensemble

du systéme. En abscisse, le temps est en unitd 'des. (Courbes obtenues avBg = 5 uG et

Vo =3103m.sh)

voir équation 3.14b), la totalité de I'énergie cinétiguentneerse est perdue par excitation
d’ondes d’Alfvén dans le mileux extérieur (fuite d’'ondespat pertes radiatives (figs. 3.4
c et 3.5¢). Nous verrons un peu plus loin que la situation est diff@gmur le systéme
plus réaliste d’'un plus grand nombre de nuages. En effetyparocessus de transport
d’énergie a grande échelle que nous décrirons, I'énergéique est réalimentée sur plu-
sieurs temps dynamiques d’oscillation.

3.3 Systeme de huit nuages magnétisés

Les résultats que je présente ici ont été obtenus par la &imwild’'un systeme de
huit nuages aux caractéristiques identiques a ceux étddresle paragraphe précédent.
Comme nous allons le voir, les oscillations persistentoiyslusieurs temps dynamiques.
De plus, chaque nouvelle oscillation nourrit au sein des esi@igs modes ondulatoires
transverses, leur fournissant de la sorte une pressionétigga supplémentaire qui s'op-
pose efficacement a leur écrasement.
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FIG. 3.5: Méme systéme qu’en figure 3.4 sur un plus grande duréerdgasion.Pour

la nomenclature, voir fig. 3.4. La bosse d’énergie dans le&mihternuage (vignettd) autour
det ~ 250 (soit a7.910° ans) refete exclusivement 'augmentation de la tempéatatre les
nuages par dilatation (voir aussi le minimum local de peattésergie, vignette). Le pic d’énergie
magnétique a ~ 40 écarte fortement les nuages, ce qui se traduit par une atgtoerde I'éner-
gie cinétique des nuages (vignehget =~ 300). Noter que toute I'énergie cinétique initialement
injectée est perduetar 200 (6.3 106 ans), soit aprés deux oscillations (voir €q. 3.14b).

3.3.1 Transport d’énergie a grande échelle

Tout d’abord, les simulations révelent un phénomeéne dspam d’énergie cinétique
a grande échelle. Partant des nuages aux bords du systéneegle cinétique est transfé-
rée aux nuages du centre d’ou elle est renvoyée aux bordhéemene est particuliéere-
ment visible sur la figure 3.7(a). Pour rendre compte de cafeeatrd’énergie a I'échelle
du syteme global, j'ai construit un modele numérique simp#ssant de coté les mou-
vements internes aux nuages, je me suis intéressé aux seul@ments des parois des
nuages. Pour cela, j'ai repris I'équation de conservat®tihpulsion 3.2b avec deux hy-
pothéses supplémentaires. J'ai supposé d’une part quargxmagnétique dans le milieu
internuage s’ajustait instantanément au mouvement degsp@m justifie cette hypothese
en comparant la vitesse d’Alfvén du milieu internudgg, a la vitesse de translation des
nuaged; :

By

Va, = ——— =1.210"ms™ 3.16a
A T e ( )
Vo = 3510°m.ss! < Va,, (3.16b)
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FIG. 3.6: Modele numérique simple pour le transport d’énergieaade échelleOn mo-
délise le mouvement des parois gauéhet droiter; de chaque nuage soumises a la pression
thermique extérieureR; et P, ;1) et intérieure Pn;), ainsi qu'au gradient de champ magnétique
transverséB; 1 — B;)/(ri — ;).

avecBy = 5 uG etpe, = 1.41072* g.cnt3. Le temps de propagation des ondes dans le
milieu internuage est donc relativement faible face a laoplérdes oscillations, et I'on
peut considérer que les lignes de champ se redressentitasémnent” entre les nuages.
Par ailleurs, j'ai supposé que la pression thermique intega P était uniforme a tout
instant. Cette seconde hypothése est Iégitime si la vithssen du milieu internuage est
grande face a la vitesse du son dans les nuages. Comme lemitieux sont en équilibre

de pression thermique, comparer ces deux vitesses du sentraxcomparer les densités
et les échelles caractéristiques des deux milieux, soiirenles périodes d’oscillations
transverses définies dans I'équation (3.15), d’apres legnels avons d’ailleurs

Ten K Th, (3.17)

ce qui justifie notre deuxieme hypothése.
Les mouvements des parois peuvent alors étre décrits pgstknse d’équations cou-
plées suivantes (voir figure 3.6) :

mi; = —Bi(Biyy1 — B;) —2(Pn; — P) (3.18a)

mi; = —Biy1(Big1 — Bi) — 2(Piqq — Pny) (3.18b)

miy, = B(Biy1— By) (3.18c)
(li—ri1)B; = B(vy, — vy, ) — Bi(l; — #4_1), (3.18d)

oum est la masse constante de chaque nudpgr ailleurs Pn; est la pression au centre
du nuage, [; etr; sont ses parois gauche et droitey,gtest sa vitesse transverse globale.
Enfin, P; est la pression dans l'internuageB; est la composante transverse du champ

1En raison de lgéométrie plan-paralléle; est ici la masse par unité de surface.
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3 Stabilité d’un milieu biphasique magnétisé : approche énigme

magnétique eB sa composante longitudinale. Les grandeurs pointées gonéds par
rapport au temps.

Le systeme (3.18) est facilement intégrable numériquenmemndliiperses procédures.
J'ai utilisé la méthode d’intégration de Runge-Kutta dierd. La figure 3.7 compare le
résultat obtenu directement par les simulations et le ta&sdé ce modele simple. On a
tracé pour chaque nuage les diverses énergies d’ensennid¢icae transverse, cinétique
longitudinale et magnétique. Le modele numérique simgieoauit étlonnamment bien le
phénomene de transport a grande échelle de I'énergie quieétansverse obtenu par les
simulations. Bien que guantitativement moins bon, I'adantre modele et simulation est
qualitativement correct pour I'énergie cinétique londitale également. En particulier,
les variations temporelles sont assez bien reproduitese\Emche, pour les mouvements
longitudinaux des nuages, le modéle reproduit relativemeh les amplitudes de I'éner-
gie obtenues par simulation. Le désaccord devient pagremhent visible aprés environ
deux oscillations et demi. La source de ce désaccord seetnpartiellement dans le fait
que, décrivant uniquement les mouvements des parois, lélmaod tient pas compte des
degrés de liberté internes des nuages ni des pertes radidi@nergies. Cependant, la sur-
évaluation de I'énergie cinétique longitudinale, remaitaja en particulier pour le nuage
0, vient de la modélisation de la pression et du champ magreédux extrémités du sys-
téme. En effet, avant le nuage 0 (et symétriquement aprasagen’), on a gardg;_, et
B;_, constants (de mémi_s et B;_g). En conséquence, plus on est pres des extrémites,
plus les forces des pressions thermique et magnétique sgmiésriques. Le nuage 0 (et
le nuage 7 par symétrie miroir) s’écarte du centre du syspuserapidement que dans la
simulation ouP et B sont traités correctement.

Néanmoins, le modéle est suffisamment précis pour nous peenaet comprendre
comment évolue le systeme a grande échelle. Due a leur pogriiolégiée au centre du
systéme, la relative régularité d’oscillation des nuages8est correctement reproduite
par le modele. De méme, due cette fois aux effets de bords,lpowrage 0 la quasi-
suppression des oscillations entre= 10 ett = 70 se retrouve dans les résultats du
modéle. En vérité, les nuages se comportent comme des Bottesension variable,
fixées sur une corde vibrante (ici les lignes du champ magunétimais libres de glisser
le long de la corde. La composante transverse du champ nigqggéntre les nuages joue
alors le role de ressorts qui éloignent les nuages les ursuties.
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FIG. 3.7: Transport d’énergie cinétique a grande échelli.nuagesnumérotés de 0 a 7, ont
été simulés. Le systeme étant symeétrique, seuls les quatrégrs nuages sont représentés. Trait
plein : énergie cinétique transverse ; tirets : énergie rétgue transverse ; pointillés : énergie
cinétique longitudinale. Noter le trés bon accord du modeélmérique simple (fig. b) avec les
simulations (fig. a), en particulier pour I'énergie cinéggtransverse. Au dela dex 80, et en
particulier pour le nuage 0, les énergies sont surévaluars k& modéle numérique : cet effet
dans le modeéle estl au traitement imparfait des conditions aux limites (tekte). Le champ
magnétique total est ici d20 4G (valeur élevée choisie pour obtenir une période d’ogitta
transverse courte - voir éq. 3.14b) et la vitesse initiatd/gs= 3.6 m.s !. Le temps est en unités
de10'? s, I'énergie en J.m?.
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3 Stabilité d’un milieu biphasique magnétisé : approche énigme

3.3.2 Stockage d’énergie
Energie interne

Les mouvements des nuages a grande grande échelle exesemiodivements oscil-
latoires au sein des nuages. Non seulement des modes tsawsgent générés (ondes
d’Alfvén), mais des modes longitudinaux d’énergie compkrapparaissent également
(ondes sonores), comme le montre la figure 3.8. A premiérel\amergie associée aux
modes internes semble négligeable. En effet, dans le medkes cas (nuage numéro 3,
tempst = 130), I'énergie cinétique transverse interne atteint seutdi©.6% de I'énergie
cinétique globale du nuage (il faut multiplier ce chiffrermgeux pour tenir compte de
I’énergie magnétique interne). Ce résultat semble com&ee que nous avions trouvé au
chapitre précédent, a savoir que I'énergie des ondes #ses/internes pouvait, grace aux
interférences des ondes, atteindre des valeurs compsualiknergie globale du nuage
(voir page 41). Cependant, les deux approches ne sont ga$atitent comparables. En
effet, alors que nous simulons ici le régime transitoirendaysteme oscillant de huit
nuages magnétisés en interaction, dans le chapitre priécéoes avons présenteé le cas
statique d’'un nuage isolé attaqué par un spectre d’ondsvesses.

Quoi gu'il en soit, I'importance des modes internes ne déyas étre sous-estimée.
D’apres ce que nous avons vu dans le chapitre précédent, des tiydromagnétiques
internes fournissent une pression stabilisatrice supgtéaire aux nuages, capable de
s’opposer a la compression extérieure. C’est donc sangseitue les modes internes se
révelent ici aussi indispensables a la survie des nuaggdisieurs temps dynamiques
d’oscillation. Pour s’en convaincre, il suffit d’examinardolonne de droite de la figure
3.8. Aux courbes des énergies internes obtenues par la siomJlgai superposé pour
chaque nuage la courbe représentant I'énergie cinétiqneverse d’ensemble obtenue
par le modéle décrit dans le paragraphe précédent. Commeubrs’en rendre compte,
ces courbes s’arrétent verrs= 90 (soit apré2.8 10° ans correspondant2y3 d’oscilla-
tion). Cette rupture correspond au fait que, dans le mod&léoa ne tient pas compte
de la pression magnéto-turbulente interne, le nuage nughésb complétement écrasé .
En revanche, il n’y a aucune trace d’écrasement completléangsultats de la simula-
tion. Par ailleurs, le moment de I'écrasement correspomd tkasimulation a une forte
augmentation de I'énergie cinétique transverse internep&ut donc en conclure que
les modes transverses internes excités par les mouvemgras@e échelle fournissent
la pression supplémentaire, nécessaire a la survie degsisag plusieurs temps dyna-
miques. Pour confirmer cette conclusion, il suffit, dans lelé® simple, d’'augmenter de
facon artificielle la pression thermique au sein des nuatgsnuages survivent alors a
I'écrasement.

Les modes internes méritent bien entendu qu’on les examige @us d’attention.
Pour comparer les simulations aux modéles analytiquesuégoau chapitre précédent, il
serait par exemple utile de décomposer les oscillatiorsries sur leurs modes de Fourier
et déterminer le spectre des ondes générées. Par aillewise de cerner plus précisément
leur réle dans la stabilité des nuages, il serait intéressarcomprendre quelle est la
corrélation temporelle, suggérée sur la figure 3.8, entr@atas/ements a grande échelle et
I'injection d’ondes dans les nuages. Ces questions, pdaunirés, font I'objet de travaux
en cours en collaboration avec P. Hennebelle et M. Péraudirensexaminées dans un
prochain article (Hennebelle et al. 2003).
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FIG. 3.8: Energies internes et d’ensemble dans un systeme dedages magnétisés.
Figure obtenue aveB, = 5uG etV = 3.510° m.s L. Trait plein : énergie cinétique trans-
verse ; pointillé : énergie cinétique longitudinale ; ireénergie magnétique. A gauche : énergies
d'ensemble ; a droite : énergies internes. Dans la colonrdralte, les courbes en points-tirets
montrent I'énergie cinétique transverse d’ensemble algtgrar le modéle numérique (lire les va-
leurs sur I'axe vertical de droite). Ces courbes s'arrétemst = 90 au moment ou le nuage
numéro 3 est écrasé dans le modéle. Remarquer que celapomtlesdans les simulations a une
forte augmentation de I'énergie cinétique transversenntassociée aux ondes d'Alfvén.
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3 Stabilité d’un milieu biphasique magnétisé : approche énigme

Temps de dissipation

A partir des simulations, nous pouvons calculer le tempsisimhtion d’énergie du
systéme de huit nuages magnétisés. Comme on peut le voa figute 3.9, le systéme
a perdu par rayonnement envirdly = 6.7 10* J.n1? au tempsy = 100, Soit aprés un
temps dey = 3.1710° ans. Le taux de dissipation d’énergie est donc

E
€= t—d =21110"%J.m2an . (3.19)
d

Or, I'énergie totale du systéme est initialeméfit = 3.8106J.nT2, et 'on en déduit
immédiatement que le temps de dissipatigp est

E
toool = — ~ 1.810% ans (3.20)
€

ce qui est deux ordres de grandeur supérieur au temps dymajaigst-a-dire a la période
d'oscillation - = 4.310° ans, voir équations 3.13b et 3.14b). Comparons ce temps de
dissipation au temps de refroidissemé&gt, d’'un systeme monophasique non-magnétisé
de masse identigue. Comme nous I'avons vu dans le premipitiha

' %nTkT

to=2 3.21
cool ,OT»C' ( )

ou k£ la constante de Boltzmann test la fonction de perte définie par I'équation (3.1).
La densité totalet d’'un milieu homogéne correspondant au systeme des huiesies
donnée par

nt = npky, + nen(l - Fv) (3.22)

ou F, = N,(d/D) est le facteur de remplissage a une dimension. Dans nos siomsla
nous avonsV, = 8 nuages de tailld = 1.28 pc répartis suD = 6.5 kpc. La densité des
nuages est, = 56 cm~2 et celle du milieu extérieur est,, = 0.79cm~3. La densité du
milieu homogene correspondant est alors

nt = 1.66 cm 2. (3.23)

On peut supposer que la température du gaz reflete la vitialisdans un puits de po-
tentiel gravitationnel. Dans le cas homogene, le gaz auma# assentiellement la méme
température que le gaz diffus dans le cas multiphasique/'sei 1.1 10* K. Au moyen

de la fonction de refroidissementT’) et du terme de chauffage définis par (3.6) et (3.7),
on obtient

t oo &~ 2.610° ans (3.24)

Comme on pouvait s’y attendre, le temps de refroidissemesydteme monophasique
est beaucoup plus court que celui du systéme biphasifiie< tc0. La différence
est méme colossale : trois ordres de grandeur! Cependaméstahoses étant égales
par ailleurs, le facteur de remplissage a trois dimensiatgd D)? fois plus faible.
La densité est alors réduite et vaut ~ nen, = 0.79cm 3, et donc a trois dimensions
tool ~ 5.5 10° ans est légerement plus long qu’a une dimension.
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FIG. 3.9: Dissipation de I'énergie dans un systéme de huit nuaggsétiséCette fi gure

a été obtenue en simulant le cas de huit nuages, Bee- 5uG etV = 3.510® m.s™L. Pour

la nomenclature, voir fig. 3.4. Les oscillations sont bienma@morties que dans le cas a deux
nuages (période d’oscillation identique). Le temps deigligi®n est de ¢, = 1.8 108 ans.

L'estimation det. , dans I'équation (3.24) est tres sensible aux conditionsigbgs
du milieu. En effet, la fonction de refroidissemée({l’) varie tres fortement dans l'inter-
valle de températured® — 10* K. En conséquence, une diminution t&% de la tempé-
rature multiplie le temps de refroidissement par un factieux. Toute erreur dans l'esti-
mation de la température du gaz se traduit donc par une foderedans I'estimation de
tioo- Il €St peu probable cependant qu’on se trompe de trois ®dkegrandeur, et nous
pouvons donc conclure que le systéme biphasique magné&sipalbeaucoup moins vite
gue le gaz monophasique non magnétise.

Enfin, dans le cas biphasique, I'énergie cinétique des muagfeconstamment conver-
tie en énergie magnétique, et vice versa, par le biais détatisns. Dans le cas des huit
nuages, nous avons également vu (cf. figures 3.7 et 3.8) quediésitions subsistaient
sur plusieurs périodes. Par rapport au milieu homogéneissipg en quelqueR)® ans,
le milieu biphasique magnétisé se comporte donc comme @nvias ou I'énergie est
stockée sur des durées quelques dizaines de fois plus ngue
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3 Stabilité d’un milieu biphasique magnétisé : approche énigme

3.4 Discussion

Dans ce chapitre, nous avons exploré numériquement laitathiin systeme de
nuages magnétisés formés par instabilité thermique. Ad’@ies premiers résultats des
simulations, nous avons été en mesure de décrire quatitatint et quantitativement le
phénomeéne de transport d’énergie a grande échelle. Raurailbien qu’elle soit en pro-
portion plus faible que dans I'étude analytique présentédapitre précédent, nous avons
retrouvé que I'énergie magnéto-turbulente des ondes hyalgoétiques injectée au sein
des nuages par les mouvements a grande échelle jouait umgidetant dans leur stabi-
lité.

Bien entendu, le travail initié ici doit étre poussé plusmld@omme nous I'avons écrit
plus haut, I'étude des ondes internes aux nuages doit girefapdie. En particulier, pour
relier les mouvements turbulents aux observations, iitsatite de caractériser le spectre
des ondes générées dans le cas simple présenté ici. Parsaifieur nous affranchir des
effets de bords, des simulations a plus grand nombre de sudmeent étre réalisées.
Enfin, I'importance pour les processus de dissipation das/eraents de compression in-
duits par la tension du champ magnétique reste a précisequstions seront explorées
avec d’autres dans un prochain article (Hennebelle et aB)200

Pour prolonger cette étude, on peut songer a diverses naiitifis a apporter au pro-
gramme de fagon a se rapprocher davantage des condititistagadJne étape essentielle
consisterait a introduire la gravité dans le systeme. Pedaite, sans la simuler direc-
tement, une maniére simple est tout d’abord d’introduireggradient de pression et de
densité allant du centre du systéme vers les bords. Gracéeaneedlification, nous se-
rons en mesure de mimer les effets de la présence d'un pustdetiel gravitationnel.
Dans ce cadre, nous pourrons déterminer dans quelle mesiivante magnétique et ses
distorsions sont efficaces pour prévenir la fusion des raiagprolonger le temps de vie
du systéme. Enfin, pour traiter un cas plus réaliste, I'esitendu programme a deux ou
trois dimensions parait indispensable. En effet, le nondierdimensions pourrait avoir
des conséquences importantes sur le temps de dissipatisysthme. Pour illustrer les
effets du nombre de dimensions, les simulations succesdwdlots turbulents a une,
puis a trois dimensions fournissent un exemple frappantneadimension, le temps de
dissipation de la turbulence magnétohydrodynamique est jpius long que celui de la
turbulence non-magnétisée (e.g. Gammie & Ostriker 1996)s ajoien dimensions plus
élevées, les deux temps sont comparables (e.g. Stone et98).!1®@ependant, dans le
probléme qui nous occupe, les mouvements a grande échigllendént la turbulence de
maniere continue et le probleme de sa dissipation est maiogt L'impact de la dimen-
sionnalité des simulations n’est pas prévisileriori dans une telle situation et pourrait
s’averer négligeable.

Pour résumer, le modéle simple que nous avons présenté dartsapitre permet
d’aboutir a une conclusion important&:perte d’énergie dans un systeme multiphasique
magnétisé est beaucoup moins rapide que dans un milieu monqphasn-magnétisé
Dans les conditions typiques du MIS, le temps de dissipasbpratiguement deux ordres
de grandeur plus long que le temps dynamique d’oscillabams ce cadre, le champ ma-
gnétique apparait comme un acteur essentiel dans la gtatilisysteme. Son role est
double, en vérité. D’'une part, a travers le phénoméene depioaindécrit dans le para-
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graphe 3.3.1, le champ magnétique se manifeste comme unemtdaltteur de redistri-
bution d’énergie sur de grandes échelles. D’autre part, msvaments a grande échelle
sont suffisamment efficaces pour injecter dans les nuagese champ magnétique et
I'excitation d’'ondes hydromagnétiques, de I'énergie tilehte. La pression associée a
cette énergie, bien que faible par rapport aux énergiesigires d’ensemble, est indis-
pensable a la stabilité individuelle des nuages.

L'idée est tentante de transposer les résultats de cetle atucas des protogalaxies.
En effet, on s'attend naturellement a ce que le mécanismestdlilité thermique soit opé-
rant au sein du gaz protogalactique (voir début du chapjtigéssentiel de la masse pro-
togalactique peut alors se retrouver prisonniére au saindges denses et froids. Dans ce
cas, le temps de refroidissement du systeme dans son ergagnbEtre considérablement
augmenté. Le probleme du sur-refroidissment, présentldgremier chapitre, pourrait
alors trouver une solution dans le cadre d’'un modéle de gatagie multiphasique. Nous
allons examiner cette possibilité dans le chapitre 5. Mastcela, concentrons-nous sur
un élément essentiel, le champ magnétique a grande éciiaeque sur son origine.
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4 Origine des champs magnétiques
a grande échelle

tique est un élément central des mécanismes de stockagegiE®gue nous avons

étudié. Par ailleurs, principalement a cause de la pr@pdétflux gelé, le champ
magnétique affecte de maniere fondamentale, et a diverheties, la dynamique du gaz
baryonique. Cependant, méme dynamiquement négligebpéitiinfluer sur la physique
du gaz en modifiant la conductivité thermique et les phénasnde diffusion associés. Il
apparait donc clairement que le champ magnétique joue ares3entiel dans de nom-
breux contextes astrophysiques, et nous allons brievepréaenter ici certains de ses
effets majeurs. Nous verrons qu’on peut les classer typignéen deux catégories, se-
lon qu’ils sont accessibles directement a I'observatiorsdeotre voisinage relatif ou bien
établis par des considérations théoriques qui postulexistence du champ magnétique,
éventuellement a des temps reculés.

Enfin, comme nous 'avons suggéré dans les pages précédanéssmécanismes de
transfert et de stockage d’énergie, étudiés dans les chgftet 3, sont transposables
au contexte protogalactique, leur inclusion dans les nesdd¢ formation des structures
pourrait contribuer a résoudre le probleme du sur-refssielinent. Cependant, pour que la
solution envisagée soit viable, il faut s’assurer que lesmgs magnétiques sont présents
au sein des nuages protogalactiques suffisamment t6t dansclessus de formation des
galaxies. En résumé, il se pose la question cruciale dgjifidu champ magnétique a
grande échelle. Nous apportons dans cette thése un élémépihse a cette question en
proposant, au paragraphe 4.2, un nouveau modele de généhatilhamp magnétique.

PRVENU sur cette page, le lecteur aura pu s’en rendre compte : lehaagné-

4.1 Introduction

Avant de présenter notre modele de magnétogenese, nons dhos cette introdu-
cion rappeler ce que nous connaissons du champ magnétiquaopen de quelques
exemples, nous verrons la place centrale qu’il occupe dasisdphysique et la cosmo-
logie. Ensuite, nous décrirons les principales techniquepermettent de le détecter et
nous rappellerons les ordres de grandeur observés dans dhjets a grande échelle.
Pour teminer ce paragraphe introductif, nous passerons etorevue les différents mo-
deles de génération du champ magnétique ainsi que les preblprincipaux dont ils
souffrent.
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4.1.1 Le champ magnétique et ses effets

Les conséquences de la présence de champs magnétiques kiplesmachelles sont
trées nombreuses. Nous allons en présenter quelques-uresosiégfois entrer dans le
détail des mécanismes mis en jeu.

Univers proche

Tout d’abord, il est connu depuis longtemps maintenant guaamp magnétique in-
fluence notablement la formation des étoiles. La pressignétague modifie par exemple
I'échelle d’instabilité gravitationnelle, et le champ nm&tique régule par cet effet le pro-
cessus de fragmentation des nuages protostellaires. Bpaitt, par le processus ttei-
nage magnétiqudée champ magnétique permet de transférer une fractiorleotias mo-
ment angulaire des étoiles en effondrement au plasma emant (e.g. Mestel & Paris
1984; Mestel 1990; Mouschovias 1991). Pour connaitre lesaets développements dans
I'étude du réle du champ magnétique au cours de la formagsrétbiles, le lecteur pourra
consulter l'article de Boss (2002) et les références citées

Dans le MIS, on observe une faible polarisation linéaire diumaiére venant des
étoiles. Cette polarisation est généralement attribuée @rdsence de grains de pous-
siére non sphériques sur la ligne de visée. La polarisatiovignt de ce que les grains
s’alignent partiellement sur les lignes de champ magnétispit par I'effet des collisions
avec les particules de gaz ionisé, soit directement paraictien entre le champ magné-
tique et le moment magnétique des grains (voir par exempbefge & Lazarian 1999).
Par ailleurs, comme nous I'avons vu dans les chapitres geat®, le champ magnétique
contribue de fagcon notable & structurer le MIS et a transféee’énergie des grandes
échelles aux petites.

A des échelles plus grandes encore, la présence dans lel nmtergalactique de
champs magnétiques désordonnés a un impact indéniabla phws$ique des amas de
galaxies. En imposant aux électrons des parcours errati(piehamp magnétique dimi-
nue considérablement la conductivité thermique, en careség de quoi I'efficacité de
refroidissement du gaz est amoindrie (e.g. Tribble 1989nB0& Tucker 1989; Malysh-
kin 2001).

Enfin, I'astrophysique des rayons cosmiques de haute @nestjiaujourd’hui un do-
maine d’intense activité aussi bien théorique qu’expémimie. En particulier, la nature
et 'origine des rayons les plus énergétiques, défiant embbservations que les théo-
ries classiques, posent une énigme pour I'’heure impénétilads données collectées par
I'observatoire AIGER! permettront sans doute de lever ne serait-ce que partiiiel®
mystére qui les entoure (pour une introduction concise ableme des Rayons Cos-
miques d’'Ultra Haute Energie, les UHECRs, voir par exemple Bora002, et consulter
aussi les références citées). Bien qu'il ne suffise pas poeélérer les UHECRs aux
énergies détectées0?’ — 10%! eV!), le champ magnétique joue un réle central, par les
mécanismes de Fermi, dans I'accélération des rayons caoemitjénergies plus basses
au sein de chocs hydromagnétiques (Fermi 1949, 1954, vssi Belletier 2001 pour une
revue récente), résultant par exemple de I'explosion dersgpee. Enfin, pour les rayons

10n trouvera des informations sur cet observatoire par exednifdresse
http://ww. auger. org/.
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cosmiques d’énergie suffisamment basse pour que leur ra&ybarchor soit inférieur a la
taille de la Galaxie, la déflection par le champ magnétiquaagigjue (et en particulier par
sa composante désordonnée) contribue a rendre le flux desufes détectées sur Terre
isotrope.

Univers lointain

A la différence de I'Univers proche, les observations de [iégné lointain ne per-
mettent, comme nous le verrons plus bas, que de détermisdintiges supérieures a
'amplitude du champ magnétique. Son existence ne peut étvacpour le moment ni
exclue ni établie avec certitude. Néanmoins, sans savoa esitude qu'il existe, on
peut tout de méme prédire les effets qu’aurait le champ magreeaux temps reculés.
En particulier, le champ magnétique est susceptible d’'gaaé un réle dans la forma-
tion des structures (Ruzmaikina & Ruzmaikin 1970; Wasserfr@¥ 8, voir aussi Peebles
1980). En effet, a grande échelle, le champ magnétique raddgiéquations ordinaires
qui décrivent I'évolution du plasma cosmique de densiét de vitesse (voir équations
1.11 page 10) par I'inclusion de la force de Lorentz :

at,o+3g,0+ w S (4.1a)
a a a a dra
V3¢ = 4nGa®(p— po(t)) (4.1c)

ou nous avons utilisé les coordonnées comobiles. Dans |etiéqsi ci-dessugs, ¢, a et
po(t) sontla pression, le potentiel gravitationnel, le factééckelle et la densité moyenne
de I'Univers respectivement. Clairement, un champ maguaétighomogéne devient lui-
méme, par la force de Lorentz présente dans I'équation difdl1b), une source de per-
turbations de densité, de vitesse et de champ gravitation@sserman (1978) a estimé
gu’un champ d’amplitude

-9 l 2
B(l) ~ 10 (Wpc) Qn” G 4.2)
était suffisant pour créer un contraste de densité 1 a I'échellel. Récemment, Kim
et al. (1996) ont repris les travaux de Wassermann dans fe dagh modéle d’Univers
plat entierement dominé par les baryons. lls ont montrérgqahamp magnétique actuel
de I'ordre del0~1° Gauss a pu, par le passé, produire aux échelles galactiosipsider-
bations de densité qui seraient entrées dans le régimanméaire az ~ 6.

Dans le cadré\-CDM que nous avons décrit dans le premier chapitre, cettel@on
sion doit selon toute vraisemblance étre modifiée. Suppmpstes champs magnétiques
étaient les sources principales de fluctuations de dermitd@formation des galaxies se-
rait sans doute exagéré. Puisque la matiere noire est ibkeasx interactions électroma-
gnétiques, la croissance des fluctuations de densité démmatiire et leur effondrement
ne sont pas affectées par la présence éventuelle d’un chagnpétique. Selon Kim et al.
(1996), le couplage entre champ magnétique et baryonsgibamrrevanche étre suffisant
pour modifier significativement I'effondrement du gaz pgatactique a petite échelle. La
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pression magnétique est alors susceptible d’introduine tlaformation des galaxies une
source de bias a l'origine de la ségrégation entre matiére eb baryons. Un tel effet
pourrait par exemple contribuer a expliquer le faible noentbe galaxies naines observé
dans le Groupe Local (voir chapitre 1). D’'une maniere moinsaié, mais applicable sans
doute a I'ensemble des premiéres galaxies, il est fort fimelmue, par les mécanismes de
transfert et de stockage d’énergie, le champ magnétigueilmoa & maintenir suffisam-
ment longtemps une structure multiphasique des protogalae sorte a augmenter leur
temps de refroidissement.

Enfin, signalons qu’aux échelles supérieures a I'échelldwgble, le champ magné-
tique, en transférant ses propriétés élastiques a I'edpao@me, peut avoir des effets
dynamiques et cinématiques inattendus sur la croissarscudéeuations de densité (voir
par exemple Maartens 2000, et références citées) aussijbéesur la géométrie globale
de I'Univers (e.g. Tsagas 2001).

4.1.2 Observations
Méthodes

Différentes techniques existent pour détecter la préseaahdmps magnétiques et
pour en déterminer l'intensité. Il s’agit des mesures difdteZzeeman, de la rotation Fa-
raday et du rayonnement synchrotron.

Effet Zeeman :
Dans le vide non-magnétisé, les niveaux électroniques damesont dégénérés par
rapport a la direction de son vecteur moment angulaire tbtdl'application d’'un
champ magnétiqu# léve cette dégénérescence a travers le couplage £retd3.
Dans ce cag)j + 1 différents niveaux d’énergie apparaissent, séparéside= guB
(j est le nombre quantique relatif.h g est le facteur de Landé @test le magneé-
ton de Bohr). C’est grace a I'observation de cet effet damnsdehes solaires que fut
mise en évidence pour la premiére fois I'existence de chanmggmétiques extrater-
restres (Hale 1908). Cette méthode d'observation est ladpieste de toutes puisqu’a
I'inverse de celles que je décris plus loin, elle ne requiag la connaissance de gran-
deurs physiques supplémentaires. La mesure des seulagiEsapectraux permet de
déduire I'intensité du champ magnétique.
Malheureusement, cet effet est trés difficilement obséevabn effet, le décalage
spectral associé a la séparation des niveaux d’énergi@eségar

% = 1.4g (%) (é)_l (4.3)

et pour la fréquence associée par exemple a I’hydrogéneenem obtientAv /v ~
107%¢(B/uG). Ce décalage est a comparer avec I'élargissement Doppley ~
6.1077(T/100K)'/2 (T est la température des atomes). De fait, pour pouvoir distin-
guer l'effet Zeeman de I'effet Doppler, on est contraint deesgreindre aux régions
de basse température et de fort champ magnétique. La mesleffet Zeeman est
peu pratique en cosmologie et trouve pleinement son apipiicdans le MIS.

Rotation Faraday :
Il s’agit de la modification de la polarisation d’'une ondecélemagnétique qui se
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propage dans un milieu contenant a la fois du champ magmeéétdes électrons
libres. L'angle de rotatiorp dépend de la longueur d’'onde et I'on exprime généra-
lementy en fonction de la mesure de rotatid/ (“Rotation Measure” en anglais)
parp = RMM? + ¢, (o étant la phase initiale) avec

RM / " ne(DB,()dl. (4.4)
0

Ici, ne() est la densité d’électrons le long de la ligne de visée deséokateu(/ = 0)

a la source(l = Is) et B,(l) est la composante du champ paralléle a la ligne de
visée. Par la mesure de la rotation Faraday, on n’a donc agcada composante
longitudinale deB. De plus, sa détermination nécessite que I'on connaissakitde
d’électrons et les renversements de champ éventuels. @esgdandeurs peuvent
souvent étre déterminées par des mesures indépendantegale notre galaxie.
Elles sont cependant plus difficiles a estimer sur de plusdgs échelles, et c’est
pourquoi, par la mesure de la rotation Faraday, I'on n’'olttfgar exemple que des
limites supérieures au champ magnétique dans le milietgaictique.

Rayonnement synchrotron :
L’émission synchrotron est le rayonnement émis par desrélecrelativistes qui spi-
ralent autour des lignes de champ magnétique. Pour una@testul plongé dans un
champ magnétiquB, I'émissivité est fonction de la fréquencest de I'énergieF :

J(v, E) x B, <5> " 0 (5) (4.5)

ou B, est la composante du champ magnétique perpendiculairagni&ade visée,
ve = v (E/mc?)? estune fréquence de coupure qui dépend de la fréquencerderLar
v = eB, /2mme, de I'énergieF et de la masse: de I'électron ¢ est la vitesse de la
lumiére ete I'unité de charge). La fonctiofi(z) est une fonction de coupure qui tend
vers1 lorsquez tend ver9) et qui tend rapidement veéspourz > 1.

L'émission synchrotron totale d’'une source dépend de laibligion en énergie des
électronsyne(E), que I'on peut modéliser par une loi de puissance

E -
ne(E)dE = ney (—) dE. (4.6)
Ey
La constanterey = ne(E)) fixe la normalisation de la distribution d’énergie. L'indic
spectraly quant a lui prend typiquement les valegrs- 2.6 — 3.0 pour des galaxies
spirales. L'émissivité synchrotrgpy est alors donnée par

Ju :/J(V, E)ne(E)dE 4.7)

D’aprés I'équation 4.5, I'émission synchrotron est domingdes électrons d’énergie

E ~ mec2(y/z/L)1/2. C’est-a-dire que la fréquence dominanteest v, de sorte que
J(v, E) x B v6(v—uc) estune bonne approximation. Enfin, pour la loi de puissance
(4.6), on trouve a partir de (4.7)

Jy X neol/(l_”/zBfﬂ)/Z. (4.8)
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Ainsi donc, en mesurant I'émissivité synchrotron a une fedfmper, on a acces au
champ magnétique. Plus précisément, on n'a acces qu’'a gaosamte transverse a
la ligne de visée, et ce uniquement si I'on connait la norsaéibn du spectre d’éner-
gie des électrons. Habituellement, on relie le spectre dgimm synchrotron a la den-
sité d’énergié des électrons relativistes et I'extraction de la compas#mansverse
du champ magnétique nécessite la formulation d’hypoth&ggsémentaires comme
celle de I'équipartition d’énergie.

Ordres de grandeur

Les champs magnétiques ont été observés dans une grarété davbjets répartis sur
une large gamme de redshifts. En particulier, les techsigeemesure décrites ci-dessus
ont permis d’observer des champs magnétiques a I'écheallgalaxies (Beck et al. 1996),
des amas de galaxies (Eilek & Owen 2002) et méme au-dela (Krp26€x1).

Les intensités estimées sont en général comprises @ntet 10 G, méme si des
valeurs bien plus élevées, de I'ordre &k G par exemple, ont été enregistrées (Klein
et al. 1988, dans la galaxie active M82).

Ainsi, le champ magnétique semble étre omniprésent dansvdthavec des intensi-
tés non négligeables a toutes les échelles. Seule I'idaatidn positive de champs “cos-
miques” (c’est-a-dire non corrélés a des structures eméftanent ou virialisées) résiste
encore aux tentatives de détection, et I'on ne dispose pauoment que de limites supé-
rieures largesBqosm < 1072 G, valeur d’aujourd’hui en tenant compte de I'expansion de
I'Univers - voir par exemple Kronberg 2001).

Le plus étonnant alors, c’est sans doute que I'on détectddong magnétique non
seulement partout, mais aussi a toutes les époques (du oemssle cadre des limites
observationnelles) et avec des intensités semblablestfénen observant un jet radio
de quasar (PKS 1229-121), Kronberg et al. (1992) ont mesura kgdtion Faraday at-
tribuée a une galaxie situéeza= 0.395. Le champ magnétique déduit de ces mesures
est de l'ordre del a4 pG. Par ailleurs, Athreya et al. (1998) ont fait une étude statis
tique de la rotation Faraday en provenance d’'une quinzan@adio galaxies & > 2.

Les valeurs qu’ils trouvent suggérent des champs magrestide quelques microgauss.
D’autres observations viennent confirmer I'existence dengsamagnétiques de quelques
microgauss a ~ 1 — 2 (Wolfe et al. 1992; Oren & Wolfe 1995, champ magnétique dans
les systémes Ly saturés, possibles précurseurs de galaxies). Nous vemopswiplus
loin que de telles observations contraignent fortementiedeles qui tentent d’expliquer
la provenance des champs magnétiques observés.

4.1.3 Questions ouvertes

Dans le cadre des limites observationnelles, 'omnipréseles champs magnétiques
étant un fait bien établi, il se pose naturellement la qoastie leur origine. De nom-
breuses tentatives pour y répondre ont été formulées. Camoel'avons vu plus haut,
de forts champs magnétiques ne peuvent exister trop totl'thsteire de I'Univers sous
peine de modifier significativement la formation des struegull semble donc clair que
les champs magnétiques ne peuvent naitre que sous la forfadblds germesjui sont

%c = [no(E)EdE
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ensuite amplifiés par un mécanisme suffisamment efficace’pusdteindre les valeurs
observées. La question de I'origine des champs se ramérsssabo suivantes :

— Quand et comment les germes de champ sont-ils générés ?
— Quelles en sont les propriétés physiques ?
— De quelle fagon ces germes sont-ils ensuite amplifiés ?

Enfin, s’il semble clair que les champs magnétiques ne péwvenx seuls étre a
I'origine des fluctuations de densité qui ont donné naissaux structures de I'Univers
(en particulier le spectre de puissance des structureg@gmeést en désaccord avec le
spectre des galaxies observeé a petite échelle - voir Kim £9856), leur réle au cours de la
formation des galaxies, et en particulier leur impact sprédleme du sur-refroidissment,
reste encore a établir. Nous nous pencherons sur cette eguiéstion dans le chapitre
suivant.

4.1.4 Origines possibles

Nombreux sont les auteurs qui ont proposé des modeles de toggnése au cours
des cinquante derniéres années. Malgré la diversité desdcms, on peut néanmoins
regrouper les divers modeles suivant deux types de mécagsism

Univers primordial

En cosmologie, les mécanismes du premier type génerenthd@sps magnétiques
dans les trois premieres minutes de I'Univers, c’est-adliemnt |la transition entre un Uni-
vers dominé par le rayonnement vers un Univers dominé par f@malls reposent sur
la physique des hautes énergies comme l'inflation (TurneriérdW 1988; Ratra 1992;
Dimopoulos et al. 2002) ou les transitions de phase (Sigl.et97; Grasso & Riotto
1998; Hindmarsh & Everett 1998). Malheureusement, les nesdi ce type ne sont pas
entierement satisfaisants, pour plusieurs raisons. D’anteifs n’apportent pas de réelles
prédictions puisque, suivant les cas, le champ magnétignérg peut étre d’intensité
aussi faible qua 0% Gauss ou aussi forte qué~° Gauss. D’autre part, au cours des
transitions de phase, le champ magnétique est généré slongueur de cohérence de
I'ordre de la taille de I'horizon. Indépendamment du dédag mécanismes de génération,
le spectre du champ magnétique est décroissant avec Ié¢Bektaner & Lesch 2000),
a quoi vient s’ajouter le fait que I'expansion cosmologigilkie les champs d’un facteur
(1 + z)? (sous I'nypothese dflux magnétique geJéCela a pour conséquence qu’aux
échelles pertinentes du point de vue de la formation destates, le champ magnétique
résultant est extrémement faible. Enfin, pour étre d'unaprejue intérét cosmologique,
la création de champs magnétiques dans le cadre des motiéfiegidn requiert quant a
elle I'introduction, dans les modéles, de nouveaux terneesodiplages du photon a haute
énergié, et qui reposent souvent sur des processus spéculatifs jpeuevue critique,
voir Grasso & Rubinstein 2001). Signalons enfin que certatoasraintes observation-
nelles, en particulier celle du Fond Diffus Cosmologiqueseyd des limites supérieures
(B < 5.107°h5QY2 G, voir Barrow et al. 1997) a l'intensité des champs présemts a

3|l peut s’agir par exemple de couplage gravitationnel - eay. Turner & Widrow (1988).
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temps reculés, en I'occurrence au moment du découplagenmmatiyonnement, et sem-
bleraient méme exclure la majeure partie des modeles deétmgméese dans I'Univers
primordial (Caprini & Durrer 2002).

Physique des plasmas

Les mécanismes qui ne relevent pas de la physique de I'Univenerdial sont a la
base d’'un second type de modéles de magnétogenéese. |lsismmichi la production de
champs magnétiques apres le découplage matiere-rayonhé&ee mécanismes reposent
principalement sur “'effet batterie” (Biermann 1950)trimduit pour la premiére fois pour
rendre compte du magnétisme stellaire, et qui est esdentmht une conséquence de la
séparation des charges. Pour un plasma ionisé, en comiénkmtd’Ohm généralisée
avec les équations de Maxwell, on aboutit a I'équation d’otidun suivante

Vpe X V pe
P

I

0B —V x (v x B)

B (4.9)

ou 3 est une constante, gt et p. sont la pression et la densité d’électrons respective-
ment. Le terme de droite dans I'équation ci-dessus est umetsource pour le champ
magnétique a condition que les gradients de densité d’élecet de pression ne soient
pas alignés. Une telle situation peut se présenter par egaanpdein d’étoiles en rotation
(Biermann 1950) ou encore lorsque des ondes de choc se dpeatodans des nuages
en effondrement gravitationnel (voir Davies & Widrow 2000ar gxemple). Plusieurs
auteurs ont exploré ce mécanisme dans divers contexteplagsiques (Lazarian 1992;
Lesch & Chiba 1995; Khanna 1998; Davies & Widrow 2000, ...).temsité des champs
produits de cette maniére est de I'ordrelde?® a10~1" Gauss.

Bien que le domaine d’ordre de grandeur du champ magnétigjtiglas restreint
gue pour les modeles de physique des hautes énergies (ireotEdes du premier type
présentés plus haut), les modéles de magnétogenése dd $@oem’en sont pas moins
dépourvus de problemes. Tout d’abord, les champs génénésedativement faibles et
doivent donc étre amplifiés par une dyndneatretenue au niveau des galaxies par la tur-
bulence et la rotation différentielle. Méme si la dynamamarire des succes notables pour
expliquer les champs magnétiques galactiques, elle neiplgt seule rendre compte des
champs magnétiques a grande échelle. En particulier, cdBrasso & Rubinstein (2001)
le font remarquer, la succession création de germe puisifacapbn par dynamo turbu-
lente ne peut étre a la source des champs magnétiques quebkenve a I'échelle des
amas de galaxies. En effet, vues les faibles amplitudei)(!* G) des germes de champ,
le temps d’amplification a I'échelle des amas est bien trag lwour que la dynamo puisse
étre efficace. Pourtant, les champs magnétiques galaste&jueeux des amas de galaxies
semblent posséder les mémes propriétés, ce qui est un argamtaveur d’'une origine
commune. De plus, les indices observationnels suggérantiquemsité du champ ma-
gnétique est indépendante de la densité locale de matigrdife a Kronberg (1994) que
les champs observés dans les structures a grand redsHdg galaxies n’ont pas encore
eu le temps d’accomplir suffisamment de rotations, posergénieux défi a ce second

4Le mécanisme d’amplifi cation par dynamo est décrit au paragrédpl.5 ci-dessous.
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type de modéles.

Indépendamment de tout modéle, nous avons vu que les geerdmchps magné-
tigues générés sont faibles. Pour rendre compte des geehgi@eogauss mesurés aux
grandes échelles, on doit faire appel a un mécanisme pussamplification.

4.1.5 Amplification du champ magnétique

Il existe principalement deux moyens pour accroitre I'atade des champs magné-
tigues. Il s’agit de la compression adiabatique d’'une prge 'effet dynamo d’autre
part.

Compression adiabatique :

Dans le chapitre 2, nous avons vu qu’en raison de la forte ativité des milieux as-
trophysiques, le flux du champ magnétique était conserv&dPsequent, le champ ma-
gnétique croit, lors de toute compression, comme le carfé w@dle typique du systeme,
de méme qu'il décroit lors de toute dilatattoml en découle que le champ magnétique
galactique aprés effondrement adiabatique d’un nuagegatzctique magnétisé est

2/3

Bga = B; (p ga') (4.10)
K3

ou B; et p; sont les champ et densité initiaux de la protogalaxie. Rada germes3; ~

10720 — 10~'7 Gauss et prenantga/p; ~ dvir ~ 200, on aboutit aBgy ~ 3.1071 —

3.1071% Gauss, ce qui n’est clairement pas suffisant en soi pour rendipte des champs

galactiques observés de I'ordre du microgauss.

Comme variante a la compression adiabatique, on peut céesickeffondrement dis-
sipatif complet du gaz protogalactique qui conduit a la fation du disque galactique.
Lesch & Chiba (1995) ont fait une estimation de I'amplificatisur la base du modéle
de formation de disques proposé par Fall & Efstathiou (1988¥acteur d’amplification
trouvé est B

gal __ 14

B~ 10 (4.11)
ce qui ne suffit toujours pas pour expliquer les valeurs det®du microgauss, mais c’est
déja largement suffisant pour fournir des germes significdd champ magnétique a tout
mécanisme d’amplification ultérieur, comme par exemplg/faadho galactique que nous
décrivons plus loin. On ne peut cependant s’empécher d’érids réserves a propos du
modele proposé par Lesch & Chiba. En effet, dans leur étuseireeffet de rétroaction
du champ magnétique sur le fluide en effondrement n’'a été&sagei Or, I'effondrement
dissipatif n’est pas un processus uniforme. De fortes intg#méités de densité appa-
raissent au cours de la formation du disque galactique (eig. &&unn 1991). Il est
probable que le champ magnétique soit donc fortement aénfaifalement et la pression
magnétique associée au champ peut sans doute atteindraldasswnon négligeables.

On est alors en droit de se demander si le processus d’effoedtdui-méme n’est pas

5C’est ainsi que le chammagnétique intergalactique varie comme l'inverse du faatiééchelle au carré,
Bintergal(t) xa? (t)
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trop affecté par le champ magnétique et conduit bien togjada formation d’'un disque
galactique aux propriétés compatibles avec les obsengtio

Dynamo galactique :

Pour conduire a des champs magnétiques suffisamment todgnamo galactique a
besoin de deux éléments.

Tout d’abord, il lui faut un germe de champ. Pour rendre centgets amplitudes de
champ magnétiqgue mesurées aujourd’hui, le germe miningésralement estimé de
I'ordre de10~2° Gauss (voir par exemple Rees 1987), limite qui peut étre ss@mjus-
qu'a10~3° Gauss si I'Univers est dominé aujourd’hui par I'énergie dieviDavis et al.
1999).

Le deuxiéme élément nécessaire est la turbulence. Cetireprovoque I'amplifi-
cation mutuelle des composantes poloidale et toroidalettEsps magnétiques. L'am-
plification globale deB est alors exponentielle et ne s’arréte que lorsque |'éaergi-
gnétigue devient comparable a I'énergie thermique du sys{@quipartition).

Voyons maintenant d’un peu plus pres comment la dynamo opartgons d’'un champ
B plongé dans un milieu turbulent. On peut alors décompBsselon

B=B,+b (4.12)

ol B, = (B) est la moyenrfedu champ eb représente la partie turbulente du champ
(avec(b) = 0 mais(b®) # 0). On fait de méme avec le champ de vite¥seu plasma, et
I'on obtient ensuite I'équation d’induction suivante :

atB() =V x (V() X BO +é&— ’I’]V X Bo) (413)
aved
g = <’U X b> = QB() — ’I]tV X BO (414)
ol = —%(v - (V x v))
T
et T = §<'02>.

Dans les expressions ci-dessugst le temps de corrélation du champ de vitassgbu-
lenté®, ¢ est la force électromotrice turbulente gst proportionnel a I'hélicité cinétique,
et est le coefficient de diffusivité turbulente. Pour bien coemglre les réles des deux
parametres: etr, réécrivons I'équation (4.13) en supposant que la rédistjest négli-
geable devani; et quea etr, sont constants :

0By =V x (Vo x By) +aV x By +nV’By . (4.15)

Sous cette forme, on voit bien que chaque composante duuveBig est nourrie par
I'ensemble des autres grace a I'action du parametre’est a qui amplifie les champs
poloidaux a partir des champs toroidaux et réciproquenhandiffusivité turbulenten,

811 s’agit de moyenne d’ensemble ou de voluénkéchelle du plus grand vortex turbulent.
’0On a supposé la turbulence isotrope.
8 = L oul est la longueur de corrélationeta vitesse d’ensemble du flide a I'échdlle
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apparait quant a elle comme un terme permettant I'évolutioflux magnétique moyen
(voir chapitre 2, paragraphe 2.3.1).

Dans un disque galactique en rotation, partant d’'un chammétiagie initialement
azimuthal, I'effeta génere une composante radiale. Le cisaillement difféee(daché
dans le premier terme de droite dans I'’équation 4.15), d atédion, régénére ensuite
la composante azimuthale a partir de la composante rafitaheant ainsi le cycle. On a
alors une dynamod' — w” (w signifie ici la rotation). En I'absence de cisaillement glhb
on a besoin d’'un second tour de dynamo pour fermer la boudlienea alors affaire a la
dynamo ‘&?".

Comme nous I'avons écrit plus haut, 'amplification du cham@agnétique par dy-
namo se fait de fagon exponentielle. Le temps caractéuistiq! d’amplification dépend
sensiblement des paramétres du modéle de dynamo choigietinétre raisonnablement
évalué que numériquement. Les valeurs que I'on trouve iellément dans la littérature
se situent dans l'intervall@2 10° ans < I'"! < 0.8 10° ans.

Il est intéressant de noter que ces valeurs contraigneteisité du germe de champ
initial. En effet, supposons que la dynamo galactique seulglifie le champ magnétique
jusqu’al0—% Gauss. En prenant I'agg de I'Univers comme limite supérieure au temps
d’amplification disponible, on trouve que l'intensité dume doit étre comprise entre
6. 1073 et8.8 10~ Gauss. Inversement, si I'on part d'un germel@e®® Gauss (comme
ceux fournis généralement par les modéles de batteriajtienvirors.6 a26.4 milliards
d’années pour atteindre des champs galactiqua$deGauss. Les durées supérieures a
I'age de I'Univers sont évidemment a exclure, tandis que leéak proches de la limite
inférieure semblent raisonnables.

Cependant, la présence de champs magnétiques dans leszoppjahd redshift remet
en question cette derniére conclusion. En effet, si I'orpssp que la dynamo opere dés la
formation des galaxies, on peut relier le redshiftorrespondant au moment ou le champ
magnétique atteint des valeurs de I'ordre du microgaused@shiftz; de formation des
galaxies selof?

3 —-2/3
2 = ((1 + Zi)_3/2 — 5H0At> -1 (416)

ol At est la durée d’amplification. En prenafl, ~ 70km.s'.Mpc~?, z ~ 10 et

At = 6.6 10° ans (soit la durée minimale), on trouve~ 0.3. Or, comme nous I'avons
vu, certaines observations suggerent I'existence de chamgnétiques de I'ordre du mi-
crogauss au sein d'objets a redshiftg> 2. Ainsi donc, méme a partir des estimations
les plus favorables poiir—1, I'amplification par dynamo ne semble pas capable de rendre
compte des champs observés a grand redshift, du moins tartogusuppose que les
germes de champ sont voisinsde ?° Gauss.

Mais le probleme du temps d’amplification n’est pas l'uniquget de controverse
de la dynamo. En effet, comme de nombreux auteurs I'ont rgméarle modele clas-
sigue présenté ici ignore complétement la rétroaction @mghmagnétique sur le fluide
et sur la turbulence. Or, il s’avere que les forces de Loremztde échelle alterent pré-
cisément le comportement turbulent du fluide, pouvant gilegu’a l'inhiber totalement
(Vainshtein & Cattaneo 1992; Kulsrud & Anderson 1992). Etesi mouvements turbu-

9Pour I'estimation rapide faite ici, nous avons piisde I'ordre de 13 milliardsi’années.
0Dans un Univers plat dominé par la matiétig = %Hgl(l + 2)~3/% (Peacock 1999).
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lents sont supprimés, I'effet I'est également, ce qui éteint complétement la dynamo. Il a
été montré que la dynamo pouvait étre stoppée a cause depEhamnétiques a petite
échelle bien avant que le champ magnétique a grande écladtisgne les valeurs d’équi-
partition. Plusieurs tentatives pour résoudre ce problemeté développées depuis son
identification, mais les résultats les plus prometteuraneat seulement d’étre obtenus.
L'inhibition de la dynamo est la conséquence directe de ppmassion de l'effetv. Or,
de récents travaux (voir Blackman 2002; Blackman & Brandeml2002, et références
citées) ont montré que cette derniere dépendait intimedeelatconservation de I'hélicité
magnétique, et probablement aussi des conditions auwebrodractéristiques du systéme
étudié. Lorsque I'on tient explicitement compte de ces dagredients, 'amortissement
de l'effet o se révele beaucoup moins catastrophique. Cependant, gellesuétudes,
tant numériques qu’analytiques, semblent indispensgiglesconfirmer ce résultat ainsi
gue son applicabilité aux systemes astrophysiques, aaxigalen particulier. Enfin, pour
résoudre le probléme de la saturation de la dynamo, d’astrggestions ont été formu-
lées, certaines allant méme jusqu’a affirmer que les changghétiques devaient étre
directement générés avec des intensités de I'ordre de déndizle microgauss et que la
dynamo n’était utile que pour restructurer ces champs (kidl& Anderson 1992).

Sans aller jusqu’a de telles extrémités, d’autres solatsmmt bien sdr envisageables,
et nous allons en explorer une dans la section suivante.

4.2 Nouveau modéele de magnétogenése

Je propose ici un nouveau modeéle de génération de champ®titags (Langer et al.
2002). Le but de ce modéle est de s’affranchir autant quetgeskes difficultés mention-
nées ci-dessus. Il s’agit donc de réconcilier la dynamo &gchamps magnétiques a
grand redshift et de proposer une solution au probleme dergh magnétiques a petite
échelle.

Tout comme la plupart des modéles de génération de champetiguges, notre pro-
position repose elle aussi sur la séparation des chargéispansable pour I'établisse-
ment de courants qui créent du champ magnétique par induttiogrande différence
d’avec les modeles usuels est le mécanisme qui est a I'erifiia séparation des charges.
Comme nous allons le voir, I'ingrédient central dans notoeléle pour cela est une pres-
sion de radiation qui possede deux propriétés essentidlBssotropie et I'inhomogeé-
néité.

4.2.1 Description des processus physiques

Considérons un flux de rayonnement ionisant qui se propageers le gaz qui rem-
plit 'Univers. Suffisamment loin de la source dominante,dgannement est anisotrope
et sa direction de propagation définit un axe lo€at). Du fait de la trés grande diffé-
rence de masses, la section efficace d’interaction (Thoyresdre photons et électrons
(o1 < mg?) est beaucoup plus élevée que la section efficace d'intenaentre photons
etions g1 o« m; ?). La pression de radiation, combinée a I'anisotropie du, fbaxduit &
une séparation des charges. Cette derniére crée en retocialeps électriques a grande
échelle qui contrebalancent la de pression de radiation.
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FIG. 4.1: Représentation simplifiée des processus mis en jedalgéaération du champ
magnétique.

Le rayonnement se propage a travers un milieu dans lequehtigna n’est pas dis-
tribuée de fagcon homogene. Les surdensités présentes gortent comme des écrans
partiels au rayonnement ionisant. Par ailleurs, les ssudaeayonnement sont elles aussi
distribuées de facon inhomogéne. La combinaison de I'irdggnéité de la matiere et de
'inhomogénéité de la distribution des sources fait queug fbnisant, loin des sources,
est lui-méme inhomogéne. Au premier ordre, on peut congidépendant que les inho-
mogénéités du flux sont inchangées le long de la directiomajgagation du rayonnement
sur des distances qui correspondent a la séparation typitjoe les surdensités de ma-
tiere. Dans de telles régions, les variations du flux perpemairement a la direction de
propagation permettent aux électrons de se mettre en mamnieDe fait, des courants
électrigues peuvent s’établir. Ces derniers induisentegwur des champs magnétiques
sur les échelles des variations transverses du flux ionisant

La figure 4.1 représente de facon schématique la situatios ldacas ou une seule
source et une seule surdensité seraient présentes dariele brda source émet un rayon-
nement ionisant de flus qui définit, a partir d'une certaine distance, une direcpan
vilégiée (Oz) : le flux est anisotrope. Ce rayonnement ionise le gaz difflia pression
de radiation sépare localement les électrons des ions. UngcBbectriqueE, statique et
uniforme, est généré en répons@aet la force électrostatique équilibre la pression de
radiation. Derriére la surdensité, la situation est bieféddhte. En effet, la surdensité se
comporte comme un écran partiel et le flux de radiation est pies faible,®, < P :
le flux est inhomogene. L'équilibre électrostatique ne aetablir, et les électrons libres
sont mis en mouvement§). Il apparait alors des courants électriquesi se rebouclent
a I'extérieur du tube d’ombre et qui induisent un champ méigné B a I'échelle de la
surdensité.

4.2.2 Question de saturation

Nous venons de voir les deux propriétés essentielles queégmesflux ionisant dans
notre modele. Nous allons maintenant évoquer la questioa daturation magnétique
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qui peut modifier considérablement le probléme. En vé@téaturation est liée & un phé-
nomeéne fondamental pour tout modele de magnétogeneseoilis®as entre particules.
Nous allons voir que les collisions entre électrons et iom$ salispensables pour I'éta-
blissement de courants électriques, et donc pour la géméde champs magnétiques.
Pour aborder cette épineuse question, intéressons-nausas simple, a titre d’illus-
tration. Considérons un plasma totalement ionisé plongé da champ électromagné-
tique (E, By). En régime stationnaire, I'équation du mouvement desrélests’écrit

e (E 4 Yoy BO) + mevctte = 0. (4.17)
C

Dans cette expression,est la charge unitairay, est la vitesse des électrons, leur
masse et est la fréquence de collision des électrons sur les ionsolueaat associé au
mouvement des électrons est quant a lui donné par

J = —enele (4.18)
et donc nous pouvons réécrire (4.17) sous la forme

j=00 <E + “f X BO> (4.19)

oloy = ;”e est la conductivité électrique. Cette derniere équatibnms forme simpli-
fiée de la loi ’Ohm. Dans le cas od tend vers zéro, la conductivité devient tres grande
(09 — o0) de sorte que d’apres (4.19), nous devons avoir

E+2xBy=o0. (4.20)
C

Prenons maintenant le produit vectoriel @@y de I'équation ci-dessus. En remarquant
que

(% x BO) x By = —“’“B2 (4.21)
on obtient ExB
oy = — ¢ (4.22)
BO

Cette expression montre qu’en I'absence de collisionséllestrons possedent une vi-
tesse de dérive radiake., perpendiculaire a la fois au champ électrique et au champ
magnétique. Or, comme., est indépendant de la masse et de la charge de la particule
considérée, on obtient exactement le méme résultat pouoisdorsque I'on examine
leur mouvement. De fait, en I'absence de collisions, lestélas et les ions se déplacent
ensemblea la méme vitesse de dérive (4.22) et le courant net associé aleuvement
est nul Au contraire, si les effets collisionnels ne sont pas néglides, le mouvement
des ions, du fait de leur plus grande masse, subit des rgtlrsignportants que celui des
électrons. Dans ce cas, un courant électrique est généré gidférence de vitesse des
particules,

j = 67’Le(’ll,u_ — 'u,eL), (423)

perpendiculaire aussi bienf qu’'a B,. Ainsi donc, nous avons retrouve le fait que pour
avoir un courant électrique, il faut que les porteurs degémppposées soient en mouve-
ment relatif les uns par rapport aux autres, ce qui est apsuiéeffet des collisions.
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Les collisions entre électrons et ions sont donc indisgaasa I'établissement de
courants électriques et par suite a la génération de chamgsétiques. Imaginons main-
tenant que nous ayons généré du champ magnétique dans omaptassé, initialement
isotrope. La présence du champ magnétique va produire uddication des propriétés
physiques du milieu. En particulier, la fréequence de cdollisentre électrons et ions va
étre changée de maniére anisotrope. En effet, une partbalgée en mouvement dans
un champ magnétiquB, adopte un mouvement hélicoidal qui résulte de la superposit
d’'un mouvement paralléle aux lignes de champ et d’'un mounte gyration autour
des lignes de champ. La vitesse angulaif@t le rayon de gyration r. sont donnés par

we = 9B (4.24a)
mc
U . mcu

Te =

= 4.24b
e~ TdlBs (4.24b)

ol ¢ est la charge de la particule, sa masse et la composante orthogonale au champ
magnétique de sa vitesse. On voit dans I'expression (4.24kgydun de Larmor que plus

le champ est fort, plus le rayon est petit. En généragst bien plus grand que le libre
parcours moyetkee des particules dans le plasma. Les collisions le long du phaia
gnétique et dans la direction transverse au champ sonté&jargrobables. Cependant, au
dela d’'une certaine valeur critique du champ magnétiqueaylen de Larmor est com-
parable, voire inférieur, .. Dans ce cas, les collisions dans la direction transverse au
champ sont beaucoup moins fréquentes. Il en résulte undfinatidin anisotrope de la
conductivité électrique, et 'on peut montrer qu'au prenoedre, la conductivité élec-
triqueo, est alors donnée par

42yl
— 4.25a
70 A2 + w? ( )

o, = 0y (4.25b)

o, =

ol o, estla conductivité dans les directions transverses sa valeur le long des lignes
de champ. On entre dans le régime satur& pu# o, lorsquew. = v, soit lorsque le
champ magnétique avoisine ou dépasse le champ de satuBatierrveme/|q|.

Dans la suite, en particulier lorsque nous voudrons estifoedre de grandeur du
champ magnétique généré dans notre modele, il sera cructaindt compte du phéno-
meéne de saturation.

Revenons maintenant au modele de magnétogenése que npos@rs. Dans la suite,
je reprends en détail I'approche adoptée dans I'ar@demological magnetogenesis dri-
ven by radiation pressuré_anger et al. 2002) que 'on trouvera en annexe. Apres la
description du formalisme adapté a notre probléeme, nous imbéresserons aux résultats
de notre modele, obtenus en particulier en termes d’ordrgraledeur et de spectre de
puissance du champ magnétique généré.

1L e rayon de gyration est ausgdpelé rayon de Larmor.
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4.3 Formalisme

4.3.1 Le flux ionisant

On concentre notre attention sur une région suffisammemrédeide la source d’ioni-
sation dominante. Dans une telle région, la direction du fewt ptre considérée constante.
Dans notre modéle donc, le flux ionisant possede la premioipté fondamentale sui-
vante : il est anisotroped || (Oz)), ce qui est essentiel pour la création d'un champ
électrigue uniforme.

Ensuite, le flux ionisant est également inhomogéne, et l&mmitles inhomogénéites,
supposees faibles par rapport a la partie constante du #inxyre fonctionf, soit

& = (1+ f) & (4.26)

avec®, = (®) et f < 1. Cette seconde propriété est nécessaire a I'apparitiooudarnts
électrigues. Comme nous l'avons écrit ci-dessus, on se plame distance suffisante de
la source dominante. A cette distance, les fluctuations dsitgerencontrées le long de la
ligne de propagatiof0z) des photons ont laissé leur empreinte dans le flux ionisant. C
sont précisément ces fluctuations, ainsi que celles duedisttdbution des sources, que
prend en compt¢. Cependant, dans la région étudiée, on suppose que lesgxésiu
milieu ne varient plus de maniére significative le long deitaation de propagation. De
fait, nous pouvons donc projeter les variations spatisée® dans le plar{zOy), et donc
f = f(z,y). Celaimplique que le systeme est invariant par transld¢idong de(Oz) et
donc que les dérivées par rappott peuvent étre prises nulles.

Enfin, pour des raisons de simplicité, nous avons considérés cette premiere ap-
proche de la magnétogenése, le régime stationnaire unaniget les dérivées tempo-
relles sont donc prises nulles également.

4.3.2 Equations de Maxwell

En tenant compte des hypotheses d’invariance par tramsidéins le temps et le long
de(Oz), les équations de Maxwell habituelles deviennent

0y E, +0yE, = 4mp (Coulomb)
0By —0yE, = 0

o, E, =0 (Faraday)

0. E, =0

(4.27)

0B, +0,B, = 0 (Gauss)
0By —0,B, = “Ij,

0y B, = Zj (Ampere)

0. B, = _%jy

oup etj sont la densité de charges et de courant respectivementpposique le milieu
est globalement neutre, et I'équilibre de charges impligug + nigi = 0, 0U ge(), Ne()
sont la charge et la densité des électrons (ions). Le coéleetrique est donné parj =

120n suppose. = n;.
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Nedelle + NigiUi = Nege(Ue — ui) OU U €St la vitesse des électrons (ions). Dans la suite,
on suppose que le déplacement des ions est négligeableppartra celui des électrons
et I'on peut alors écrirg = negetue. De la méme facon, I'équation de conservation de la
charge se simplifie en

a:c]w + ayjy =0. (428)
Enfin, le rotationnel de I'équation d’Ampere permet d’obteni
2 4m .
V‘B=—-—V xj (4.29)
&

dans le régime stationnaire ce qui, compte tenu de la géenaiétnotre probléme, donne
les relations suivantes entre le champ magnétique et lebur

A7

V’B, = — iz (4.30a)
V*B, :4—”8sz (4.30b)
C
4
V’B, :%(ayj,,—azjy) (4.30c)

gue nous combinerons plus loin avec la loi d’Ohm généralisée.

4.3.3 Loi d’Ohm généralisée

Pour simplifier, nous supposons que le gaz primordial n@stposé que de deux es-
péces chimiques : I’hydrogéne ionisé et les électrons. Elmague especg nous pouvons
écrire la conservation du moment cinétique,

u.
Pm,; (aguj' + (’U,j : V) Uj) = Nn;q; (E + ?J X B) + Cj + Fj . (431)

ou nous avons négligé les termes de pression et de dgraiténs le premier terme du
membre de droite de I'équation ci-dessus, on reconnaitrtz fde Lorentz tandis que le
termeC; = —pm, >, vjr(u; — u;) représente le transfert d’impulsion entre les deux
especesyj;, est la fréquence de collision des particulesur les particuleg). Le dernier
terme représente quant a lui la densité de force extériang@da pression de radiation,
F; = njo}hu/cd) (o]T est la section efficace Thomson pour la particyle, la densité
numérique ehr I'énergie moyenne des photons ionisants). Multiplionguigtion paiy,

et divisons-la pam ;, et ajoutons ensuite I'équation relative aux ions a celtesspondant

3pression et graté sont négligeables si les fréquences caractéristiqoieespondantes sont plus faibles

gue la fréquence de Larmor. Pour la pression, cette condsiotraduit pad ;jfc, /1?;"2 > 1, soit

I > 70 pc pour un champ magnétique d6—2° Gauss. Pour la gravité, le critére se traduit par
l3/2(Gmp)*1/2;;—fc > 1, soitl > 5. 10~ pc pour laméme valeur de champ. Dans les deux cas, notre
approximation est largemejuistifi ée puisque les longueurs caractéristigumpse nous considérons sont
supérieures a quelques dizaines de kpc.
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4 Origine des champs magnétiques a grande échelle

aux électrons. Nous obtenons alors
q. u.
> nigiuy+ Y nigi(uy - Vuy = ZW%‘#_(E +—xB)
j J j

+ 9 —1.C;
]

+ Zn] 9 ]—<1> (4.32)

Nous avons vu dans le précédent paragraphe que le couratrigéiecs’écrivaity; =
nege(ue — wj). Si nous définissons la vitesse du centre de masse des dedesfipar

u = (pmue + pmui)/pr (or €st la densité totale), nous pouvons exprimer la vitesse de
chaque fluide en fonction du courant et de la vitesse du cdatmneasse par

u = (pt“ n ’) (4.33)
Py \ Me €
ue = - <pt“ _ l) (4.34)
Pme \ T e
ou . est la masse réduite etl'unité de chargeq¢. = —e). En négligeant la masse de
I'électron devant celle des ions, on peut alors réarrarigguétion (4.32) en
h
8j + (u-V)j = nec” (E+—><B) © ixB-yg—2e T—”q: (4.35)
me meC Mme

ou I'on a écritor = o]. Dans I'équation ci-dessus, nous reconnaissons toujotesnes
de Lorentz, appliqué cette fois au centre de masse. Le séeond de droite est le terme
de Hall, tandis que le troisieme terme décrit la dissipatiomigue des courants.

Tout comme dans la section précédente, nous choisissaysoctr le déplacement
des ions, ce qui revient a se placer dans leur référentiels Danméférentiel, le courant
est donné comme précédemment pat —encue, €t la vitesse pan = —ue Dans ces
conditions, le terme de Hall est dominant par rapport a Iaefde:LapIace et I'on aboutit
enfin a loi d’Ohm suivante :

mele; o™y (4.36)
C

%(@j%—(u-V)j):eE—ij x B —
ENe NeC €ENe
Dans I'équation ci-dessus, est la fréquence effective de collision électrons-ionsnGe
nous I'avons vu dans la section 4.2.2, les collisions entrdifé&rentes especes de parti-
cules sont affectées par la présence d’'un champ magnétigsiey moins fort. Il faudra
bien sar tenir compte de cet effet lorsque nous examineesn®kultats du modele.
Mais avant d’en arriver la, voyons ce que nous obtenons esidémant le probleme
linéarisé.

4.3.4 Probléme linéarisé

En considérant que les inhomogénéités du flux ionisanttesagoarf (x,y) sont pe-
tites, on peut linéariser I'équation (4.36). L'identificatides termes du méme ordre conduit
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4.4 Résultats

aux relations suivantes :

E, = 2%y, (4.37a)
€2ne
Mmelc .
h
E, = Y d, (4.37¢)
ec
et ,
. en v
@, y) = —— — o1 @ f(z,y) (4.38)
Mele C

ou les termes du second ordre ont été négligés. L'équati@7¢¥ montre simplement
I’équilibre établi entre la pression de radiation et la éoddectrostatique appliquée sur
les électrons. L'équation (4.38) montre quant a elle comrfeegburant électrique est
relié aux inhomogénéités du flux ionisant. Le courant chalegeirection en fonction du
signe des fluctuationg du flux autour de sa valeur moyenne. Les lignes de courant se
referment donc sur des échelles semblables a celles degivasi du flux dans le plan
(xOy) et comparables aux échelles de I'anisotropie le long(as.

En prenant le rotationel de I'équation (4.36) et ne gardaoiév@au que les termes du
premier ordre, on trouve

4 h

viB= T v« ( e <1>) (4.39)
c c Melc

ou I'on a utilisé I'équation (4.29) pour éliminer le courghtA cause de la géométrie

particuliere de notre probleme, et compte tenu des re(137a) et (4.37b), 'équation
ci-dessus peut étre réécrite comme

V’B, = 0, (kf(z,y)) (4.40a)
V?’B, = 0, (4.40c)

aveck = T ene hv 5 G, | e champ magnétique généré dépend donc de I'état physique

C Melc C

du milieu par le coefficient de frictioge = <. Il dépend aussi du flux ionisant, tant par
sa valeur moyenn@, que par ses fluctuations spatialgs, y).

4.4 Résultats

4.4.1 Forme analytique

Les solutions aux équations (4.40) donnent le champ génédréida de fonctions de
Green appropriées au probléme bidimensionnel, on obtiemigitement

By(r) = [[In|r' 7|0, ([xf](r)) d*r
By(r) = —[[In|r'—v| 0, ([cf](r)) d*r'.

(4.41)
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4 Origine des champs magnétiques a grande échelle

Il est évidemment possible d’obtenir également une salytiour la composant8, du
champ. Cependant, I'intégration de I'équation (4.40c) sesite la connaissance de condi-
tions aux limites précises. Dans le modeéle que nous présgrntary a pas,a priori, de
telles conditions. Imposer par exemple une valeur coniy(é) = 0 a une certaine dis-
tancel reviendrait a introduire dans le probleme une échelle raibé, non physique. En
Vérité, comme nous l'avons précisé dans la section 4.3.Lidétjue nous menons ici est
applicable dans les régions ou un gxk:) est défini par I'anisotropie du flux et dans le-
quel toute la dépendance eu probléme peut étre projetée dans le glafy). Dans la
réalité, on s’attend naturellement a ce que de nombreuses zoexistent ou la direction
du flux est localement constante.

Aux frontieres communes, les trois composantes du champrsglahgées. Dans cette
situation, les seules conditions aux limites pertinentas B, seraient fixées par les com-
posantes, et B, des champs générés dans les regions similaires avoisin@sdoute
évidence, étant données les restrictions découlant deypagheses initiales, I'inclusion
d’'une description aussi complexe du probleme dépasse |estifd de cette premiere
approche que constitue notre modéle.

Notre intention n’est pas, en Vérité, de trouver I'exprasgracte du champ magné-
tigue en tout point de I'espace. Il s’agit bien plutét d’appodes éléments de réponse a la
guestion de l'origine des champs magnétiques a grandel@&cbahs cette optique, il est
plus intéressant d’extraire des équations (4.40) des g&srglobales du champ comme
son ordre de grandeur et son spectre de puissance.

4.4.2 Ordre de grandeur du champ magnétique généré

Nous pouvons de nouveau partir des équations (4.40) poundétarl’ordre de gran-
deur du champ magnétique. En effet, nous pouvons réécsréqetions sous la forme

kfR
ir e 51 f hv®y R

c? e

B (4.42)

QX

ou R est I'échelle caractéristique de variation fldet donc deB) . Commencgons par
exprimer le flux d’énergie des photons ionisants en fonctierla luminositéL de la
source et de la distande a la source la plus proche :

L
4nD?’
Ensuite, comme nous I'avons vu plus haut (paragraphe 4.2.2pdductivité élec-
trique o varie avec I'amplitude du champ magnétique et il nous fastimjuer deux
régimes.

Dans le régime non saturé, il suffit de remplaggmdans (4.42) par son expression
habituelle,ge = 0o ~ 6.5 10° 73/2 e.s.u (Lang 1999) pour obtenir alors I'estimation
d’ordre de grandeur suivante :

hv®, = (4.43)

T \*? R LD2
) Gauss (4.44)

B ~3.09107°
309107 f <104K 100 kpc 10=8 W.m—2

Pour estimer I'ordre de grandeur du champ magnétique dagjiime saturé, il faut
se souvenir qué est généré par la composante orthogomabku courant (voir équations
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4.4 Résultats

4.30). Le choix pertinent pour la conductivité électriquée dmnc donné par I'équation
(4.25a). Dans ce cas, I'ordre de grandeur du champ est estiomé se

B%3 Gauss  (4.45)

T )1/2[ R Lp-? Y3

B~ 3141072 f1/3
/ 10* K 100 kpe 108 W.m~2

oU Bs = 27meimec/e st le champ de saturation.

Application a la Cosmologie

Nous pouvons maintenant appliquer ce résultat au cas degpshaagnétiques cos-
mologiques. Puisque le plasma que I'on consideére est i@nisé 7 (Becker et al. 2001;
Gnedin & Ostriker 1997), on suppose que la tempérdfuthi milieu est de I'ordre de
10* Kelvins. Par ailleurs, dans un univers plat dominé par ldemaavec,h3 = 0.020
(Burles et al. 2001), la densité du gazest 3.8 1077 (1+2)*cm™3 et le champ de satura-
tion correspondant et ~ 1.4 10~ 7-3/2 (1 4 2)3 Gauss, S0iBs ~ 1.4 10717 (1 +2)3
Gauss poui” = 10* Kelvins.

Le termeLD~2 peut étre estimé en calculant la quantité de photons néeessaa
réionisation de I'Univers. Au redshift de réionisatiog,, la densité intégrée de photons
doit étre égale a la densité de gaz :

t(zlon)
/ LNg(z) dt = n(zion) (4.46)
0

ou L est la densité de photons ionisants émis par unité de teMps) est la densité de
sources émettrices par intervalle logarithmique de lusitdau redshift, etn(z) est la
densité de gaz. L'essentiel de la réionisation provienadmhtribution des photons émis
a environzjo,, de sorte que la relation ci-dessus peut étre réécrite

LNty = n. (4.47)

Pour une cosmologie d’Univers plat dominé par la matiergel’de I'Univers est donné
party(z) = 2Hy ' (1 + z)~*/2. Nous obtenons donc

LNs(z) = 5.7107THy(1 + 2)°/2. (4.48)

Le termeL D2 = huvL (2rNg)*/* s'écrit alors

LD =8110""p2 v NP L\ 1+2)° Wm™2 4.49
- 20 eV oeg, ) (A Wm (4.49)

0Uhy = TgrmemecT<t €St la constante de Hubble réduité:et’énergie des photons (en
unité de20 e{)/ En prenant un quasar lumineux comme source la plus pfoesgonsable
donc de I'anisotropie du flux ionisantl, ~ 10'2L.. Avec hv ~ 20 eV ethy, ~ 0.7,
I'équation (4.49) donne

LD™?

T 6.38 10 % (1 + 2)? (4.50)
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4 Origine des champs magnétiques a grande échelle

A un redshift dez ~ 7, cela correspond B = 3.12 Mpc. Notons que cette valeur est né-
cessairement une sous-estimation de la distance moyemphesgoroche quasar. En effet,
dans I'’équation (4.46), nous avons implicitement fait I'bgpse que les quasars lumi-
neux étaient responsables a eux seuls de la réionisatioplenau milieu. Or il semble
clair aujourd’hui que d’autres objets, en particulier leslés de type Ill, contribuent pour
une part importante a la réionisation de I'Univers (e.g. FeogLet al. 2002, et références
citées).

A grand redshift, la densité de gas est faible et la temperatst €levée. Il en résulte
que la fréquence de collision électrons-ions est tresdaile régime de saturation évoqué
en section 4.2.2 est tres vite atteint. De fait, siI'on se selfédeation (4.44) pour calculer
I'ordre de grandeur du champ magnétique, on trouve une valgperieure au champ
de saturation. Il nous faut donc utiliser I'équation (4.4&hs laquelle nous insérons les
quantités trouvées ci-dessus pour obtenir

R
100 kpc

1/3
B~ 156107 ( ) (1+ 2)® Gauss (4.51)

ou nous avons prig ~ 10* Kelvins, et le degré d'inhomogénéité dans le flux 10%.

La longueurR représente I'échelle typique des inhomogénéités du flusaon. Nous
I'avons écrit plus haut, ces inhomogénéités prennent erptnon seulement les fluc-
tuations de densité du milieu, mais aussi les variations dua distribution spatiale des
sources ionisantes. Par conséquéht’est pas aisément déterminable sans faire appel
aux estimations statistiques des distributions de sowtogs densité. On peut néanmoins
trouver des limites raisonnabledia

Aux grandes échelles, le mécanisme que nous proposons atadevtant que le flux
ionisant conserve sa propriété d’'anisotropie. Il est attas que ce n’est plus le cas sur
des échelles avoisinant la distan@eentre deux sources ou supérieures. Ddndéfinit
approximativement une limite supérieur&a

Aux petites échelles, les variations du flux sont essentielie dues aux fluctuations
de densité de matiere. Plus précisément, la limite inféziauk est fixée par les plus petits
halos qui survivent a la photoévaporation par le flux iortid@irméme.

Quoi qu’il en soit, pour la simple estimation d’ordre de gramdque nous voulons
faire ici, il suffit de considéreiz comme la taille typique d’'une protogalaxie, soit ap-
proximativement 100 kpc. Dans ce cas, a partir de I'équatddbl], nous trouvons un
champ magnétique aux échelles protogalactiques

B ~ 8.107'% Gauss. (4.52)

Ce résultat est trés satisfaisant puisqu’il@asieurs ordres de grandeur supérieur aux
champs trouvés dans les modéles de magnétogenése habdpmiant sur la physique
des plasmas. D’autre part, I'amplification d’un tel champlfgfondrement adiabatique,
évoqué en début de section 4.1.5, pourrait donner des champetitaues galactiques
suffisamment forts pour servir de germes aux mécanismesiyasmo. En fait, la valeur
galactique du champ obtenue a partir de (4.52) aprés conmqmestiabatique est

Bga = 6°B ~ 2.7107'° Gauss (4.53)

vir
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oudyir ~ 200. A partir de cette valeur, ldynamo ne requiert qu&6 10° anspour ampli-
fier'4 le champ magnétique jusqu’aux valeurs de quelques micesgaesurées dans les
galaxies, ce qui est 3.5 fois plus court qu’en partant d’'umgsede champ de0—2° Gauss
trouvé habituellement dans les modéles de magnétogengdwysigue classique.

Ainsi donc, les germes de champ générés dans notre modelaigotirendre compte
des champs magnétiques observés dans les galaxies, médshidt &evé, pourvu tou-
tefois que la dynamo ne soit pas stoppée par le développeméistce de champs ma-
gnétiques intenses aux petites échelles. Il est donc naintessentiel de voir quel est le
spectre de puissance du champ magnétique que fournit nottelen

4.4.3 Spectre de puissance du champ magnétique

Pour évaluer le spectre de puissance du champ magnétiquealons nous placer
dans le régime non saturé. Nous pourrons alors en temps vesidécer la conductivité
constante.

La fonction d’auto-corrélation du champ magnétique damde (zOy) s’écrit

E(r) =(B(r)- B(r +7')) (4.54)

our etr’ sont confinés dans le pldnOy). En insérant les transformées de FourieRie
dans cette expression, on obtient

£(r) = (%) / |By|* e F T d%k. (4.55)

Le spectre de puissané® (k) du champ magnétique auquel nous nous intéressons est la
moyenne angulaire de la fonction de correlation spectid#g de B, soit

Ps(k) = % /0 W{(k)de (4.56)

oué (k) est la transformée de Fourier gg-). On voitimmédiatement qugk) = | By|*.
Pour avoir le spectre de puissanceBeen régime non saturé, il suffit donc de prendre
les transformées de Fourier des équations (4.40) en coasidér= ¢, constante. On
obtient alors

kB, = Kk, fy
2 4.57
k*B, = —kkg fi (4.57)
ce qui nous permet en fin de compte d’écrire
f 2
Ps(k) = 2! /:2‘ : (4.58)

Nous avons la le lien entre les fluctuations du flux ionisanjgpées dans le plafxOy)

et le spectre de puissance bidimensionnel du champ mageédii&néré dans notre mo-

dele. Visiblement, le méchanisme de génération que noympoms produit des champs

magnétiquegpréférentiellement a grande écheldors que les champs a petite échelle

140n a pris un tempsaractéristique dynanio—! = 0.5 10° ans - voir paragraphe 4.1.5.
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4 Origine des champs magnétiques a grande échelle

semblent fortement supprimés. Ce dernier point est tré&dssant en rapport avec les
théories d’amplification du champ par dynamo : puisque lesngs a petite échelle sont
supprimés, ils ne conduisent pas au phénomeéne de satutatlardynamo.
Pour pouvoir réellement arriver a cette conclusion, il fa@anmoins connaitre la

forme exacte du spectre d®, et donc connaitre le spectrg.|* des fluctutionsf (z, y)
du flux dans le plarfzOy). Ces derniéres sont directement reliées aux fluctutatiens d
I'épaisseur optique dans le plan orthogonal a la directmprbpagation des photons io-
nisants par

flz,y) =e @9 1, (4.59)

Dans la formule ci-dessus, nous avons priggal aux fluctuations autour de la valeur
moyenng(T;) de I'épaisseur optiqueé;,

Ti(w,y) = o[, p(r)dr
_ (Tl)—i-n(x,y), (4.60)

et il est facile de voir que, est relié aux fluctuation¥r) de la densité de matiere dans le
plasma par

T = OiNp /Ol (5(7’) dr, (461)

oUo; est la section efficace d’ionisationif est la densité moyenne du plasma.
Commencons par relier le spectre des fluctuations de I'epai®ptiquery, \2 a deux
dimensions au spectre de densité & trois dimensifyis Pour cela, nous allons suivre
de trés pres la procédure que Bartelmann & Schneider (20@19dwptée dans le cadre
des lentilles gravitationnelles pour obtenir la formuleLd@ber dans I'espace de Fourier
(voir aussi Kaiser 1998).
Définissons deux projections distinctesédgur le plan(zOy) :

gi("'J_) = /qi(rl)é(rJ_a TII) d/rll (462)
aveci = 1,2. Lesg;(r,) sont des fonctions poids, qui dans notre cas sont identiques
définies par

N 1 quand r, €[0,(]
ai(r) = { 0 sinon. (4.63)

Cette définition des fonctions poigsassure que nous prendrons en compte, le long de la
propagation des photons, les fluctuations de densité diésheférieures a la profondeur
de projection/. Cette échelle correspond a la distance ou I'on se placeapgort a la
source (voir section 4.3.1).

En comparant les équations (4.61) et (4.62), on voit immédiiete quer; o« g;.
Le spectre de puissance des fluctuations de I'épaisseqgueera donc proportionnel au
spectre de puissané® deg, c'est-a-dirgy, |* « P,. Considérons maintenant la fonction
de corrélation suivante:

Cro(lrL—ri) = (9u(ri)ga(r)))

_ / drugi(r) / dr' gy () (5(r L, 1)3(r' 1)), (4.64)

5Tout au long de ce qui suit, nous supposerons que le claddapoires (et donc aussi sa projectigi est
homogeéne et isotrope.
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C’est la fonction de corrélation & deux dimensions du champehsité tri-dimension-
nel projeté sur un plan. Pour ce qui nous intéresse, il dstdwi relier cette fonction au
spectre de puissance du champ de densité tri-dimensidtmeicela, il suffit par exemple
de remplacer leé ci-dessus par leurs transformées de Fourier, ce qui donne

d3k d3k'
Colri=r2) = [anan() [t [ 555 [ G
X (O(kL, k)0 (K, k) *Lrrek gtk gkl (4 65)

Le correlateur dans I'espace de Fourier de I'équation ssde peut étre remplace par le
spectre de puissandé(k)é*(k')) = (27)30p(k — k') Ps(|k|), ol ép est la fonction de
Dirac. La fonction de corrélatio;, s’écrit donc

' d3k —ik (r —1 —ik,T ! 1 ik, r!
Cuallrs =) = [ s Pallke ™) [dng(rye s [ drg(rrye.

(2m)?
(4.66)
Définissons maintenant le spectre de puissance de la panjettiichamp de densité :

Py(|KL[) = /d27l012(71)6ikl'”- (4.67)

Nous pouvons substituer ci-dessuis par son expression tirée de I'équation (4.66), au-
guel cas nous obtenons

P.(k' = dg—kP k d? —i(kL—k )7y
9(| J_) - (27r)3 (5(| |) r,.e

x/dr”ql(T”)eik"’"“/dTl'lqg(rl")eik“T"'. (4.68)

La deuxiéme intégrale du membre de droite ci-dessus n@std'autre qu’une fonction
de Dirac a deux dimension&m)%ip(k’, — k), alors que les deux intégrales suivantes
sont en vérité identiques et valent

. I 2 |
[anatge s = [artattent =12 sin (%) . (4.69)

Le spectre de puissandg(|k, |) bi-dimensionnel de la projection du champ de densité
et le spectreP;(|k|) du champ tri-dimensionnel de densité sont alors reliés dacian
suivante :

Pk, = /d;—:PgﬂkDéD(k,J_ —k.) [l% sin (%)]2

d2k ZAYE

Revenons a ce que nous voulions obtenir initialement. Noudiores exprimer le
spectre des fluctuations du flux ionisafit, |* en fonction du spectre du champ de densité
tri-dimensionnelP;(|k|) = |dx|%. Dans la limite des milieux optiquement minces, a partir
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bl il et
100
k (Mpe ™)

FIG. 4.2: Spectre de puissance du champ magnétique généré dagisriie non saturée
spectre obtenu pour = —1 etn = —2 estreprésenté en trait continu et en tirets respectivement.
Les segments en pointillés indiquent la pente.

de I'équation (4.59), on peut vérifier qug, |* ~ |7, |*. D'autre part, nous avons éga-
lement vu quéry, |* oc P,. Enfin, d’apres I'équation (4.58), on sait qifg o< | fx, |/k2,

et donc en fin de compte, le spectre de puissance du champ tioagnet le spectre du
champ de densité tri-dimensionnel sont liés par la relatiovante :

. I\ [k, . ., 12 . (kIN]
PB(|kL)o<<|k,L|> / L 6D(kL—kL)/dk,.|ék\ [msm(7)] @71

La derniére intégrale de I'équation (4.71) représente daspdce de Fourier la pro-
jection sur le pla{zOy) de la densité de matiére sur une distahdees fluctuations de
densité sur des échelles longitudinales plus grandesmgieontribuent pas au spectre de
puissance projeté, et I'intégration doit donc étre efféetsur l'intervallek, € [27”, +00 [

A partir de I'équation (4.71), nous avons calculé numérigerine spectre de puis-
sance du champ magnétique en considérant une loi de puegsamicle spectre de densité,
|62 o< k™. Les résultats pour = —1 etn = —2 (valeurs de l'indice spectral corres-
pondant approximativement a la distribution de matiéreuré@sa I'échelle des amas de
galaxies et des galaxies respectivement) sont représamtésfigure 4.2 (on a pris= 1
Mpc comme profondeur d’intégration).

Les fluctuations de densité de tailles caractéristiques gtandes qué contribuent
aux fluctuations de I'épaisseur optique dans le dlefly) toutes de la méme maniére,
indépendamment de I'échelle. C'est pour cela ffiye|* est indépendant d’échelle et que
Pg(]k_|) est proportionnel &k, |~2 pour |k, | < [~'. Il faut cependant remarquer que
cette partie du spectre de puissance n’est pas tres péetipear notre étude puisqu’elle
correspond a des échelles transverses supériedres AMpc. Ces échelles sont com-
parables, voire supérieures a la distance moyenne entreesoonisantes. Sur de telles
distances, les hypothéses que nous avons formuléesamigalt ne sont plus satisfaites :
en particulier, I'anisotropie n’est plus garantie.

Sur des échelles inférieure$,de spectre du champ magnétique est fortement décrois-
sant. Selon I'indice spectral choisi pour|d,|?, les champs magnétiques a petite échelle
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sont fortement amortis. Pour ~ —1 (fig. 4.2 : trait continu), correspondant grossiere-
ment a I'indice spectral mesuré a I'échelle des amas de igalde spectre de puissance
du champ magnétique décroit comkig, tandis qu'aux échelles galactiquesmoé: —2
(fig. 4.2 : trait tireté), les champs magnétiques a petite lickent amortis davantage
encore Ps(|k,|) o< k *. Ces résultats font de notre modéle de magnétogenése @én ingr
dient extrémement intéressant pour les théories d’amgdiific du champ magnétique par
effet dynamo les champs magnétiques a petite échelle qui conduisent leflbinent a
la saturation de la dynamo sont, dans notre modéle, trés foriemgpprimés

Il faut néanmoins se souvenir que les résultats présentdsssus ont été obtenus
dans le cas du régime non saturé. Une étude similaire du réggitne2 est en cours. On
peut cependant raisonnablement s’attendre a ce que la fiwrapectre de puissance du
champ magnétique généré dans notre modeéle ne soit pagjdessént modifiée et que
les champs magnétiques a petite échelle soient toujogentent amortis.

4.5 Discussion

Nous avons présenté ci-dessus un nouveau modéle de gémémibamps magné-
tigues a grande échelle. Le mécanisme que nous avons proguasse sur la physique
simple de la séparation locale des charges qui, dans lexterdesmologique, est une
conséquence naturelle de la réionisation a un redshift 7. Comme nous l'avons vu,
les premiers objets lumineux émettent un rayonnement auseole gaz contenu dans
I'Univers. D’une part, I'anisotropie du flux ionisant condaitla génération de champs
électriques. D’autre part, la distribution des sourcessamies combinée a I'inhomogeé-
néité de la densité de gaz implique que le flux ionisant esiniine inhomogene. Les
fluctuations du flux créent des courants électriques quitearéenduisent un champ ma-
gnétique a I'échelle des fluctuations.

Moyennant quelques hypothéses simples et raisonnablas, étade nous a permis
d’obtenir des résultats extrémement prometteurs. Engodigr, le champ magnétique gé-
néré dans le cadre de notre modeéle possede des propriéti#gdressantes. Tout d’abord,
l'intensité du champ magnétique de notre modéle est supérie plusieurs ordres de
grandeur aux champs magnétiques trouvés dans les modéleagietogenese habi-
tuels. Ces champs, amplifiés par effondrement gravitatienratteignent des intensités
de I'ordre de10 !° Gauss. De telles valeurs constituent un progrés notablevis-des
théories d’amplification par dynamo. En effet, a partii@le'® Gauss, beaucoup moins de
temps d’amplification est nécessaire pour atteindre lesuvslde I'ordre du microgauss,
mesurées en particulier dans les galaxies a grand redshift.

D’autre part, en reliant le spectre de puissance du champ étigge au spectre de
puissance de la densité de matiére, nous avons montré go@rganagnétique était gé-
néré préférentiellement a grande échelle. Les champs riqges a petite échelle sont
quant a eux trés fortement supprimés. Nous avons établi aaau moins pour le ré-
gime non saturé ; I'étude du régime saturé n’est a ce jourgpasriée. La suppression des
champs magnétiques a petite échelle est cruciale de noevesgard des théories dy-
namo : 'amplification des champs magnétiques a petite kcbehduit beaucoup moins
tot & la saturation de la dynamo elle-méme.

Enfin, indépendamment des progrés du point de vue de 'amdglitlu champ ma-
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gnétique et de son amplification a I'échelle des galaxiesemodéle fournit également
une explication de I'origine des champs magnétiques a ¢kehles amas de galaxies.
En effet, comme nous I'avons vu, 'amplitude des champs tesamas est de l'ordre de
10~7 — 1075 Gauss. Au niveau des amas, la dynamo n’est pas assez efficacamulit

fier jusqu’a ces valeurs des germes de I'ordra @e'® Gauss, obtenus dans les modeles
habituels. Notre mécanisme en revanche produit des charapmptitude2. 10~!! Gauss

(a une échelle d’'un mégaparsec - voir équation 4.51) qui ddrdes valeurs voisines de
6.1071° Gauss apres effondrement adiabatique. A partir de 1a, desoptghes comme
la turbulence due aux mouvements des galaxies ou aux fud®mseus-amas, peuvent
prendre le relais et amplifier les champs jusqu’aux valehsevées.

Remarquons que d’autres auteurs ont exploré la généraiolnaimps magnétiques au
moment de la réionisation. Subramanian et al. (1994) oqtqe® un modéle de magnéto-
genése fondé explicitement sur I'effet batterie auquehdamaissance la propagation de
fronts d’ionisation a travers un milieu inhomogéene. Leudele a été exploré numérique-
ment par Gnedin et al. (2000), et les intensités du champ ntiggeébtenues sont trés
faibles, de I'ordre da0~2° a10~!° Gauss. Le phénoméne physique responsable de la sé-
paration de charges dans le modéle de Subramanian et ad) @€9a pression thermique
du gaz qui agit sur les électrons et sur les ions de la méma f&gpendant, puisque leur
masse est plus faible que celle des ions, les électronsssmbisne accélération plus forte
que les ions, et c’est ce qui donne naissance a la séparatiohasiges. Le modele que
nous avons présenté dans ce chapitre repose sur un prodé&sent. Ce n’est pas la
pression différentielle thermique qui est a la source déparation des charges mais bien
la pression différentielle de radiation. Pour une parégut {e, i}, 'accélération due ala
pression thermique es}- x m;l alors que la pression de radiation fournit une accéléra-
tionaj o mj‘3. La pression de radiation est donc plus efficace que la presisermique
par un facteur

ag/al _ (my)’ 6
o= <—) ~3.10 (4.72)
at/a; Me
pour accélérer les électrons et créer des champs éledriglest cette différence qui ex-
plique pourquoi nous obtenons des intensités de champsétiqges plusieurs ordres de
grandeur au dessus de ce qu’obtiennent Subramanian eGaledin et al. dans le méme
contexte physique.

Le mécanisme que nous avons présenté dans ce chapitre mderigpécifiqgue aux
conditions cosmologiques. En effet, les seuls ingrédigmispensables sont I'anisotro-
pie et I'inhomogénéité du flux ionisant. Ces propriétés smalement réunies dans le
MIS, en particulier dans le voisinage d’associations diéso0 B. Nous pouvons alors
nous demander si notre mécanisme ne pourrait pas aussijyouéte important dans la
génération ou la structuration du champ magnétique dand$ PRlus spécifiquement,
considérant la configuration de la figure 4.1 (ou cette foiolaece ionisante n’est plus
un quasar mais une associatiom), on peut imaginer que notre mécanisme est a méme
de fournir une explication aux champs magnétiques poleidauMIS. Ces derniers sont
observés par exemple autour de filaments moléculaires saumiayonnement ionisant
d’association®) B (e.g. Heiles 1987). Cependant, I'ordre de grandeur estimétia ga
notre modéle est extrémement faible (voir Langer et al. 2@@&le en annexe) com-
paré aux amplitudes observéesq ~ 2.410°'° f1/3 Gauss dans le milieux diffus et
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B ~ 2.107° f1/3 — 1.5107% f1/3 Gauss dans les nuagd&salors que l'intensité des
champs magnétiques observés est de I'ordré0dé Gauss. Il nous faut donc conclure
que notre mécanisme est complétement dominé dans le MIS'quetres phénomeénes
comme la dynamo galactique et la turbulence. Son impactasphysique des champs
magnétiques du MIS est donc vraisemblablement négligeable

Pour d’autres contextes cependant, son importance pbsiaaérer cruciale. Le meé-
canisme de magnétogenése que je propose ici s'insert,’'agasd vu, tout naturellement
dans le cadre de la formation des structures. Heureuseregatyiplitudes du champ ma-
gnétique que nous obtenons a I'échelle des protogalaxseantesuffisamment faibles, de
sorte que I'effondrement gravitationnel du gaz n’est péscté par sa présence. Nous
pouvons vérifier cette affirmation en calculant la densi#ndigie magnétique corres-
pondant au champ généré. D’apres notre étude au paragrapbed gpectre du champ
magnétique, I'amplitude du champ est plus grande lorsegstilgénéré a grande échelle.
L'échelle maximale a considérer est quant a elle fixée pacadeactéristiques que doit
posséder le flux ionisant pour que le mécanisme de génésatibopérationnel. En parti-
culier, sur des échelles dépassant la distance moyenreesentrces (les quasars), le flux
ionisant perd sa propriété d’anisotropie. Ainsi donc, I'ditagde maximale du champ est
donnée par (voir équation 4.51)

1/3
Biax~ 1.56 107 < ) (1+ 2)® Gauss (4.73)

100 kpc

ou D est la distance entre quasars. A un redshift 7, cette derniére, nous I'avons vu,
est d’au moinsg.12 Mpc. Avec cette valeur,

Bmax ~ 2.5107" Gauss (4.74)
et la densité d’énergie correspondante est
Br?nax —~ —23 -3
~ 2.5107* erg.cn”. (4.75)
8w
La température correspondant a cette densité d’énergitorste par
B2 4
T = — ~6.25107* K 4.76
® 7 120k (4.76)

ou n est la densité de baryons dans une structure non-viriadiggieée & = 7. Cette
température est ridiculement petite ! En réalité, le gaatétaisé, sa température est plu-
tot de I'ordre del0* K. Dynamiquement, le champ magnétique produit par notre mé-
canisme n’'affecte pas de maniére significative I'effondertndu gaz. Inversement en
revanche, I'effondrement va naturellement amplifier I'ditode du champ magnétique,
comme nous l'avons vu au paragraphe 4.4.2. Par ailleurs, as deleffondrement gra-
vitationnel, la turbulence et trés probablement |'efiedssocié vont entrer en action et
contribuer a I'amplification du champ. La puissance de ¢&ff n’est pas simple a éva-
luer, en particulier au cours de I'effondrement. Néanmairest possible que le champ
magnétique atteigne a la virialisation des amplitudes ohfgaement importantes. Si tel
est le cas, nous verrons dans le chapitre suivant quel inpatamp magnétique peut
alors avoir sur le probléeme du sur-refroidissement.

160n rappelle qu¢ est le tauxd’inhomogénéité du fux ionisant.
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5 Esquisse d’une solution au
probleme du sur-refroidissement

bases d’'un modele d’étude (“toy model”) de protogalaxiespsble d’étre affranchi

du probleme du sur-refroidissement. Nous allons consitioas d’une protogalaxie
biphasique ou une forte fraction de la masse totale est @iagésein de nuages froids
et denses. Nous nous attacherons a explorer exclusivemdghéanique du systéme,
laissant de c6té, dans cette premiere approche, la quelgtisavoir exactement a quelles
conditions un tel milieu peut émerger. Nous saurons simpheoge la possibilité existe,
et nous renvoyons le lecteur aux récentes études dispsuiaies la littérature (e.g. Lin &
Murray 2000; Baek et al. 2002).

I NSPIRESpar les résultats des chapitres précédents, nous tentierales cerner les

5.1 Protogalaxie multiphasique

Dans le premier chapitre, au cours de la description de ladtiom hiérarchique des
structures, nous avons vu que les modeles faisaient irtgstieint I’hypothese que le mi-
lieu protogalactique était homogéne. Or, intuitivemersteiihble clair que cette hypothése
n'est pas correcte. Un milieu biphasique est susceptible dktgelopper naturellement.
En effet, nous avons également vu que le temps de refroidessieétait proportionnel a
I'inverse de la densité du plasma. Ainsi, toute sur-densitéle va se refroidir plus vite
que le milieu environnant. Des nuages denses vont évemhaileapparaitre, formés par
instabilité thermique. Ces nuages pourront se former girfgos de refroidissement local
est plus court que le temps dynamique du systéme global.

L'idée du caractére potentiellement mulitphasique desshalotogalactiques n’est
pas nouvelle (e.g. Silk & Norman 1981; Fall & Rees 1985; Baron &it&/1987; Kang
et al. 1990; Ikeuchi & Norman 1991; Miyahata & lkeuchi 1995; MidMiralda-Escudé
1996). Cependant, 'émergence d’'un modele satisfaisaprategalaxie a deux phases
(ou plus), ou des nuages denses et froids sont plongés danieunchaud et diffus, n'a
pas encore eu lieu. L'une des principales difficultés rédamles la prédiction des carac-
téristiques completes des nuages. Si I'on peut assezrfaailieestimer leur température
qui est limitée par I'efficacité de refroidissement (et denailtime recours par la compo-
sition chimique du milieu), il en va tout autrement par exége leur taille. Pour cette
derniére, nous pouvons néanmoins trouver des limites ghgsient plausibles.

Sur une échell®, le temps de formatiof,, d’un nuage par instabilité thermique est
déterminé par la vitesse de propagation des fronts de ceatien (voir figure 5.1) qui
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FIG. 5.1: Formation d’'une condensatidume perturbation de taill® dans un milieu de den-
sité initialen,j; donne naissance a un nuage de talllst de densité,. en un temps de formation
tiorm = D /Cs ou Cs, la vitesse de propagation des fronts de condensationgalst & la vitesse du
son dans le milieu initial.

n’est autre que la vitesse du ségdans le milieu d’origine. Nous avons donc
Liorm = D/Cs- (5.1)

Le temps de formation est nécessairement inférieur ou égtraps de refroidissement
tcool du milieu chaud,
tiorm < Lcool- (5.2)

La taille d finale du nuage et I'échelle de perturbatibnsont reliés par la contrainte de
conservation de la masse, ce qui revient a

D3nvir ~ d3nc, (53)

ol ny;r est la densité initiale du milieu e, est la densité finale du nuage. En combinant
les trois équations ci-dessus, on déduit d@st donné par

N\ 1/3
d < dit = (ﬂ) Cstcool- (5-4)
N¢

Nous obtenons donc une limite supériedgea la taille des nuages formés par instabilité
thermique. Cependant, pour pouvoir parler de nuages, erfaat-il s’assurer que les
objets formés sont stables. Si les nuages de faible massea@uinés par la pression
du milieu extérieur chaud, les nuages de masse élevée parveevanche étre sujets a
I'instabilité gravitationnelle. Dans ce dernier cas, leages se contractent et finissent par
donner naissance aux étoiles. La masse critidyg,, qui dépend de la pression extérieure
P, au dela de laquelle I'auto-gravité devient importantetyigre obtenue en appliquant
le critére de stabilité de Bonnor-Ebert (Ebert 1955; Bori56) :

N\t 1 )
Mgravz{3.15 (M—:> G3P} (5.5)
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ouT. est la température des nuageg&ia masse moyenne des particules dans les nuages
(Lin & Murray 2000). Cette masse correspond a une tailléquré des nuages,

INY3 /EN\Y2 /T
dgrav: 1.2 (E) <5> (N_Z) (nvirTvir)_1/2- (5-6)

La taille maximalel,ax des nuages peut-étre alors estimée par
dmax = min (dita dgrav) ) (5-7)

selon que l'instabilité thermique conduit ou pas a des slgeivitationnellement stables.
A titre d’exemple, on peut vérifier que

dgra\/ ~ 103 pC (5.8)

pour une température et une densité extériefijgs~ 10°K et ny, ~ 2.61072cm3,
et pour une température des nuages- 10* K. Ce choix de température et de pression
du milieu extérieur correspond approximativement, dacsatreA-CDM, aux conditions
physiques du gaz baryonique virialisé a un redshift dans un halo de matiére noire de
10! masses solaires (voir par exemple Mo & White 2002). La teatpée des nuages est
quant a elle limitée par le refroidissement qui est treficede en dessous dé* K pour
un gaz de composition primordiale.

D’un autre c6té, pour les mémes caractéristiques du milifusdgue ci-dessus, a
partir de I'expression (5.4) on obtient

dir ~ 2.10° pc (5.9)

ou I'on a utilisé la fonction de refroidissement calculée $atherland & Dopita (1993)
pour estimetqo. Les deux échellegy.y etdi sont donc tres proches, et la taille maximale
dmax des nuages est vraisemblablement de I'ordre du kiloparsec.

Mais pourrait-on également estimer leur taille inférieti@ette derniere va dépendre
typiqguement de I'équilibre thermique des nuages. Si le ithge est trop important, les
nuages s’évaporent. Nous pouvons suivre de nouveau Lin &ayR000) et considérer
le chauffage par photoionisation et par conduction themmidCependant, &, ~ 10*K,
les nuages sont principalementionisés, et c’est doncrieetde conduction thermique qui
domine. La taille minimale des nuages correspond donc appativement au double de
la longueur de Field (voir Begelman & McKee 1990),

. H(Tvir)Tvir 1/2
)\F_{ T ] , (5.10)

en deca de laguelle la conduction thermique est suffisanteg@porer le nuage. Pour
des nuages de taille supérieure, c’est la longueur de Fielikg I'épaisseur de la couche
de transition entre milieu dense et milieu diffus. Dans liegsion ci-dessus;(7) =
6.10~7T°/2 (Spitzer 1956) est le coefficient de conduction thermiquie.@st la fonction
de refroidissement des nuages. Dans les conditions de motste2me, la taille minimale
des nuages (soit le double de la longueur de Field) est
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condensation

~” evaporation

n n

ext — min nu - min

(a) (b)

FIG. 5.2: Nuages formés par instabilité thermique dans une patarig. Les fronts de
condensation se propagent tandis quenkgtiére s'accréte sur le germe central. Dans un milieu
quiescent, le processus d'accrétion s'arréte quand lessfide condensation se chevauchent (vi-
gnettea). L'essentiel de la masse est alors dans les nuages. Ladlerrieuren oy est fi xée par

le minimum requis par la bistabilité (vignets.

ou I'on a considéré que les nuages étaient en équilibre dsipreavec le milieu environ-
nant. Au vu des expressions (5.8), (5.9) et (5.11), l'intenadig tailles possibles pour les
nuages est trés large. Les processus de formation des reraggrsdrent donc selon toute
vraisemblance un spectre de tailles, que I'on @epitiori imaginer en loi de puissance,

Ny(d) o< Ad™ (5.12)

mais la forme exacte de ce spectre n'est pas évideWitee$t le nombre de nuages par
unité de volumeA est une constante etun indice spectral positif). Nous avons vu dans
le premier chapitre que les fluctuations primordiales desii@isont présentes a toutes les
échelles. Cependant, dans le cadre hiérarchique, lesdmimsisse élevée naissent par la
fusion et la relaxation de halos de masses plus faibles. @m®psus de virialisation est
violent, et toutes les sous-structures n’y survivent papagticulier celles de faibles den-
sités. Malheureusement, les propriétés des sur-densitégantes ne sont pas connues.
D’un autre c6té, I'effondrement gravitationnel des haldagfigues donne naissance a des
flots turbulents. Comme le plasma est fortement compresdikurbulence génere elle
aussi un spectre de structures en densité (et en dispessigitedse). En fin de compte,
il est probable que le spectre des nuages denses portedadgaalivers processus qui
concourrent a leur formation, et rien n’assure qu’on pulssiecrire par une loi simple
comme (5.12).

Nous voulons maintenant vérifier si le mécanisme de stockageidjie que nous
avons vu au chapitre 3 est transposable au cas des protegal@ans le cadre de notre
modele d’étude, nous considérerons que l'essentiel de &sende la protogalaxie est
piégé dans les nuages atomiques denses. Cette hypothégtrpgustifiée de la maniere
suivante. Dans un modéle tres simplifié, dés que la condensdéis nuages est initiée
sur les germes de densité, les fronts de condensation sagentpdans le milieu ambient
(fig. 5.2(a)). Il se créé dans le milieu extérieur un gradientdnsité croissante a partir
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des parois des nuages. Le gaz glisse le long de ce gradiané’poaréter sur les nuages.
La masse des nuages augmente, mais leur taille croit prigeisorte que la densité des
nuages diminue. Le processus d’accrétion s'arréte quaddnsité des nuages atteint la
valeur minimale de bistablité (voir fig. 5.2(b)).

On peut se demander combien de temps est nécessaire a lamreises nuages. En
vérité, si les germes initiaux de densité sont linéairesdize (pe,, — pvir)/puir < 1), les
temps de refroidissement des nuages et du milieu exténgursemblables, puisque le
temps de refroidissement est inversement proportionreetiaisité. En réalité, le milieu
n'est bien sOr pas quiescent et la turbulence modifie cetteeion simple. En particu-
lier, la turbulence peut induire des fluctuations de demsitélinérairesd = 1). Dans ce
cas, les fluctuations croissent plus rapidement que ne sediele milieu extérieur. Si
nous choisissons le contraste de densité initial de I'odédr#, alors le temps de refroidis-
sement du nuage est moitié moins long que celui du milieusliffa taille maximale des
nuages pourrait alors étre réduite par le méme facteur. N@iaspmous ne préterons pas
davantage attention a la turbulence dans la suite, et nqosarons par ailleurs que la
taille des nuages formés est de 'ordre du kiloparsec.

5.2 Dynamique du systeme

Dans le cadre du MIS, nous avons vu qu’'un milieu biphasiquenétEg avait un
temps de dissipation d’énergig,o plusieurs ordres de grandeur plus long que celui du
milieu homogene non-magnétisé correspondant. Ce réssttdttransposable au contexte
protogalactique ? Pour résoudre le probleme du sur-résmchent, allonger le tempg
d’un ordre de grandeur serait idéal. Or, le temys de la protogalaxie est déterminé par
la capacité du gaz chaud a se refroidir. Pour augmegigrd’un ordre de grandeur, il
suffit donc que I'essentiel de la masse protogalactiquecsmitenu dans les nuages, et
gue la densité du milieu diffus soit dix fois plus faible quend le cas homogéne. Nous
supposerons alors qug = nyir /10 ~ 2.6 1072 cm~2 ol n,; est la densité de gaz dans le
cas virialisé homogéne. Dans ce cas= nn(Th/T¢) ~ 26 cm 3.

Le résultat que nous avons obtenu pour le cas du MIS pounpalgjaer au cas pro-
togalactique si les deux systéemes obéissent a une dynasiigilaire. Cela signifie que
les deux systémes considérés doivent posséder les ménpee{@® de compressibilité.
Mais plus important encore, la dissipation visqueuse dwitralans les deux cas la méme
importance. Est-ce bien le cas ?

Pour y voir plus clair, décrivons I'évolution dynamique disteme de nuages (MIS
ou protogalactique) en termes de variables adimensionnées

p = p=2L (5.13a)
Po
t oo it (5.13b)
to
ro— f:}%o (5.13¢)
. to
=2 o 5.13d
v — U % URO ( )
. B
B - B=— (5.13e)
By
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ou les guantités d’'indice O représentent les valeurs @stitiues du systeme étudié.
Les dérivées par rapport aux variables du probléme sorg-glames adimensionnées :
O — 0; = te0, etV — V = R,V. Nous pouvons alors réécrire I'équation de la
conservation de I'impulsion

1
p(at'v—k('v-V)’v):—VP—!—E(VxB)xB—I—V-H (5.14)

en termes des variables adimensionnées :

e Lo 1 e N1
p (00 + (8- V)o) = VP A (Vx B) Btz VI (515)
ou les nombres sans dimension
v
Mg = 503 (5.16a)
Vo
= 1
M A (5.16b)
Re = oV (5.16c)
4]

sont le nombre de Mach, le nombre de Mach magnétique et le modaebReynolds res-
pectivement { est la vitesse d’Alfvén dans le milieu diffus &3 est la viscosité ciné-
matique). Les nombres de Mach mesurent la compressibilitéydteme, tandis que le
nombre de Reynolds caractérise I'importance de la vis€osit

Voyons maintenant quelles sont les quantiés caractaregtiqu probleme. Le temps
est sans aucun doute la période d’oscillation des nuagedelpotentiel gravitationnel du
halo. Comme nous I'avons vu page 53, cette période s’exptiore part en fonction de
la vitesse d’Alfvén dans les nuages et d’autre part en fonct@la moyenne géométrique
de la taille des nuageket de leur distance relative L'échelle de longueur caractéristique
du probléme est donc

Ry = VdL. (5.17)

Pour mémoire, nous avions considérét d voisines du parsec dans I'étude du MIS.

La vitesse caractéristique du probléeme n’est pas celle dagas, puisque cette der-
niere n’'intervient pas dans la période des oscillationsadipde I'’équation (3.13b) et de
ce que nous venons de voir, il semble d@esoit plutot la vitesse d’Alfvén au sein des
nuages,

By oo\’
C C

ol py = pn est la densité du milieu diffus. Ainsi donc, le nombre de Madgnétique
M, apparait comme le rapport des vitesses d’Alfvén des deurumiliSi I'on suppose,
comme nous l'avons fait dans les chapitres 2 et 3, que I'sitérmlu champ magnétique
est identique dans les nuages et dans le milieu diffus, alors

1/2 o\ /2
Mo ~ (@> ~ (—") . (5.19)
Pc Ne
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5.2 Dynamique dsysteme

Or, tant dans le cas du MIS que nous avons vu dans les chapét@sie dans celui de la
protogalaxie que nous envisageons ici, le contraste détdemire les nuages et le milieu
diffus est fixé par la condition d’équilibre de pression thiejue,nn 1, = n.1.. Avec les
températures choisies, ce contraste est approximativden@@me dans les deux cas. Par
conséquentM,, est pratiguement identique dans le cas protogalactiquel@tau MIS,

et My ~ 0.1.

En accord avec ce que nous venons de voir, le nombre de Majusast le rapport
entre la vitesse d’Alfvén dans les nuages et la vitesse duaos ld milieu diffus. Dans
le cas du MIS, I'équipartition, qui donnait un champ magméi d’amplitudes G, nous
garantissait quéMs ~ (nn/n¢)'/? ~ 0.1. Dans le cas de la protogalaxie qui nous occupe
ici, nous ferons aussi I’hypothese de I'équipartition ddesa avoirM ~ 0.1. Avec les
conditions de température et de densité du gaz diffus que camsidérons, cela équivaut
a un champ magnétique e .G environ. Cette valeur peut sembler élevée, car le champ
magnétique produit par notre mécanisme de magnétogenese des valeurs de 'ordre
de 3.10~* 4G aux échelles galactiques aprés virialisation (voir pa@je Gependant, la
formation du disque galactique amplifie elle-méme le charagmétique de facon notable
(Lesch & Chiba 1995) et il est possible que celui-ci atteiggg@dement une amplitude
proche de I'équipartition. En tout état de cause, nous sltmmsidérer ici que le nombre
de Mach n’est pas trop éloigné dd.

Le point le plus délicat semble celui des forces visqueusesombre de Reynolds,
pour un milieu ionisé, peut s’exprimer selon (Lang 1999)

RoVopo

5/2
vir

Re ~ 6.510™

In ), (5.20)

ouln ) est le logarithme de Coulomim(\ ~ 23 pour le gaz diffus du MIS). Dans le cas
du MIS vu au chapitre 3, les dimensiofi&t L sont toutes deux de I'ordre d’'un ou deux
parsecs, et don®, = 1 pc. La vitesse d’Alfvén au sein des nuages, et donc dgssi
vaut1.410® m.s !, tandis que la température et la densité du gaz diffus valam! K
et1.310~2* g.cnm 3 respectivement. Dans ces conditions, le nombre de ReynoldH$
vaut

RYS ~ 8.610° (5.21)

et les forces de viscosité sont donc clairement négligeableus pouvons aussi estimer
le nombre de ReynoldREC pour la protogalaxie. Le seul point délicat que nous n’avons
pas encore discuté, c’est la distance entre les nuages tjaidans I'expression de la
longueur caractéristiqui,. Elle dépend du facteur de remplissage volumique des nuages
F, = Ny(d/Dpg)?, soit finalement de la densif§,/ D3 de nuages dans la protogalaxie
puisque leur tailled est fixée (V, est le nombre de nuages Pk est le diamétre de
la protogalaxie). En I'absence d’indices sur le nombre deges créés, nous prendrons
L ~ 1 kpc de sorte quéd et L soient remises a I'échelle par la méme amplitude entre le
cas du MIS et celui de la protogalaxie. Dans ce éasest également de I'ordre du kilo-
parsec. D'autre part, puisque nous supposons I'équiartiti, ~ Cs ~ 1.510°m.s.
Moyennant quoi,

REC ~ 4.410%. (5.22)

Ainsi, les forces visqueuses ont bien plus d’'importance damss protogalactique que
dans le cas du MIS. On pourrait donc penser que le systeme deswaegnétisés dans
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5 Esquisse d’une solution guobleme du sur-refroidissement

la protogalaxie n’est pas dynamiquement équivalent aursytdu MIS correspondant.
CependantREC reste suffisamment élevé pour que le dernier terme a droltégieation
(5.15) puisse étre négligé. En fin de compte, la méme dynarsimueéle régir le systeme
de nuages magnétisés dans le cadre du MIS et dans celui dettealaxie de notre
modele d’étude.

5.3 Ciritere de formation revisité. . .

Calculons maintenant les différents temps caractéristiggour une protogalaxie ho-
mogene virialisée a ~ 6 dans un halo de densité totale ~ 2. 10725 g.cn13, le temps
de refroidissement est

tPeH . 5.4107 ans (5.23)

cool

obtenu grace a la fonction de refroidissement calculée ptreBand & Dopita (1993).
Le temps d’effondrement gravitationnel est quant a lui aopar

3T
te = ~ 1.510% ans 5.24
ff ‘/32GpT (5.24)

et I'on retrouve bien que le critére de formation (1.39) [padkest respecté. En revanche,
dans le cas de la protogalaxie inhomogéne, nous avons éoaside densité de baryons
dix fois plus faible dans le milieu diffus que la densité ds bamogéne. Dans ce cas,

PGl ~ 5.410% ans (5.25)

tcool

ce qui est trois fois plus long que le temps d’effondremeavigationnelts. Cela signifie
que le gaz diffus ne peut se refroidir et se contracte donagtmnfquasi-statique. De fait,
I'histoire thermique de la protogalaxie n’est plus régielpaefroidissement du gaz diffus.
En vérité c’est le temps de survig;. des nuages qui détermine maintenant le destin de la
protogalaxie et il nous faut donc augmenter le critégg, < t¢ sur le gaz protogalactique
du cas homogeéne par le critere

tvie Z 4 (5-26)

sur la durée de vie des nuages. Si la masse de gaz qu’ilsmarfeest redistribuée trop
tét sur I'ensemble de la protogalaxie, on se retrouve daceddiomogene, et le probleme
du sur-refroidissement reste entier. En revanche, si lagesivivent suffisamment long-
temps, typiqguement quelques temps dynamiques, le resssthent du gaz et donc aussi
la formation des étoiles sont retardés. Dans le chapitre (3 agons vu que les mou-
vements relatifs des nuages étaient efficaces pour exesemddes vibratoires internes
capables de s’opposer a leur écrasement sur quelquesgeedascillation. La derniére
échelle de temps intéressante a estimer est donc le tengudérastique, qui est préci-
sément la période d'oscillation des nuages. Les mouvengestaiuages se font dans le
puits de potentiel du halo de matiére noire qui héberge logataxie. On s’attend donc
a ce que la période d’oscillation soit approximativemeri@gu temps dynamiqug du
systéme. Et en effet, a partir de la relation (3.13b) [paged8pbtient

dL)/2 1/2
to ~ 4 Vi (%) ~ 2.610% ans (5.27)
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pourVa ~ 1.510°m.s}, d ~ L ~ 1 kpc, etps/py ~ 10%. Le temps d’oscillation est a
peine deux fois plus long que le temps dynami¢gell suffit donc que le systeme des
nuages et de leurs oscillations survive durant quelquesdes, grace par exemple aux
mouvements turbulents internes, et le sur-refroidissép@umrait étre substantiellement
réduit.

5.4 Perspectives

Le modele dont nous avons tracé les grands traits ci-dessusire d'étre complet,
bien entendu. Plusieurs étapes restent a accomplir avardidune modéle abouti. Cer-
tains éléments que nous n'avons pas évoqué meritent dgtterés en détail. En parti-
culier, nous n’avons pas considéré ci-dessus les effet®uhunipel gravitationnel sur les
nuages. Ces derniers vont spiraler vers le centre du haleustdensité va croitre avec
le temps. Des interactions collisionnelles entre nuagesseproduire. La fragmentation
des nuages et la formation des étoiles seront alors inéedtédrs de chocs supersoniques
entre nuages. La présence du champ magnétique peut tsutefapliquer notablement
les processus. Les lignes de champ qui lient les nuages pposer leur tension a leur
spiralement vers le centre du halo. De méme, la pression dies ahAlfvén offrira une
résistance aux collisions des nuages. Limportance dectfdts reste a établir et c’est a
cette tache que je m'appliquerai dans les suites immédiatestte these.

Par ailleurs, il faudrait intégrer au modéle d’autres atptnt de la physique du gaz
gue de sa chimie. D’'un c6té, si les nuages atteignent destéemssiffisantes, la forma-
tion de la molécule de Hpeut étre enclanchée. Si sa concentration devient assezléor
fonction de refroidissement est changée, et la tempérdtugaz peut descendre bien en
dessous d&0* K. La condensation des coeurs de nuages peut alors atteindiermgs
trés élevées et une température inférieul®@K. D’un autre cbté, la turbulence et les
phénomenes d’instabilité hydrodynamique (Kelvin-Helnthoinenacent de détruire les
nuages. Pour connaitre avec précision les caractéristapgenuages, il faut donc détermi-
ner les conditions de leur survie. Cependant, il est cldurtpitelle richesse de complexité
dépasse pour I'heure la formulation d’'un premier modeélerdéogalaxie biphasique.

En guise de premiére étape, et moyennant quelques hypsthbgsiquement fon-
dées, nous avons montré dans ce chapitre qu’un systéme desnmagnétisés dans les
conditions protogalactiques était pratiquement idemtjglw point de vue dynamique, au
systéme de nuages étudié dans le cadre du MIS au chapitre 8.aMmuns vu alors que
le temps de dissipation du systeme biphasique était quelgudres de grandeur plus
long que dans le cas homogene. D’autre part, les nuages ai@ntisur plusieurs temps
dynamiques d’oscillation. L'équivalence dynamique destésyies interstellaire et proto-
galactigue nous permet de supputer que les mémes condyseonent s’appliquer aux
nuages du modeéle d’étude protogalactique esquissé icolgequence, sile milieu diffus
de la protogalaxie est environ dix fois moins dense que dacad homogéne, le temps de
refroidissement du gaz diffus est plus long que le tempdatidfement du systeme dans
son ensemble. Le gaz diffus se contracte donc de manierégjatique. La formation
de la galaxie dépend alors du destin des nuages densess'&jidgporent rapidement, le
milieu se rapproche de I'homogénéité, et le temps de refseanent devient plus court
que le temps d’effondrement. Si les nuages survivent sugges temps dynamiques, le
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5 Esquisse d’une solution guobleme du sur-refroidissement

refroidissement, et donc aussi I'effondrement de la praltioge sont retardés. De fait, le
sur-refroidissement peut-étre substantiellement intnétransposant les résultats obte-
nus au chapitre 3 au cas protogalactique, le stockage diémans notre modele d’étude
est entierement di a l'instabilité thermique et a la préselaachamp magnétique. Au cha-
pitre 4 nous avons montré que la génération du champ magedttsait partie intégrante
du processus de formation des structures. La solution ateBoidissement que nous pro-
posons ici a donc clairement I'avantage de faire intervé®imaniere auto-consistante les
ingrédients qui en sont a la base, contrairement au casxpanpde, de la rétroaction stel-
laire pour laquelle une théorie complete de formation diésdfait aujourd’hui toujours
défaut.
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dues qui soient en cosmologie. D’'un c6té, le cadre cosmalegimi sous-tend

tout modele de formation des galaxies repose sur des bag#sssadu point de
vue tant théorique qu’observationnel. La formation etdlagnération des halos de ma-
tiere noire, essentiellement régies par la gravité, somectement reproduites dans les
simulations numériques. D’un autre c6té en revanche, ometurs loin de pouvoir dé-
crire en détail comment le gaz baryonique se condense eagménte au sein de ces
halos pour donner naissance aux étoiles. Des avancéesrgidhsts ont été accomplies
depuis une dizaine d’années, il est vrai, et les simulatimmsériques actuelles de forma-
tion des structures permettent de bien reproduire nomla@uagpriétés observables des
galaxies. Cependant, les succes des modeles numérigussmnégouvent sur des hypo-
théses relativement fragiles et font appel a des parangtrstmbles pour dissimuler notre
ignorance des processus physiques. En particulier, onmeatgas en détail le proces-
sus de formation des étoiles qui pourtant joue un role deaétion déterminant au cours
de la formation des galaxies. De surcroit, certains facigotentiellement importants ont
mal, voire pas du tout, été pris en compte jusqu’a maintenken va ainsi du champ
magnétique par exemple. De fait, les modeles actuels camtuascertaines prédictions
qui sont en flagrant conflit avec les observations. Les sitioms numériques souffrent
donc de problemes qui traduisent directement la connaieseaparfaite que nous avons
des processus régissant la physique du gaz. Le sur-resoient est I'un des plus sérieux
de ces probléemes, et c’est dans I'optique d'y apporter daweihts de solution que jai
entrepris ma thése.

Le sur-refroidissement consiste pour I'essentiel en unmeegeop rapide d’énergie
dans les modeles numériques de protogalaxies. Au cours deffemdrement, le gaz
transforme son énergie potentielle de gravitation en émeagonnée vers I'extérieur, ty-
piguement en un temps dynamique. Pour résoudre le problesudfit donc de trouver
un mécanisme qui permettrait de stocker I'énergie sur @luisitemps dynamiques. Par
ailleurs, le sur-refroidissement peut-étre vu comme laégaence directe du fait que les
modeles considéerent implicitement un gaz protogalactltpraogéne. Or, nous I'avons
VU, si les protogalaxies sont multiphasiques, le problemsud-refroidissement peut-étre
évité. Pour cerner les ingrédients constitutifs d’'un med#phasique des protogalaxies,
jai cherché, au long de ma these, a m’inspirer des conr@@ssdont on dispose sur le
Milieu Interstellaire (MIS) ou la coexistence de plusieplgases gazeuses est assez bien
comprise aujourd’hui. La stabilité d’'un tel systeme est eamde partie due a la turbu-
lence, éventuellement magnétisée.

Dans un premier temps, j'ai considéré le cas d’'un nuage ddrfseic du MIS, at-
taqué par un spectre d’ondes d’Alfvén. J'ai montré que damédeme stationnaire, les

I A guéte d'une théorie compléete de la naissance des galatiBsresdes plus ar-
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mouvements internes induits par la transmission des oraesjent atteindre des ampli-
tudes comparables au mouvement d’ensemble du nuage.|Barsiles interférences des
ondes internes, dues aux multiples réflexions sur les pawientuent I'injection d’éner-
gie dans le nuage. Sous certaines conditions géométritpesifdes, la densité d’énergie
interne magnéto-turbulente est de I'ordre de I'énergietermune dans le champ magné-
tigue moyen traversant le nuage. Cette énergie internalante équivaut a une pression
supplémentaire capable de s’opposer a la compressiomextamuage.

Ensuite, a I'aide de simulations numériques, j'ai exammé&ds plus réaliste d'un
systéme de nuages magnétisés. J'ai montré que les osaflates nuages, perpendicu-
lairement aux lignes du champ magnétique, donnaient lieughénomene de transport
d’énergie a grande échelle. Ce phénoméne est correcter@ernitt comme un effet des
mouvements des parois des nuages attachées aux ligneswe tleetransport d’énergie
nourrit de facon répétée les modes oscillatoires internesantribuent a la stabilité des
nuages, en particulier face a la compression externe. Bi#irggalement montré que
le systeme magnétisé dissipait son énergie par rayonndmenplus lentement qu’un
systéme monophasique de masse totale équivalente. L'bleseles nuages magnétisés
constitue a ce titre un véritable réservoir d’énergie susiglurs temps dynamiques du
systeme.

Pour apporter un élément de réponse au probléme du suidisf@ment, I'idée vient
naturellement de transposer ces acquis du MIS au cas degalaties. Ces résultats re-
posent cependant sur la présence du champ magnétique daitigleconsidéré. Or, au
niveau des protogalaxies, I'existence d’'un champ maguétitesta priori pas certaine.
D’une maniére générale, I'origine des champs magnétiquasnesquestion essentielle
de la cosmologie qui a longtemps éludé les tentatives densé&pden particulier, I'ori-
gine des champs a grande échelle n’a pas trouvé d’explicsditisfaisante. De méme, les
champs magnétiques galactiques mesurés a grand redsafitle sérieuses contraintes
aux meécanismes de génération et d’amplification des chammutssthccommodent tres
mal les modéles actuels. Dans la partie centrale de ma tleggsempgose un nouveau scé-
nario de magnétogenéese qui s’affranchit dans une largermdss difficultés évoquées.
Le mécanisme proposé opere au moment de le réionisatiopetaesur I'anisotropie
et 'inhomogénéité du flux ionisant fourni par les premiebgets lumineux. Le champ
magnétique est généré avant tout a grande échelle, I'éamelkimale étant la distance
entre sources ionisantes. Cette propriété a deux consgggi@nportantes. D’'une part,
a I'échelle des amas, I'amplitude du champ magnétique ééestr plusieurs ordres de
grandeur plus proche des valeurs mesurées que dans leses@adituels. D’autre part,
aux petites échelles, le champ magnétique est fortementtiawe qui est un avantage
important relativement aux théories dynamo d’amplificatiur lesquelles les champs
magnétiques a petite échelle posent des problemes séEefirx, au niveau des galaxies,
le champ magnétique généré est de I'ordr8.dé—'° Gauss, ce qui est environ huit ordres
de grandeur supérieur aux valeurs obtenues dans les mbaddlidsels. A partir de cette
forte amplitude, 'amplification par dynamo requiert tréass et demi moins de temps
pour rendre compte des champs magnétiques mesurés darsdaeieg aujourd’hui, et
le mécanisme proposé permet de rendre compte des champdétans les galaxies a
grand redshift.

S’insérant naturellement dans le processus de formati®stdectures, le mécanisme
de magnétogenéese que je propose ici assure égalementdageésun champ magné-
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tigue au sein des protogalaxies dés les premiers stadesiddéecloppement. En exa-
minant un modéle d’étude de protogalaxie biphasique, jantmé que les systemes de
nuages froids magnétisés étaient dynamiquement équisalguils soient internes au
MIS ou aux protogalaxies. Dans ce cas, les nuages dans uragleotie biphasique
peuvent survivre plusieurs temps dynamiques, comme dakiéSelLa perte d’énergie
du systeme est alors régie par la capacité de refroidisdeshnemilieu extérieur diffus.
Or, si les nuages renferment I'essentiel de la masse, leurdiigus peut étre dix fois
moins dense que dans le cas d'une protogalaxie homogeérifarndeement du gaz est
alors inefficace, le temps de refroidissement devenani@hgsque le temps dynamique.
Dans ce cas, le sur-refroidissement est inhibé, aussi longeue les nuages survivent
comme entités intégres. Au critére de formation de galaxies

tco0| < tff, (5.28)
il faut alors adjoindre le critere suivant

sur le temps de vigje du systeme de nuages. Tant que I'essentiel de la masse glaxtog
tigue est concentré dans les nuages froids, la densité teuraittérieur est suffisamment
faible pour que la contraction du gaz et la formation du disgalactique se déroulent de
maniere quasi-statique.

Bien entendu, les études présentées dans cette thésetdingepoussées plus loin.
Spécifiqguement, un modeéle viable de protogalaxie biphagigste a établir, incorporant
les mécanismes de formation des nuages d’'une maniére aludoente. Par ailleurs, il
reste a décrire dans le détail I'évolution du systéme de emiatpgnétisés dans un puits
de potentiel gravitationnel de facon a mieux détermineeteps de survie du systeme
biphasique. Enfin, les degrés de raffinement ne manquentp#en pourrait songer
a introduire de facon explicite dans le modéle la chimie do g@amordial dans lequel
I’'hnydrogene moléculaire peut jouer un réle essentiel peuefroidissement.

Enfin, deux étapes se présentent de maniere évidente poerfeztionnement du
mécanisme de magnétogenese présenté dans cette thesé’aboud, il faut étendre le
mécanisme proposé a des configurations géométriques maitisuperes. Ensuite, la
dépendance en temps doit étre incorporée pour parvenir @dealeencore plus proche de
la réalité. Enfin, une étape critique sera accomplie lorEquneura examiné le mécanisme
proposé par exemple au moyen de programmes numériquesanintalformation des
structures. On peut faire le pari que cette derniere étapeewiitl pas poser trop de
difficultés pratiques tant les modeles numériques actdigrdhation des halos de matiere
noire sont performants. Enfin, pour déterminer 'imporeanelative de tous les modeles
de génération du champ magnétique, il faut trouver des entpssobservables possibles
des différents mécanismes. Nous avons vu que I'amplitudédonp magnétique généré
restait suffisamment faible pour ne pas affecter la formmaties structures. On peut en
revanche se demander par exemple quel effet peut avoir lechaagnétique créeé par le
mécanisme proposeé dans cette thése sur les photons du flusdcdismologique.
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Abstract. The transfer of energy from large scales to smaller scalewéstigated within the context of the neutral atomic
phases of the interstellar medium threaded by a magnetid.fMbre precisely, we derive the refection and transmission
codficients for linear transverse hydromagnetic waves inciderally on a cloud in slab geometry. Then, we obtain various
interesting physical quantities such as the energy detraitgferred into the cloud. The results obtaineedifrom those given
previously in the literature. We show in particular that trensfer of energy isfecient enough so that)(the induced internal
motions are of the same order of magnitude than the bulk matidhe clouds andii( the internal energy density provides
signifi cative additional non-thermal support for cloudbslity, reaching the same order of magnitude than suppothbystatic
magnetic fi eld. Finally, the case of molecular clouds is &lsefly considered for which similar results are obtained.

Key words. ISM: clouds — Waves — ISM: structure — MHD

1. Introduction are transient features formed by turbulent density fliginat

. . It has even been argued that thermal instability and thermal
The Interstellar Medium (ISM) is now understood as amedlumessure equilibrium are irrelevant for the ISM (Ballester

in which gravitational inst:?\bility results from the compliex Paredes et al. 1999: Vazquez-Semadeni et al. 2000).
terplay of large scale motions and magnetic fi elds on the oneF lowing thi il ing deb d
side and self gravity of the gas on the other side. Furthegmor 0 ovc\‘nngt IS, afsgror;]g, St('j IonngIrr:g ISeMaFe emel;glge ' olp_-
the ISM is subject to thermal instability and can be desdib&0SNg & vocates of both mode S0 the +1.e. stable mult
as a polyphasic medium built of a hot ionised phase, a wa asic on the one hand or dynamic turbulent on the other hand.
medium and a cold medium, all three roughly in them’1al pre5O" long, studies focused either on the role of turbulenaznor

sure equilibrium (e.g. McKee & Ostriker 1977; Wolfire et af. e development of a multiphasic mediur_n t_)y thermal instabil
. However, it seems reasonable that, within the framework of

1995). Another major constituent of the ISM is made of mole ISM. th li bili d turbul o
ular gas aggregated in large complexes called Giant Molecuﬁ?\e ; thermalinstability and turbulence are not musuex-

Clouds (GMCs). They show an internal hierarchical Struiusive.WOrks considering simultapequsly_both proc_ebae_e

ture in which no preferred scale emerges (e.g. Pérault et fen dpne only recentlyz and their tight interplay is st f

1986; Falgarone & Phillips 1991). Most of the GMCs are Self[om being clear. Indeed, it has been shown that large scale mo
L : .. . tions (possibly turbulent) may actually trigger condeitsaby

gravitating systems and therefore they are not in pressjuie e B - . .

librium with the other components of the ISM. However, agermal 'EStggg'éy (genr;}ebell: &Eergult 1§9|9' 2000; Kopza

suggested by results of Falgarone & Puget (1988), GMCs m nutsuka ). On the other hand, turbulent motions may

constitute by themselves a three phase medium with cold [ff U/t aS @ consequence of the condensation process due to
warm HI and molecular clumps all in approximate therm ermal instability itself (Koyama & Inutsuka 2002; Kritsék
pressure equilibrium (McKee 1995). orman 2002). Moreover, depending on the cooling time to dy-

amical time ratio, condensation by thermal instabilityyroa

- n
In the early eighties, Larson (1981) showed that, on the - ) _
other hand, the dynamics of gravitationaly bound interst Oeglzr)\ot be inhibited by turbulence (€.g. Sanchez-Salcedlo e

lar molecular clouds is dominated by large scale supersonic o o
motions. This also suggested a non linear energy cascadeln any case, it is clear that realistic models of the 1SM,
of turbulent type towards small scales (e.g. Scalo 19g#jcluding full theory of star formation, require preciseden-
Furthermore, the observation of non thermal velocity dispestanding of the gravitational and the thermal instabditie a
sions (e.g. Solomon et al. 1987; Caselli & Myers 1995) in den§'edium which is naturally subject to large scale motions. The
regions has confi rmed that the ISM is a highly dynamical syQurces of these motionsfldirential rotation in spiral galaxies

tem. This in turn has led to models of the ISM in which cloudnd massive stars through supernoveeand expansion of Hil re-
gions, make it a non local problem, both spatially and in time

Send gfprint requests toM. Langer, The kinetic energy is stored in these motions and redigtibu
e-mail:mathieu.langer@ias.u-psud. fr over large distances by the magnetic fi eld. The understgndin
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of this storage and spatial redistribution of the large eséa medium 1 medium2  medium 1
netic energy is one of the critical ingredients of a complete inter-cloud cloud inter-cloud

theory of the star formation process which is still poorly un-
derstood. Furthemore, provided a strong enough magnelit fi e
exists at the time of structure formation, similar physiosld Ar Ar
be relevant to the case of protogalaxies.

1>
>

A

In the context of the magnetised ISM, it now is well known d
that non thermal spectroscopic line widths could be due to hy- ) . — Lo .
- . . ig. 1. Schematic overview of the situation. The incident waveés
dromagnetic waves (Arons & Max 1975) which sustain inter->"° . -
. .. . coming from the left onto a slab of width
nal supersonic (but afl/"enic) motions. The waves may carry
suficient energy to oppose external compression or to con-
tribute signifi cantly to cloud support against gravitatibnol- 2- EN€rgy transfer
lapse. On the other hand, wave-wave interactions may genefgk suppose that the ISM is pervaded by a magnetic fBeld
density flictuations in an initially homogeneous mediurg.(e. which can be decomposed as follows:
Elmegreen 1999; Falle & Hartquist 2002).
B =Bo+6B (€]

Hydromagnetic wave contribution to cloud stability haghereB, = (B) is the slowly varying mean value of the field
been extensively investigated in the last decades (ed@fining thex direction andsB is the wave amplitude trans-
Elmegreen 1985; Falgarone & Puget 1986; Carlberg & Pudrifgrse to the mean magnetic fi eld. The velocity fi eld can be de-
1990; Zweibel & McKee 1995; Gammie & Ostriker 1996omposed in a similar way and we take the mean fow null, so
Martin et al. 1997; Coker et al. 2000). In this paper, we degiat the only motiomv of particles is due to the propagation of
with one specific question which is thdfieiency of energy shear Alfv’en waves.
transfer by shear Alfv’en waves from orbital motions of clsud
virialised in a larger structure, to internal velocity dispion . . .
of the clouds. We concentrate on the simplified case of sid- AmPplitude reflection, transmission and transfer

geometry, reminiscent of the sheet-like and fi lamentanycstr coefficients

ture observed in the ISM. We explore the energy transfer ith Aify“en wave incident on a cloud boundary will be partially
a biphasic medium such as described by models of the ISMpcted back to the inter-cloud medium and partially trans
(e.g. Field et al. 1969; Wolfire et al. 1995) where the Cofgeq into the cloud. There, it will propagate up to the oppo-
Neutral Medium (CNM) is condensed into clouds embedd&gte houndary where again, a part of it will be refected whereas
in a Warm Neutral Medium (WNM). Unlike recent studies ofne rest will be transmitted into the inter-cloud medium oe th
similar problems (e.g. Coker etal. 2000), we explicitel{e88  oiher side of the cloud. In a slab geometry (assumed for sim-
here that the density drops abruptly between the clouds &nd ffjcity), when the steady state is reached (infi nite numbeeof
intercloud medium, the density contrast between the two e tions inside the cloud), the wave refection and transios
being strong, typically 150. Such sharp boundaries areahe o eficients are easily calculable, assuming the usual continu-
ural consequence of thermal instability which, as we assufe conditions for both the wave amplitudes and their spatia
here, is not inhibited by turbulent gas stirring (i.e. fosea ygrivatives.

where the cooling time to dynamical time ratio is less than one |, the inter-cloud medium (medium 1), consider an Alfv’en
- see e.g. S"anchez-Salcedo et al. 2002). Our goal here iSyagk A of wave numbek; and frequencyy arriving on the

to model self-consistently the complete hierarchy of itiel  ¢1o,q medium 2) where the wave numbekisLet us call the

lar clouds where the energy density is roughly scale invériafspcted part of the wava ,, the part transmitted to the other
By concentrating on the Alfv’en wave transfer into a slab dlogide of the clouda,, and the waves inside the clodd and A,
delimited by sharp boundaries, we rather aim at demonspatifyansferred, and refected on the far side respectivelyFigt

that the energy cascade from large scaleffisientenoughina 1y

megnetised medium subject to thermal instability. Firstoee In the complex notation, and by choosing the phase so that
rive the exact expressions of the amplitude refection @bt the amplitude of the incident wave is real, we can write the
mission coéicients and show that the induced internal velocityigrerent amplitudes in the following way:

perturbation is of the order of the transmitted one (Sedf). 2. )

Then, we concentrate on the internal turbulent energy degsit ~ A = ae™@+ @

and show how internal interferences, which have been over- a - g gtk

looked in previous works, between multiply refected waves, -
enchance the energy injection. Consequently, externaity g L=
erated Alfv’en waves may contribute signifi cantly to the diou A, = a e @tk
stability and especially to its pressure equilibrium with gur- N
rounding medium (Sect. 2.2). Finally, restrictions of tloe-f
malism developed in this paper and its possible applicationwhere the underlining denotes a complex number. These are
molecular clouds are discussed in Sect. 3. the amplitudes of the gas motion. The amplitudes of the veloc

etk

Att — anefi (wt—kyX)
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ity are of course obtained by deriving these expressions with atresonance out of feSZOHanCE
respect to time. At the boundaries, we obtain the following con- R 0 1 ‘}2_52
tinuity relations T 1 e
T ¥ 2
a+a = a+a atx=0 (3) . L o ,
- - = Table 1. Refection R), transmission T) and internal coicients
g(ekzd + étre’kzd = gnekld atx=d (T1) in both resonant and non-resonant regimes at the first nen va

. . ishi der of In.
for the amplitudes (motion) and Ishing order of #n

ki(a-a)= ke(a-a) atx=0 (4)
( ded _ —kzd) = Kagdad atx=d wave amplitude squared £) transmitted to the same medium
- on the far side of the cloud, and fi nallyi | the wave amplitude
for their derlvatlves (velocity), whemis the slab width. squaredT 12) within the cloud.
Since the frequenay is identical in the two media, The refection factor is obviously given by
Ky = xi ke Ga) R=  |al/la? ™
? _ on y2\ 7t
= \/j ky = nky (5b) = (1+ ()
p1 which yields
whereV,, andp; are the Alfv’en velocity and the density in
the mediumi, andn = n, is the (real) refraction index of the R = 0 forthe resonant modes
medium 2 (i being set to 1). In expression (5b), we have (8)
assumed that the WNM and the CNM are pervaded by the g2 . 1 — 4 for the non-resonant modes

same magnetic fi eld, and therefofg o p2 This assump-
tion is based on observational results of magnetic fi eld mea-On the other side of the cloud, the transmission factor is
surements in the Hl interstellar component at scales bel@v 1given by

pc (Troland & Heiles 1986; Heiles 1987; Myers et al. 1995) _, 2

which show that magnetic intensity and gas density are on aver = |awl*/12) ©)

age uncorrelated in the rangel @ 100 cm®. According both _ (1 + Msz)fl
to observations and to biphasic models of the ISM, the dgnsit an
contrast between the CNM and the WNM is typically of thécom which we see immediately that
order of 150, and therefore~ 12— 13.

The solutions of systems (3) and (4) are T?= 1 forthe resonant modes

- (B+iC)a .. (10)
a = (D+iE)a T°~ g forthe non-resonant modes
ar = (F+iG)a We verify that the relatioiR? + T2 = 1 holds as is expected for

= (H+iJ)a (6) ordinary Fabry-P erotinterferometers.

Finally, we compute the internal ciigientT 2. Within the
where cloud, two plane waves propagate in opposite directions and

B = (1- MK =2(n? + 1)& interfere with each other. Therefor€)? is given by the fol-

lowing combination of the transmitted waye and the ‘trans-

_ o (1_2
€ = ~(1-m)K+dnsc refected”waveAy :

D = (n+ 1K+ ((n+17 - (n- 1 - &)

E = (n+ 1)K = 2(n— 1)’sc TIZ= '§t+§1,2/|§|2 (1)
F = (n-DKx((n+ 21X - ) - (n-1)) = |D+iE)eie 4 (F 4 iG)e—i(wt+k2x)|2

G = (n—- 1)K =2(n+1)*sc - D24 E2 4+ E2 4+ G2

H = 4nK + (2nc+ costad) + (n” + s+ sinfad) + 2(DF + EG) cos(ZX) + 2(GD - EF) sin(2¢x)

5 _ .
J = 4K ((n + 1)sx cosfad) - 2nc« Sm(kld)) Because of the interferences, we obtain a function with spa-
with tial dependence. The relevant @dgient to compute is thefil?
K = (8n2 Lo - 1)252)_1, averaged over the widithof the cloud. The result is

s = sin(kd) andc = cosk,d) T2 D2+ E2+ F2+ G2+ 2(DF + EG)|s|

With these solutions, we compute thefdient factors en- ked
tering into play for the transmission and the refection of eriThe resonant modes correspondte 0. In that situation, if we
ergy: () the refected wave amplitude squard®l?], (i) the set apartthe particular case of long wavelengths with respec

12)
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the slab width k.d < 1), T 12 reduces to

1.0fd : p : B

T = [D2+E2+F2+G2]res ‘ N WW
TI2= 11+3). (13) _ o / = M

In the case of waves with wavelengths far greater than the slab
width, the internal coficient is equal to unity. Such waves set
the cloud particles into motion globally, and therefdré = 1 1.0
means only that waves withy, > d contribute entirely to the
cloud bulk motion. .

For out of resonance waves, the spatially averaged intefhal
codticient is

- 107Le : d
% (1 = kzisz + %f(s)) (14) 0 ] 2 3 4 221 222 223 224
kd /7 kd/m

with f(s) a function ofs = sin(k.d) only (the full expression Fig. 2. Transfer cosiicient (upper panels) and its ratio to the transmis-
of f(s) is given in the caption of Table (2)). At this stage, it j$ion codficient (lower panels) as functions of wave numkeDrawn

important to recall that, as we stressed earlier in this paiper are both the expression which take internal interferendesaiccount
solutions obtained are ’those for the motion and velocityl'amp(plain line) and the expression which does not (dotted lifa)long
wavelengths (panesandc) and for short wavelengths (panésnd

.tudes sqluared (cf. Eq. (22' Now, th? er?ergy density in W'ff‘v&f For illustration, the ratio of cloud density to interctbdensity is
is Bk = 21’5\’2_ andEg = - for t.he kinetic and the magnetic zyan 1o ben = 10. The most important feature is the limit &2
parts respectively. Thus, the ratio of the refected enardly¢  reached by the ratio of internal to bulk motions, indepetigtest the
incident energy is realli®?, and the ratio of the transmitted toregime (panet).

the incident energy isfiectively T2 since, in each case, we deal

with the same density;. However, the ratio of the internal en-

ergy to the incident one is natl2, since the density is fierent degrees of freedom. Let us then compute just the kineticgbart

TI2=

in the two media. The actual energy transferficent is it.
For each frequency, the kinetic energy density in media (1)
Bk, _ &5_\’% - 2T12 (15) and (2) writesEx, = 1pi6v2, wherei € {1,2}. As we wrote
Ex, p16V3 ' earlier, the ratio of the kinetic energy densities is

By themselve®, T andT |, the square roots derived fromEgs. E¢, p, 6v§
(7), (9) and (12), can be considered asftioents defi ning the B o w2
rms values of the refected, transmitted and transferrextitgl
amplitudes. whereT 12 is given by Egs. (12), (13) and (14). As we can see,
For non-resonant wavelengths, they all dependn in the resonant regime, the internal energy density of eguh t
Restricting their expression to the first order imlwe then (kinetic and magnetic) due to Alfv’en waves amountsita
take 3 for the average of” over a range in cloud sizes. Thejimes the external energy density. Thus, the enhancementin
values forR, T andT 1 in the diferent regimes are summarisedernal energy due to the sharp discontinuity in the matter de
in Table (1). The ratio of the internal velocity to the trarism sity is colossal since, for typical values of the ISM,= p2/p1
ted oneTI/T, is identical in both regimes. Moreover, this ratigeaches 18 Then, even in the non-resonant regime, if we take
tends to‘/TE with increasingk, that is for small wavelengths, again(s®) = 0.5, the density of energy in the cloud is four
independently of resonance (cf. Fig. 2). This means that ttimes bigger than the energy density carried by the incident
energy transferred into the cloud is comparable to the gnesgaves. Table (2) summarizes the values taken by the energy ra
transmitted to the other side of the cloud. In other wotlls, tio in the diferent modes, and averaged over the frequency
energy in internal motions is of the same order of magnitude well.
as the energy in the bulk motions of the clpeantrary to what These are the results for the energy transmispienfre-
has been claimed in the literature (Elmegreen 1985). This squencyw. However, for the question of stabilisingfieiency,
nifi cant diference, sketched in Fig. (2), is exclusively due toe need to know what happens when the density discontinu-
the inclusion of interferences within the cloud which have ndly is attacked by a spectrum of waves. Will théeet of reso-
been previously taken into account. nances be smeared away when summing up the contribution of
a whole spectrum of waves? As we have seen above, even in
a non-resonant regime, the internal energy density cabyed
a wave of a given wavelength is greater than the incident en-
A far more interesting consequence of the inclusion of imakr ergy density. Therefore, we expect thiéeet of resonances to
interferences is the fate of the energy densities withinlitnecd:  be diminished, but not completely destroyed.
It is straightforward to see that the density of energy edrhy Consider now a group of clouds evolving in the potential
the waves is equally distributed between kinetic and magnetiell of a host galaxy and connected to each other by magnetic

27112
= =n°TI 16
Ex, p16V3 (16)

2.2. Internal energy
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rms at out of 105¢ 3
ratio || resonance| resonance F i
w || 3 | Foke 02k ]
E E El
§ 3+1) | Zgkes) i ]
E_: %(nz‘*'l) ég(kZ»s) qow 3

Table 2. rms ratios of the amplitudes and the energy densities in
both media (cloud and inter-cloud) computed for resonadt reon-
resonant wavelengths. The expressions given for the rasoase are
exact, whereas expressions given for non resonant wavhkerge

second order approximates (wifks, S) = (1+ 1;22;2 + %f(s)) where 1071 7 4
f(s)=3(1- 3\3)—2|s|3—§ (1 +19), s = sin(ked) whered is the width £ ]
L 2 3 10 ]
of the cloud;n = /p2/p1 ). ] 0—2 / ‘ ‘ ‘
1073 1072 1o 1 10 102

d/L

f e'_d Ilnes..Varlous ffects such as §upern0vaa expl05|on.s a%_ 3. Ratiore of the transmitted kinetic energy in Alfv"en waves to
orbital motions of the clouds contribute to the generatién e energy contained in the background magnetic fBeid a function
a spectrum of hydromagnetic waves (e.g. Falgarone & Puggthe ratio of the slab width to the mean distance between slgihs
1986). In such a situation, magnetosonic waves are much mgegeral values of the wave spectral indewere adopted. From top
affected by damping processes than Alfv’en waves (Zweibetofottom,e = 1,1.5,2,3, 10. The horizontal line indicates where the
Josafatsson 1983; McKee & Zweibel 1995). Therefore, at thransferred turbulent energy becomes comparable to thg)epeo-
boundaries of each cloud, we can focus our attention on t¥ided by the background magnetic fi eld. The oscillationsbigsfor
alfv”enic part of the wave spectrum only. d > 0.5L correspond to the domination of cohgrent (resonant mgdes)

Considering that energy is roughly equally distributeff incoherent (non-resonant modes) summation (peaks gsdref
among the dferent degrees of freedom, the amplitude of thPectively). Calculations were performed with: 1225.
velocity perturbations in the intercloud medium is of thder
of the Alfv"en speed at an injection scale=% comparable to the slab widithd, i.e. kit = 7/d which, for the typical size of a
the mean distance between the clouds. At the external boutiMm cloud d ~ 1.5 pc, McKee & Ostriker 1977), gives
ary of a cloud, the Alfv’en wave spectrum can be expressed as

kinf ~ 6.79 107 cmi L. (21)

20 = VA, (i)

K an Otherwise, the lower limikiy is set by the lowest excited

. ; . . .. mode in the external mediunk = 2r/L. Thereforeki, =~
whereV,, is the Alfv’en speed in the medium 1. At the |nje(;ﬁax{£ 2_7r}
tion scaleL, we havek = K andsvZ(K) = V2 which provides dr L e 20
the normalisation of the spectrum. The wave spectrum inside The upper limit is set by the wave numbeg, = Va, for
the clouds is just the one above multiplied by the transfefco Which the wave frequency becomes comparable to the ion-

fi cient derived in (12): neutral collision frequency:, (x; is the ionisation fraction and
Va, is the Alfv"en velocity inside the cloud). Using Eq. (7) of
k\™ Mclvor (1977) for the ion-neutral collision frequency, anith
VA(K) = V2 TI(K) | — 18 : : ral cofl quency,
0va(k) = Va, TI(K) K]~ (18) typical values of density and ionisation fraction for the CNM

N 3w 4 :
and the additional energy density due to this transfer ofasrav(n 61 e, x ~ 3. 107, see e.g. Wolfire et al. 1995), we

is therefore find

1, e (k) Keup= 415107 cm (22)
Eq, = 2pV2.d [ T[] dk (19)
2 Kt K for a magnetic fi eld strength of 5.

We integrated Eq. (20) numerically for a set of values of
the spectral inder. Results are shown on Fig. (3) in terms of
re = EKZ/(BZ/Sn), which is the ratio of the internal kinetic en-
rgy in Alfven waves to the energy in the background filds
'a function of the ratio of the slab widthto the mean slab sepa-
kint, corresponds to the fi rst mode which contributes to the suationL. Intuitively enough, steep wave spectra feed less wave
port of the slab. By choosing this lower cuffove do not in- pressure into the cloud than shallow spectra. Neverthefess,
clude the bulk motion of the slab induced by the waves. Wer an extreme spectral index suchas: 10, the total internal
take into account only the internal motions which are relevaalfv’en wave pressure becomes comparable to the pressure of
for the stability of the slab. If the mean distancebetween the background magnetic fi eld when the mean separation be-
slabs is larger than twice the slab width, the fi rst mode oppbseen slabs is smaller than roughlypZimes the slab width.
ing external compression is the one whose wavelength is twidere strikingly perhaps, for more reasonable spectralciesli

Ksup K\~
" le(k)(R) dk (20)

where the last line comes from the defi nition of the Alfv’en
locity, Va, = —B_ . The lower limit in wave number space
\/4np1

BZ
Ex, = n°—d
K n 8

2
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(a =~ 2-3, say), magnetic support provided by internal motior@ently thin, the energy injection mechanism explored iis th
can be an order of magnitude larger than support provided &tydy should remain valid even in the case of molecular doud
the mean fi eld when the two length scales become comparatd@nected by a magnetic fi eld, provided that the refractien i
Thus, as we guessed above, resonant wave energy transfeeisis modifi ed as to match the magnetic strength scaling with
not washed out when a full spectrum of waves is considereddensity. This is easily done by replacingy n’ = Va,/Va, as
in the defi nition of the refraction index in Eq. (5a). With thé
3. Discussion ter modifi cation, our study applied to molecular clouds absr
orates the results found by Falgarone & Puget (1986). For the
As we have seen, in the stationary case, the density of eneggtditions adopted in their paper, we obtain a refractiogind
due to the injection of a spectrum of shear Alfv'en wavgs~ 8 and a maximum wave numbleg,, ~ 1.76 10°%7 cr ™.,
into the cloud represents a non negligible fraction of thelto |n their study, the cloud width id = 1.5 pc and the mean dis-
energy available within the cloud. In some cases, its conttance between clouds is= 8 pc. With these values, the ratio
bution is even dominant over the part provided by the staii the injected energy to the energy in the background magnet
background magnetic field. This energy comes into play fire|ld amounts to
the virial equilibrium of the cloud in the form of non-therina
pressure, providing additional support against self gyaamd re = 0.20-365 (24)

external pressure of the refected waves. for a spectral indexx = 2 — 4. Therefore, the energy in the
) ~random internal magnetic fi eld and the energy associated with

The results presented here were derived for a very similie mean field are of the same order of magnitude, which is
fied case. First of all, the assumed geometry is very peculigécisely what Falgarone & Puget obtained. However, in their
and the cloud boundaries are extremely sharp. In realigy, aper, following a study of Qiord & Elmegreen (1983), mag-
situation is more complicated since the clouds assume @Mphetic i eld lines bendingt the cloud boundargives birth to
shapes. Moreover, the cloud boundary is probably less well despectrum of wavesirectly within the clouds while the ex-
fined, although under the action of thermal instability tee-d ernal fi eld remains essentially unperturbed. On the coptrar
sity discontinuity is actually sharp. Théects of a progressive e assumed that the wave spectrum is generated outside of the
increase in density, instead of an albzrupt step, dfeditto es-  clouds and we examined its transfer into the clouds. Our study
timate. The refraction indem = ’j—f "2 will be in that case an thus provides an alternate picture of the mechanism of gnerg
increasing function of the distance within the boundary tay&ansfer mediated by the magnetic fi eld.
before reaching a plateau inside of the cloud. Actually, esco ~ Another restriction of the model presented here is the as-
ing to the so-called ray equatioﬁ%2 = Vn whereu is the sumption of steady state. As we have said in Sect. 2.1, the
unity vector aligned withk ands the curvilinear abscissa alongsteady state corresponds to an infi nite number of internal re
the wave path), a gradientin thendex will bend the trajectory fections. Now, when a transverse wave hits the outer surface of
of the waves in the direction of increasingi.e. toward the in- a cloud, its first &ect is to compress it. Thus, the cloud begins
terior of the cloud. Since the waves are originally propaggt to shrink, increasing in density and in temperature. Dependi
along the mean magnetic fi eld lines, the bending of their pathits cooling #iciency, the cloud may become gravitationally
will result in the coupling of Alfv’en modes to magnetosonimstable in the direction parallel to the mean magnetic fi eld
modes. The latter are known to be more dissipative than shaad collapse before the steady state is reached. However, the
Alfv’en waves, and the energy transmission will thus be dimaempression of the cloud would propagate at the cloud iatern
ished. However, as long as the thickness of the boundary lageund spee@s, which is roughlyCs ~ 0.61 km.s* for T = 45
remains negligible with respect to the cloud size, the ditnat Kelvins, whereas waves propagate at the internal Alfv endspee
is likely not to difer very much from what has been presenteds, ~ 1.4 km.s®. Thus, the transfer of energy in that case
in the previous sections. could be dicient enough and the internal turbulent energy

The problem of fi nite boundary size is of particular interesbuld be rapidly sfiicient to counteract the external wave pres-
within the context of molecular clouds. These are generalfy ssure. In that case, mhd-turbulent support would not be dichit
gravitating systems, not necessarily in thermal pressgué e to the case of outwardly propagating Alfv"en waves, contrary
librium with their surroundings, and the discontinuity beéme what has been suggested previously (Shu et al. 1987).
molecular clouds and the surrounding medium is smoothed by We are currently undertaking simulations of a more realis-
gravity. Furthermore, molecular clouds are also densertthe tic case where the transition layer between the slabs and-the in
atomic media studied in this paper. The magnetic fi eld strentercloud medium is properly described. The spectrum of wave
cannot be considered anymore independent of density (asiwéhe external medium is generated by an ensemble of slabs in
have assumed in Sect. 2.1). Indeed, as detailed calcudationrelative motions which allows to test the spectral indeand
Mouschovias (1976) show for thermally supported clouds, tithe normalisation of the spectrum. Results will be preseinted
mean magnetic fi eld strengBscales with the average gas dera forthcoming article.
sity p as

B o p* (23) 4. Conclusion

where ¥3 < « < 1/2, and for an isotropically contractingWe examined, in the simplified case of slab geometry and
cloud, x = 2/3. Nevertheless, if the boundary layer idtsu steady state, the transfer of energy through shear Alfv’ eesva
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from large scales to small scales in the neutral ISM. At larg&lgarone, E. & Phillips, T. G. 1991, in IAU Symp. 147:
scales, energy is injected by bulk motions of cold clouds con Fragmentation of Molecular Clouds and Star Formation, Vol.
nected by a magnetic field and virialised in the gravitationa 147, 119+
potential well of the Galaxy. These motions generate a spé@lgarone, E. & Puget, J. L. 1986, A&A, 162, 235
trum of hydromagnetic waves which propagate along the fi éldigarone, E. & Puget, J. L. 1988, in NATO ASIC Proc. 232:
lines. In this work, we concentrated exclusively on thig-e  Galactic and Extragalactic Star Formation, 195—
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ences a potentially important mean to establish pressuwrie edMyers, P. C., Goodman, A. A., Gusten, R., & Heiles, C. 1995,
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The origin of large scalecosmologicalmagneticfields remains a mstery, despitethe continuousefforts
devotedto that problem. Wepresent anew modelof magneticfield generationpasedon local chage separa-
tion provided by an anisotropicand inhomogeneousadiation pressure.In the cosmologicalcontext, the
processesve exploretakeplaceat the epochof the reionizatiorof the Universe.Undersimpleassumptionsye
obtainresults(i) in terms ofthe orderof magnitudeof the field generatedt large scalesand(ii) in terms ofits

power spectrum.The amplitudesobtained B~8x10"

6 uG) areconsiderably highethanthoseobtainedin

usualmagnetogenesimodelsandprovidesuitableseeddor amplificationby adiabaticcollapseand/ordynamo

during structureformation.

DOI: 10.1103/PhysRevD.67.043505

I. INTRODUCTION

Accordingto observationsmagneticfields are pervading
thewhole Universe.In particular,both synchrotronemission
and Faradayrotation measurementseveal amagneticfield
presenton large scales.On galactic scales[1], on galaxy
clusterscaleq 2], andevenon larger scale$3], the observed
magneticfield strengthgangefrom 0.1 4G to afew tensof
unG.

The origin of the magneticfield is, however,still a mys-
tery. Clearly, the fields cannotbe generatedlirectly with the
observedamplitudessince,in that case they would strongly
affect the formation of structures[4]. Therefore,the fields
mustarisein theform of weakseedswhich aresubsequently,
in someway, strongly amplified after the onsetof structure
formation. \ariousmechanismsiave beerproposedfor the
generatiorof suchseedsBasically,they canbe sortedin two
types.

In cosmology,the mechanismsf the first type operate
before matterradiation decoupling.They take advantageof
high enegy physics processessuch as inflation [5-7] or
phasetransitionsin the early Universe[8,9]. However,these
mechanismsare still unsatisfactoryin two respects.First,
they do not provide areal prediction since the generated
fields canbe asweakas 10~ % G andasstrongas 10~ ° G.
Moreover, apropertysharedby fields createdoeforedecou-
pling is that the strongertheir amplitude,the smaller the
scaleon which they are generatedseeBattanerand Lesch
[10], and referencestherein. Furthermore,under the as-
sumptionof frozenmagneticflux, these fieldddecayfollow-
ing cosmologicalexpansioras (1+z)2. Therefore fields of
primordial origins (generatedbefore nucleosynthesissay)
areextremelyweakon galacticscalesandarevery strongon
much smallerscales.Finally, extremelytight constraintson
pre-big-bangnucleosynthesisnagneticfields from gravity
wave productionhave recently beenderived[11], possibly
ruling out amajority of the proposedmodels.

The mechanismf the secondtype produce magnetic
fields after matterradiationdecoupling.Theyrely essentially
on the battery effect [12] which was first introducedto ex-
plain stellarmagnetidields andis basically aconsequencef
chage separationSeveralauthorsexploredthe samemecha-
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nism in various cosmologicalcontexts[13—15]. The inten-

sity of thefieldsgenerateds foundto beroughly of theorder

of 10~?° G. Theseweakseedsarethenamplifiedon galactic

scalesby a dynamosustainedoy turbulenceand differential

rotationin protogalaxiesAs noticed by Grassoand Rubin-

stein[16], this type of mechanisncanhardly be responsible
for magneticfields on galaxy cluster scales.Consequently,
we would haveto deal withdifferentmechanismso explain

the origin of fields in galaxiesand clusters,which exhibit

similar properties.Moreover, this mechanismcannotreally

accountfor the strongfields observedn objectsat high red-

shiftswheregalaxiesdid nothaveenoughtime to rotateand

amplify the seedsefficiently.

Finally, whateverthe problems ofeachtype of mecha-
nisms,the seedsproducedare generallysmall. As such,they
requirethe actionof a strongprocesscapableof amplifying
the magneticamplitudesup to the valuesobservedn galax-
ies. The dynamomechanismevoked above has long been
consideredsuitablefor that purposebut it is, however,sub-
ject to controversynowadays.In fact, it hasrecently been
pointedout[17] thatdynamotendsto amplify the smallscale
magneticfields in a more efficient way than fields on large
scales.The consequencef this is that small scale fields
reachrapidly dynamically important strengthsand stop, in
back reaction,the dynamomechanismitself. This happens
long beforelarge scalefields canreachthe observedequipar-
tition values.

Significantprogresshasbeenachievedvery recentlyand
the back reactionof small scalefields is now betterunder-
stood.In particular,theimportanceof magnetichelicity con-
servationin dynamo quenchinghas been demonstratedn
ideal cases18—20. However, for their applicationto real
astrophysicasystemssuchasgalaxies thesetheoriesrequire
further developmentsSmall scalefields thus remain apos-
sible threatto dynamoamplificationmechanisms.

In this paper, wepropose amechanismwhich appeargo
be relatively free of the problemsoutlinedabove Applied to
cosmology, itoperatesfterdecouplingn the naturalcontext
of inhomogeneouseionization,for a redshift z between 6
and 7[21,22. Similarly to the batteryeffect, it reliesupon
local chage separationprovided in our caseby radiation
pressureThe physicsinvolvedis fairly simpleandwasnev-
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erthelessleft aside until now, surprisingly enough.Notice
howeverthat Subramaniaret al. [23] proposed anechanism
(which hasbeenexplorednumericallyby Gnedinet al. [24])
for the generatiorof magnetidield seedsat reionization,and
obtainedmagneticfields of the orderof 1072°-107%° G on
galacticscales.Their solutionfor magnetogenesirelies ex-
plicitly on the actualbatteryeffect which requiresnonparal-
lel temperature@ndelectrondensitygradients While explor-
ing the physicsat a comparable epochye considerhere a
differentand more efficient processaswill appearbelow.

In thefollowing section,we describen detailsthe mecha-
nism of our model. Then,in Sec.lll, we presentthe results
obtainedfor the cosmologicakase emphasizingn the mag-
netic field power spectrumand its order of magnitudeat
protogalacticand galacticscales. Wealso apply our mecha-
nism to the caseof interstellarmagneticfields. Finally, we
discussthe modelandits limitationsin Sec.IV.

Il. PHYSICAL PROCESSES
A. Description

Consider aradiationflux propagatinghroughan ionized
plasma.Far away enoughfrom the dominantsource the ra-
diation is anisotropicandits propagatiordirection defines a
local preferredaxis. Since the scattering crossectionsof
electronsand ions are very different (cr<mass 2), the ra-
diation pressurecombinedto the anisotropyof the flux lead
to achage separationwhichin turn createsuniform electric
fields on large scalesbalancingthe radiationpressure.

Furthermorethe radiation propagateshrough amedium
wherethe matteris distributedinhomogeneouslynd some
of the over densitiesact as screendor the radiation.More-
over, the sourcesof the radiationare not distributedhomo-
geneouslyThus, becauseof the sourcedistributionand the
gasdensityinhomogeneitiesthe radiationflux and particu-
larly its ionizing part, is anisotropicand inhomogeneousgar
awayfrom the sources. Tdirst order,theinhomogeneitiesf
the flux remainunchangedalong the propagationaxis over
regionswhich correspondo typical distancesbetweenmat-
ter densityfluctuations.In suchregions,the variationsin the
flux allow electrongo moveandelectriccurrentsto develop.
Thelatterfinally induce amagneticfield onthe lengthscales
over which the radiationflux varies(seeFig. 1 for anillus-
trative descriptionof the processess they would work for
onesingle sourceand onesingle densityinhomogeneity.

Thessituationdescribedaboveis likely to existatthe time
of the reionizationof the Universe when the very first
sources(populationlll starsor first galaxiesand quasars
turn on and ionize theneutralprimordial gas, preferentially
in the low densityregions.Collapsingor collapsedstructures
play the role of the matterinhomogeneitieseavingtheir im-
printsin the radiationflux.

B. Formalism

We study the situationin a region far enoughfrom the
dominantionizing sourcewherethe directionof theionizing
flux ® canbe consideredtonstantThis directiondefinesthe
axis (Oz) (seeFig. 1). The anisotropyof theflux is essential
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FIG. 1. Schematicview of the magneticfield generationpro-
cess.The sourceemits aradiation fluxd which, at somedistance,
defines apreferreddirection (Oz) (anisotropy. It ionizesthe dif-
fusegas,andtheradiationpressurdocally separateglectronsrom
ions. Astaticuniform electricfield E is generatedn responsdo &
andthe electrostatidorce balanceghe radiationpressureThe situ-
ationis differentbehindanoverdensityin the shadowedegion,the
radiation fluxis weaker @, <®), thereis no staticequilibriumand
freeelectronsaresetinto motion (v,). Theelectriccurrentj created
this way closesup outside of the shadowedtube and induces a
magneticfield B on the scaleof the overdensity.

in that it leadsto a large scalechage separatiorwhich in
turn generates darge scale electric field. We could have
equivalentlyconsidered globally isotropicflux with an ad-
ditional anisotropiccomponent.

Further, inour model, we describethe anisotropicioniz-
ing flux ® as ahomogeneoubackground®, with aninho-
mogeneougpart superimposean it,

q):(I)0+(I)1, (l)

where®, accountdor the inhomogeneitiesvhich aretaken
to be small with respectto the constantpart ®y=(®),
namely,®,=f(r) ®, with f(r)<1. As we wrote abovethe
region which we study is far enoughfrom the dominant
source.At such adistance,the density fluctuationsin the
mediumalongthe line of propagation Qz) of the radiation
have left imprints on the ionizing flux which is therefore
inhomogeneoudn otherwords,the ®, part ofthe flux takes
into accountheinhomogeneitieslueto both the distribution
of sourcesand thevariationsof the flux along the line of
propagation O z) dueto the variationsin the matterdensity.
In the regionsof study, the propertiesof the medium are
supposedaot to vary significantlyalongthe line of propaga-
tion. Providedthis assumptionthe spatialdependencyf ®,
is confinedto the plane kOy), which implies that deriva-
tives with respectto z can be taken equato zero,and f(r)
=f(x,y). Finally, we also considerthe stationaryregime,
andthereforeall the time derivativesare nil aswell.

C. Maxwell equations

Togetherwith the assumptionspecifiedabove,the usual
Maxwell equations

043505-2
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V-E=4mp, (2a)
1
VXE=-_d8, (2b)
V.B=0, (20
VXB= am 1 E 2
=citga (2d)

(p andj arethe chageand thecurrentdensitiesyespectively,
¢ being the speedof light) reduceto the following simple
relations:

IxExt+ dEy=4mp (3)

for the Coulombequation(2a),

dxEy—dyEx=0, (49
aE,=0, dE,=0 (4b)
for the Faradayequation(2b),
xBy+3,B,=0 (5)
for the Gaussequation(2c), and
axBy—ayBx:%“Jz, (62
ayBZ=4ljx, —0,B,=— ], (6b)
c c

for the Ampere equation(2d). Relations(6) indicatethatthe
electriccurrentsconstitutethe only sourcesof magneticfield
in the problem. Weconsiderthat the medium is globally
neutral. The chage balancebetweenfree electrons,of num-
ber density n, and chage g, andions, of densityn; and
chage q;, implies n;g;+n..=0. The electric currentis |
=NVt NiQivi=NQe(ve—v;). In the following, we sup-
pose,ascustomaryin similar problemsthattheion velocity
is negligible with respectto the electronvelocity, and we
write thereforej=nque.-

Combining the Coulomband theAmpere relationswith
the 9,=0, d,=0 conditions,the chage conservatiorequa-
tion takesthe following form:

Idxt &yjy:O- (7)
Within the stationaryassumptionijf we takethe curl of Eq.
(2d) we obtain
4 .
V2B=— TV X (8)

which, becaus®f our assumptionsn the spatialdependency
of @, reducego the following relationsbetweenthe mag-
netic field and thecurrentdensity:
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4

Vsz:_TayJZ! (9a)
) 4

v ByZT(?XJZ, (9b)
) 4T .

v BZZT(O’)ny_any)- (99

We will latercombinethelatterrelationswith the equationof
motion.

D. Equation of motion

Given the relation outlined in the previous section be-
tweenthe currentj and theelectronvelocity v, theequation
of motion for the electronscan be rewrittenin termsof the
currentevolution

m. dj 1 m
e 0] - (10

. eVc.
— —=qE+—jXB————j+
nede dt~ 95T d BT g e

wherem, is the electronmass,v.. is the meancollision fre-

quency associatedvith momentumtransfer betweenelec-
trons andions, and F,; standsfor the externalforces.The
derivativeon the left-handside of this equationis the whole
Lagrangiarderivative,i.e.,d/dt=d,+v - V which, in thesta-
tionary regime, reducesto d/dt=v-V. On the right-hand
side of Eq. (10), the first two termsare the Lorentz force,

while the third termrepresentshe Ohmic currentdissipation
which dependson the physical state of the medium.For a
partially ionized gas,we shouldaddto Eq. (10) a term rep-
resenting thdorce exertedby the neutralson the electrons.
However, weconcentrateon the casewherethe mediumis

ionizedenoughfor the collisionswith the neutralsto be neg-
ligible. Thus,we do not considerherethis effect. Neglecting
alsogravity, the only externalforce appliedon the electrons
is theradiationpressurdorce, which in termsof theionizing

flux readsFq=(hv/c) o1 ® (hv is the meanenegy of

ionizing photonsand ot is the Thomsonscattering crossec-
tion).

E. Linearized problem

Assumingtheinhomogeneitie$(x,y) of theionizing flux
to be small,we canlinearizeEq. (10). Identifying the differ-
enttermsof the sameorderleadsto the following relations:

Meve.

Ex= > )x (113
NQe
Meve .
E,= iy, (11b
Yol
_,hv
E,=—0. FUT(DOa (119

and
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Nnge hv
Move ?aﬁbof(x,y),

jA(x,y)= (12
wheresecondordertermshave beemeglected.

Equation(11¢) showssimply the equilibriumbetweerthe
radiation pressureand theelectrostaticforce exertedon the
freeelectronswherea<q. (12) relatesheinducedcurrentto
the flux inhomogeneitiesThe currentchangedirection de-
pendingon the sign of the deviationsf(x,y) from the mean
value of the flux, and thereforethe currentlines are closed
over scalessimilar to those of the flux variationsin the
(xOy) plane and comparableto the coherentscale of the
anisotropyalong z

Taking the curl of Eq. (10) and keepingagainonly the
first ordertermsgives

47 hy n
VZB=—T?0'TV><(me—?/eCD), (13
e’ c

whereEq. (8) hasbeenusedto eliminatethe current.Again,
due to the particular geometryof our problem and taking
profit of Egs. (118 and (11b), the equationabove can be
rewrittenas

V2B,=—a,[ kf(x,y)], (149
V?By=a,[ xf(x,y)], (14b)
V?B,=0, (149

with k= (4m/c)(nge/Mery) (hv/c)or®y. The generated
magneticfield thusdependson the physicalstateof the me-

dium throughthe friction coefficientn.g./mer.. It depends
alsoon the flux throughboth its meanintensity ®, and its

spatialfluctuationsf(x,y).

Ill. RESULTS

The solutionsto Eq. (14) give the generatedmagnetic
field. Formally, weobtain

Bx(r):—J J' In[r" —r|ay[«f(r)]d?r’, (153

By(r)=f f Infr’ —r|ay «f(r)]d?r. (15b)
Of course,it is alsopossibleto find a solutionfor B, . Inte-
gratingEq. (140 would require preciséoundaryconditions.
But in the model presentechere,therearea priori no such
obviousphysical conditions,and imposing, for instance B,
=0 atsomedistancewould introducean arbitrary nonphysi-
cal scale.Actually, recall that the study we presenthereap-
pliesonly to thedomainwhereanaxis (Oz) is definedby the
anisotropicflux andin which all the z dependenciesan be
projectedontothe (xOy) plane.In reality, manyzoneswith
locally constan® may coexistand thelocal directionsof the
flux would be independenof eachother. Atthe common
bordersof theseregions,the three componentf the field
would get mixed. In that case,the only pertinentboundary
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conditionsfor B, would be fixed by the x andy components
of thefields generatedn similar surroundingregions.Given
the restrictionsprovidedby our initial assumptionsinclud-
ing such acomplexdescriptionof the situationis obviously
beyondthe scopeof this paper.

Thereforeour intentionhereis not to find the exactvalue
of the magneticfield at eachpoint in spacebut ratherto
addressthe questionof the origin of large scale magnetic
fields. For that purpose providedthe relationsfound in Eq.
(14), it is moreinterestingto derive global propertiesof the
magneticfield suchasits orderof magnitudeandits power
spectrum.

A. Order of magnitude

In the previous section,we found the equationswhich
relatethe transverseeomponent®f the magneticfield to the
ionizing flux perturbationdEq. (14)]. From thoserelations,
we can estimatethe order of magnitudeof the generated
field. Relations(14) canbe expresseds

B~ «fR, (16)

whereR is the characteristicscale over which f (henceB)
varies.

As we wrote earlier, the friction coefficient ngge/mer,
=0./qe, appearingin «, dependson the physical state of
the plasmaln particular, it variesaccordingto the amplitude
of the magneticfield, andtwo regimescanbe distinguished.
Whenthe electron-ioncollision frequencyvy; is greaterthan
the cyclotronfrequencyw., we arein the nonsaturatede-
gime, v.= v, and theelectricalconductivity is given by o,
=0y~6.510° T%? e.s.u.[25] for a fully ionized medium.
But as soonas the magneticfield is strong enougho have
wS v (i.e.,in the saturatedegime, the actualelectron-ion
collision frequency,thus also the conductivity, are modified
anisotropicallyWhenthe particleradiusof gyrationbecomes
smallerthan the meanfree path, the situationis unafected
along the magneticfield lines whereascollisions transverse
to the lines are lesslikely to occur. Therefore,to the first
order, the conductivity along the magneticfield lines is un-
changedwhereasdn the transversalirection[alongthe axis
(O2) in our casd, o, takes the form oo~ o v2/(w?
+ véi)] (known asthe Pedersorconductivity).

Finally, insertingtheseexpressionsnto Eq. (16) andre-
writing hy®, asL/47wD? (L is theluminosity of theionizing
sourceandD the distanceto it), we endup with the follow-
ing order of magnitudeestimates:

R LD 2 s
100 kpc 108 Wm™2
(17)

3/2
B~3.09x 10 °f T )
' 100 K

for the magneticfield seedgeneratedin a fully ionized
plasmain the nonsaturatedegime,and
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1/2
B~3.14x 10 2f13 ——
10 K

R LD 2
100 kpc 1078 W m2

1/3

X B® G

(18

in the saturatedegime B.=2mvemsce ! is the saturation
magneticfield which dependsthrough v;, on the density
and thetemperatureof the medium.

B. Application to cosmologicalmagnetic fields

We now want to apply the resultobtainedaboveto the
case of cosmological magnetic fields. Since the plasma
which we consideris (almos} fully ionizedatz~ 7, we take
the temperatureT to be of the order of 10* K. For a flat
cosmology in a matter dominated Universe with Qbh(z)
=0.020 [26], the gas density is n(z)=3.8x107 (1
+2)% cm™3, and thecorrespondingaturatiormagneticfield
is Be~1.4x 10717732 (1+2)® G which, for a temperature
of 10* K, givesBs~1.4x10 *(1+2)° G.

ThetermLD ~2 canbe estimatedy calculatingthe num-
ber of photonsnecessaryo reionizethe Universe.Basically,
atthe reionizationedshiftz,,,, theintegratecohotondensity
productionmustbe equalto the gasdensity

t(Zjon)
J;) LNS(Z)dt:n(Zion)a (19)

where £ is the numberdensity of photonsemitted per unit
time and Ng(z) is the density of emitting sourcesper loga-
rithmic interval of luminosity at redshiftz. The major contri-
bution to reionizationcomesfrom photonsemitted roughly
atredshiftz,,, sothatthe aboverelationcanberewrittenas

LN Zion) t(Zion) =N (Zion) -

In a flat, matter dominatedcosmology,the age of the Uni-
verseis t,(z)=%Hy ! (1+2) %2 Therefore,

(20

LN Zion) =5.7X 10" "Ho(1+ Zin) V2 )

Theterm LD ~2 is thenwritten

2/3
LD 2=8.1x10 11h?3 .
: 0120 eV

( L 1/3
X (1+z0)° Wm?, (22
1012L®)

where hy=H/100kpcMpc™ts™! is the reduced Hubble
constantand hv is the photonenegy (in units of 20 eV).
Taking aluminousquasarasthe nearesionizing source(re-
sponsiblefor the anisotropyof the flux) L~10"L, . With
hv~20 eV, andconsideringhy~0.70, Eq. (22) gives
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At a redshiftz,,,~ 7, this correspondso D~ 3.12Mpc. No-
tice that this is an underestimatef the meandistanceto the
nearestguasarsincewe assumedmplicitly in Eq. (19) that
luminous quasarswere alone responsiblefor the ionization
of the medium.

With the values of the density and the temperature
reachedat high redshifts,it is easyto checkthat the esti-
matednonsaturatednagneticfield is greaterthanthe satura-
tion valueB;. Therefore to obtainthe correctorderof mag-
nitude for B, we have to considerthe saturatedregime.
Insertingthe figuresderivedaboveinto Eq. (18), we obtain

13

B~1.56X10 4 (1+2zn)® G, (24

100 kpc

wherewe havetaken T~10* K and thedegreeof fluctua-
tionsin the ionizing flux f~10%.

The length R representshe typical scaleof the inhomo-
geneitiesin the radiationflux. As we alreadymentionedthe
flux inhomogeneitiegake into accountsimultaneouslyboth
the densityfluctuationsin the mediumand thevariationsdue
to the spatialdistribution of ionizing sourcesTherefore the
scaleR in our calculationsis not easyto define precisely
without proper statistical estimatesof the sourceand gas
density distributionsNeverthelessywe can at leastestimate
reasonabléboundsfor it. On large scales,the mechanism
proposedhere remainsvalid as long as the flux holds its
property of anisotropy. Clearly, on scaleslarger than the
meandistanceD betweenthe consideredionizing sources,
this is no more the case,and thereforeD definesapproxi-
mately an upperlimit for R. On small scalesthe variations
of the flux would be due essentiallyto the matter density
fluctuations.More precisely,the lower limit for R would be
set by the typical size of the smallesthalos which could
survive photoevaporatiorby the ionizing flux itself. How-
ever, for the simple order of magnitudeevaluationintended
here,it is sufficientto chooseR asthe size of aprotogalaxy,
R~100kpc, in which case,the magneticfield seedat pro-
togalacticscalesis

B~8x10 2G. (25
This resultis very interestingsinceit is severalorders of
magnitudehigherthanfields found in usualplasmaphysics
magnetogenesisodels.

Onemay askwhether turbulencevill affect the magnetic
field generationmechanism.ndeed,in the vicinity of the
ionizing source,the gas motion is highly turbulent, but in
fact, the actual effect of turbulenceis not easily predicted.
Presumablyturbulent motions will strongly fold the field
lines on small scaledeadingto local magneticfield amplifi-
cation and/or to magnetic reconnection.Moreover, turbu-
lence may evenpreventelectric currentsfrom settling over
large distances,thus inhibiting the mechanismpresented
here.

However,evenin presencef turbulencetheionizing ra-
diationwill beableto escapehevicinity of thesourceThus,

LD2 o .
—————~6.38X 1073 (1+2,,)°. (23  far enoughfrom the_ source,whl_ch is the caseof interest
107°Wm exploredhere,electric currentswill be able developand in-
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ducemagneticfields. On large scalesthe growth of the den-
sity fluctuationfield is in thelinearregime.The collapseof a
large scalestructureis still in its early stagesvherethe fluid
motionis not turbulentandrelative displacementare small.
Neverthelessgiven the relatively large amplitudederivedin
Eq. (24), we might wantto checkthatthe magneticpressure
will not affect the collapseof the structure The velocity dv,
of gaswithin adensityperturbations, on ascaleR=2m/K is
given by

kms ! (26)

| Sv |:ﬂ5:1115(1+z)3’2
KT T =k 1 Mpc

in thelinearregimeandfor aflat, matterdominatedJniverse
with Hy~ 70 km s™*Mpc™1. Thus,thekinetic enegy density
is written

Ex= 3 ppdil Svi/?, (279

2
(14+2)® ergem 3,

~ —19¢3|
Ex~2.3x10 53(1 VPG

(27b

where pp~3.76x 10 341+ 2)% gcm™ 2 is the meanbaryon
density,whereaghe magneticenegy densityis
BZ

Be=gm

(289

, R 213

~ —28¢2/3 6 -3

Eg~2.1x 10" 2% (1 Mpc) (1+2)® ergem3,
(280

from Eq. (24). The ratio of the two enegy densities

(29

EB —4/3
5. —10¢2/35—3
= ~9.1 107023, (1 Mpc) ,

K

does not depend explicitly on redshift. At a scale R
~1 Mpc and consideringf ~ 6,~0.1, this givesEg/Ex~2
X 1077, According to the last relation above, Eg and Ex
becomecomparableon scalessmallerthan aparsecAt such
small scales,structuresare deepin the nonlinearregime
which we do not considerhere.Therefore the pressure pro-
vided by the magneticfield generatedy our mechanisnon
large scalesis well below the kinetic enegy density. This
guaranteethatthe collapseof the structurewill notbe modi-
fied by the presenceof the magneticfield. Thus, as stated
above,as long as the structureis in the linear regime, the
collapsewill not affect our mechanism.
Onthecontrarythecollapsinggaswill dragthefield lines
and amplify the field strengtheventually. Infact, the ampli-
fication by adiabaticcollapsegives agalacticmagneticfield
sufficiently high to serveas seedor dynamo.The galactic
value obtainedfrom Eq. (25) after adiabaticcollapse(and
beforefurther contractionby radiativecooling) is

Bya= 92 B~2.7x10"1° G (30)
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(where 6.~200) from which dynamo amplification needs
lesstime thanin usualmodelsin orderto reachthe fields of
afew uG observedn galaxies.

C. Magnetic field power spectrum

Let us startfrom the magneticfield two-dimensionakpa-
tial correlationfunction

&) =(B(r)-B(r+r"),

wherer andr’ areconfinedto the (xOy) plane.Insertingthe
Fouriertransformof B in that expressionwe endup with

(31)

L\? A
§(r):(ﬁ) J‘Bk.Bikeflk-rde’

Rt (32
§u>=(5;;).f|8d2e*m*dzk

wherethe lastline comesfrom the reality of B. The quantity
we arenow interestedn is the power spectrumof the mag-
netic field Pg(k), i.e., the angularaverageof the spectral

correlationfunction Z(Kk):

1 (2=,
Pak)=5= | Ekdo, @3

where&(k) is the Fouriertransformof &(r). It is straightfor-

ward to seethat Z(k) = |B,/? so that the power spectrumis
written

1 (2=
Pg(k)= Efo |B|2d6. (34)

Restrictingourselvego the caseof the nonsaturatedegime,
we can considerthe conductivityto be constantandwe can
replaceo, by og in . If we then Fourier transformEgs.
(1439 and(14b), we get

k? Bx= «kyfy, (353
k? BY=—kkyfy, (35b)
which finally allows usto obtain
Pg(k)= sz. (36)
k2

Thus, the mechanismwe propose generatesmagnetic
fields preferablyon large scaleswhereassmall scalefields
arepartially suppressedrhis is very interestingwith respect
to dynamotheories Sincein our modelthe small scalefields
are partially damped, the problem of their amplification
evokedin theintroductionis lesscrucial. However,the exact
expressiorof the magneticfield power spectrumPg(k) de-
pendson the shapeof the flux powerspectrum/f 2.

The fluctuationsf(x,y) of the ionizing flux are directly
relatedto the fluctuationsof the optical depthaccordingto
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Pg(k)

. I R s N
109 10! 102 108
k (Mpc )

1072 ot

FIG. 2. Powerspectrumof the generatednagneticfield in the
nonsaturatedegime. Apower law | 8]%«k" power spectrumhas
been assumedfor the density fluctuations. Solid line: n=—-1;
dashedline: n=—2. Normalizationis arbitrary. Slopesare indi-

catedby dottedlines.

f(x,y)=e ¥ —1, (37

where

_ |
Y p— foé(r)dz (39

(o is the ionization crosssection, n;, is the mean particle
density and & representghe density fluctuation$ and the
fluctuationpower spectrumcanbe expressedn termsof the
power spectrumof the optical depth| 7, |2.

Following Bartelmannand Schneidef27] in their deriva-
tion of the Limber’s formulain Fourier spacewe relatethe
latter to the densitypower spectrum| 8|2 as

2 f d2ki 5 k/ k f d ! 5 2 2 H kH’| ?
| 7 %o 5 Oo(KL—Ky) kil 8l W’ISW‘? -
(39

The lastintegralin the equationaboverepresentsn Fourier
spacehe projectiononthe (xOy) planeof the matterdensity
over adistancel. Densityfluctuationson longitudinal scales
larger than| do not contributeto the projectedpower spec-
trum and theintegrationthereforemust be carried over the
interval ke [27/1,+].

In the optically thin limit, Pg(k)|7|?%/k?. Assuming a
power law density spectrum|&,|%ek", we calculatedthe
magneticfield power spectrumnumerically in the nonsat-
uratedcase.The resultsshownin Fig. 2 for the casesn=
—1 andn= -2 assumeheintegrationdepthl =1 Mpc. The
contributionof densityfluctuationson scaledargerthanl to
the optical depthfluctuationsin the plane &Oy) is indepen-
dent of the scale.Therefore|f,|? is scaleindependentaind
Pg(k)ock ™2 for k<1/. Note, however,that this part of the
powerspectrumis of little pertinencesinceit corresponds$o
scaledargerthanl ~1 Mpc. Thesescalesarecomparableo,
or larger than the meandistancebetweenionizing sources

PHYSICAL REVIEW D 67, 043505 (2003

and at thosescales,our assumptiondreak down (lost flux

anisotropy. On scalessmaller than I, the magnetic field

power spectrumis strongly decreasingDependingon the
spectralindex n chosenfor the density power spectrum,
small scale magneticfields are strongly damped.For n~

—1, correspondingoughly to the spectralindex on galaxy
cluster scales,the magneticfield power spectrum goess
k=3, whereason galacticscaleswheren~—2, small scale
magnetic fields are damped even more strongly, Pg(k)

ok~ *, This result makesour magnetogenesisiodel avery
interestingingredientfor dynamoamplificationtheoriesfor

which smallscalefields seemto be problematicasexplained
in the Introduction.

We have neverthelesgo bearin mind that the results
abovearederivedin the nonsaturatedegime. Asimilar study
is currently undertakerfor the saturatedccase. However, we
might expectthat even in the saturatedcase,small scale
fields will be largely damped.

D. Application to the interstellar medium

Magneticfields in galaxiesare organizedon large scale
and haveintensitiesof a few uG (see,e.g., Ref. [28], and
referencegherein). Observationsshow that the structureof
the magneticfield in the interstellarmedium(ISM) is corre-
lated with the matter distribution comforting the growing
evidencethat the ISM is structurednot only by gravity but
alsoby supersonialfvenic turbulence.

Thesituationpresentedn Sec.ll A occursnaturallyin the
ISM, especiallyfor cloudsin thevicinity of OB starassocia-
tions. It is thuslegitimateto askwhetherour mechanisntan
contribute significantly to the observed magnetic field
strengthsand possiblyaccountfor the poloidal geometryof
magneticfields observedaroundmolecularfilaments[29], as
suggestedy Fig. 1.

As long as the electron-ion collisions dominate over
electron-neutratollisions, we canapply directly the results
derived in Sec. lll A. The electron-neutralcollision cross
sectionis of theorderof afew 107° cn? [30]. In theneutral
diffuse ISM where T~1Xx10* K, ny~1 cm 3 and n./ny
~1x1072, the electron-neutrabnd theelectron-ioncolli-
sion frequencies are vo~1.5x10"°s ! and v,~9.6
X107 s71, respectivelyTherefore the ionized component
dominatesin the diffuse neutralISM. In interstellarclouds,
wherehydrogenis neutralbut carbonis still ionized, T=30
to 100K, ny=100to 1000cm™3, andn./ny~1x 104, we
have ve,=1x1078 to 9x1078 57! while v,=7x10"* to
3%x10 2s ! and the contribution of ions is even more
dominant.Thus,we canignorethe presencenf neutralsand
apply Egs.(17) and (18).

When the electron-ioncollisions dominate,the unsatur-
atedmagnetidield is independentf thedensityanddepends
only on the temperature. dking the photonflux given by a
10° L, OB associationat 10 pc and atransversegradient
created g a 1 pcinterstellarcloud, we get

Bunsa= 1.25X 107 1% 732 G (40)

or Bynsar=1.25X 10 # f G in the difuse mediumand B qx
~1.5x1078 f G in clouds.Thecritical fields B.,; wherethe
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Pedersonconductivity saturatesare 2<107 10 to 1x 1078

and3.5x 10”2 G in the cloudsand the difuse medium,re-

spectively. Wethus seethat the saturationplayslittle role in

cloudsbut reducesby alarge factor the field in the difuse
medium.The saturatedmagneticfields which are produced
by our mechanisnare

Bsar= ( BunsaBgrit) 1/31

thatis Bg,—=2.4X 10710 {13 G in the difuse mediumand 2
x 1079 f13 t0 1.5x 1078 £ G in clouds. For the specific
case of molecular clouds, the induced magnetic field is
roughly one order of magnitudesmallerthanin clouds. We
thereforeconcludethatin the contextof the ISM, our mecha-
nismis asubdominansourceof magnetidieldsascompared
to galacticdynamoandturbulenceln fact, the regimein the
ISM is highly nonlinear, and themplitudeof relative mo-
tions of particlesis large. Therefore the processesliscussed
in Sec.lll B dominate,and turbulencewill possiblynot al-
low electriccurrentsto establishon longdistancesThe pro-
posedmechanisnfails thereforeto explainthe apparenipo-
loidal structureof fields aroundfilaments.

(41

IV. CONCLUSIONS

We presented anew model for the generationof large
scalemagneticfields. The mechanisnmproposedrelies upon
the simple physicsof local chage separatiorwhich occurs
naturally in the cosmologicalcontext of reionization,at a
redshiftz~7. As we haveseen,the first luminous objects,
suchasquasarsemit aradiationwhich ionizesthe gasfilling
the Universe.The anisotropyof theionizing flux leadsto the
generationof electricalfields. The distribution of the ioniz-
ing sourcestogetherwith the gas density inhomogeneities
imply that the ionizing flux is inhomogeneousThe fluctua-
tionsin the flux generate electricurrentswhich in turn in-
duce amagneticfield onthe scaleof the fluctuations.

With only a couple of simple initial assumptionswe
could derive interestingpropertiesfor the generatedmnag-
netic fields. In particular, the fields producedin our model
haveamplitudesseveralordersof magnitudehigherthanin
usual plasmaphysics magnetogenesimodels. Thesefields
are thereforesuitableto serveas seedson large scalesfor
adiabaticcollapseamplificationup to 1071° G in galaxies.
Suchlarge valuesrepresentain improvementfor further am-
plification by dynamomechanismsincelesstime is required
in orderto accountfor magneticfields observedn high red-
shift galaxies.

Furthermoreelating the magneticfield power spectrum
to the matterdensity power spectrum,we haveshownthat
magneticfields are generatedin our model preferably on
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large scales,whereassmall scale fields are strongly sup-
pressedThis resultis true at leastin the nonsaturatedegime
and we are currently exploring the saturatedcase.Such a
propertyis highly interestingagainwith respectto dynamo
amplification theories: thesmall scalefields are weak and
thereforetheir amplificationby dynamorepresent desscru-

cial threat. Weshowedalsothat, in the contextof the ISM,

our mechanismis negligible as asourceof magneticfields
when comparedo usualeffects suchas dynamoand turbu-
lence.

As we mentionedearlier, Subramanianetal. [23] and
Gnedinet al. [24] exploredthe generationof magneticfield
seedsdn the contextof reionization.In their model,the mag-
neticfield sourcetermis the Batteryeffect relying on chage
separationThe latter is obtainedwhen ionization fronts ei-
ther break out from protogalaxiesor propagatepast over-
denseregionsof the Universe.Acrossan ionizing front, the
temperaturevaries sharply by severalordersof magnitude.
The driving physical processfor chage separationis the
thermalpressure ofhe gas,actingin the sameway on elec-
trons andions. Sincetheir massis far smallerthan the ion
mass,electronsare more acceleratecy the pressureforce
thanions andthis provideschage separationHowever,the
mechanismwe presentedn this paperrelieson aquite dif-
ferentprocessThe sourceof chage separatioris not differ-
entialthermalpressuréut differentialradiationpressurefor
aparticlei =e,p, the acceleratiordueto thermalpressuréas
alm; ! whereagadiationpressurerovidesan acceleration
al=m; . Radiationpressurds thereforemoreefficientby a
factor of

ada,

a/a,

m 2
—p) ~3%10°
m

e

(42

thanthermalpressurdor acceleratingelectronsand creating
electricalfields. This explainswhy our modelleadsto orders
of magnitudehigherpredictionsthanin Ref.[23]. Thus,the
mechanismwe describedn this paperis likely to be domi-
nantin cosmologicakituationswherestrong,anisotropicand
inhomogeneousadiation pressureexists. Further develop-
mentsof the modelpresentedn this paperrelaxingour geo-
metrical assumptionsand addressingthe magnetic field
power spectrumin the saturatedregime will appearin a
forthcomingpaper.
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