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13,7 milliards d'années
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Constraining the Cosmological Parametres

© European Southern Observatory
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Lacey & Cole, 1993

Figure 6. A schematic representation of a “merger tree” depicting the growth of a halo as the result of a series of
mergers. Time mereases from top to bottom in this figure and the widths of the branches of the tree represent the
masses of the individual parent halos. Shcing through the tree horimontally gives the distribution of masses in the
parent halos at a given time. The present time g and the formation time ¢ § are marked by horizontal lines, where
the formation time is defined as the time at which a parent hale containing in excess of half of the mass of the final
halo was first created.
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eConservation de la masse Surdensités : d =

eConservation de I'impulsion To
*Equation de Poisson Univers en expansiora(t)
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Egalité matiere-rayonnement

Masse d’'une galaxie

Recombinaison




Formation du disque protogalactique
par condensation au cceur du halo
Perte d’énergie!
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Importance de la métallicité
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Refroidissement par I’hydrogéne atomique

Refroidissement par I’hydrogene moléculaire




Télescope Spitzer (crédit :NASA/JPL)
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Fluctuations du fond IR|: e

Infrared Background Light from First Stars  Spitzer Space Telescope * IRAC

premléres étOIIeS’? NASA / JPL-Caltech / A. Kashlinsky (GSFC) 5c2005-22a
Kashlinsky et al. 2006
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Timeline of the Universe Spitzer Space Telescope * IRAC
NASA / JPL-Caltech / A. Kashlinshy [Goddard Space Flight Center) ssc200B6-22h
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 Vision classique
— Effondrement gaz dans leS Halos de matiere noire
— Masse des halos ~ 2.5 (dés z=49; Reed et al. 2006)
— Pas d’eléments lourds : refroidissement pasédl
~ 200 K (c.f. 10 — 20 K aujourd’hui)

 Masse des nuages pré-stellafreasse de Jeans)

3/2 -1/2

T n

M 700M ——
200K 10' cm?®

(Abel et al 2002, Bromm et al 2002)




~« Coeeur hydrostatique

— M, ,,~5%x10°M (Omukai & Nishi 98, d’aprés Larson 1969)
e Questions

— Sphérique ? majorité des études, 1D radiales

— Via disque ? plus probable (moment cinétique)

— Efficacité ? ;

— Taux d’accrétion: M » Mt;eans» (é;’p T¥?

M ace(POPII: T ~ 200K Mace( LocalT ~ 10




Rapports d’abondance dans les étoiles extrémepaentes

du halo galactique compatibles avec Pop Il de 201
(Umeda & Nomoto 2005)

Rapport Fe/Mgi constant 0<z<5 SNaell jusqu'az=9
(Dietrich et al. 2003]

Signatures nucléosynthétigues SNae instab. despamne
detectées dans les systemesalytdans les étoiles
faiblement enrichies du halo (Daigne et al. 2006)

Poplll 10-100 M : a l'origine de la réionisation ?

)

(Tumlinson et al. 2006
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* Rotation : formation de binaires Pop Ill possjlsiécessite un
faible moment cinétique initigsimulations: Saigo et al. 2004)

mais masses resultantes toujours elevées

* Retroaction radiative : peut affaiblir le taux déaétion(Tan &
McKee, 2004)

e Comparaison avec formation Pop | & Pop Il :
— Elements lourds, poussiererefroidissement efficacé;agmentation
— Champs magneétiques jets, outflows (+ freinage, etc.)
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Silk & Langer 2006

 Champs primordiaux
— inflation, transitions de phase, perturbation2#wrdre a la recombinaison
survivre jusqu’a la formation des Pop Il & échappentraintes obs.

« Geénerationn situ (hypothese minimaleévénement genéerigle
— Batterie de Biermann (effets de pression thermique)
— Entrainement différentie vs. p par le rayonnement
essentiellement le méme résultat:

1/2 -3/2

B ~4 102§ M _ '

Gaus|
seed 10M 10 R

Faibles germes seulement ?Besoin d’amplification :
Instabilité Magnéto-Rotationnelle (MRI)



Silk & Langer 2006

Modes d’instabilité maximale = V,/ H=fR
Conditions :
 Modes instables > libre parcours moyen
B>10°G trop grand!
 Temps d’amplification < temps de diffusion
B>5x 108G trop grand!

 Modes d’'instabilité marginale H=fR
stabilisés par diffusivité magnétiquekitchatinov & Riidiger 2004)

1/2 -7/4 - 1/4

M M r

— G
10°M yr'  10M 10° R

Bmin 3 4_’ 10—153- 1/21:- 11/2




Silk & Langer 2006

e L’accrétion se poursuit, I'objet centrd¥() grandit:
B, diminue
B...gaUgmente

e B, devient plus faible quB,.,quandM assez grande :

2/9 5/9

M r

M 3 O.Eﬁ-ZIQf- 22/9
10°M yr!  1C°R

M

Disques tres fins (refroidissement efficace) :
f~0.1 M =130-340M

Disques plus réalistes (Pop Ill) :f~04 M =4-30 M




Champs magnétiques inévitables dans la formatisriPo@ I
Amplification des germeB via MRI quand objet central assez massif
Masse minimale : 4 — 30 masses solaires seulement

Dépend fortement de I'épaisseur du disque (refroidissé du gaz)

Développement d’outflows magnétiques probable
Conséguence : accrétion réduite déja quand massecfatrstpetite!
Pop Ill probablement pas super-lourdes

Etape suivante : modeliser l'efficacité des vents &lows magnétiques...
(cf. premieres simulations de jets dans le cadpelPoMachida et al 2006)

Piste prometteuse : comparaison avec formatiotPdpd & Pop II!



0.01 pc Fromang, Hennebelle, Teyssier, 2006

Hydro Magnétisé
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Ciardi et al. 2001
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Fan et al. 2004

Spectre des quasars distan

Augmentation brusque
de la densité neutre vers z >

Trace la fin de la réionisatio
Comment voir le début?
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Transition a 21 cm : transition interdite entre lesxdeu

niveaux hyperfins 1 du fondamental de I'atome
d’hydrogene.

Population relative des deux niveaux :

LR

21 cm

n,/n=0,/9, exp[-T./T{ ou T.=0.068 K

Mo, Gy

La température de spin &st definie par :
T — TCMB t ycTK +yaTK Field 1958
C Ay ty, N e

/

Excitation par collisions H-H et H-e Excitation par Ly-
(e énergétiques : X-ray trous noirs) effet Wouthuysen-Field
(photons UV  étoiles)




Quantité mesurée : température de brillance diffezkat
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30<z<200 absorption
>> absorption
>> émission
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Z,,<z2<30 emission



Compeétition entre J,5 et fraction de gaz neutrg,

1/2

T, (Tos) Woh? 024 1+7
ar. (n) » 28mK 1+d@ s A\ M8/ Db
» (1) ( WOTo 002 W, 10

Field1958

Redshift : 1+z =/ tomographie

obs

Mellema et al. 2006

Exemple: =14204 MHz =160 MHz Zz~8.9



Antennes Basses Fréqueng

Antennes Hautes Fréguences

« 100 Antennes Basses Freq.
e Optimiseées pour 30-80 MHz

Grands Relevés, magnétisme...

» 100 paves Hautes Freq.
* Pavé : 4x4 antennes
e Optimisées pour 115-240 MHz

Reéionisation
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Amortissement des anisotropies de
température

EE a grande échelle

Pic dans le spectre polarisé
l {




Holder et al. 2003

Fraction d’ionisation Spectre de puissance EE

Planck sera capable de distinguer différentesinestale la réionisation



Vue d’artiste(NASA)
Lancement prévu : 2013

Survey ultra-profond proche infrarouge
Suivi spectroscopique basse résolution
Photométrie infrarouge moyen

Réionisation :
spectro. infrarouge haute résolution

A0O0Z>r o






